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M. Pierre-Louis BLELLY Rapporteur
Mme Katia FERRÌERE Rapporteur
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années de ma thèse. Quand elle a décidé de m’accepter en stage de DEA, elle ne savait de moi que mes
notes du premier trimestre de cours de DEA, qui n’étaient pas ’terribles’, comme on dirait en language
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Résuḿe

L’échange de charge est un processus de couplage très efficace lorsqu’un gaz ionisé interagit avec un
gaz neutre. Le but de ma thèse était d’étudier l’occurence de ce phénomène et ses effets dans l’héliosphère
et d’autres systèmes astrophysiques.

J’ai en premier lieu déterminé les paramètres du flot d’hydrogène atomique interstellaire autour du
soleil et mis en évidence sa déflection à l’entrée dans l’héliosphère. Cette déflection, due à la création
d’une population d’atomes secondaires lors des échanges de charge atomes H-protons, est la conséquence
de la distorsion de l’héliosphère sous l’effet du champ magnétique interstellaire. L’étude était basée sur
l’analyse et la modélisation des données de l’instrumentSWAN sur SOHO, qui mesure l’émission de
rétro-diffusion résonnante du rayonnement solaire à Lyman-α (121.6nm) par les atomes d’hydrogène
dans l’espace interplanétaire et sa ré-absorption par une cellule montée devant les photomètres.

Dans une deuxième phase, j’ai étudié les émissions EUV/X (0.1-1 keV) dues aux échanges de charge
entre les ions lourds du vent solaire et les atomes d’hydrog`ene et d’hélium. J’ai développé un modéle
statique et une variante dynamique pour calculer les émissions X dans l’héliosphère en tenant compte
des variations de l’activité solaire à grande (cycle de 11ans) et courte (sursauts de vent solaire) échelle.
J’ai appliqué mon modèle à une série d’observations X avec les télescopes XMM, Chandra et Suzaku.
L’étude a montré que l’héliosphère est responsable de toute l’émission entre 0.3 et 1 keV attribuée aupa-
ravant à la Bulle Interstellaire Locale, une structure de 100 parsecs environ, supposée remplie de gaz très
chaud. Les résultats préliminaires dans le domaine 0.1-0.3 keV montrent également que la contribution
héliosphérique est du même ordre que celle attribuée àla Bulle Locale.

Finalement, en utilisant des modèles existants de l’interface entre le vent solaire et l’exosphère de
Mars, j’ai calculé les émissions X dues aux échanges de charge entre les ions lourds du vent solaire et
les atomes planétaires, montré comment elles révèlentles structures magnétiques autour de la planète, et
les ai comparées aux observations récentes Chandra/XMM.

Mots-clés :Milieu Interstellaire - Halo Galactique - Soleil & Vent Solaire - Planètes & Exosphères
Planétaires - Milieu Interplanétaire - Fond Diffus UV, EUV & X.
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Abstract

Charge-exchange is a very efficient phenomenon whenever an ionized gas interacts with a neutral
gas. My thesis included a thorough analysis of the occurenceof this phenomenon and its effects in the
heliosphere and other astrophysical systems.

At first, I used interstellar (IS) H distributions in order tomodel the backscattered Lyman-α emission
observed with the SOHO/SWAN instrument and finally constrain the IS hydrogen parameters. This study
allowed to demonstrate the deflection of the IS hydrogen flow with respect to the IS helium flow. This
deflection is due to the coupling of IS hydrogen atoms to IS protons in the heliospheric interface and the
creation of a secondary population of hydrogen, which is heated, decelerated and deviated with respect
to primary IS atoms. The deflection of this secondary population with respect to the primary flow is the
direct proof that the structure of the heliosphere is not axisymetric, but tilted under the pressure of an
inclined local IS magnetic field.

In a second part, I modeled the EUV and soft X-ray emissions inthe heliosphere due to charge-
exchange between heavy solar wind ions and IS hydrogen and helium. I have built the first time-dependent
model of heliospheric X-ray emission in response to solar wind composition and flux temporal variations,
taking into account the solar rotation and the solar wind radial propagation. I applied the model to X-ray
data obtained with XMM, Chandra and Suzaku telescopes. I have demonstrated that in the 0.3-1 keV
range the heliospheric X-ray emission is responsible for all the diffuse emission previously attributed to
hot gas in the so-called Local Interstellar Bubble (100 parsecs wide). A preliminary analysis of the lower
energy emission (0.1-0.3 keV) during the last months of my thesis shows that the heliospheric contribu-
tion may very well explain most of the supposed Local Bubble emission at these energy ranges too.

Finally, I have used a hybrid model of the Martian plasma environment to model the charge-exchange
induced soft X-ray emission from the Martian exosphere. I have used input exosphere parameters from
Lyman-α measurements of Mars Express/SPICAM instrument and compared my results with recent X-
ray observations of Mars with XMM and Chandra satellites.

Keywords : Interstellar Medium - Galactic Halo - Sun & Solar Wind - Planets & Planetary Exos-
pheres - Interplanetary Medium - Diffuse UV, EUV & X-ray Background.
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Glossaire-Acronymes

⋄ BL : Bulle interstellaire Locale, volume (cavité) de∼ 100 pc autour le système solaire, rempli de gaz très
ténu

⋄ BS: Bow Shock, choc de décélération du vent interstellaireen avant de l’héliopause, ou choc de décélération
du vent solaire devant une planète (p.ex. Mars)

⋄ CW : CrossWind, la direction perpendiculaire à l’axe d’arrivée du vent interstellaire
⋄ CX : Charge-eXchange, processus d’échange de charge entre union et une particule neutre
⋄ DW : DownWind, la direction aval ou ’sous le vent’ pour le vent interstellaire
⋄ HDFN : Hubble Deep Field North, champ d’observations profond du téléscope spatial Hubble
⋄ HDP : Hydrogen Deflection Plane, le plan de déflection du flot d’hydrogène à l’entrée de l’héliosphère
⋄ IP : InterPlanétaire
⋄ IS : InterStellaire
⋄ LB ou LHB: Local (Hot) Bubble, voir aussiBL
⋄ LIC : Local Interstellar Cloud, le Nuage Interstellaire Local que le système solaire traverse actuellement
⋄ LOS: Line Of Sight, ligne de visée pour une observation
⋄ LTEs : Long-Term Enhancements, longues périodes d’augmentation de l’intensité X diffuse mesurée par

ROSAT
⋄ LU : Line Unit, unité d’intensité utilisée fréquemment enastronomie X, définie en photons cm−2 s−1 sr−1

⋄ Ly-α : Lyman-α, raie spectrale de résonance de l’hydrogène neutre, ou engénéral des ions à un seul électron,
à la longueur d’onde 121.6 nm (pour l’hydrogène), issue dela transition électronique entre les niveaux
orbitaux n=2 et n=1

⋄ MBM 12: Magnani+Blitz +Mundy, Magnani et al., Astrophys. J., 295, 402-421 (1985), nuage moleculaire
à hautes latitudes galactiques

⋄ MPB : Magnetic Pile-up Boundary, barrière d’empilement magn´etique dans l’environnement plasma de
Mars

⋄ pc - parsec: contraction de ’parallaxe-seconde’, unité de longueur en astronomie, 1 pc∼ 3.085 1016 m∼
206 265 UA

⋄ ROSAT: abbréviation de ROntgenSATellit
⋄ RU : ROSAT Units, unité d’intensité en astronomie X, introduite pour les mesures du satellite ROSAT

(Snowden et al. (1995)), définie en 10−6 counts s−1 arcmin−1

⋄ SGF : acronyme de South Galactic Filament, introduit dans mon manuscript pour désigner simplement le
Filament dense à haute latitude sud galactique observé par XMM-Newton et Suzaku

⋄ SOHO: SOlar and Heliospheric Observatory
⋄ SPICAM: SPectroscopy for Investigation of Characteristics of theAtmosphere of Mars
⋄ SWAN: Solar Wind ANisotropies
⋄ SWCX: Solar Wind Charge-eXchange, échanges de charge dans le vent solaire, voirCX
⋄ SXRB: Soft X-Ray Background, le fond diffus aux rayons X ’mous’
⋄ TS: Termination Shock, choc terminal du vent solaire où ce dernier commence à sentir l’obstacle du gaz du

milieu interstellaire et est décéléré ; transition supersonique-subsonique
⋄ XMM-Newton: X-ray Multi-Mirror Mission - Newton
⋄ UA : Unité Astronomique, unité de longueur en astronomie quicorrespond approximativement à la longueur

du demi-grand axe de l’orbite terrestre (la distance Soleil-Terre), 1 UA∼ 1.50 1011 m ∼ 4.85 10−6 pc
⋄ UW : UpWind, la direction face à l’arrivée du vent interstellaire, ou amont
⋄ ZDSC: Zero Doppler Shift Circle/Cone, ensemble de lignes de visée pour lesquelles le décalage Doppler

entre l’observateur (cellule d’hydrogène sur SWAN) et lesatomes H interplanétaires est nul à une date
d’observation donnée
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3.4.2 Sélection des régions Zero Doppler Shift Circle . . .. . . . . . . . . . . . . . . 51
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3.4.4 Sensibilité de la méthode et simplifications apportées . . . . . . . . . . . . . . . 54

3.5 Résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . . 57
3.5.1 Résultats sur l’année 1996-1997 : minimum solaire .. . . . . . . . . . . . . . . 57
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5.3.6 Vers la cavité dite : Lockman Hole . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . . . . . 117

5.4 Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . 118
5.4.1 Régions hors ombres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . 118
5.4.2 Observations d’ombres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. . . . . 121
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3.6 Carte de transmission SWAN avec et sans masquage des étoiles chaudes de la Galaxie.. . . . . 48
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7.9 Comparaison des ions O VII, O VIII et C VI d’après les observations XMM . . . . . . . . . . . 167
7.10 Section efficace dependante des champs de vitesse. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 168
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3.1 Largeur équivalente de la cellule H pour l’année 2001. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
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Préface

L’échange de charge est un processus de couplage très efficace lorsqu’un gaz ionisé et un gaz neutre
en mouvement relatif rentrent en interaction. En débutantma thèse au Service d’Aéronomie sous la di-
rection de Rosine Lallement en 2004, pour étudier l’occurence des échanges de charge et leurs effets
dans l’héliosphère, j’étais loin d’imaginer la diversité de toutes les applications du phénomène, et son
importance potentielle sur de nombreux systèmes astrophysiques.

Dans ce manuscrit je commencerai par une description rudimentaire de la structure qu’on appelle
l’héliosphère et l’interaction du Soleil et du vent solaire avec le milieu interstellaire, ainsi qu’une petit
rappel des bases essentielles de la théorie d’échange de charge et des émissions EUV/X qui en découlent.
Ensuite, j’essaierai d’exposer de manière la plus claire possible mes travaux de thèse, que je résume ici
en guise d’introduction.

Dans une première partie j’ai étudié la rétrodiffusion de la raie solaire de résonance de l’hydrogène
(UV, Lyman-alpha) par les atomes d’hydrogène d’origine interstellaire, en analysant les données de l’ins-
trument SWAN sur SOHO pour le cycle solaire complet. Les échanges de charge entre les protons du
vent solaire et les atomes d’hydrogène interstellaire à l’interface héliosphérique sont responsables de la
création d’une population secondaire d’atomes d’hydrog`ene dans le milieu interplanétaire qui a perdu
partiellement les caractéristiques du gaz interstellaire d’origine et a gagné en compensation certaines des
propriétés du gaz interstellaire ionisé perturbé par l’obstacle que constitue l’héliosphère. Ces deux po-
pulations étant mises en évidence grâce à leur empreinte sur l’émission solaire qu’elles rétro-diffusent,
j’ai pu grâce aux calculs que j’ai développés montrer quele «second» gaz neutre est chauffé, décéléré
et aussi dévié par rapport au flot interstellaire primaire. C’est la première fois qu’est mise en évidence la
distorsion de l’héliosphère (très probablement sous l’effet du champ magnétique interstellaire) ce qui a
des conséquences importantes à la fois pour ses propriétés en général et aussi pour les observations des
sondes Voyager.

J’ai ensuite modélisé les émissions EUV/X dues aux échanges de charge entre les ions lourds du
vent solaire et les atomes H et He interstellaires. Cette émission diffuse contribue significativement au
fond diffus interstellaire dans le domaine des rayons X« mous» et est, jusqu’aujourd’hui, mal comprise
et par conséquent quelquefois négligée à tort. Une grande partie du fond diffus entre 0.1 et 1.2 keV est
attribuée à une structure interstellaire de 100 parsecs environ, qu’on appelle la Bulle Locale, volume
supposé rempli de gaz très chaud émettant un spectre X de raies ressemblant à celui de l’héliosphère. La
modélisation que j’ai développée, comprend tout d’abord une description statique de la distribution des
atomes neutres H et He interstellaires dans l’héliosphère, basée, pour la composante H, sur l’analyse des
données SWAN décrite ci-dessus, puis une simulation stationnaire des processus d’échange de charge
entre les ions lourds du vent solaire et les distributions des neutres interstellaires, afin de calculer les
émissions EUV/X issues de ces collisions. La modélisation effectuée, bien que stationnaire, prend en
compte les variations à grande échelle temporelle de l’activité solaire. Ensuite, j’ai adapté le modèle pour
prendre en compte les variations aux échelles temporellescourtes du vent solaire et l’impact de celles-ci
sur le profil temporel des émissions X dans l’héliosphère. C’est la première fois qu’une modélisation
dynamique complète, tenant compte de la propagation radiale du vent solaire ET de la rotation solaire,
est utilisée pour calculer les émissions X issues des échanges de charge dans l’héliosphère. J’ai appliqué
mon modèle à une série de données X observées avec les t´elescopes XMM-Newton, Chandra et Suzaku.
Les résultats obtenus montrent que l’émission attribuée à la Bulle Locale entre 0.3 et 1.2 keV provient en
fait de l’héliosphère et on propose une méthode pour pouvoir la soustraire correctement des observations
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X. La contribution locale modifie aussi l’interprétation de l’émission X du halo galactique.
D’autre part, durant les derniers mois de ma thèse, j’ai prolongé cette étude dans le domaine des X

’mous’ ou ’très mous’, entre 0.1-0.3 keV. Les résultats préliminaires montrent que dans ce domaine où
l’émission de la Bulle Locale est sensée être très majoritaire, l’émission héliosphérique contribue à une
grand fraction (et peut-être la totalité) du signal.

Finalement, en utilisant des modèles existants de l’interface entre le vent solaire et l’exosphère Mar-
tienne, j’ai calculé les émissions X dues aux échanges decharge entre les ions lourds du vent solaire
et les atomes neutres planétaires. J’ai utilisé comme paramètres d’entrée pour l’exosphère martienne
les résultats de l’analyse des données de l’instrument SPICAM sur Mars Express, et j’ai comparé mes
calculs des émissions X aux observations récentes de Marsavec les télescopes XMM-Newton et Chan-
dra. J’ai montré comment, avec des détecteurs X d’une résolution spatiale et spectrale suffisante, on
peut contraindre les positions et les formes des structuresmagnétiques autour des planètes, et avoir des
informations sur les exosphères et l’échappement.

L’ensemble de mon travail de thèse a contribué à une meilleure compréhension du phénomène
d’échange de charge dans différents contextes, surtout dans l’héliosphère. Mes résultats sur les émissions
EUV/X issues des échanges de charge dans l’héliosphère ont surtout mis l’accent sur l’importance de
ce mécanisme en ce qui concerne sa contribution au fond diffus X galactique. Tous les systèmes des
vents stellaires en intéraction avec le milieu interstellaire, ou d’autres systèmes astrophysiques, doivent
émettre des rayons X issus des échanges de charge. L’héliosphère offre, alors, un exemple très intéressant
en terme d’observations et de modélisation pour la compréhension de ces phénomènes.
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Chapitre 1

L’H éliosph̀ere et l’environnement
galactique du Soleil

Le philosophe grecAnaxagore(500-428 av. J.-C.) fut un des premiers occidentaux à proposer une
théorie scientifique sur le Soleil, déclarant qu’il s’agissait d’une masse incandescente plus grande que le
Péloponnèse.Aristarque de Samos(env. 310-230 av. J.-C.) a été le précurseur de la théorie héliocentrique,
plaçant le Soleil au centre de l’Univers, et non pas la Terre, ayant calculé (malgré ses erreurs de calcul)
que le diamètre de cette dernière était bien inférieur `a celui du Soleil.

« Vous n’êtes pas sans savoir que par l’Univers, la plupart des Astronomes signifient une sphère
ayant son centre au centre de la Terre (...). Toutefois, Aristarque de Samos a publié certains écrits
sur les hypothèses astronomiques. Les présuppositions qu’on trouve dans ses écrits suggèrent un
univers beaucoup plus grand que celui mentionné plus haut.Il commence en fait avec l’hypothèse
que les étoiles fixes et le Soleil sont immobiles. Quant à laterre, elle se déplace autour du soleil sur
la circonférence d’un cercle ayant son centre dans le Soleil. »

(Archimède, Préface du traitéle sablier.)

Sa théorie, pourtant, sera fortement contestée par ses contemporains (ex. Archimède, 287-212 av.
J.-C.) qui soutenaient toujours les théories d’Aristote (384-322 av J.-C.). Au XVIe siècle, la reprise de la
théorie héliocentrique parCoperniccommence à percer le ’voile’ géocentrique du statu-quo aristotélicien
et religieux. Au début du XVIIe siècleGaliléeinaugura l’observation télescopique du Soleil en observant
les taches solaires, tandis que près de cent ans plus tard,Newtondécomposa la lumière solaire au moyen
d’un prisme, révélant le spectre visible.

Depuis ce temps d’évolution lente des études et théoriessolaires, nul ne peut contester que non seule-
ment l’Univers n’est pas géocentrique, mais le Soleil aussi a perdu son statut d’astre parfait et inusable.
Il se retrouve actuellement ’rétrogradé’ en étoile naine de type spectral G2-V.« G2» signifie qu’il a une
température de surface d’environ 5 770 Kelvins, avec une couleur jaune tirant sur le blanc. Le suffixe
« V » indique qu’il évolue actuellement, comme la majorité desétoiles, sur la séquence principale du
diagramme de Hertzsprung-Russell : il tire son énergie de réactions de fusion nucléaire qui transforment,
dans son noyau, l’hydrogène en hélium, et se trouve dans unétat d’équilibre hydrostatique, ne subissant
ni contraction, ni dilatation continuelles. Il gravite, comme environ 200-400 milliards d’étoiles et une
masse considérable de matière interstellaire, autour ducentre de la Galaxie et se situe à une distance de
8600 pc (environ 25000 années-lumière) de celui-ci.

Dans ce chapitre d’introduction, j’essaierai de décrire,de manière rudimentaire, le milieu interstel-
laire qui entoure actuellement le système solaire et comment le Soleil avec son activité (magnétisme,
vent solaire) interagı̂t avec son environnement galactique.

1.1 Le milieu interstellaire local et le vent interstellaire

Le Soleil, une étoile ordinaire de type avancé se situe actuellement dans le Bras d’Orion dans les
parties externes de la Galaxie (fig.1.1, panneau supérieur). Le voisinage galactique du Soleil, aux échelles
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de∼500 pc, consiste en un système typique de cavités chaudes et ténues, soufflées par des vents stellaires
et de supernovae, dont la Bulle Locale (Local Hot Bubble, LHB, fig.1.1, panneau du milieu) d’une taille
de 100 pc et supposée contenir du gaz très raréfié (∼0.002 cm−3) et très chaud (∼106 K). Les ’murs’
de la cavité sont formés de nuages denses et froids, alors que, enclavés dans le gaz chaud de la cavité,
se trouvent plusieurs petits nuages diffus et ’tièdes’ (par rapport à la température du gaz de la Bulle).
Le Soleil traverse actuellement un tel nuage de quelques parsecs de taille, appelé le Nuage Interstellaire
Local (Local Interstellar Cloud, LIC, fig.1.1 panneau inférieur).

1.1.1 Le Nuage Interstellaire Local

Le Nuage Interstellaire Local fait partie d’un groupe de nuages, qui contiennent principalement de
l’hydrogène et de l’hélium partiellement ionisés, avecdes températures de l’ordre de 5000 - 10000 K
et des densités de l’ordre de 0.1 cm−3. La distribution de ces nuages dans un espace de 10-20 pc a été
étudiée en utilisant la méthode de ’triangulation Doppler’ (Crutcher (1982) ; Lallement et al. (1990) ;
Lallement et Bertin (1992)). La méthode consiste à mesurer le décalage Doppler des raies d’absorption
dans les spectres des étoiles proches qui se situent par pr´eférence derrière un nuage. L’hypothèse princi-
pale étant que le gaz dans le nuage se déplace comme un corpssolide, alors le décalage Doppler des raies
d’absorption dans la direction de chaque cible est la projection directe du vecteur vitesse du nuage. Pour
séparer les différents nuages-absorbeurs, il est nécessaire de choisir des lignes de visée courtes, c’est à
dire des étoiles très proches.

Les études de Lallement et al. (1990) et Lallement et Bertin(1992) concernaient des étoiles-cibles
dans deux hémisphères opposés. Les résultats obtenus ne concordaient pas entre eux, et montraient que,
sauf erreur d’analyse, le Soleil se trouvait entre deux nuages différents, que l’on appela Galactique (G)
et Anti-galactique (AG) selon la direction dans laquelle ils étaient observés. Le nuage G se déplace à une
vitesse de 29.3 km s−1 relative au Soleil, dans la direction (l, b)= (184.5◦, -20.5◦) qui se traduit en (λ, β)
= (70.5◦, -8.5◦) en coordonnées hélioécliptiques, et le gaz qu’il contient se trouve à une température de
5400 K. D’autre part, le nuage AG a une température de 6500 K et se déplace à une vitesse de 25.7 km
s−1 relative au Soleil, dans la direction (l, b)= (186.1◦, -16.4◦) ou (λ, β) = (74.9◦, -7.8◦).

L’ambiguı̈té des résultats a été résolue par les mesuresin situdes atomes d’hélium IS dans le système
solaire interne par l’expérience GAS sur le satellite Ulysses. Ces analyses (Witte et al. (1993)) ont
déterminé la vitesse du flot He (en vecteur et module) ainsique sa température et ont trouvé des va-
leurs qui correspondaient aux valeurs trouvées pour le nuage AG. Ainsi, la conclusion était que le Soleil
se trouve quasiment au bord du nuage AG, dorénavant renoméNuage Local (Local Cloud, LC), et c’est
pour cette raison que les deux nuages (AG et G), ne pouvaient ˆetre observés en même temps. De plus,
les mesures GAS ont confirmé que les atomes neutres du flot He IS pouvaient rentrer librement dans
l’héliosphère, sans que leurs propriétés soient modifiées, fait qui était prévu par les modèles de l’inter-
face.

En effet, le mouvement relatif entre le Soleil et le milieu interstellaire local (nuage local) crée un
flot permanent de gaz et de poussière interstellaire autourde notre étoile, appelé le Vent Interstellaire.
Le milieu interstellaire étant partiellement ionisé, les deux composantes, neutre et ionisée, se comportent
différemment en s’approchant du Soleil. Le plasma, d’après les modèles, sera décéléré, chauffé et dévié
autour de l’Héliopause, qui est la discontinuité de contact entre les plasmas du Vent Solaire et du Vent
Interstellaire. La partie neutre du Vent IS ne perçoit pas la présence du Vent Solaire et, en une première
approximation, s’écoule librement à travers l’interface. Le comportement des particules neutres est dû à
leur libre parcours moyen qui est très grand : quelques dizaines de UA pour les interactions neutres-ions
(et électrons) et quelques centaines de UA pour les collisions entre neutres.

L’écoulement libre des neutres IS à travers l’interface héliosphérique est surtout vrai pour le flot He,
qui traverse l’interface sans être filtré et préserve sespropriétés IS. Par contre, les neutres H du flot IS sont
couplés par échanges de charge avec les protons qui contournent l’Héliopause et, d’après les modèles,
seulement 1/3 environ des atomes H IS traversent l’interface inaltérés. Cette propriété des neutres He, a
permis d’établir un état de ’perturbation zero’ pour le flot IS, qui sert de référence pour les études qui ont
suivi.

La caractéristique qui reste à définir pour le nuage localest la densité des atomes H et He. Les
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F. 1.1 –L’environnement solaire à différentes échelles : la Galaxie (résultats du satellite COBE, Hauser et al.
(1995)), le bras local (les contours de la Bulle Locale à partir de résultats sur l’absorption du sodium, Sfeir
et al. (1999)), et les nuages locaux interstellaires (résultats de mesures d’absorption vers des étoiles très proches,
Lallement et al. (1995)).
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mesuresin situ des neutres He avec GAS et des ions ’pick-up’ d’hélium (ions’pick-up’ sont appelés les
neutres IS qui sont ionisés près du Soleil) avec SWICS sur Ulysses, ont contraint avec une très bonne
précision la densité des neutres He, n(Heo) = 0.014 cm−3 (Gloeckler (1996) ; Mobius (1996) ; Witte et al.
(1996)). Puisque l’hélium n’est pas filtré à l’interface, cette densité s’applique dans le nuage local aussi.
Le nuage local a été trouvé à 40% ionisé (mesures EUVE, Dupuis et al. (1995) ; Wolff et al. (1999)), ce
qui résulte en une densité des ions He de n(He+) = 0.009 cm−3 et un total de 0.023 noyaux d’He cm−3.

D’après le rapport d’abondances cosmologiques dans le milieu IS local, la densité d’hydrogène est
10 fois plus importante que celle d’hélium, le nuage local doit, alors, contenir environ 0.23 noyaux H
cm−3. Ainsi avec une densité plasma de n(H+) = 0.05 cm−3 et une densité de neutres n(Ho) = 0.18 cm−3,
les modèles plasma prévoient un filtrage de∼ 40% des atomes H neutres dans l’héliosphère, ce qui est
confirmé par les mesures des ions ’pick-up’ H+ par SWICS sur Ulysses qui calculent n(H)= 0.12 cm−3

(après filtrage).
Les détails sur l’interface entre les plasmas des Vents IS et Solaire et le comportement du flot IS (les

deux composantes, H et He) à la traversée de l’interface età l’intérieur de l’héliosphère seront résumés
par la suite dans la section 1.3.1.

1.1.2 La Bulle Interstellaire Locale

L’existence de la cavité interstellaire locale a été déduite de deux diagnostics observationnels : les
raies d’absorption dans les spectres des étoiles proches et l’émission du fond X diffus. D’abord, les
spectres des étoiles proches ont montré que les colonne-densités dans le milieu interstellaire augmen-
taient brusquement autour des distances 50 - 150 pc, selon ladirection d’observation. Ceci a été la
preuve principale que le milieu qui entoure la région solaire était dépourvu de gaz dense et froid.

D’autre part, les observations des rayons X avec le satellite ROSAT (Snowden et al. (1998)) in-
diquaient une émission diffuse dont la nature exigeait une source locale, jusqu’à 100 ou 200 parsecs.
En fait, une fraction considérable des émissions X dans ledomaine 0.1 - 0.4 keV présentait dans les
données ROSAT un manque d’anti-corrélation avec les mesures de colonne-densité, tandis qu’une telle
anti-corrélation est attendue si l’émission est générée à distance.

En effet, les émissions X sont fortement absorbées par le gaz interstellaire, d’après la loi d’absorp-
tion :

I (E) ∝ exp(−σ(E)NH) (1.1)

où I (E) est l’intensité totale sur la ligne de visée à l’énergie E,σ(E) est la section efficace de l’absorption
photo-électrique à l’énergieE etNH est la colonne-densité de l’hydrogène neutre (HI) le long de la ligne
de visée en question. Pour donner un exemple, l’épaisseuroptique est égale à 1 à l’énergieE = 0.25 keV
pour une colonne-densitéNH = 1019 cm−2. Ainsi, la fraction non-corrélée et par cela non-absorb´ee, ne
doit pas être générée plus loin que 100 - 200 parsecs.

Cette émission diffuse a été pendant longtemps attribuée à la Bulle Locale,ainsi appelée Bulle Lo-
cale Chaude (Local Hot Bubble). La température du gaz dans la cavité a été évaluée à partir des modèles
d’émission thermique du gaz chaud par le rapport des bandesd’observation ROSAT (bande 1/4 keV=
[0.1-0.3] keV et 3/4 keV= [0.5-1.0] keV) et estimée autour de 106 K. La présence d’une bulle remplie
de gaz chaud semble être en accord avec les modèles dynamiques de vents stellaires et d’éjecta de su-
pernovae en expansion. Plus particulièrement, la taille et les propriétés physiques de la Bulle Locale sont
très bien reproduites par des modèles d’évolution du milieu local comprenant une série de supernovae
anciennes, rechauffées par un événement récent (de Avillez et Breitschwerdt (2005)).

La taille et la forme de la Bulle Locale ont fait l’objet d’uneétude détaillée avec des observations des
raies d’absorption du sodium utilisant les distances précises des étoiles proches du catalogue Hipparcos
(Lallement et al. (2003)). Ceci a permis une cartographie précise de la cavité locale en 3D, par la localisa-
tion des nuages denses qui produisent l’absorption. Deux cartes de la Bulle Locale sont présentées dans
la figure 1.2, où la structure de la Bulle est révélée. Dans le panneau 1.2(a) qui représente la structure de
la cavité dans le plan galactique, on voit les ’murs’ des nuages denses aux limites de la Bulle, ainsi que
sa connexion aux cavités voisines par des tunnels moins denses. Dans le panneau 1.2(b) qui représente
la structure perpendiculaire au plan galactique, la Bulle est connectée aux halos galactiques (nord et sud)
par deux ’cheminées’.
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(a) LHB, vue du pole galactique (b) LHB, vue de l’équateur galactique

F. 1.2 –Cartographie de la Bulle Locale Interstellaire par des mesures des raies d’absorption sur des étoiles
proches. (a) Structure fermée dans le plan galactique, le centre galactique se trouve vers la droite de la figure. (b)
Structure ouverte dans le plan perpendiculaire au plan de laGalaxie, le centre galactique se trouve vers la droite
et le pole Nord galactique vers le haut. Figure adaptée de Lallement et al. (2003).

L’axe des cheminées apparaı̂t nettement dans les cartes ROSAT d’émission diffuse à 0.25 keV, ce
qui est en accord avec une plus faible colonne-densité du gaz, qui laisse pénétrer plus d’émission X
provenant du halo galactique et des sources extragalactiques. D’autre part, la fraction non-absorbée de
l’émission paraı̂t plus intense dans la direction des cheminées d’un facteur 2 par rapport aux directions
dans le plan galactique (Snowden et al. (1998)). Par conséquent, la Bulle Locale est considérée plus
étendue en distance, également d’un facteur 2, dans les directions polaires.

Cependant, l’émission X diffuse de la Bulle Locale, et par conséquent, la température du gaz dans
celle-ci, doivent être révisées pour inclure dans l’analyse des mesures des raies spectrales X la contribu-
tion du processus d’échange de charge dans l’héliosphère. Comme nous expliquerons par la suite dans le
chapitre 2, les réactions d’échange de charge entre les ions lourds du vent solaire et les neutres interstel-
laires entrant dans l’héliosphère, induisent des cascades radiatives dans le même domaine spectral que
l’émission thermique attribuée au gaz de la Bulle Locale.

1.2 Le vent solaire : origine de l’h́eliosph̀ere

L’idée de l’héliosphère définie comme la sphère de contrôle du Soleil a été introduite en 1955 par
Davis, qui a basé ce concept sur la modulation des rayons cosmiques à contre-phase avec le cycle de l’ac-
tivité solaire. Cette modulation ne pouvait être expliquée qu’en admettant que le milieu enveloppant le
Soleil et le système solaire subit des changements entre leminimum et le maximum d’activité solaire, qui
affectent la propagation des rayons cosmiques, leur permettant d’arriver plus facilement sur Terre pen-
dant le minimum. Les rayons cosmiques étant des particulesélectriquement chargées, ces changements
devaient impliquer des champs magnétiques qui varient en fonction du cycle solaire. Aussi, puisque les
rayons cosmiques sont très énergétiques, le volume danslequel les variations ont lieu devait être très
vaste. L’image de ce milieu magnétisé qui entoure le Soleil a été complétée par la découverte, à la même
époque, d’une sorte de radiation ’corpusculaire’ émise par le Soleil, c’est à dire, des particules chargées
qui déclenchaient des effets géomagnétiques. Dans cette notion de radiation corpusculaire on reconnaı̂t
facilement le vent solaire.

L’existence du vent solaire en tant que flot constant de plasma écoulant de la couronne solaire a été
évoquée parBiermannen 1951 pour expliquer la direction radiale anti-solaire des queues de plasma des
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comètes. A l’époque, il était aussi connu que la couronnesolaire était très chaude, à une température
qui dépassait le million de degrés. En 1958,Eugene Parkera posé les bases théoriques pour l’étude
du vent solaire, expliquant qu’il fallait un flot supersonique (∼ 500 km s−1) de plasma coronal pour
maintenir l’équilibre avec le gaz du milieu interstellaire, exercer la force nécessaire sur les queues-plasma
des comètes et transmettre les perturbations solaires au champ électromagnétique terrestre. Quatre ans
seulement après les prédictions de Parker, l’existence du vent solaire a été confirmée par les premières
missions spatiales.

Ainsi, l’héliosphère est définie comme l’espace vaste qui entoure le Soleil et le système solaire et qui
est remplie par le vent solaire. Sa limite interne est l’atmosphère externe du Soleil, la couronne solaire,
où le vent solaire est généré et accéléré. Sa limite extérieure peut être définie, en première approximation,
comme la surface d’équilibre de pression entre le vent solaire et le milieu interstellaire local.

La raison principale de l’existence de l’héliosphère estle vent solaire et il est, alors, nécessaire
de résumer ses caractéristiques générales qui sont importantes pour comprendre la structure interne de
l’hélio-sphère. A l’origine de la définition du vent solaire, celui-ci était supposé s’écouler radialement
avec une vitesse asymptotique constante et supersonique depuis une couronne solaire uniforme et iso-
therme. Mais à présent, après presque 50 ans de mesures duvent solaire, nous sommes en position de
connaı̂tre et de comprendre beaucoup mieux ses caractéristiques.

Si le vent solaire est un phénomène omniprésent et continu, il n’est pas sans structure pour autant.
Sa densité, vitesse, température, composition élementaire et états de charge ioniques sont quelques unes
de ses propriétés qui varient en fonction du temps et de la position dans l’espace interplanétaire avec des
échelles de temps variant de quelques minutes à quelques décennies.

Sans être en position, ni en nécessité dans le contexte dema thèse, de définir exactement les mécanismes
d’accélération du vent solaire dans la couronne solaire,il est évident que les structures du champ magnétique
et de la couronne sont étroitement liées à l’accélération et la propagation des deux types principaux de
vent solaire : le vent équatorial lent et le vent polaire rapide.

1.2.1 Structure de la couronne et du vent solaire pendant le cycle solaire

Le vent solaire lent avec ses propriétés moyennes (mesur´ees à 1 UA)VS W≈ 400 km s−1, np ≈ 9 cm−3

et T ≈ 4× 104 K semblait concorder avec les premiers résultats des modèles théoriques (Parker (1958)).
Ceci a souvent conduit à associer le vent lent à un état ’calme’ du vent solaire et considérer chaque flux
de vent rapide (VS W≈ 700 km s−1, np ≈ 3 cm−3, T ≈ 105 K) comme des perturbations de cet état calme.

F. 1.3 –Structure simplifiée du champ magnétique solaire pendantle minimum et le maximum d’activité solaire.
Les régions d’origine du vent solaire lent et rapide sont présentées. Figure extraite de N. Meyer-Vernet 2007,
Basics of the Solar Wind, Cambridge U. P..
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Ce n’est qu’à partir de l’époque deSkylaben 1973/74 que l’on a compris la véritable origine du vent
rapide.Skylaba obtenu des images de la couronne solaire en rayons X de basseénergie et a découvert
des régions sombres, de densité et température plus faibles que la moyenne, qu’on appela trous coronaux
(Krieger et al. (1973) ; Neupert et Pizzo (1974) ; Nolte et al.(1976)) et les associa aux courants de
vent rapide détectés déjà par des mesuresin situ dans l’espace interplanétaire. Les trous coronaux se
situent au dessus des régions ’inactives’ du Soleil, où les lignes ouvertes du champ magnétique sont
prédominantes (fig. 1.3). Des régions vastes de trous coronaux se forment dans l’atmosphère solaire
surtout pendant les phases décroissantes et minimales du cycle d’activité solaire et sont essentiellement
centrées autour des pôles solaires. Néanmoins, souvent, elles présentent de larges extensions jusqu’aux
latitudes héliographiques basses, qui sont les sources des courants rapides près du plan de l’écliptique
que l’on retrouve dans les mesuresin situ.

Le vent lent, au contraire, est originaire des régions plusactives du Soleil, associées à des struc-
tures magnétiques fermées comme les systèmes de bouclesbipolaires (fig. 1.3). Ces régions beaucoup
plus actives en termes de présence de taches solaires et de fréquence des phénomènes plus énergétiques
(éruptions solaires, protubérances éruptives) se trouvent, pendant le minimum d’activité, en majeure par-
tie dans une zone de±20◦ équatoriale du Soleil. En dehors de cette zone, il n’y a que du vent rapide, avec
des limites extrêmement nettes par rapport à la région devent lent. Les régions ’tumultueuses’ confèrent
au vent lent des propriétés beaucoup plus variables, ce qui fait que le nom d’état ’calme’ du vent solaire
correspondrait plutôt au vent rapide, ce dernier ayant descaractéristiques beaucoup plus stables.

F. 1.4 –Graphique en coordonnées polaires de la vitesse moyenne duvent solaire en fonction de la latitude
héliographique mesurée par Ulysses/SWOOPS. Le code de couleurs montre la polarité magnétique. Figure extraite
de McComas et al. (2003).

Pendant le maximum d’activité solaire les régions des trous coronaux sur le disque solaire rétrécissent,
tandis que les structures magnétiques fermées semblent occuper de plus en plus d’espace sur le disque
solaire et à toutes latitudes. Ainsi, la phase maximale du cycle solaire est dominée par le vent lent qui
varie continuellement. La repartition en latitude exacte du vent solaire pendant tout le cycle solaire a été
joliment mise en évidence par les mesures de l’instrument SWOOPS sur le satellite Ulysses en orbite
quasi-polaire autour du Soleil à une distance moyenne de 1 UA (fig.1.4). Dans la figure les graphiques
de la variation latitudinale de la vitesse moyenne du vent solaire sont superposés aux photos en UV
de la couronne solaire prises par le coronographe SOHO/LASCO et du disque solaire par l’instrument
SOHO/EIT. Sur le panneau de gauche on distingue clairement les deux états du vent solaire pendant le
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minimum d’activité avec la zone équatoriale étroite de vent lent. Au contraire, dans le panneau de droite,
les deux états sont mélangés et il est difficile de les séparer spatialement.

1.2.2 Composition des deux types de vent solaire

A part leurs différences basiques en vitesse moyenne, densité et température, les propriétés physiques
des deux états du vent solaire sont très différentes, en particulier, en ce qui concerne la composition, la
’teneur’ en ions lourds, et aussi les fractions d’états de charge de ces ions lourds. Nous sommes surtout
intéressés par ces différences, car elles influencent sensiblement les émissions X issues des échanges de
charge entre les ions lourds du vent solaire et les atomes neutres des planètes et de l’héliosphère.

Le premier effet qui caractérise le vent lent et le vent rapide est un biaisdans leur composition
par rapport au potentiel de première ionisation (FIP, First Ionization Potential) des éléments présents.
En général, un enrichissement du vent solaire en éléments qui ont un potentiel de première ionisation
faible (Si, Fe, Mg, S) est observé par rapport à la photosphère. L’enrichissement en éléments lourds est
beaucoup plus important dans le vent lent que dans le vent rapide, ce qui constitue l’effet FIP (fig.1.5(a) ;
von Steiger et al. (2000)).

D’autre part, la distribution des états de charge des éléments est aussi très dépendante du type de
vent. Il est constaté qu’il y a un fléchissement vers les états de charge les plus élevés dans le vent lent,
particulièrement net dans les éléments légers, tels C ou O (fig.1.5(b)). En ce qui concerne les ions avec
une large distribution d’états de charge, tels Si ou Fe, dans le vent lent on observe une augmentation des
états de charge aux deux extrêmités de la distribution (fig.1.5(b)).

(a) (b)

F. 1.5 –Variations de composition entre les deux types de vent solaire à partir des données SWICS/ULYSSES,
pour les quatres périodes d’observations ULYSSES : passage équatorial pendant le maximum solaire (Max-1992),
passage par le pôle solaire sud (South-1994), et le pôle solaire nord (North-1996) et passage par l’équateur solaire
pendant le minimum solaire (Min-1998). Les périodes Max etMin correspondent aux mesures de vent lent, tandis
que les périodes North et South aux mesures de vent rapide. (a) Rapports moyens des abondances relatives à
l’oxygène, (b) Fractions d’état de charge moyen pour les ions lourds C, O, Si, et Fe. Figures extraites de von
Steiger et al. (2000).

Tout ceci indique une température ’freezing-in’ plus faible dans les trous coronaux où est accéléré
le vent rapide. La température ’freezing-in’ est la température de la couronne à l’altitude où l’échelle de
temps caractéristique d’expansion du vent solaire est plus courte que l’echelle de temps des processus
d’ionisation et recombinaison. Ces altitudes se situent àenviron 1.2 - 3.5RS (rayons solaires) selon les
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états de charge considérés. Le processus de ’freezing-in’ s’effectue plus rapidement pour le plasma dans
le vent rapide qui s’étend librement.

Par contre, dans le vent lent, si la température de ’freezing-in’ est clairement plus élévée, les pro-
cessus thermiques que subit le plasma apparaissent beaucoup plus complexes, comme le démontre la
distribution des états de charge des ions lourds (Si, Fe). Cette complexité s’explique par des modèles
de champ magnétique solaire, où plusieurs boucles magnétiques fermées, d’age, taille et température
différents peuvent s’ouvrir par les différents processus de reconnection.

En tout cas, l’ensemble des différences trouvées renforce l’idée générale perçue pour le vent solaire
comme un phénomène en deux états, avec des limites nettesentre eux, qui commencent dès la chro-
mosphère et la basse couronne pour être retrouvés dans l’espace interplanétaire et dans leur impact sur
l’héliosphère.

1.2.3 Le vent solaire dans l’espace interplańetaire

Les particules du vent solaire émergent radialement de la région de leur accélération, mais le vent
solaire subit globalement les effets de la rotation solaire aussi. A cause de la combinaison dumouvement
radial des particules et de la rotation de leur point-sourcesur le disque solaire, les ’tubes’ de flux remplis
de plasma forment une spirale d’Archimède en expansion dans l’espace interplanétaire (fig.1.6(a), ’spi-
rale de Parker’). L’angleα du tube de flux par rapport à la direction radiale à une distance R est exprimée
par :

tanα = ΩR/VS W (1.2)

oùΩ est la vitesse angulaire du Soleil (Ω = 1.543× 10−4 deg s−1, ou∼13.5 deg j−1 ) et VS W la vitesse
moyenne du vent solaire, radiale et perpendiculaire à l’axe de rotation du Soleil. Cette équation 1.2,
pour un flot non-équatorial, est valable pour les projections deVS W et R sur le plan équatorial. Par
conséquence, le décalage longitudinal d’un tube de flux dela distance R1 à la distance R2 est :

φR = Ω (R1 − R2)/VS W (1.3)

et il est à noter que, par exemple, une source équatoriale de vent lent (300 km s−1) a tourné presque
jusqu’au limbe ouest, avant que le plasma émis n’arrive à 1UA.

(a) spirale de Parker (b) la jupe de ballérine

F. 1.6 –(a) La spirale de Parker (projetée sur le plan équatorial solaire) pour deux tubes de flux de vent solaire
à vitesses 300 km s−1 et 600 km s−1. (b) Vue d’artiste de la nappe de courant qui sépare les polarités opposées du
champ magnétique solaire (jupe de ballerine) dans l’espace interplanétaire.

Le vent solaire étant un plasma, il conduit l’électricit´e et il est couplé au champ magnétique qu’il en-
traı̂ne avec lui dans l’espace interplanétaire. La figure 1.6(b) présente un schéma d’artiste de la structure
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de l’héliosphère interne pendant la phase minimum du cycle solaire. Sur la figure, les pôles sont cou-
verts de troux coronaux, de polarité opposée : positive pour le pôle Nord (lignes de champ sortantes) et
négative pour le pôle Sud (lignes de champ entrantes). L’extension des trous coronaux vers les latitudes
héliographiques équatoriales est due à l’inclinaison de l’axe du dipôle magnétique solaire par rapport à
l’axe de rotation du Soleil. Dans la zone équatoriale, au dessus des régions actives et des boucles fermées,
les streamers s’étendent loin dans la couronne. La caract´eristique ’jupe de ballerine’ qui définit la nappe
de courant séparant les lignes de polarité opposée se forme sur la zone des streamers et est entrainée par
le vent solaire dans l’espace interplanétaire.

Un observateur placé sur le plan de l’écliptique (à la Terre) perçoit des courants de vent lent et de vent
rapide qui s’alternent dans les plis de la nappe de courant dans l’espace interplanétaire. Cette alternance
des courants aux vitesses différentes provoque des déformations de la structure du ventsolaire dans
l’espace IP, qui sont observées dans les mesuresin situ.

1.3 L’héliosph̀ere

1.3.1 L’interface héliosph́erique

Comme nous l’avons mentionné plus haut, la frontière externe de l’héliosphère est définie au premier
ordre comme la surface où il y a équilibre de pression entrele milieu interstellaire et le vent solaire super-
sonique. Cette surface se situe à une distanceR(UA) qui peut être calculée en première approximation par
l’équation

F. 1.7 – Vue schématique de l’héliosphère et des
lignes d’écoulement des neutres et des ions solaires et
interstellaires.

ρS WV2
S W

[R(UA)/1UA]2
= PIS (1.4)

où ρS W et VS W sont la densité et la vitesse
moyennes du vent solaire (rapportées à 1 UA)
et PIS est la pression totale du milieu interstel-
laire. Dans cette pression totale du milieu IS lo-
cal on compte les contributions de la pression in-
terne du gaz, la pression magnétique liée au champ
magnétique IS local, la pression dynamique due au
mouvement relatif de 25 km s−1 entre le système
solaire et le nuage local et enfin la pression due
aux rayons cosmiques. En ce qui concerne la pres-
sion du vent solaire, puisque celui-ci est hautement
supersonique, on n’a besoin de considérer que sa
pression dynamique, qui est dominante.

La nature supersonique du vent solaire im-
plique d’autres effets qui rendent la structure de
l’interface héliosphérique plus complexe qu’une
surface simple de discontinuité entre les plas-
mas solaire et interstellaire (fig.1.7). En effet,
la présence du milieu interstellaire partiellement
chargé constitue un obstacle pour le vent solaire su-
personique, lui aussi ionisé. Au voisinage de l’obs-
tacle, il y a une transition supersonique-subsonique,
préalable à l’équilibre de pression, et donc création

d’un choc. Ce choc est appelé Choc Terminal du vent solaire et l’équation 1.4 donne, alors, une estima-
tion grossière de la distance à laquelle se situe le Choc Terminal.

L’heliopause est la surface de contact entre les plasmas interstellaire et solaire. Cette surface laisse
passer les particules neutres du milieu interstellaire mais empêche les ions interstellaires de pénétrer
dans l’espace du vent solaire et vice-versa. Le plasma du vent solaire qui a été décéléré déjà au niveau
du choc terminal est obligé de s’arrêter au niveau de l’héliopause et est dévié vers les flancs et la queue
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de l’héliosphère. Parallèlement le plasma interstellaire est dévié avant d’atteindre l’héliopause. Dans cer-
tains modèles de l’interface héliosphérique, comme le modèle à deux chocs de Baranov et al. (1976), le
flot interstellaire à une vitesse de 26 km/s, pour une température de 6000 K, est aussi supersonique etdoit
être décéléré par un deuxième choc (bow shock, fig.1.7). Ces modèles négligent le champ magnétique
interstellaire. L’existence probable d’un champ magnétique pourrait modifier la nature supersonique du
flot interstellaire. Dans ce cas, et selon l’amplitude du champ magnétique, il est possible qu’il n’y ait pas
de choc interstellaire. Ceci ne change pas l’existence d’une région où le plasma interstellaire est décéléré
et chauffé. De plus, le champ magnétique IS peut influencer la symétrie axiale de l’héliosphère autour
de l’axe du vent IS selon son inclinaison par rapport à ce dernier. Cette configuration est, en fait, une des
conclusions principales de l’étude menée en première partie dans ma thèse, que je présenterai dans le
chapitre 3.

Comme nous avons noté plus haut, les neutres IS et plus précisement les atomes He neutres du milieu
IS traversent librement la surface de l’héliopause. Par contre, même si l’héliopause est perméable au flot
de neutres interstellaires, le processus d’échange de charge entre les atomes H et les protons IS dans la
région de compression en amont de l’héliopause modifie sensiblement la distribution de l’hydrogène dans
l’héliosphère externe. Les neutres créés par les échanges de charge dans les zones de plasma comprimé
vont avoir une distribution de vitesse proche de celle du plasma local, c’est à dire une vitesse plus faible
et une température plus élevée. Ces neutres, appelés neutres secondaires (par opposition aux neutres IS,
non-affectés par les échanges de charge, que l’on appelle primaires) forment le ’mur d’hydrogène’, un
excès de densité au niveau de l’héliopause. Le mur d’hydrogène a été prédit par les modèles d’interface
(Baranov et al. (1991)) et détecté dans les observations UV avec le téléscope spatial Hubble (HST) vers
l’étoile α Cen (Linsky et Wood (1996)). Le flot de neutres dans l’héliosphère étant non-collisionnel,
les modifications de la distribution des neutres induites auniveau de l’interface héliosphérique vont se
propager jusqu’à l’héliosphère interne.

(a) plasma distribution (b) neutral distribution

F. 1.8 –(a) Distribution des populations plasma à proximité et àl’intérieur de l’héliosphère. (b) Distribution
des populations neutres de l’héliosphère. Figures extraites de Izmodenov et al. (2005a).

Un exemple des populations plasmas et neutres à l’interface héliosphérique est présenté dans la
figure 1.8, extraite de Izmodenov et al. (2005a). A gauche, ladensité du plasma est présentée où on voit
la compression du plasma IS juste avant l’héliopause et l’augmentation de la densité du plasma solaire
sur les flancs de l’héliosphère par rapport à la densité `a l’intérieur du choc terminal. A droite on voit
nettement le mur d’hydrogène créé par les neutres IS secondaires, juste avant l’héliopause. Il faut noter
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que les deux figures ont été calculées dans un modèle avecun champ magnétique incliné par rapport à
l’axe du vent (Izmodenov et al. (2005a)), sachant que si le champ magnétique était absent, parallèle ou
vertical à l’axe du vent, la structure de l’héliosphère,et le mur d’hydrogène seraient symétriques autour
de l’axe du vent IS.

1.3.2 L’héliosph̀ere interne

Les neutres IS qui rentrent dans le système solaire interne, peuvent s’approcher suffisamment pour
diffuser par résonance la lumière UV des raies solaires : la raie Ly-α (121.6 nm) pour l’hydrogène et la
raie à 58.4 nm pour l’hélium. Cette rétrodiffusion crée le fond diffus interplanétaire qui permet de détecter
les atomes H et He depuis la Terre et étudier leurs distributions et leurs caractéristiques respectives.

Les atomes d’hydrogène subissent principalement trois types d’influence liés à l’environnement so-
laire. Ce sont l’attraction gravitationnelle de la masse dusoleil, la pression de radiation et enfin les effets
d’ionisation dus au flux Extrême UltraViolet (EUV) (λ ≤ 912 Å) et au flux de masse de protons qui
échangent des charges avec l’hydrogène neutre. Les deux forces sont toutes deux proportionnelles à l’in-
verse du carré de la distance au Soleil, mais sont de sens opposé. Si on noteµ le rapport du module de la
pression de radiation sur le module de la force gravitationnelle, la force est répulsive siµ est supérieur à
1 et attractive dans le cas contraire.

Pour les atomes d’hélium, la pression de radiation est négligeable, alors que l’attraction gravitatio-
nelle focalise les atomes derrière le Soleil, dans la direction où se dirige le flot (DownWind). La foca-
lisation crée un cône caractéristique où la densité d’hélium atteint son maximum dans l’héliosphère (à
environ 1 UA). Le cone de focalisation est symétrique autour de l’axe du flot He IS, et clairement visible
dans le fond diffus à 58.4 nm, comme un drapeau dans le vent.

Les atomes He sont principalement détruits par photoionisation par le flux EUV solaire et par impact
électronique. En revanche, la photoionisation représente, avec les électrons du vent solaire, 10 à 20%
du taux d’ionisation de l’hydrogène. Le mécanisme principal de ’destruction’ des atomes H est, en effet,
l’échange de charge avec les protons du vent solaire. Il faut noter que l’échange de charge avec les protons
du vent solaire produit des atomes neutres dont la vitesse est radiale par rapport au Soleil, et de l’ordre
de 400 km/s (c’est à dire la vitesse du vent solaire). Cette vitesse représente un décalage spectral par
rapport au centre de la raie Ly-α solaire de l’ordre de 1.6 Å, c’est à dire en dehors du spectreéclairé par
le Soleil suivant le profil mesuré par Lemaire et al. (1978).Cette composante neutre ne participe donc pas
à l’émission interplanétaire et par conséquent est négligée dans les modèles. Pour cette raison, l’échange
de charge avec les protons solaires est considéré comme unmécanisme de perte pour la population H IS.
L’efficacité de l’ionisation subie par les atomes près du Soleilest caractérisée par le taux d’ionisation à
une unité astronomique du Soleil. L’inverse de ce taux est la durée de vie à 1 UA d’un atome d’hydrogène.

Les processus d’ionisation, d’autant plus efficaces près du Soleil, laissent un volume vide de neutres
que l’on appelle Cavité d’Ionisation. La cavité est dissymétrique avec une extension sous le vent. Cette
cavité est beaucoup plus importante pour l’hydrogène (5 `a 10 UA) que pour l’hélium (moins de 1 UA).



Chapitre 2

Les échanges de charges

Le mécanisme

L’échange de charge est le processus de transfert semi-résonant d’un ou plusieurs électrons depuis
un atome ou une molécule neutre vers un ion. Par convention,l’ion est rapporté comme ’projectile’ car,
souvent, il se déplace plus vite que la ’cible’ neutre. Pendant la collision, les champs électriques du
noyaux et des électron(s) du projectile et de la cible se superposent et leurs niveaux d’énergie finissent
par se confondre. A une certaine distance inter-nucléaireles niveaux d’énergie de la cible et du projectile
se chevauchent de telle manière qu’un électron de la cibleneutre peut être transporté sans émission de
rayonnement à l’ion. L’efficacité de ce processus peut être très importante avec unesection efficace de
l’ordre de 10−14 cm2.

2.1 L’échange de charge protons - atomes hydrogène

Dans le chapitre précédent, nous avons souvent mentionn´e les réactions d’échange de charge entre
protons (solaires ou interstellaires) et atomes H et leur impact important sur la distribution de l’hydrogène
IS à l’entrée et à l’intérieur de l’héliosphère. Le processus est décrit par la réaction :

H+ + H −→ H + H+ (2.1)

où le moment cinétique est conservé. Le nouvel atome neutre créé a les caractéristiques cinétiques de
l’ion projectile et, de même, le nouveau proton conserve les caractéristiques de l’atome cible.

Quand la collision se produit à l’interface héliosphérique, elle résulte en la création d’une population
secondaire d’atomes H qui ont les propriétés du plasma (protons IS) comprimé, chauffé et ralenti. D’autre
part, les nouveaux ions créés sont rapidement obligés decontourner l’héliopause.

A l’intérieur de l’héliosphère, le processus d’échange de charge protons solaires - atomes H est
responsable de la création de la cavité d’ionisation, le volume vide de neutres capables de diffuser la
raie Ly-α solaire. Dans ce cas les nouveaux atomes créés se propagent radialement avec la vitesse du
vent solaire, ce qui les rend inobservables par les spectrographes UV (SWAN, HST). En revanche, le
nouvel ion conserve les caractéristiques de l’atome IS lent et devient un ion ’pick-up’, détectable dans
les mesuresin situ.

Les protons nouvellement créés, dits ’pick-up’, comme toutes les particules chargées, suivent les
lignes de courant magnétiques et remontent vers l’héliosphère externe et l’interface héliosphérique. Des
modèles récents de l’interface héliosphérique (Malama et al. (2006)) suggèrent que les différents types
de protons ’pick-up’ qui sont créés dans les différentes régions d’interaction de l’héliosphère soient
aussi inclus dans les modèles, puisqu’ils sont identifiables par rapport aux protons solaires primaires.
Les résultats sont très intéressants surtout dans l’aspect de positionnement des différentes frontières de
l’héliosphère, mais ne rentrent pas dans le cadre de l’étude principale menée pendant ma thèse.

31
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2.2 L’échange de charge avec des ions solaires lourds

Les rayons X issus des échanges de charge entre ions de degr´e élevé et neutres ont été découverts
seulement depuis une dizaine d’années dans un contexte astrophysique (dans les comas des comètes,
Lisse et al. (1996)), et depuis ils se sont revélés d’une grande importance dans différents environnements
(exosphères planétaires, héliosphère). Pourtant, lephénomène était connu dans les études de laboratoire ;
les expérimentateurs dans des laboratoires de fusion où des faisceaux de neutres sont introduits dans des
environnements plasmas étaient familiers du le phénomène. Dans cette section, je résume les connais-
sances acquises dans les études théoriques et expérimentales sur le phénomène d’émissions X issues des
échanges de charge. Ce résumé est inspiré par une révuesur les expériences EBIT (electron beam ion
traps) par Wargelin et al. (2007).

Quand le projectile est un ion hautement chargé, ce sont lesniveaux d’énergie supérieurs qui se
chevauchent avec les niveaux du neutre. Ainsi, la réactiond’échange de charge résulte en une capture
d’un électron dans un niveau de nombre quantiquen élevé, d’où l’électron peut se désexciter en émettant
un photon X, soit par une cascade radiative de plusieurs étapes soit par une seule étape vers le niveau
fondamental. Ce processus est décrit par la réaction suivante :

X+q + M −→ X+(q−1)∗ + M+ −→ X+(q−1) + M+ + γEUV/X (2.2)

Si le neutre-cible a plus d’un électron, c’est à dire tout neutre autre que H, la capture électronique
peut être multiple. L’ion créé est alors plusieurs fois excité et peut se stabiliser par cascade radiative ou
par auto-ionisation. Les échanges de charge multiples ontdes sections efficaces beaucoup plus faibles
dans le cas des ions et des énergies de collision qui nous intéressent, qui donnent naissance à l’émission
X, et ne seront plus considérés dans les études présent´ees dans ce manuscrit.

Le niveau d’énergienmax qui a la probabilité la plus forte d’accueillir l’électron dans le nouvel ion,
après un échange de charge avec un atome H, peut être calculé approximativement par :

nmax∼ q

1+
q− 1√

2q


−1/2

∼ q3/4 (2.3)

oùqest la charge de l’ion parent (Janev et Winter (1985)). Pour les captures simples par des neutres autres
que H,nmaxpeut être ajusté en ajoutant le facteur

√
IH/In, où IH et In sont les potentiels d’ionisation pour

H et la cible neutre respectivement.
Pour les énergies de collision faibles, la distribution des étatsn est étroite autour denmax. Si l’énergie

de collision augmente, la distributionn s’élargit jusqu’à ce que l’énergie de collision atteigne une valeur
critiqueEcrit estimée à :

Ecrit ∼ 25
√

q keV/amu (2.4)

Pour des énergies encore plus élevées queEcrit , nmax est graduellement réduit et la distribution rétrécit à
nouveau (Ryufuku et Watanabe (1979)).

Dans le cas de l’échange de charge entre O8+ et H, le niveau le plus probable où l’électron arrive est
le niveaunmax ∼ 5 de l’ion O7+ créé. Ceci peut paraı̂tre surprenant, puisque l’énergie de liaison de cet
électron àn = 5 est 35 eV, ce qui est beaucoup plus élevé que l’énergie deliaison de l’atome H (13.6 eV)
par lequel il a été capturé. En fait, l’électron ’voit’ les champs électriques des deux noyaux combinés en
une valeur plus haute lorsqu’ils s’approchent l’un de l’autre. Le chevauchement des niveaux d’énergie
se produit, alors, quand l’énergie totale de liaison de l’´electron est beaucoup plus large que les 35 eV de
l’ion O isolé.

Pour les ions qui sont d’intérêt pour les astronomes X (ions nus, ions hydrogénoı̈des, ions héliumoı̈des
du C au Fe), l’énergie critique monte jusqu’à environ 100 keV/amu. Pour cerner ces énergies, voici
quelques exemples : une température de plasma 106 K, d’après la relation (1/2)mυ2 = (3/2)kT, corres-
pond à 162 eV/amu pour les ions O et 46 eV/amu pour les ions Fe. Le vent solaire, d’autre part, peut
être divisé en deux états : le vent lent d’une vitesse 200-600 km/s qui correspond à 0.2-1.9 keV/amu et
le vent rapide de vitesse 600-800 km/s qui correspond à 1.9-3.3 keV/amu (Smith et al. (2003)).

Les sections efficaces globales pour les échanges de charge sont relativement peu dépendantes de
l’énergie de collision. Pour des énergies qui s’étendent entre 1 keV/amu jusqu’àEcrit , la section efficace
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F. 2.1 – Section efficace de CX et d’ionisation pour les états de charge élevées de Feq+. Figure extraite de
Wargelin et al. (2007), d’après les résultats théoriques de Katsonis et al. (1991).

peut être approximée par la relation :

σCX ∼ q× 10−15 cm2 (2.5)

Pour des énergies supérieures àEcrit , la section efficace décroit rapidement, contrairement à la section
efficace d’ionisation du projectile qui croı̂t graduellement et ensuite décroı̂t (fig.2.1). Pour les énergies
très basses en dessous de 1 eV/amu, où les collisions sont très lentes, les sections efficaces peuvent être,
également, très différentes des approximations calculées en théorie. Les sections efficaces dépendent
aussi faiblement du neutre-cible. Pour les principaux ionsdu vent solaire, je résume dans la table 2.1
les abondances relatives à O dans le vent lent et le vent rapide (Schwadron et Cravens (2000)) ainsi que
les sections efficaces pour les échanges de charge avec H, He et O (distinctesquand disponibles). Ces
sections efficaces sont basées sur des calculs théoriques et expérimentaux effectués par les équipes citées
dans l’entête de la table.

Contrairement aux sections efficaces et à la distributionn, la distribution du moment angulairel, elle,
a une très forte dépendance en fonction de l’énergie de collision. Pour les énergies basses (∼ 100 eV/amu)
la distributionl présente un pic autour de la valeurlmax= 1. En revanche, pour les énergies plus hautes
que 1 keV/amu, la distributionl est statistique avec des poids attribués en 2l+1. Le moment angulaire qui
a le poids le plus élevé est estimé àlmax= n - 1. Cette dépendance est décisive pour la forme du spectre
d’émission et les rapports des raies de l’ion en désexcitation. Les spectres les plus caractéristiques sont
ceux des ions hydrogénoı̈des (l’ion a un seul électron : C5+, N6+, O7+, Ne9+) et des ions héliumoı̈des
(l’ion a deux électrons : C4+, N5+, O6+, Ne8+).

2.2.1 Spectres hydroǵenöıdes

Les ions hydrogénoı̈des sont créés à partir de l’échange de charge d’un ion dénudé avec un neutre.
Pour les énergies de collision basses, l’électron capturé aura une probabilité très grande de se poser dans
un étatp (l = 1), duquel il pourra se désexciter directement au niveau zero 1s en émettant un photon
Lyman de haut nombre quantiquen (β, γ, δ etc., fig. 2.2(a)).

En revanche, si l’énergie de collision est élevée, l’électron va peupler préférentiellement les états à
moment angulairel élevé, sans pouvoir se désexciter directement au niveauzero, à cause des règles de
sélection (∆l = ± 1). Dans ce cas, l’électron va cascader de préférence vers le niveaun le plus bas permis
par les règles de sélection (fig. 2.2(b)). D’habitude, la première cascade du niveaun sera vers un niveau
l où l = lmax= n - 1. A la fin, après une série de pas vers les niveaux plus basl i = lmax= ni - 1, il émettra
un photon Lyman-α (transitionn = 2→ 1).
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T. 2.1 –Table des principaux ions lourds du vent solaire.
[Beijers et al. (1994) ; Bliman et al. (1992) ; Bonnet et al. (1985) ; Dijkkamp et al. (1985b) ; Dijkkamp et al.
(1985a) ; Fritsch et Lin (1996) ; Greenwood et al. (2001) ; Harel et Jouin (1992) ; Harel et al. (1998) ; Ishii et al.
(2004) ; Iwai et al. (1982) ; Lee et al. (2004) ; Liu et al. (2005) ; Phaneuf et al. (1987), Richter et Solov’ev (1993) ;
Shimakura et al. (1992) ; Suraud et al. (1991) ; Wu et al. (1994)]
a Schwadron et Cravens (2000).

Paramètres de l’ion parent Sections efficaces de CX (10−15 cm2)

Ion q / m Abondance [X
Q+

O ] a σ(H,XQ+) σ(He,XQ+) σ(O,XQ+)

Slow Fast Slow Fast Slow Fast

C6+ 6 / 12 0.318 0.085 4.16 4.63 1.50 1.50 5.00

C5+ 5 / 12 0.210 0.440 2.00 2.90 1.40 1.11 2.00

N7+ 7 / 14 0.006 0.000 5.67 5.55 2.00 2.00 12.00

N6+ 6 / 14 0.058 0.011 3.71 3.32 1.26 1.49 5.00

N5+ 5 / 14 0.065 0.127 2.27 2.92 1.41 1.07 2.00

O8+ 8 / 16 0.070 0.000 5.65 6.16 2.80 2.80 6.00

O7+ 7 / 16 0.200 0.030 3.40 3.70 1.80 1.97 12.00

O6+ 6 / 16 0.730 0.970 3.67 3.91 0.96 1.31 5.00

Ne9+ 9 / 20 0.030 0.006 7.20 7.20 2.40 2.40

Ne8+ 8 / 20 0.084 0.102 3.70 3.00 1.30 1.10 6.00

Mg11+ 11 / 24 0.035 0.001 7.5 7.5 2.60 2.60

Mg10+ 10 / 24 0.098 0.029 3.73 2.5 1.00 0.90 8.00

Mg9+ 9 / 24 0.052 0.044 13.00 13.00 13.00 13.00

Mg8+ 8 / 24 0.041 0.028 6.00 6.00 6.00 6.00

Mg7+ 7 / 24 0.017 0.007 12.00 12.00 12.00 12.00

Mg6+ 6 / 24 0.009 0.003 5.00 5.00 5.00 5.00

Mg5+ 5 / 24 0.000 0.000 2.00 2.00 2.00 2.00

Mg4+ 4 / 24 0.000 0.000 4.00 4.00 4.00 4.00

Si10+ 10 / 28 0.021 0.024 8.00 8.00 8.00 8.00

Si9+ 9 / 28 0.049 0.045 13.00 13.00 13.00 13.00

Si8+ 8 / 28 0.057 0.022 6.00 6.00 6.00 6.00

Si7+ 7 / 28 0.000 0.002 12.00 12.00 12.00 12.00

Si6+ 6 / 28 0.000 0.000 5.00 5.00 5.00 5.00

Si5+ 5 / 28 0.000 0.000 2.00 2.00 2.00 2.00

S11+ 11 / 32 0.000 0.001 13.00 13.00 13.00 13.00

S10+ 10 / 32 0.005 0.008 10.00 10.00 10.00 10.00

S9+ 9 / 32 0.016 0.027 12.00 12.00 12.00 12.00

S8+ 8 / 32 0.019 0.023 9.00 9.00 9.00 9.00

S7+ 7 / 32 0.006 0.005 12.00 12.00 12.00 12.00

S6+ 6 / 32 0.002 0.001 8.00 8.00 8.00 8.00

S5+ 5 / 32 0.000 0.000 4.00 4.00 4.00 4.00

Fe13+ 13 / 52 0.005 0.008 17.00 17.00 17.00 17.00

Fe12+ 12 / 52 0.005 0.008 24.00 24.00 24.00 24.00

Fe11+ 11 / 52 0.005 0.008 15.00 15.00 15.00 15.00

Fe10+ 10 / 52 0.005 0.008 8.00 8.00 8.00 8.00

Fe9+ 9 / 52 0.016 0.027 13.00 13.00 13.00 13.00

Fe8+ 8 / 52 0.019 0.023 6.00 6.00 6.00 6.00

Fe7+ 7 / 52 0.006 0.005 12.00 12.00 12.00 12.00
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(a) Low energy (b) High energy

F. 2.2 –Diagramme des niveaux d’énergie pour un ion hydrogénoı̈de, suivant l’échange de charge d’un ion
dénudé avec un neutre. (a) Collision de basse énergie, (b) Collision de haute énergie. Figures extraites de Wargelin
et al. (2007).

La dépendance des spectres des ions hydrogénoı̈des en fonction de l’énergie de collision est présentée
dans les graphiques 2.3(a) et 2.3(b) pour les ions O7+ et Ne9+ respectivement, pour des vitesses entre 10
et 1000 km/s (Beiersdorfer et al. (2001)). Le rapport de duretéH = (Lyβ + Lyγ + Lyδ + Lyε + ...)/ Lyα
des transitions àn élevé sur la transition àn= 2, qui représente cette dépendance, baisse quand l’énergie
de collision augmente et en plus, il baisse beaucoup plus vite pour les éléments àZ élevé. Ce rapport
peut être utilisé dans les spectres observés pour des diagnostiques sur l’énergie de collision.

(a) O8+ → O7+ (b) Ne10+ → Ne9+

F. 2.3 –Rapport de dureté des spectres pour des ions hydrogénoı̈des en fonction de l’énergie de collision. (a)
Réaction O8+ + M→ O7+ + M+, (b) Réaction Ne10+ + M→ Ne9+ + M+. Figures extraites de Beiersdorfer et al.
(2001).

2.2.2 Spectres h́eliumöıdes

Les spectres des ions héliumoı̈des, ions à deux électrons, sont aussi très caractéristiques et peuvent
être utilisés pour faire des diagnostics sur les mécanismes d’émission et l’énergie de collision. Ils sont
plus complexes que les spectres des ions hydrogénoı̈des, parce que le spin des deux électrons intervient



36 CHAPITRE 2. LESÉCHANGES DE CHARGES

pour donner des états excités simples (S = 0) ou en triplet (S = 1). En général, la statistique favorise les
captures en triplet avec un rapport 3 :1 sur les états simples.

Quand l’électron est capturé dans un état simple (S = 0, fig. 2.4(a)), les cascades sont semblables
avec celles des ions hydrogénoı̈des, favorisant la transition n = 2→ 1 (resonance linew) et certaines
raies àn élevé, surtout dans le cas des basses énergies de collision.

Par contre, quand l’électron est capturé dans un triplet,la cascade est très différente à cause de la
règle∆S = 0, qui interdit le mélange ou l’intercombinaison des états simples et triplets. Par conséquent,
aucun triplet initial ne peut se désexciter directement auniveau zero. Par contre, tous les triplets initiaux
se désexcitent vers les triplets du niveaun = 2 (1s2s3S1, 1s2p3P2,1,ou0). De là, ils cascadent au niveau
zero par des transitions interdites (forbidden -z) ou quasi-permises (intercombination -y) (fig. 2.4(b)).

(a) S = 0 (b) S = 1

F. 2.4 –Diagramme schématique des niveaux d’énergie pour un ion héliumoı̈de, suivant l’échange de charge
d’un ion dénudé avec un neutre. (a) électron capturé dans un état de spin simple (S= 0), (b) électron capturé dans
un état de spin triplet (S= 1). Figure extraite de Wargelin et al. (2007).

L’ensemble des raies interditez (ou f : forbidden), d’intercombinaisony (i : intercombination), et
de résonancew (r : resonance), avec la plus faible raiex, forment le complexe Kα, souvent mentionné
comme le triplet de type ’He-like’. Le triplet de ce type le plus connu, et le plus important en terme
de diagnostics spectraux pour les études que j’ai menées,est celui de l’ion O6+. Les raies principales
qui le constituent se situent aux énergies : 560.9 eV (O6f),568.5 (O6i) et 574.0 eV (O6r). Sa valeur
diagnostique est représentée par le rapportG = (O6f + O6i)/ O6r. Ce rapport est inférieur à 1 pour les
émissions des plasmas chauds, tandis qu’il doit être plusgrand que 3 dans le cas des émissions issues
des échanges de charge (Kharchenko (2005)).

2.2.3 Comparaison deśemissions EUV/X thermique et dues auxéchanges de charges :
Le fond diffus interstellaire local en jeu

Dès la découverte de l’émission diffuse dans le domaine des énergies X à partir des mesures avecdes
compteurs Geiger sur des fusées au debut des années ’60 (Giacconi et al. (1962)), la question principale
à laquelle les recherches essayent de répondre est ”quelles composantes constituent le total du flux X
diffus ?”. A part les émissions extragalactiques dans la bande 2-6 keV qui sont facilement identifiées à
cause de leur isotropie et non-absorption (ça ne serait pasle cas si l’émission venait de l’intérieur de la
Galaxie), les émissions aux énergies en dessous de 1 keV sont très difficiles à départager. On compte,
parmi les sources émettrices potentielles : (i) les sources extragalactiques non-résolues, qui produisent
un spectre en loi de puissance, (ii) le halo galactique qui émet un spectre thermique à une température
probablement autour de 2× 106 K, (iii) le gaz chaud de la Bulle Locale, supposé àT = 106 K et depuis
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la fin, seulement, des années ’90 (iv) les cascades radiatives issues des échanges de charge entre les ions
lourds du Vent Solaire et les neutres (H, He) héliosphériques.

(a) 1/4 keV band (b) 3/4 keV band

F. 2.5 –Emission d’un plasma chaud en fonction de sa température T.Figure adaptée de McCammon et Sanders
(1990).

La complexité du problème provient surtout du fait que lesémissions post-CX et les émissions ther-
miques du plasma (halo, Bulle Locale), bien que généréespar deux mécanismes différents, contiennent
les mêmes raies caractéristiques dans le domaineE ≤ 1.5 keV.

Le rayonnement d’un plasma de température 0.5 - 4× 106 K est dominé par les raies d’émission
dues à l’excitation collisionelle des éléments lourds (Z ≥ 5) partiellement ionisés. Dans la figure 2.5
nous présentons le spectre d’émission X pour un gaz aux abondances solaires, en équilibre collisionel
à des températures comprises entre 105 et 107 K. Le rapport des différentes raies est très sensible à la
température (et abondances) du gaz. Par exemple, un gaz à 106 K peut être la source de toute l’émission
diffuse autour de 0.25 keV, tandis qu’à 2-4× 106 K il pourrait être responsable également de toute
l’émission galactique entre 0.5 et 1 keV.

En revanche, le rapport des raies issues des échanges de charge dépend exclusivement du type de
vent solaire de deux manières : (i) la vitesse du vent solaire (énergie de collision), comme nous avons
expliqué dans la section précédente, influe sur le rapport des raies du même ion, et (ii) la composition
du vent solaire (les abondances relatives des différents ions) interviennent dans le rapport des raies des
différents ions. Dans la figure 2.6, nous présentons un exemplede spectres théoriques issus des échanges
de charge dans l’héliosphère, calculés pour des conditions de vent lent (cases supérieures) et vent rapide
(cases inférieures) et pour les atomes H et He séparément.

Pour mieux comprendre l’origine de l’émission diffuse X galactique dans le domaineE ≤ 1.5 keV,
il est essentiel de cerner les limites des deux mécanismes (CX et thermique). C’est le but essentiel de
l’étude que j’ai menée pendant la partie la plus importante de ma thèse, présentée dans les chapitres 4, 5
et 6, du moins du côté héliosphérique du problème.
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(a) Vent Solaire lent

(b) Vent Solaire rapide

F. 2.6 –Emissions EUV/X théoriques, dues aux CX entre ions lourds du vent solaire et neutres héliosphériques.
Figures extraites de Pepino et al. (2004).
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Chapitre 3

Emissions Lyman-α de l’hydrogène
Interplan étaire

Dans cette première partie de ma thèse j’ai poursuivi et g´enéralisé l’étude entreprise pendant mon
stage de DEA. Cette étude consistait à analyser les caractéristiques du flot d’hydrogène interstellaire
dans l’héliosphère en utilisant les données Ly-α de l’instrument SWAN à bord du satellite SOHO. Le but
de l’étude est la détermination précise des paramètresinitiaux du flot d’hydrogène interstellaire et plus
particulièrement, la mesure de la direction d’arrivée duflot, et sa déflection à l’entrée de l’héliosphère par
rapport au flot d’hélium. Une telle différence entre les deux flots serait l’empreinte du champ magnétique
interstellaire, dont les modèles montrent qu’il peut distordre l’héliosphère selon son orientation.

Dans une première partie d’introduction je vais présenter un résumé des caractéristiques générales du
comportement des atomes d’hydrogène pendant leur traversée de l’héliosphère interne et sous l’influence
de l’activité du Soleil (§3.1). Ensuite je vais décrire brièvement l’instrument SWAN, dont j’ai utilisé les
données, les objectifs de l’expérience et les principes de fonctionnement et de traitement des données
(§3.2). Dans le paragraphe 3.3 je vais exposer le modèle de calcul de la raie Ly-α interplanétaire, utilisé
pour l’analyse paramétrique des données SWAN. Surtout dans le paragraphe 3.4, je vais développer la
méthode que j’ai mise au point pour extraire le maximum d’informations des données SWAN en mini-
misant le temps de calcul avec le modèle en question. Ensuite, dans le paragraphe 3.7 je vais présenter
les résultats obtenus avec cette méthode pour les annéesde données de minimum (1996) et maximum
(2001) solaire auxquelles elle a été appliquée. Enfin dans le dernier paragraphe du chapitre, je vais dis-
cuter les résultats, comparer aux résultats obtenus avecdes modèles magnéto-hydrodynamiques (MHD)
de l’interface héliosphérique et aux résultats des mesures Voyager 1, avant de résumer les perspectives
de l’étude de l’hydrogène interstellaire.

3.1 La distribution de l’hydrog ène Interstellaire dans l’héliosph̀ere in-
terne

Le fond UV interplanétaire est dominé par la raie de résonance de l’hydrogène Lyman-α à 1215.66Å.
Dès sa découverte dans les années 1960 (Thomas et Krassa,1971; Bertaux et Blamont, 1971), et l’in-
terprétation de la population neutre (atomes H et He) commeétant d’origine interstellaire, le fond diffus
interplanétaire a été utilisé pour étudier la distribution de l’hydrogène neutre dans l’héliosphère.

Avant l’interaction avec le système solaire, les distributions des atomes H et He, mêlés au plasma
interstellaire, sont caractérisés par leur densiténH et températureTH du milieu IS. Leur mouvement
relatif au Soleil, avec une direction d’arrivée (λw, βw) et une vitesse initiale~Vo, leur confère la nature de
’vent’ IS.

La distribution des atomes H dans l’espace interplanétaire est régie par l’interaction avec le Soleil et
son environnement en deux étapes déterminantes. Premièrement, au niveau de l’interface héliosphérique,
où les atomes neutres H IS sont couplés par échanges de charge (H+ H+) avec les plasmas solaire et
interstellaire comprimés à l’interface héliosphérique, comme nous avons déjà expliqué dans les chapitres
d’introduction. Le résultat est la création de la composante secondaire de la population H IS, qui a des

41
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caractéristiques différentes du flot principal non perturbé. Le flot d’hélium neutre reste quand à lui non
perturbé par la présence de l’interface héliosphérique.

Les deux populations s’écoulent sans collisions internes(neutre-neutre) dans l’héliosphère et se pro-
pagent indépendamment l’une de l’autre. Pendant l’écoulement du flot H à travers la cavité héliosphérique
c’est l’interaction directe avec le Soleil qui domine la distribution des atomes H. Les mécanismes d’in-
teraction se résument à la force gravitationelle, l’influence des photons solaires et l’interaction avec les
particules du vent solaire.

Les photons solaires dont l’énergie correspond exactement à l’énergie de transition entre le niveau
fondamental de l’atome H et le premier niveau excité sont absorbés par résonance par les atomes H et
réémis pour être finalement comptés par les détecteursdes instruments UV, qui observent à la longueur
d’onde Ly-α. Au cours de cette diffusion résonante, les photons transfèrent une quantité de mouvement
aux atomes diffuseurs qui voient leur propre quantité de mouvement légèrement modifiée. Globalement,
après un grand nombre de diffusions successives, l’atome recule par rapport au Soleil. Cet effet est à
l’origine de la force de pression de radiation qui tend à éloigner les atomes du Soleil.

En effet, chaque fois qu’un photon de longueur d’ondeλ est absorbé, la quantité de mouvement de
l’atome augmente de~∆p = h

λ
~u, où~u est le vecteur unitaire radial. Le photon est réémis dans une direction

aléatoire (vecteur unitaire~α) et l’atome perd une quantité de mouvement~∆p′ = h
λ
~a. Ainsi, la quantité de

mouvement totale acquise par l’atome est :

~∆p =
h
λ
~u+

h
λ
~a (3.1)

En moyenne, sur un grand nombre de diffusions, le second terme de l’équation 3.1 s’annule. S’il se
produit en moyenneg diffusions par seconde, l’atome accumule :

~∆p (1s) = g
h
λ
~u = go

( ro

r

)2 h
λ
~u (3.2)

oùg est le taux d’excitation Ly-α local à la distance r, etgo = σ F121.6nm le taux d’excitation à ro = 1 UA.
En considérant un flux solaire moyenF121.6nm= 3.3 ph cm−2 s−1 Å−1, etσ = 0.54 10−14 cm2 Å pour les
atomes d’hydrogène, on obtientgo = 1.8 10−3 s−1 à 1 UA.

Donc, la force moyenne appliquée sur les atomes, que, par abus de langage, on appellera pression de
radiation :

~Fp = go

( ro

r

)2 h
λ
~u (3.3)

est proportionelle au flux Ly-α et varie en 1/r2.
La rivalité entre la pression de radiation~Fp et la force gravitationelle~Fg du Soleil est exprimée

par le rapportµ =
~Fp

~Fg
, qui définit le type de trajectoire pour les atomes H : convergentes, siµ < 1, et

divergentes, siµ > 1. Le milieu étant non-collisionnel, la trajectoire des atomes d’hydrogène est décrite
par des coniques dont les caractéristiques sont fixées parla vitesse de l’atome à grande distance du Soleil
(fig.3.1).

Les échanges de charge entre les atomes H et les protons solaires sont le mécanisme dominant pour
les ’pertes’ des atomes H IS. Comme nous avons expliqué dansle chapitre précédent, ce mécanisme
n’est pas vraiment un mécanisme d’ionisation, mais est considéré comme tel, car les nouveaux atomes
H formés à partir des protons incidents conservent l’essentiel de l’énergie du proton et s’éloignent à la
vitesse du vent solaire. Leur grande vitesse les exclut de laraie Ly-α solaire, et ils deviennent, alors,
invisibles pour les instruments d’observation à Ly-α. L’efficacité du mécanisme d’échanges de charge
décroı̂t en 1/ r2, suivant la décroissance de la densité des protons solaires, à cause de l’expansion radiale
du vent solaire.

D’autre part, quand l’énergie des photons solaires est supérieure au potentiel d’ionisation des atomes
H, ces derniers sont ionisés et deviennent aussi invisibles aux instruments Ly-α. La photoionisation
décroı̂t aussi spatialement en1

r2 . Enfin, le dernier mécanisme d’ionisation est dû aux collisions avec les
électrons énergétiques du vent solaire. J’ai calculé le taux d’ionisation des atomes H et He par impact
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F. 3.1 –Trajectoires des atomes H dans le système solaire selon le rapport de la pression de radiation sur la
force de gravitéµ. Figure extraite de Lallement et al. (1985a).

électronique à partir des données de bruit thermique de l’instrument WAVES sur le satellite Wind (Issau-
tier et al., 2005). Le calcul est présenté dans l’annexe A,et nous avons trouvé que l’impact électronique
a un rôle ionisant minoritaire par rapport aux échanges decharge pour les atomes H IS.

Tous ces mécanismes d’ionisation sont exprimés par le taux d’ionisationβi global des atomes H qui
est l’inverse de la durée de vieTd des atomes. Les phénomènes d’ionisation se traduisent par une perte
des atomes H, plus prononcée pour les atomes lents, et leur efficacité décroı̂t toujours en 1/r2 (sauf pour
l’impact électronique, qui est de toute façon négligé).

La distribution de l’hydrogène dans l’héliosphère interne et l’émissivité du fond IP Ly-α qui résultent
de toutes ces interactions sont présentées dans les figures 3.2(a), 3.2(b), respectivement. On distingue
clairement la cavité d’ionisation (fig. 3.2(a)) autour du Soleil et son étirement sous le vent. Par équivalence,
l’émissivité primaire Ly-α (fig. 3.2(b)) présente un maximum dans la direction upwind et un creux sous
le vent, qui induisent des effets importants de parallaxe.

Les résultats des observations en Ly-α, ainsi que la comparaison aux modèles de l’interaction des
atomes d’hydrogène IS dans l’héliosphère avec le Soleil, fournissent des informations sur les paramètres
du flot H IS, mais seulement après la traversée de l’interface héliosphérique et les interactions avec celle-
ci. Cette approche détermine les paramètres de la population globale moyenne des atomes H (λw, βw, Vo,
TH) juste après la traversée de l’interface héliosphérique et peut tenir compte des effets directs (proches)
de l’activité solaire (effets d’ionisation et des trajectoires des atomes) en déterminant les paramètres qui
les caractérisent (µ, βi). Par contre, elle ne suffit pas pour quantifier les effets d’interaction du milieu IS
avec l’héliosphère. Ce type d’interaction est pris en compte dans des modèles magnéto-hydrodynamiques
(MHD) de l’héliosphère sur lesquels nous reviendrons dans le paragraphe 3.7.

3.2 L’instrument SOHO/SWAN

L’instrument SWAN dont le nom constitue un acronyme des motsSolar Wind ANisotropies, à bord
du satellite SOHO, a été conçu pour mesurer la distribution du vent solaire et ses anisotropies en latitude
héliographique dans l’héliosphère (Bertaux et al., 1995, 1997). L’instrument a été construit en collabo-
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WIND

(a) densité H (b) émissivité Ly-α

F. 3.2 –Distribution de la densité H (a) et du fond Ly-α (b) interplanétaires.

ration entre la France (Service d’Aéronomie) et la Finlande (Finnish Meteorological Institute, FMI). Les
opérations ont commencé en janvier 1996. Depuis, SWAN estresté actif, à l’exception de deux courtes
périodes entre juin et octobre 1998 et en janvier 1999.

3.2.1 Caract́eristiques ǵenérales et cartes d’intensit́e

SWAN est un photomètre UV avec une bande passante entre 110 et 160 nm. L’instrument est
constitué de deux détecteurs identiques (fig.3.3), mont´es sur les faces opposées de SOHO,+Z et -
Z, orientées vers l’hémisphère écliptique nord et sud respectivement. Chaque unité est équipée d’un
mécanisme périscopique avec deux miroirs à 45◦d’incidence. Ceci permet d’orienter le champ de vue
du détecteur vers n’importe quelle direction de l’hémisphère sur lequel pointe l’unité. Le champ de vue
total instantané de chaque détecteur est de 5◦×5◦ divisé en 25 (5×5) pixels de 1◦×1◦chacun. Les photons
UV de la raie Ly-α (1215.66Å) IP sont enregistrés pendant 13s, avant de rép´eter la procédure vers une
autre direction du ciel.

Sur la figure 3.4 je présente un exemple d’une carte d’intensité SWAN pour la date du 2 février 1996.
Les cartes sont présentées en coordonnées écliptiquesavec l’axe des longitudes croissant vers la gauche
de 0◦ à 360◦. Le code de couleur correspond aux différentes valeurs d’intensité, en général entre 200 à
800 coups par seconde et par pixel de 1◦×1◦. La moitié nord de la carte est essentiellement observée par
le détecteur orienté vers l’axe+Z dans le système de coordonnées SOHO, tandis que la partiesud de la
carte est observée par le détecteur -Z. Pourtant, il y a unezone étroite au niveau de l’écliptique qui est
simultanément observée par les deux détecteurs. Ceci sert à inter-calibrer les mesures, puisque les deux
détecteurs ne sont pas tout à fait identiques.

Sur la partie gauche de la carte se trouve la région face au vent (amont ou upwind-UW) où l’intensité
est beaucoup plus élevée. De l’autre côté, sur la partiedroite de la carte, le détecteur observe le gaz qui
se trouve sous le vent (aval ou downwind-DW), où l’intensité du rayonnement Ly-α est beaucoup plus
faible, puisque les lignes de visée traversent la cavité d’ionisation. Les taches brillantes sur toute la carte
et surtout sur l’hémisphère sud sont les étoiles chaudesde la Galaxie qui émettent dans la bande passante
des senseurs (110 - 160 nm). Ces étoiles sont par la suite enlevées grâce à un ’masque’ mis en place
pendant le traitement des données des cartes, comme j’expliquerai par la suite dans la figure 3.6(b).

Sur la carte 3.4, deux régions où il n’y a pas de mesures ressortent clairement. La tache vide de
données, aux coordonnées (310◦, 0◦) environ, correspond au Soleil. En fait, les écrans qui ontété placés
devant les détecteurs+Z et -Z pour occulter le Soleil qui mettrait en danger les instruments sensibles du
détecteur, diffuse un peu de la lumière UV solaire, ce qui gêne les observations. Dans cette région-là,
les détecteurs n’enregistrent pas d’observations. Le détecteur -Z qui se trouve plus loin de l’écran reçoit
beaucoup moins de lumière diffusée et la région contaminée est plus petite. Les données contaminées
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F. 3.3 – Configuration optique de l’unité de détecteur SWAN et montage sur les faces opposées du satellite
SOHO.

à cause de cette lumière diffusée par l’écran sont, finalement, effacées des cartes. Une deuxième région
d’absence de données dans la direction opposée au Soleil est produite par la réflection de la lumière
solaire sur quelques parties du satellite. Dans cette région non plus il n’y a pas d’enregistrement pour
éviter que le rayonnement intense n’abı̂me les détecteurs.

Les cartes d’intensité sont utilisées pour l’objectif primaire de SWAN, c’est à dire les mesures du
flux de masse du vent solaire. Comme nous avons expliqué dansla section précédente (3.1), les effets de
l’activité solaire : pression de radiation/gravité, photoionisation, impact électronique et principalement
les échanges de charge avec les protons solaires laissent leur empreinte sur la distribution de l’hydrogène
IP et par conséquent sur l’intensité Ly-α mesurée dans les cartes photométriques SWAN. Les structures
de la concentration des atomes H dans la direction d’arrivée du vent IS et de la cavité d’ionisation en
aval, après la destruction des atomes H près du Soleil sontévidentes dans les cartes SWAN.

En modélisant 10 années de données d’intensité Ly-αmesurées avec SWAN, Quémerais et al. (2006b)
ont calculé les taux d’ionisation absolus de l’hydrogèneIP et aussi leur dépendance latitudinale. Ils ont
mis en évidence la variation de l’anisotropie latitudinale entre le minimum et le maximum solaire.

3.2.2 La celluleà absorption d’hydrogène

Principe de fonctionnement

Sur le chemin optique de chaque détecteur, une cellule à hydrogène est placée, afin d’obtenir des
informations sur le profil spectral de la raie Ly-α IP, avec une résolution spectrale de∼3×105. En effet,
la cellule, fabriquée avec du pyrex, est remplie d’hydrog`ene moléculaire (H2) à une pression de quelques
centaines de Pa. Deux filaments de tungstène traversent la cellule et permettent, quand ils sont parcourus
par un courant, de dissocier partiellement les molécules H2 en H atomique. Tandis que H2 est transparent
à la raie Ly-α, le petit nuage des atomes H créé quand les filaments sont allumés, absorbe par résonance
une fraction des photons Ly-α incidents. Ainsi les photons sont diffusés vers les parois de la cellule où
ils sont absorbés, ce qui les empêche d’arriver jusqu’au détecteur. Les observations sont faites en mode
alterné : cellule OFF, cellule ON, pour chaque direction devisée.

Le rapport R des intensités mesurées dans une certaine direction quand la cellule est allumée (ON :
absorption) et quand la cellule est désactivée (OFF : pas d’absorption) est appelé facteur de reduction (ou
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F. 3.4 –Carte d’intensité SWAN du 02/02/1996.

transmission) et est une grandeur sans dimension. Si l’intensité de la raie Ly-α entrant dans le système
est I (λ), où λ est la longueur d’onde dans le réferentiel de la cellule et si on noteT(λ) la fonction de
transmission dans la cellule, le facteur de réduction peutêtre défini par l’équation :

R=
Ion

Io f f
= 1− A =

∫ +∞
−∞ I (λ)T(λ + ∆λD)dλ

∫ +∞
−∞ I (λ)dλ

(3.4)

oùA = 1−Rest la fraction absorbée de l’intensité entrante et∆λD le décalage Doppler dû au mouvement
du récepteur dans le repère héliocentrique. La fonctionde transmissionT(λ) de la cellule est donnée par
la relation :

T(λ) = exp(−τcH(α, x)) (3.5)

où H(a, x) est une fonction de Voigt, qui prend en compte le rapportα = δ/∆νc de la largeur naturelle de
la raieδ sur la largeur Doppler∆νc, et est exprimée :

H(α, x) =
α

π

∫ +∞

−∞

e−y2

α2 + (x− y)2
dy (3.6)

La variablex est définie comme la fréquence normalisée :

x =
ν − νo
∆νc

= −
(
λ − λo

∆λc

)
(3.7)

Les variablesν etλ représentent la fréquence et la longueur d’onde respectivement. Le paramètreλo est
la longueur d’onde de la transition Ly-α à 1215.66Å. L’élargissement Doppler de la cellule,∆λc, dépend
de la température (Tc) ou la vitesse thermique des atomes dans la cellule :

∆λc =
λo

c
· Vthc =

λo

c

√
2kTc

mH
(3.8)

Pour des conditions typiques de fonctionnement, la celluleH agit comme un filtre absorbant, bloquant
tout photon dans une bande de longueurs d’onde≈ ± 20 mÅ(ou de décalage Doppler de 5 km/s) par
rapport àλo. Les valeurs typiques de température et d’épaisseur optique dans les cellules de SWAN sont
300-350 K et 3-5 respectivement. Pour des épaisseurs optiquesτ < 10, ce qui est le cas des cellules
SWAN, la fonction de transmission est très bien approximée par :

T(λ) = exp
(
−τce−x2)

(3.9)
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ce qui revient à négliger la largeur naturelle de la raie età ne prendre en compte que l’effet Doppler.
La puissance absorbante d’une cellule à hydrogène peut être exprimée par une grandeur, appelée la

largeur équivalente,Wλ, qui, en unités de longueur d’onde, s’exprime :

Wλ =
∫ +∞

−∞
[1 − T(λ)]dλ (3.10)

La largeur équivalente sera utilisée pour modéliser le vieillissement des cellules SWAN au cours des
années, dans la section 3.5.2.

Ainsi, le facteur de réduction est une fonction des caract´eristiques de la cellule,τc etTc, et pour une
cellule donnée, il dépend de la vitesse relativeVD le long de la ligne de visée entre les atomes émetteurs
(atomes IS) et les atomes absorbeurs (atomes de la cellule) et aussi de la largeur de la raie d’émission,
c’est à dire la températureTIS des atomes IS.

Le flot d’hydrogène IS s’écoule à travers le système solaire à une vitesse moyenne de 22 km/s et
le satellite SOHO orbite autour du Soleil à une vitesse approximativement égale à celle de la Terre (30
km/s). Le mouvement de la sonde sur son orbite a comme conséquence la variation permanente de la
vitesse relative entre la sonde et le vent IS, entre 8 et 52 km/s. Ainsi la lumière Ly-α aura un décalage
Doppler qui dépend de la période dans l’année et de la direction de visée.

F. 3.5 –Effet d’absorption par une cellule d’épaisseur optiqueτ = 10 et température de 300 K sur un profil
d’émission gaussien à T= 15000 K. Le profil est présenté pour deux décalages Doppler à VD = 0 et VD = 10 km
s−1. La courbe discontinue est le profil avant absorption. La surface sous la courbe solide divisée par la surface
totale non-absorbée définit le facteur de réduction. Figure extraite de Bertaux et al. (1995).

Si on considère une ligne de visée qui est définie par un vecteur ~U et un atome sur cette ligne de
visée de vecteur vitesse relative par rapport à SOHO~Vr , alors le décalage Doppler dans le référentiel de
l’observateur est :

∆λD = λ − λo =
λo

c
(~Vrel · ~U) =

λo

c
VD (3.11)

oùVD = ~Vrel · ~U est la projection de la vitesse relative de l’atome sur la ligne de visée (vitesse de décalage
Doppler). Ce décalage Doppler peut être exprimé en unit´es de longueur d’onde ou également en km/s,
ce qui sera plus pratique pour notre étude.

Selon, donc, la vitesse relative projetée de la cellule d’absorption par rapport au gaz IS, le profil de
l’émission interplanétaire sera décalé par rapport auprofil d’absorption, et par conséquent le signal au
détecteur sera modifié aussi, comme montré dans l’exemple de la figure 3.5. Pour les directions de visée
perpendiculaires au vecteur de vitesse relative (~Vrel · ~U = 0), le décalage Doppler est toujours nul, et le
facteur de réduction est minimal, car l’absorption est centrée sur le point maximal du profil d’émission.
Cette condition définit les lignes de visée qui forment le cercle (ou cône) d’effet Doppler zero (Zero
Doppler Shift Circle /Cone : ZDSC) sur lequel repose toute l’analyse effectuée par la suite (Sect.3.4).

Cartes de transmission

Sur la figure 3.6(a) nous présentons une carte de SWAN en transmission. Elle correspond à la date
d’observation du 25 avril 1996. Plus la transmission est élevée, plus l’absorption par la cellule est faible.
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Donc, les régions sur la carte où la transmission est maximale, c’est-à-dire 1, correspondent à des lignes
de visée où le décalage Doppler est plus élevé que la largeur de la raie IP et la raie d’absorption n’est plus
incluse dans l’aire de la raie d’émission. Les régions lesplus sombres sur les cartes indiquent le ZDSC,
donc les régions où la transmission est minimale et donc lafraction absorbée est maximale.

(a) 25/04/1996 (b) masked 25/04/1996

F. 3.6 –Cartes de transmission SWAN pour le 25/04/1996 sans (a) et avec (b) le masque pour supprimer la
contamination des étoiles chaudes de la Galaxie.

Sur la figure 3.6(a) il y a une région particulière, vers le pôle écliptique sud, où le ZDSC est brusque-
ment perturbé et la transmission est beaucoup plus élevée que sur le reste du cercle. Ceci est l’effet de la
présence des étoiles proches du plan de la galaxie. En fait, l’émission Ly-α des étoiles chaudes est déjà
absorbée par l’hydrogène des nuages interstellaires, alors à cette longueur d’onde, la cellule ne ’voit’
que le Ly-α interplanétaire. Par contre, le spectre des étoiles chaudes dans le domaine UV est beaucoup
plus étalé que la largeur de la raie d’absorption, et donc le détecteur mesure toute leur émission dans la
bande passante de l’instrument. Par conséquent, l’absorption du fond IP ne provoque qu’une très petite
atténuation du signal total reçu. Donc, nous sommes obligés de supprimer les données qui coı̈ncident
avec la présence des étoiles, malgré la perte considérable de points d’observations, pour éviter d’en
déduire des conclusions fausses.

Après ces corrections, les cartes se présentent dans la forme 3.6(b). En plus des directions solaire
et antisolaire, les données où se situent les étoiles de la Galaxie ont été supprimées, pour ne pas gêner
l’interprétation des observations. Les codes des couleurs sont ajustés de la même façon que la carte
3.6(a).

Objectifs des mesures de la cellule d’hydrog̀ene

En principe les mesures de la cellule H ne sont pas nécessaires pour l’objectif principal de SWAN,
c’est à dire la déduction du flux de masse du vent solaire, qui peut être obtenu par la cartographie pho-
tométrique uniquement. En revanche, les mesures de la cellule seront utilisées pour déterminer les pa-
ramètres caractéristiques du gaz interstellaire. Commeil a déjà été noté, la fonction principale de la
cellule est de permettre de reconstituer le profil de la raie Ly-α émise par le gaz interstellaire. Pour faire
cela, on se sert du décalage Doppler introduit par le mouvement relatif de la Terre et du gaz interstel-
laire. En utilisant le décalage de la raie d’émission par rapport à la longueur d’onde de résonance dans le
référentiel de la cellule, on balaye l’aire de la raie avecla raie d’absorption, dont l’élargissement Doppler
est beaucoup plus faible que celui de la raie d’émission. Cette méthode est appeléeDoppler Angu-
lar Spectral Scanning (DASS)et a été mise en place par Bertaux et Lallement (1984). Ellepermet,
avec une série de mesures dans différentes directions, d’obtenir le profil original de l’émission Ly-α par
déconvolution (Quémerais et al., 1999, 2006a), et ainsi la distribution en vitesse des atomes IS.
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3.3 Modélisation de la raie Lyman-α IP dans les donńees SWAN

La distribution de l’hydrogène neutre dans le système solaire dépend des paramètres interstellaires
(vitesse, température, concentration, axe du flot) ainsi que des paramètres solaires (pression de radiation
solaire, taux d’ionisation des atomes H), comme nous avons aussi détaillé dans la sect. 3.1. En étudiant
l’émission interplanétaire Ly-α on peut remonter à ces paramètres. Très souvent, les observations en Ly-
α sont comparées à un modèle de l’émission IP. Un tel modèle est décomposé en deux parties : (i) un
calcul de la distribution de densité de H dans le système solaire, suivi par (ii) un calcul de l’émission
Ly-α générée lors de la diffusion par résonance des photons Ly-α solaire par ces atomes H dans l’espace
IP.

Pour modéliser les données SWAN nous avons utilisé le modèle dit ’chaud’ développé parR. Lal-
lement(Lallement, 1983; Lallement et al., 1985a) qui consiste à calculer la distribution en densité et la
distribution tridimensionnelle des vitesses des atomes H IS à chaque position dans l’héliosphère, sous
l’action de la gravité, pression de radiation et des pertesdues au flux du vent solaire et à la photo-
ionisation EUV en tenant compte de la dépendance latitudinale de ces termes de perte. Le modèle chaud
est donc caractérisé par les 3 paramètres interstellaires (densité, vitesse moyenne et température du gaz
IS) et 2 paramètres solaires (pression de radiation proportionnelle au flux Lyman-α solaire et taux total
d’ionisation). Les 2 paramètres solaires varient au coursdu cycle d’activité de onze ans.

Ensuite, pour n’importe quelle position de l’observateur (SWAN) et direction de visée, le modèle
calcule le profil spectral de la raie Ly-α à chaque point sur la ligne de visée et l’additionne aux profils
des points précédents. Enfin, une intégration est effectuée sur les ’bins’ du profil final pour obtenir l’in-
tensité Ly-α totale dans la direction et date d’observation sélectionnée, en tenant compte (ou non) de la
réabsorption. En ce qui concerne la modélisation des mesures par la cellule H, une subroutine du modèle
calcule le profil d’absorption et le facteur de réduction, en appliquant la fonction de Voigt, dépendante
des caractéristiques de la cellule modélisée, sur le profil d’émission IP.

Les interactions des atomes H à l’approche du Soleil sont d´ecrites dans la sect.3.1 et le modèle
numérique est exposé en détail dans les réferences cit´ees ci-dessus. Je ne m’y attarderai pas plus dans
ce manuscrit. En revanche, je me pencherai plus sur la méthode dite du ZDSC que j’ai utilisée pour la
détermination de la direction d’arrivée du flot H IS (λw, βw).

3.4 La méthode de localisation du Zero Doppler Shift Circle : Mod́elisation
sélective des donńees de la cellule d’hydrog̀ene

La méthode du Zero Doppler Shift Circle (ZDSC) consiste à calculer la position du maximum d’ab-
sorption, c’est à dire la position du ZDSC pour chaque jeu deparamètres employé dans notre modèle
et mesurer l’écart angulaire par rapport à la position du ZDSC mesurée dans les cartes de transmission
SWAN. Ensuite, nous cherchons à optimiser les paramètresdu vent utilisés dans le modèle, en minimi-
sant l’écart par rapport aux données par une méthode de moindres carrés.

Premièrement, nous présentons une description globale de la région ZDSC et de ses variations
au cours de l’année dans le paragraphe 3.4.1. Ensuite, nousprésentons la modélisation optimisée des
données de transmission SWAN que nous avons employée pourextraire le maximum d’informations en
un temps réduit dans les paragraphes 3.4.2 et 3.12. Cette modélisation consiste à rechercher et modéliser
automatiquement les régions ZDSC extraites des données des cellules H de SWAN. La méthode a été
publiée en présentation poster lors du congrès Solar Wind 11 - SOHO 16 (Koutroumpa et al., 2005). Les
résultats de la méthode pour la première année (1996-1997) de données SWAN seront décrits dans la
section 3.5.1 et ont été publiés par Lallement et al. (2005).

3.4.1 Variations du Zero Doppler Shift Circle

L’orientation du plan ZDS dépend de la vitesse relative entre le vent IS et le satellite. Puisque cette
vitesse varie au cours d’une année, selon la variation de lavitesse de la sonde/Terre, l’orientation du plan
ZDS change aussi, comme on constate sur la figure 3.7. Sur cette figure j’ai représenté la variation du
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plan ZDS pour certaines positions de l’observateur au coursd’une année. Dans ce cas j’ai simplifié les
hypothèses en considérant que la direction du mouvement du vent est parallèle à l’écliptique.

F. 3.7 –Variation simplifiée du plan ZDS selon la position de la Terre.

Par contre, sur les figures 3.8(a) et 3.8(b), les variations ont été calculées dans le modèle, à partir
du vrai mouvement du gaz, c’est-à-dire, à une vitesse de 22km/s et une direction d’arrivée (λw=252.3◦,
βw=6◦), inclinée par rapport à l’écliptique. Je représente cette variation par deux vues, d’un point incliné
par rapport à l’écliptique (fig.3.8(a)) et d’un point de vue polaire (fig.3.8(b)). Les rectangles représentent
les plans d’effet Doppler zéro correspondant aux positions de la Terre chaque mois en commençant par
le point vernal,γ(0◦,0◦). Les différents niveaux de gris correspondent à différentes hauteurs selon l’axe z
(ou également des latitudes différentes) avec les plus clairs correspondant à l’hémisphère nord. A droite,
la flèche noire à 250◦environ marque la direction d’arrivée du vent.

Le plan d’effet Doppler zéro n’est pas perpendiculaire à l’écliptique puisque la vitesse d’arrivée du
vent n’est pas parallèle au plan de l’écliptique. En plus un changement brusque de l’orientation du plan
s’effectue aux alentours des longitudes (320◦, 360◦). Cette région est très sensible aux changements
de longitude sur l’orbite du satellite, car les vitesses de la Terre et du vent sont quasi-parallèles. Leur
différence donne un très petit module de vitesse relative qui peut changer très facilement d’orientation
suivant le déplacement de la Terre et selon le changement dedirection de sa vitesse.

(a) vue inclinée (b) vue polaire

F. 3.8 –Orientation du plan ZDS pour des positions de la terre tous les 30◦pour une vue inclinée (a) et une vue
polaire (b).

Par la suite il se fera évident que les différentes influences de la gravitation et de la pression de radia-
tion ainsi que le taux d’ionisation des atomes du vent interstellaire (ou le temps de vie de ces particules)
peuvent déformer ce plan-cercle pour donner une ligne courbée ou un cône qui peut aussi ne pas être
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parfaitement perpendiculaire à la vitesse relative qui est calculée en considérant,en approximation, la
vitesse du vent constante.

Dans les figures 3.9(a) et 3.9(b) on représente deux cartes SWAN en transmission pour les dates du
25 avril 1996 et du 21 juillet de la même année respectivement. On a décidé de présenter des cartes sans
le masque des étoiles pour avoir une vision plus complète du ZDSC et de ses variations. La longitude à
laquelle se trouve l’observateur pour chaque date est respectivement 210◦ et 300◦. L’échelle de couleur
varie en fonction de la transmission. Ainsi on voit qu’il y a une bande d’absorption élevée, autour du
ZDSC où la transmission baisse jusqu’à 0.7 (couleur bleue), tandis que le jaune correspond aux régions
loin du ZDSC où il n’y a pas du tout d’absorption.

(a) 25/04/1996 (b) 21/07/1996

F. 3.9 – Cartes de transmission SWAN pour deux dates différentes : 25/04/1996 (a) et 21/07/1996 (b). Les
différences de la forme du ZDSC et des valeurs de transmission absolues sont évidentes.

D’une carte à l’autre le ZDSC est décalé en coordonnées hélioécliptiques et de plus dans la carte du
21 juillet la bande d’absorption autour du ZDSC est beaucoupplus large que celle du 25 avril. Ceci est dû
au fait que le module du mouvement relatif diminue considérablement entre avril et juillet. Plus le module
de la vitesse relative est petit, plus le décalage Doppler est faible et donc, plus il y a de l’absorption pour
un angle donné grand à partir du ZDSC. En entrant dans la région ’sensible’, c’est-à-dire entre juillet
et octobre, le décalage Doppler est tellement faible que lacellule absorbe quasiment dans toutes les
directions du ciel. La détermination du ZDSC dans la région sensible est très difficile pour cette raison.

3.4.2 Śelection des ŕegions Zero Doppler Shift Circle

La variation du ZDSC n’est pas facile à suivre : pour pouvoirmodéliser cette région, il a donc fallu
trouver un moyen automatique pour tracer les lignes de visée autour du ZDSC. J’ai mis au point un
calcul qui trace le ZDSC pour chaque position de l’observateur en définissant la vitesse relative pour
cette position. Sachant que le plan ZDS est perpendiculaireà la vitesse relative, la recherche a pu être
limitée aux lignes de visée à±30◦autour du ZDSC. Le principe du calcul est illustré sur la figure 3.10
pour le cas simple où la vitesse du vent est sur le plan de l’écliptique et parallèle à la vitesse de la Terre
et en approximation du satellite SOHO.

Une direction de visée (de vecteur unitaire~k) peut être caractérisée par les deux angles g et h (voir
figure 3.10) dans le repère cartésien défini par les directions ~Xo, ~Vrel et ~W tel que~Xo soit situé dans le
plan de l’écliptique. En faisant varier les angles g de 0◦ à 360◦ tous les 20◦ et h de±30◦ tous les 2◦, nous
obtenons une série de lignes de visée dans les zones strat´egiques autour du ZDSC pour lesquelles nous
calculons la transmission pour chacun de nos modèles.

En général, la position du minimum de transmission que l’on calcule à partir du modèle n’est pas
très loin de la position du ZDSC qu’on a obtenue d’après le calcul simplifié de la vitesse relative. Tel est
le cas pour les régions où le ZDSC est proche d’un plan ou d’un grand cercle dans le ciel. Cependant,
la vitesse des atomes qui s’approchent du Soleil est modifiée, ainsi que leur trajectoire. Or, en faisant
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F. 3.10 –Principe de sélection des LOS stratégiques autour du planZDS dans les cartes SWAN.

le calcul de la vitesse relative, nous avons considéré la vitesse du vent constante et les trajectoires des
atomes invariables. Donc, notre calcul de la vitesse relative n’est que grossier et celle-ci peut varier
beaucoup, surtout vers la région sensible entre 330◦ et 30◦ de longitude de la Terre. Ceci est vérifié dans
nos calculs par la variation des angles g et h. Dans les cartesde la région (330◦, -30◦) on se rend compte
que la variation de±30◦de l’angle h ne suffit pas pour trouver le minimum de transmission et il faut,
alors, scanner tout le ciel pour trouver le ZDSC. J’ai décidé, donc, de ne pas travailler sur cette série de
cartes, entre juillet et octobre, et dorénavant je ne vais me référer qu’aux les cartes SWAN du reste de
l’année.

Pour le choix des lignes de visée dans chaque carte, nous avons utilisé le principe expliqué sur la
figure 3.10. Pour chaque ligne de visée obtenue de cette façon, on recherche la même direction dans les
cartes SWAN pour voir si il y a des données de bonne qualité pour cette direction. Dans le cas où on
trouve des données SWAN, on stocke dans un fichier les coordonnées hélioécliptiques de la position du
satellite, les composantes cartésiennes de sa vitesse, les coordonnées écliptiques de la direction de visée,
les angles g et h qui caractérisent cette ligne de visée parrapport au plan ZDS et la valeur de transmission
de SWAN et son erreur pour cette ligne de visée. On obtient ainsi, deux grands fichiers de données, pour
chaque période du cycle solaire, sur lequel on applique nosmodèles de minimum ou maximum solaire
par la suite.

Pour illustrer le choix des points parmi les directions vis´ees par SWAN, on a superposé sur la figure
3.11 une carte en transmission SWAN du 25 avril 1996 avec les points extraits autour du ZDSC de cette
carte qui font partie à présent du grand fichier d’entréesqu’on a construit. On voit sur la carte que, dans
les régions polluées par les étoiles chaudes où les données ont été supprimées, il n’y a plus de points
autour de la région ZDS retenus pour le fichier d’entrée.

3.4.3 Comparaison du mod̀ele aux donńees SWAN

Pour chaque ligne de visée on calcule la valeur de transmission par nos modèles. En même temps
on retient pour cette ligne de visée les angles g et h qui la d´eterminent en fonction de son écart du plan
ZDS pour cette position de l’observateur. Pour chaque position de l’observateur, c’est à dire pour chaque
carte SWAN, on utilise la série de lignes de visée qui ont lemême angle g (le long du ZDSC) mais un
angle h (perpendiculairement au ZDSC) différent. Sur la figure 3.11 cela correspond à une série de points
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F. 3.11 –Positionnement des sécantes du plan ZDS sélectionnées dans les cartes SWAN.

noirs rapprochés. L’angle h détermine l’écart d’une ligne de visée par rapport au plan ZDS de cette date
d’observation et on sait que plus on s’écarte du plan ZDS plus la transmission augmente. Donc, en faisant
varier h de±20◦ autour du plan ZDS on est plus ou moins sûrs de retrouver le minimum de transmission
parmi ces angles, et d’habitude plutôt proche de h=0◦.

Si on trace une courbe de la transmission modèle en fonctionde h pour le même angle g on confirme
notre hypothèse et on retrouve un minimum de transmission pour un angle h au moins (voir fig. 3.12).
On fait alors, un fit sur cette courbe par une gaussienne et on retrouve le minimum de transmission
modèle pour un certain h. Ceci s’applique aussi aux données SWAN où on trouve une transmission
minimale légèrement différente pour un h minimum également un peu différent que celui calculé pour
chaque modèle. A partir du couple (g, hmin) on peut calculer le couple de coordonnées (λmin, βmin) du
ZDSC modèle et à partir du couple (g, hmin(SWAN)) on remonte aux coordonnées équivalentes du ZDSC
SWAN.

Ce procédé est appliqué à toutes les sécantes du ZDSC etpour chacune des positions de l’observateur.
Ainsi nous obtenons plusieurs points qui forment le ZDSC de chaque date d’observation, d’un côté pour
les données SWAN et d’autre part pour chacun de nos modèles. L’écart angulaire entre le ZDSC calculé
par nos modèles et celui calculé par les données SWAN nousdonne l’ajustement de chaque modèle par
rapport aux mesures SWAN. Nous cherchons à minimiser cet écart par une méthode des moindres carrés :

χ2 =

∑
N

[
θ
σmin

]2

(N − p)
(3.12)

oùθ = (Model-Data) est l’écart angulaire entre la position du ZDSC calculée par le modèle et la position
du ZDSC calculée par les données,σmin est l’erreur sur la position du ZDSC ’données’, N le nombre de
points utilisés et p le nombre de paramètres libres dans lefit. D’habitude, le nombre de points utilisés
dans les cartes SWAN est largement supérieur au nombre de paramètres introduits, alors nous faisons
l’approximation queN − p ≈ N. Dans les modèles utilisés, les paramètres libres sont deux :λo, βo et on
ajoute encore deux paramètres qui sont corrélés entre eux : µ etVo, au total p= 4.

L’erreur qui existe sur les mesures de transmission SWAN, sepropage et détermine l’erreurσmin

sur la position du minimum pour les données. On obtient l’erreur sur la position du minimum dans le
fit gaussien en imposant comme poids sur chacun des points l’erreur sur les mesures de transmission
SWAN. Plus précisément, le poids de chaque point est l’inverse de la déviation standard sur la mesure
SWAN. Donc, d’une erreur de 0.0194 en moyenne sur la transmission on trouve une erreur de l’ordre de
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                                   h (°)               

F. 3.12 –Ajustement du modèle aux données. Minimisation de l’écart angulaire des positions ZDSC modèle-
données.

1◦ en moyenne pour la détermination du ZDSC données.

3.4.4 Sensibilit́e de la ḿethode et simplifications apport́ees

L’avantage de la méthode de localisation du ZDSC et surtoutde la modélisation automatisée grâce
au fichier d’entrée réduit c’est que nous avons exclu du calcul des modèles les lignes de visée où il
n’y a pas de données SWAN et celles où la transmission est 1.Le calcul sur chaque ligne de visée est
très long parce que le programme calcule par itération le profil de la raie émise pour ensuite appliquer
un profil de Voigt pour la raie d’absorption. En n’utilisant que les lignes de visée ’stratégiques’ autour
du ZDSC, nous gagnons de cette façon beaucoup de temps de calcul. A noter que l’on ne sélectionne
qu’une très faible fraction des points existants dans les cartes SWAN. Pourtant, à ce niveau de notre
étude, il est plus commode de réduire le nombre de points auprofit du temps de calcul pour en déduire des
contraintes globales des phénomènes. Ainsi on pourra rapidement juger les avantages et les inconvénients
des différents modèles pour savoir à quel niveau affiner les études, par la suite, de la totalité des cartes
SWAN de toutes les années d’observations.

Région sensible : juillet - octobre

Dans le concept de la méthode automatisée, économe en temps, nous avons décidé d’exclure de
l’étude les cartes de la zone sensible, entre juillet et octobre, et plus précisement entre les longitudes
d’observateur±40◦. En effet, comme nous avons démontré précédemment, retrouverautomatiquement
la région de transmission minimale dans ces cartes est assez compliqué puisque le décalage Doppler
est très faible pour ces positions de la Terre et donc, la cellule absorbe un peu partout dans le ciel. De
plus, il s’est avéré impossible d’ajuster la région du ZDSC par une gaussienne pour ces dates autant pour
les données SWAN que pour les points modélisés. Ainsi, ilest impossible de déterminer précisement la
position du ZDSC à comparer avec les données. Dans ce cas, il faudra étendre l’étude à tous les points
des cartes SWAN, quand les paramètres seront suffisamment contraints avec la méthode rapide du ZDSC.

Transfert radiatif et vieillissement de la cellule H

Un autre avantage de la méthode est que nous n’utilisons pasle niveau absolu d’absorption lui même,
mais seulement la direction du maximum d’absorption. De cette manière, les résultats sont très peu
dépendants des caractéristiques de la cellule H et de son vieillissement. Ainsi, nous pouvons utiliser des
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paramètres de la cellule définis à priori et supposer qu’ils restent constants durant les séries des cartes
SWAN utilisées. Cette hypothèse est appliquée à la première année d’observations (1996-1997) comme
nous expliquerons dans le paragraphe 3.5.1. Pour les années de maximum solaire (2001-2002) nous
avons préparé une procédure pour inclure une modélisation détaillée du vieillissement des cellules H de
SWAN, qui sera présentée dans le paragraphe 3.5.2.

D’autre part, en n’utilisant que la position du ZDSC dans notre étude et non pas le niveau absolu
d’absorption, nous avons la possibilité d’utiliser l’approximation optiquement mince (optically thin :
OT) de la propagation des photons Ly-α dans l’espace interplanétaire. Ainsi, nous pouvons négliger
l’ajustement des paramètres du modèle avec des calculs complets du transfert radiatif qui alourdissent
considérablement le modèle et sont très couteux en tempsde calcul.

Il y a deux effets de transfert radiatif qui influencent la forme du profil dela raie d’émission : (i)
l’élargissement des raies, surtout dans la région downwind, et (ii) des effets Doppler mineurs. L’élargissement
seul ne peut influencer le positionnement du maximum d’absorption, mais les décalages Doppler peuvent
affecter la position du ZDSC sur les sécantes. Néanmoins, descalculs précis des profils de la raie
d’émission (Quémerais, 2000; Quémerais et Izmodenov, 2002) ont démontré que le modèle le plus
réaliste de transfert radiatif complet (Angular Dependent Partial Frequency Redistribution model=
ADPFR) d’une part et le modèle optiquement mince d’autre part, infèrent des centres de raie quasi-
ment identiques, bien qu’ils produisent des largeurs de raie différentes. Le même test comparatif a été
effectué avec le modèle dit d’auto-absorption, moins lourd en temps de calcul que le modèle ADPFR, qui
considère que la diffusion primaire et la perte par réabsorption entre le point de diffusion et l’observateur.
De manière inversée par rapport au modèle optiquement mince “pur” il donne une bonne représentation
des profils de raie, mais introduit des petits décalages de vitesse qui représentent mal le centre de la
raie. Dans notre analyse nous continuons, donc, d’utiliserle modèle optiquement mince qui n’affecte
pas nos résultats, tout en étant le plus économe en temps de calcul. Cépendant, nous avons effectué des
essais avec le modèle avec auto-absorption pour les années de minimum solaire, que nous comparons
aux résultats obtenus sans auto-absorption.

Sensibilité du ZDSC aux param̀etres du mod̀ele

Après toutes ces simplifications et hypothèses, comment ˆetre surs que notre méthode peut donner
des résultats fiables et bien dépendants des paramètres du modèle à utiliser ? Sur la figure 3.13, j’ai
représenté l’effet de changement de paramètres pour la région ’non-sensible’. J’ai choisi une carte des
intersections du ZDSC mesurées par SWAN pour le 12 mai 1996,où j’ai calculé le cercle d’effet Doppler
zero pour les données (diamants noirs) et superposé les ZDSC des modèles différents en chaque panneau,
en faisant varier un paramètre (λw, βw, µ, Vo) à chaque fois. Entre les différents modèles on peut trouver
des écarts deχ2 réduits entre 1.1 et 8.8 environ. Il faut dire que cesχ2 n’excluent pas définitivement les
modèles présentés dans la figure 3.13, car ils sont dérivés d’une seule carte SWAN, sans suffisamment
de statistique, contrairement aux résultats finaux baséssur un ensemble de cartes SWAN pour améliorer
la statistique. Ils sont juste notés pour démontrer les écarts qui peuvent advenir en modifiant légèrement
les paramètres utilisés.

On peut comprendre, alors, que, malgré le nombre réduit depoints utilisé dans la méthode, la position
du ZDSC peut être assez sensible aux variations des paramètres utilisés dans les calculs. Notre méthode
peut ainsi contraindre avec suffisamment de précision ces paramètres en comparaison avec les données
SWAN.
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F. 3.13 –Sensibilité du ZDSC aux paramètres du modèle. Carte des intersections du ZDSC pour le 12/05/1996. Tracés du ZDSC pour deux modèles : (a)λw = 250.3◦(rouge),λw =

254.3◦ (bleu), (b)βw = 6◦(rouge),βw = 11◦ (bleu), (c)µ = 0.9 (rouge),µ = 1.1 (bleu), (d) Vo = 20 km/s (rouge), Vo = 22 km/s (bleu).
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3.5 Résultats

Nous avons effectué une étude paramétrique sur une série d’observations avec la cellule SWAN qui
couvre deux périodes : (i) pendant le minimum solaire, entre avril 1996 et avril 1997 (22 cartes), et (ii)
pendant le maximum solaire, entre avril 2001 et avril 2002 (27 cartes), pour pouvoir former une image
complète de la distribution du gaz dans les deux conditionsextrêmes. Nous n’avons retenu que les cartes
permettant une recherche automatique du plan ZDS, et nous avons exclu les cartes de la région sensible
pour des longitudes de SOHO± 40◦.

L’écart angulaire entre les positions du ZDSC modèle et données est calculé pour chaque jeu de
paramètres et le modèle qui ajuste au mieux les données (χ2 réduit minimal) est recherché pour les
deux périodes. Les résultats pour les phases minimum et maximum sont présentés séparement dans les
paragraphes 3.5.1 et 3.5.2.

3.5.1 Ŕesultats sur l’année 1996-1997 : minimum solaire

Pour la première année de données SWAN, nous avons sélectionné au total environ 4000 points des
22 cartes entre avril 1996 et avril 1997 en excluant les cartes pour des positions de l’observateur± 40◦.
Nous avons utilisé le modèle optiquement mince et négligé le vieillissement des cellules H. Pour le calcul
des décalages Doppler nous avons utilisé les vitesses héliocentriques exactes de SOHO à la position de
chaque date d’observation.

Nous avons fait tourner quelques 200 modèles avec des paramètres qui variaient entre les valeurs
suivantes : (i)λw = [249.3◦- 255.3◦, 1.5◦], (ii) βw = [5◦- 11◦, 1.5◦], (iii) µ = [0.8 - 1.0], (iv) Vo = [19 -
24 km/s], (v) T= (11500± 1000) K. Le taux d’ionisation sous l’influence du vent solaire et des photons
EUV solaires varie entre 1.0× 10−6 s−1 et 1.5×10−6 s−1 à 1 U.A. et il est considéré hautement anisotrope
avec une décroissance de 40% entre l’équateur et les pôles solaires. La liste des modèles utilisés avec les
paramètres et les résultats (χ2) détaillés pour chacun sont présentés dans l’annexe B,dans les tables B.1
- B.5.

Les meilleures valeurs de vitesseVo = (22± 1.0) km/s et de température T= (11500± 1000) K du
flot H entrant sont en accord avec les déterminations préc´edentes (Costa et al., 1999). Si on compare ces
paramètres aux équivalents pour le flot d’hélium (vitesse d’ensemble (26.3± 0.4) km/s et température
(6300± 340) K) on comprend déjà la décélération et le réchauffement que le flot d’hydrogène subit à
l’interface héliosphérique, comme nous avons expliquédans le paragraphe 3.1.

10

9

8

7

6

5

W
IN

D
 E

C
LI

P
T

IC
 L

A
T

IT
U

D
E

 (
°)

255 254 253 252 251 250

WIND ECLIPTIC LONGITUDE (°)

He 

B 
IS

plane

H

(a)

10

9

8

7

6

5

W
IN

D
 E

C
LI

P
T

IC
 L

A
T

IT
U

D
E

 (
°)

255 254 253 252 251 250

WIND ECLIPTIC LONGITUDE (°)

He 

 4.5 
 4 
 3.5 

 3 

 3
 

 2.5 

 2 

 2 

 1.5 

(b)

F. 3.14 –Détermination d’arrivée du flot H. Année 1996-1997. (a) Modèle optiquement mince sans auto-
absorption. Les directions avecχ2 = 1.14 (trait gras), 1.16, 1.21, et 2.0 calculées à partir dela méthode de
localisation du ZDSC sont présentées avec les contours pleins. Les ronds bleus représentent les points de la grille
utilisée, avec leur taille décroissante vers le meilleurχ2. (b) Idem (a), mais pour un modèle à auto-absorption.
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Nous nous sommes surtout intéressés à la déterminationde la direction d’arrivée du flot moyen H. Le
meilleurχ2 réduit est trouvé pour les coordonnées écliptiques (λw, βw) = (252.5◦, 8.8◦) comme montré
dans la figure 3.14. Sur la figure les contours aux traits pleins définissent la direction d’arrivée du flot H
et la direction d’arrivée du flot He est présentée pour comparaison. Les ronds bleus sur la figure 3.14(a)
représentent les points de la grille de paramètres d’entrée, (λ, β), appliquée dans le modèle optiquement
mince. La taille des ronds décroı̂t vers le meilleurχ2. Pour comparaison, je présente sur la figure 3.14(b)
les résultats obtenus de la même façon pour le modèle à auto-absorption. Nous remarquons que le modèle
à auto-absorption entraine une forte incertitude sur la direction d’arrivée, mais que globalement, leχ2

des modèles à auto-absorption est beaucoup plus élevé que pour les modèles sans auto-absorption.
L’erreur sur les valeursλw et βw par la méthode des moindres carrés est définie comme l’écart sur

les valeurs déterminées quand la valeur deχ2 = N passe à la valeurχ2 = N + 1. Cépendant, quand le
nombre N est assez important, comme il est le cas dans notre étude, cette définition de l’erreur fournit
des résultats très petits qui ne correspondent pas à la r´ealité d’un modèle avec des simplifications. Dans
ces cas, l’erreur est définie par le pas de la grille utilisée. Dans notre cas, cette erreur serait, alors, de±
1.5◦.

Il existe une autre méthode pour déterminer la direction d’arrivée du vent, entièrement indépendante
des modèles. Elle a été introduite par Quémerais et al. (1999), et consiste à reconstituer les profils de
la raie Ly-α et construire des cartes du champ des vitesses des atomes H dans le ciel. En utilisant la
carte des vitesses projetées, Quémerais et al. (1999) ontdéterminé la direction d’arrivée du flot H IS. A
la place d’une direction unique, ce qu’on attendrait à “priori”, ils ont trouvé que cette direction variait
systématiquement des directions face au vent (upwind-UW,λ, β) = (253◦, 9.5◦) vers les directions sous
le vent (downwind-UW,λ, β) = (249◦, 8◦), ce qui rend difficile la détermination de la vraie direction et
la comparaison avec les résultats directs de notre modèle.
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F. 3.15 –Biais de la méthode de reconstitution des profils de raie. (a) longitude d’arrivée, (b) latitude d’arrivée.
La courbe rouge représente les directions calculées à partir de données SWAN, les lignes horizontales sont fixées
aux valeurs d’entrée du modèle chaud, et les points et triangles noirs sont les directions calculées à partir des
résultats du modèle chaud, avec la largeur équivalente de la cellule respectivement en paramètre libre et fixée à
22.4 mÅ (cellule Nord) et 25.6 mÅ (cellule Sud).

Nous avons effectué un test avec le modèle ’chaud’ et nous avons constat´e que cette tendance per-
siste dans les données simulées, qui sont pourtant issuesd’une seule direction d’arrivée comme paramètre
d’entrée au modèle. Cette tendance, alors, est surtout due au fait que la méthode de reconstitution des
profils est basée surl’hypoth èse que le profil dans une direction donńee est ind́ependant de la posi-
tion de l’observateur sur l’orbite terrestre . Or, l’émission Ly-α de l’hydrogène s’étend de≈0.5 à≈20
UA, avec un maximum aux environs de 2-3 UA dans la direction upwind. Cette distance, comparable au
diamètre de l’orbite SOHO (2 UA), introduit des effets de parallaxe importants. De plus, la disymétrie
de la cavité d’ionisation influe aussi sur le profil de la raie, puisque dans la direction sous le vent il y
a moins de gaz diffusant. Ainsi, le profil de la raie dépend non seulement de la direction de visée mais
aussi de la position de l’observateur, donc la date d’observation.
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Nous avons utilisé le meilleur modèle retrouvé par la méthode des ZDSC pour calculer des cartes
du ciel de la transmission de la cellule pour 51 positions du satellite sur l’orbite terrestre. Sur cette série
de données simulées nous avons appliqué la méthode de reconstruction du profil de raie, de Quémerais
et al. (1999), et trouvé la même tendance que dans les mesures réelles. Le biais de la méthode sur la
longitude et latitude d’arrivée du vent est présenté surles figures 3.15(a) et 3.15(b) respectivement. Les
points du modèle et les points SWAN suivent les mêmes tendances. Le biais est beaucoup plus important
sur le calcul de la longitude d’arrivée, car la cavité d’ionisation est surtout disymétrique en longitude.
Nous avons, alors, calculé unecorrection à partir du modèle que l’on a appliqué sur les résultats de la
méthode de reconstruction des profils.

Les points verts dispersés sur la figure 3.16 sont les résultats de la méthode de reconstruction de raie
après la correctionappliquée par le modèle chaud. Ils se retrouvent moins dispersés qu’avant et centrés
sur les coordonnées (λ, β) = (252.2◦, 9.0◦).
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F. 3.16 –Semblable à 3.14(a) mais en rajoutant les résultats corrigés (points verts) de la méthode de recons-
truction du profil de raie (voir texte). Si la déflection est associée à la distorsion de l’héliosphère par le champ
magnétique interstellaire (voir§3.7), les directions des flots H et He définissent le plan du champ magnétique
interstellaire. Figure extraite de Lallement et al. (2005).

L’écart des deux méthodes indépendantes, présentéesci-dessus, peut nous fournir une estimation plus
précise de l’incertitude de la détermination de la direction d’arrivée du flot H. En effet, il y a des éléments
manquants dans notre modèle comme l’existence des deux populations H distinctes, plutôt qu’un seul
fluide et les déviations de la stationarité du flot à cause des variations temporelles du vent solaire et
de la photo-ionisation. D’autre part, l’erreur sur la détermination de l’axe du vent dans la méthode de
reconstruction des profils peut être calculée par la dispersion des points sur la figure 3.16 et donne une
déviation standard de 0.7◦. Le fait que les deux méthodes sont entièrement indépendantes permet de
considérer l’écart des deux résultats comme une estimation fiable de l’erreur finale, de l’ordre de 0.5◦

pour la longitude et latitude d’arrivée du flot H IS.
Le flot d’hélium interstellaire s’écoule de (λHe, βHe) = (254.7◦±0.4◦, 5.2◦±0.2◦) (Witte, 2004; Val-

lerga et al., 2004; Gloeckler et al., 2004), qui est à 4◦±1◦par rapport à la direction d’écoulement du flot
d’hydrogène. Cette déflection du flot H a probablement son origine dans la distorsion de l’héliosphère
sous la pression du champ magnétique interstellaire BIS, et aussi au dédoublement de la population des
atomes H à cause du couplage par échanges de charge au plasma comme nous avons déjà expliqué. Cette
hypothèse, ainsi que les autres possibilités seront discutées plus en détail dans le paragraphe 3.7.

3.5.2 Ŕesultats pŕeliminaires sur l’année 2001-2002 : maximum solaire

Pour l’année de maximum solaire, 2001-2002, nous avons calculé quelques 480 modèles pour 2572
lignes de visée, avec les paramètres initiaux du flot H variant entre les valeurs : (i)λw = [249.3◦- 258.3◦,
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3◦], (ii) βw = [2.5◦- 14.5◦, 3◦], (iii) µ = [1.4 - 1.9, 1], (iv)Vo = [19 - 23, 1] km/s. La température du
flot H était fixée à la valeur déduite des précédentes études (après correction pour le transfert radiatif) à
T = 13000 K. Le taux d’ionisationβi a été calculé dans l’analyse préliminaire des donnéesd’intensité
Ly-α pour déduire le flux de masse du vent solaire (Quémerais et al., 2006b). Les valeursβi adoptées
pour 2001 variaient avec une dépendance en latitude moins forte que pour l’année minimum 1996-1997
et sont les suivantes en unités 10−7 s−1 : [6.898, 6.898, 6.898, 7.258, 7.937, 8.359, 8.772, 8.470, 8.247,
8.070, 8.417, 8.488, 8.366, 7.952, 7.635, 7.292, 6.603, 6.603, 6.603], dans les 19 cases de la grille en
latitude sur le disque solaire en partant du pôle Sud vers lepôle Nord. La liste des modèles utilisés pour
les années 2001-2002 sont également présentés dans l’annexe B, dans les tables B.6 - B.14.
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F. 3.17 –Comme la figure 3.14 mais pour l’année de maximum solaire 2001-2002 et l’hémisphère Nord seule-
ment (voir texte). Les directions avecχ2 = 0.3, 0.35, 0.5, 1 et 1.5 sont présentées. Les points bleus représentent la
grille des directions d’entrée dans le modèle avec une taille décroissante vers le meilleurχ2.

Malheureusement, pour cette année nous n’avons pas pu utiliser les données SWAN de l’hémisphère
Sud, car la qualité était médiocre. Il semble que la cellule Sud a perdu quasiment toute sa puissance ab-
sorbante brusquement à partir de 1999, ce qui pourraı̂t être dû à une fuite du H2 de la cellule (Quémerais
et al., 2006a). En tout cas les données de la cellule Sud étaient inadaptées pour la recherche automatique
du ZDSC que nous souhaitions poursuivre, et nous avons décidé d’exclure ces données de notre étude.
L’évolution de la cellule Nord a été partiellement modélisée, seulement en ce qui concerne l’épaisseur op-
tique en considérant sa température constante,Tc = 350 K. La méthode appliquée, ainsi qu’une procédure
mise en place pour permettre une modélisation des paramètres de la cellule plus élaborée sont décrites
dans le paragraphe suivant.

Les résultats obtenus avec les données de la cellule Nord sont présentés dans la figure 3.17. Le
manque des données de la cellule Sud, et en général la baisse de la qualité des données se reflètent
directement sur les résultats. En effet, l’exposition du détecteur à la lumière directe du Soleil lors du
deuxième accident a modifié la bande passante de l’instrument qui, depuis, ’voit’ aussi la lumière parasite
du filament quand celui-ci est chauffé. Cela est pris en compte dans l’estimation des erreurs statistiques
des mesures, en considérant un bruit de Poisson comme erreur pour l’intensité de l’intensité d’émission
du filament, à rajouter à l’erreur statistique de l’intensité du fond IP. La valeur des meilleursχ2 est difficile
à évaluer, car elle est inférieure de 1, ce qui suggère que l’erreur des données SWAN a été surestimée.
Cette surestimation doit provenir de l’erreur additionelle de la lumière parasite du filament que je viens
de mentionner.

Malgré les incertitudes, les résultats de l’analyse confirment la direction d’arrivée retrouvée pour
l’année ’96-’97, surtout en ce qui concerne la latitude d’arrivée. Le meilleur modèle obtenu de l’étude
paramétrique donne la même direction (λw, βw) = (252.3◦, 8.5◦) que pour l’année ’96-’97, mais les
contours deχ2 réduit ne sont pas aussi nettement centrés sur cette longitude. Les contours sont étirés
vers les grandes longitudes, s’approchant de la longitude d’arrivée du flot He. Par contre, en aucun cas
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les contours des meilleursχ2 réduits n’incluent la direction d’arrivée du flot He (254.7◦±0.4◦, 5.2◦±0.2◦)
en combinant sa longitude et latitude d’arrivée en même temps. Puisque les résultats ’01-’02 confirment
l’analyse faite pour ’96-’97, nous n’avons pas cherché à déterminer l’incertitude pour le moment, car
notre grille pour ’01-’02 est très étalée et pas suffisamment résolue (pas de 3◦). Ceci fera l’objet d’une
analyse plus approfondie dans le futur et confirmer déflection pour les années de maximum solaire.

Modélisation du vieillissement de la cellule H

Pendant la modélisation des données 2001-2002 que nous venons de présenter, nous avons voulu
préparer le terrain pour inclure dans le calcul l’évolution de la cellule H au cours des années de fonction-
nement. Pour faire cela, il faudrait avoir accès directement au profil de la raie d’émission pour chaque
ligne de visée, pour pouvoir appliquer ensuite le profil d’absorption. A cet effet il aurait fallu stocker tous
les 250 points du profil de la raie modélisée, ce qui n’est pas évident à cause de la taille du fichier.

Nous avons alors développé une procédure qui ajuste la raie d’émission, lors de son calcul pour une
certaine ligne de visée, par une, deux ou trois gaussiennes, selon que la forme de la raie dans la direction
donnée le permet (voir fig. 3.18). Ainsi, nous ne conservonsque trois paramètres par gaussienne, ce qui
donne entre trois et neuf paramètres pour chaque profil de raie, et une taille beaucoup plus raisonnable
pour le fichier. Cette procédure rallonge très peu le tempsde calcul tout en présentant un intérêt pour
la conservation et reconstitution du profil de la raie. Le calcul du profil de la raie d’émission étant déjà
fait, il suffira de calculer seulement le profil de la raie d’absorption en faisant varier les paramètres de la
cellule pour retrouver la tendance de son évolution.
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F. 3.18 –Ajustement du profil de la raie d’émission Ly-α par 3 gaussiennes.

Dans notre modélisation des données SWAN nous n’avons inclus qu’une estimation de l’épaisseur
optique de la cellule et sa variation au cours de l’année 2001-2002, en laissant sa température constante à
350 K. Au futur, il sera possible de prendre en compte aussi l’évolution de la température de la cellule, en
utilisant l’ensemble des fichiers du profil des raies (3 gaussiennes) modélisées que nous avons conservé.

Le décalage Doppler sur une ligne de visée est défini par l’équation 3.11 que nous re-écrivons ici :

∆λD = λ − λo =
λo

c
(~Vrel · ~U) =

λo

c
VD (3.13)

où VD = ~Vrel · ~U est la vitesse relative projétée sur la ligne de visée. Cette vitesse peut être exprimée en
fonction de l’angle h de la ligne de visée par rapport au planZDS de la façon suivante, qui est illustrée
dans la figure 3.19 :

VD = Vrel sin(h) (3.14)

et le décalage Doppler pour cette ligne de visée est exprimé, alors :

∆λD = λ − λo =
λo

c
Vrel sin(h) (3.15)
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VD

F. 3.19 –Définition de la vitesse Doppler pro-
jetée en fonction de la position du ZDSC.

Nous savons de l’équation 3.10 que la largeur
équivalente dépend de la longueur d’onde. Tenant compte
des équations définies ci-dessus, la largeur équivalente
peut être exprimée en fonction de l’angle h :

Wλ =
∫ +∞

−∞
[1 − T(λ)]dλ =

λo

c
Vrel

∫ +∞

−∞
A(h) cos(h) dh

(3.16)
où A(h) = A(λ) = 1 − T(λ) est la fonction d’absorption
de la cellule qui peut être ajustée par une gaussienne en
fonction de h, c’est à dire :

A(h) = Aoexp(− (h− ho)2

2σ2
) (3.17)

Nous pouvons, ensuite, intégrer la fonctionA(h) cos(h)
pour calculer la largeur equivalente et remonter, ainsi, à
l’épaisseur optique de la cellule sous l’hypothèse d’une
température constante (T= 350 K). Les valeurs deWλ et
τc que nous avons calculé pour la cellule Nord et que nous

avons utilisé pour modéliser l’évolution de la cellule pour la modélisation de l’année 2001 sont présentées
dans la table 3.1.

T. 3.1 –Valeurs de la largeur équivalente Wλ(mÅ) et de l’épaisseur optique de la cellule H Nord pour l’année
2001

Date Wλ (mÅ) τc Date Wλ (mÅ) τc

11/02/2001 16.298 1.336 10/06/2001 15.932 1.307

19/02/2001 16.272 1.333 17/06/2001 15.906 1.304

25/02/2001 16.246 1.331 24/06/2001 15.880 1.302

04/03/2001 16.220 1.329 01/07/2001 15.854 1.300

25/03/2001 16.194 1.327 08/07/2001 15.828 1.298

07/04/2001 16.167 1.325 15/07/2001 15.801 1.296

15/04/2001 16.141 1.323 23/07/2001 15.775 1.294

22/04/2001 16.115 1.321 24/11/2001 15.749 1.265

28/04/2001 16.089 1.319 02/12/2001 15.723 1.263

06/05/2001 16.063 1.317 09/12/2001 15.697 1.261

13/05/2001 16.037 1.315 16/12/2001 15.671 1.259

20/05/2001 16.010 1.312 23/12/2001 15.645 1.257

27/05/2001 15.984 1.311 30/12/2001 15.618 1.255

03/06/2001 15.958 1.309

Cette procédure permettra, au futur, de modéliser toutesles cartes de données SWAN de 1996 jusqu’à
maintenant, en tenant compte de l’évolution des cellules,surtout celle de la cellule Nord, qui conserve
sa capacité absorbante jusqu’aujourd’hui.

3.6 Résultats sommaires sur la vitesseVo du vent interstellaire et la pres-
sion de radiation à Ly-α

L’étude paramétrique que nous avons éffectuée pour modéliser les données SWAN a aussi fourni
des résultats pour les paramètresµ et Vo que nous résumons ici. Le modèle au meilleurχ2 pour l’année
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F. 3.20 –Ajustement du rapportµ en période de minimum et de maximum d’activité solaire.

’96-’97 a ajustéµ à la valeur 0.99 etVo à 22 km/s. Le meilleur modèle pour l’année ’01-’02 a respecti-
vement déterminéµ = 1.6 etVo = 21 km/s. Sur la figure 3.20 je présente les deux valeursµ ajustées dans
le modèle, et la courbe des mesures deµ au cours du temps, effectuées avec l’instrument SOLSTICE
(Woods et al., 2005, , http ://lasp.colorado.edu/see/) de 1995 à 2007. Les valeurs ajustées dans nos si-
mulations se situent aux bonnes valeurs par rapport aux mesures pour les années ’96-’97 et ’01-’02. Cet
excellent accord, alors que ce paramètre était libre, nous donne confiance dans la bonne détermination
des autres paramètres, à savoir Vo, λ etβ.

Le paramètreVo dans nos simulations est, rappelons-le, la vitesse de la population totale moyenne
d’hydrogène après la traversée de l’interface héliosphérique. Nous trouvons des valeurs qui sont assez
proches pour les deux périodes solaires modélisées. Unevariation importante deVo dans l’ajustement
des données SWAN entre les périodes de minimum (’96-’97) et de maximum (’01-’02) aurait comme
seule explication une variation sur les proportions des deux composantes d’hydrogène, primaire et se-
condaire, à l’interface. Un tel changement des proportions n’est pas prévu dans les modèles cinétiques
de l’interface. Au contraire, les derniers calculs de nos collègues russes montrent que Vo ne change pas
significativement.

3.7 Discussion

Nous avons étudié la distribution du gaz d’hydrogène neutre dans le milieu IP pour deux phases du
cycle solaire, en minimum et maximum solaire. Nous avons utilisé les mesures de la cellule à hydrogène
de l’instrument SWAN sur le satellite SOHO, que nous avons comparées aux résultats d’un modèle
’chaud’ de l’interaction du flot H IS avec le Soleil. Notre étude paramétrique a permis de contraindre
les paramètres initiaux du flot H, surtout la direction d’écoulement du flot, ainsi que les paramètres
caractérisant l’activité solaire pour ces deux phases ducycle.

Les résultats obtenus placent le flotMOYEN de H IS à des coordonnées d’arrivée (λw, βw) =
(252.3◦± 0.5◦, 8.9◦±0.5◦), à une température de (11500± 1000 K) et une vitesse moyenne de (22±
1.0 km s−1). Les paramètres du flot He IS sont : (λHe, βHe) = (254.7◦± 0.4◦, 5.2◦± 0.2◦), THe = 6300±
340 K,VHe = 26.3± 0.4 km s−1. La différence des vitesses et températures des deux flots confirment la
décélération et réchauffement du flot H dus au couplage avec le plasma et les processus d’échanges de
charge qui créent la population secondaire des atomes H.

Nous avons suggéré que la déflection du flot H de 4◦± 1◦par rapport au flot He non perturbé, est
très probablement due à une distorsion de l’héliosphère sous la pression d’un champ magnétiqueBIS

ambiant dans le milieu IS. Pour que le champ magnétique crée une asymétrie de l’héliosphère, il faut
qu’il soit incliné par rapport à l’axe d’écoulement du flot initial. Le principe de la déflection des neutres
est expliqué ci-dessous, et illustré dans la figure 3.21.

Le couplage des atomes H neutres et des protons IS par échanges de charge crée une nouvelle po-
pulation de neutres H qui atteint finalement le système solaire interne. Une grande partie des atomes de
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la composante secondaire sont nés dans l’héliogaine externe, entre le choc externe IS et l’héliopause.
D’autre part, la composante primaire du flot qui atteint le Soleil est issue directement du milieu IS et
conserve sa direction d’arrivée qui est celle du flot d’hélium.

La différence entre le cas axisymétrique, soit sans champ magnétique, soit avec un champ magnétique
parallèle où perpendiculaire à la vitesse du flot, et le cas général d’un champ magnétique incliné, est que
la ligne de stagnation, qui sépare les ions déviés de partet d’autre sur les côtés de l’héliopause, n’est
plus le long de l’axe Soleil- vent IS, mais se retrouve décalée. Par conséquent, une plus grande quantité
d’atomes secondaires capables d’atteindre le Soleil (c’est à dire à partir des ions avec des vecteurs vitesse,
avant collision, entrants dans l’héliosphère) sont créés d’un côté de l’axe Soleil-vent IS que de l’autre et
ils forment le flot défléchi d’atomes H.

Comme nous avons déjà expliqué, dans l’héliosphère interne nous observons la somme des popula-
tions primaire (non-déviée) et secondaire (déviée), et donc la déflection du gaz moyen est moins impor-
tante et dépend de la contribution des deux composantes. Ladéviation de ce flot moyen par rapport au
flot He est l’empreinte des processus d’échange de charge àl’interface non-symétrique de l’héliosphère
externe.

F. 3.21 –Vue schématique de l’héliosphère tordue par le champ BIS (Lallement et al., 2005, , Bow shock et
héliopause adaptés de Ratkiewicz et al. (2002) et Pogorelov et al. (2004)). Voir détails dans le texte.

Une vue schématique de l’héliosphère en présence d’un champ magnétique IS incliné est présentée
dans la figure 3.21, qui est adaptée pour le gaz ionisé des modèles MHD de Ratkiewicz et al. (2002)
et Pogorelov et al. (2004). Les flots, neutre (flèches rouges) et plasma (e− et ions, flèches noires), sont
dessinés dans le plan défini par le champ magnétique~BIS et le vecteur vitesse~V du flot interstellaire.
La composante secondaire (2) est générée dans la régionentre l’axe Soleil-vent et la ligne de stagnation
(ligne verte discontinue), qui est déplacée à cause du champ magnétique. Le plan contenant les com-
posantes primaire (1, non-déviée) et secondaire (2, déviée), contient aussi le champ magnétique, et la
direction d’arrivée du flot secondaire se situe entre l’axedu vent et la direction du champ.

Ainsi on comprend que la définition de la direction d’arriv´ee des flots H et He nous révèle la direction
approximative du champ magnétique, en posant des contraintes sur sa détermination. D’abord, le vecteur
du champ BIS est obligatoirement contenu dans le plan défini par les vecteurs des flots H et He, et
donc il est perpendiculaire à la direction (λ, β) = (167◦, -30◦) (Lallement et al., 2005). Ce plan, auquel
Opher et al. (2006) ont attribué le nom Hydrogen Deflection Plane (HDP), est incliné d’environ 60◦ par
rapport au plan de l’écliptique et au plan galactique également. D’autre part, les modèles de l’interface
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héliosphérique imposent que la pression dans l’héliogaine soit plus importante dans la partie opposée
à celle qui contient la ligne de stagnation (fig.3.21 ; Izmodenov et al., 2005a). Le champ magnétique,
partant du côté IS vers l’héliosphère interne, est orienté dans le même sens que la composante secondaire
mais encore plus dévié par rapport à l’axe du vent.

Un certain nombre de modèles magneto-hydrodynamiques (MHD) de l’héliosphère dans le cas d’un
champ magnétique IS incliné qui incluent aussi de façon simplifiée l’influence des échanges de charge ont
été calculés (Linde et al., 1998; McNutt et al., 1999; Ratkiewicz et al., 2002; Pogorelov et al., 2004). Les
modèles concordent surtout sur le fait que la distorsion maximale est obtenue pour des angles 30◦< α <

60◦, oùα est l’angle entre~BIS et le vecteur~V du flot IS. Les cas de champs alignés où perpendiculaires
au vecteur vitesse conduisent, eux, à une héliosphère axi-symétrique. Cependant, aucun de ces modèles
ne calcule la déflection des neutres.

Plus récemment, et à la suite de la publication de nos résultats obtenus avec SWAN (Lallement
et al., 2005), Izmodenov et al. (2005a) ont publié les premiers calculs avec un modèle auto-consistant
cinétique-MHD 3D de l’interaction du vent solaire avec le plasma IS magnétisé. Dans leurs résultats ils
ont trouvé que, pour un champ magnétique BIS ≃ 2.5µG et incliné de 45◦, la déflection du flot H moyen
par rapport au flot He est de∼4◦ ce qui correspond au décalage trouvé dans nos résultats.Cette valeur de
2.5µG est tout à fait dans l’intervalle ’raisonnable’ des intensités de champ galactique.

La distorsion de l’héliosphère, prévue dans les modèles d’interface avec le champ magnétique in-
cliné et vue dans l’analyse des données SWAN, a pu expliquer certaines mesures ambigües obtenues
par les sondes Voyager 1 et 2 pendant leur approche vers le choc terminal du vent solaire. En effet,
si l’héliosphère est asymétrique sous la pression du champ magnétique IS, comme présenté dans la fi-
gure 3.21, alors elle est étirée vers les latitudes hélioécliptiques nord et compressée vers les latitudes
hélioécliptiques sud.

Tout d’abord, la configuration asymétrique de l’héliosphère explique pourquoi Voyager 1 (V1), qui
se dirige actuellement vers le point (λ ∼ 254◦, β ∼ 35◦), a été en retard par rapport aux prédictions, pour
la traversée du choc terminal, qu’elle a enfin atteint à 94 UA en décembre 2004 (Stone et al., 2005). En
revanche, Voyager 2 (V2), qui a été lancée quelques joursplus tard que V1 et avait pris du retard sur sa
trajectoire par rapport à celle de son aı̂née, se dirige vers la direction sud (λ ∼ 289◦, β ∼ -32◦) et arrivera
en avance au choc. Voyager 2 ressent depuis déjà 2005 les mˆemes symptomes précurseurs que V1 avant
la traversée et celle-ci est donc imminente, alors que V2 n’est qu’à 85 UA (novembre 2007).

D’autre part, depuis presque 20 ans, les deux sondes ont détecté régulièrement des émissions ra-
dio venant de l’héliosphère externe aux fréquences 2-3 kHz. L’explication retenue est qu’il s’agit des
émissions générées lorsqu’un choc interplanétaire puissant, produit par une forte activité solaire, inter-
agit avec l’héliopause (Gurnett et al., 1993; Gurnett et Kurth, 1995). La distribution des sources radio
dans le ciel formait une ligne près du ’nez’ de l’héliosph`ere dans une direction quasi-parallèle au plan
galactique. Basés sur le fait que le champ magnétique galactique global se trouve dans le plan galactique,
Kurth et Gurnett (2003) ont déduit que le champ magnétiqueIS local était également parallèle au plan
de la Galaxie.

Cependant, après la publication de nos résultats SWAN (Lallement et al., 2005), ils ont révisé leur
résultats et expliqué que, comme dans le cas de la magnétopause, les émissions radio sont générées
dans les régions où les lignes du champ magnétique IS (terrestre dans le cas de la magnétopause) sont
tangentes à la surface du choc interplanétaire qui excitele plasma (Gurnett et al., 2006). La localisation
des sources radio se résume, alors, à la conditionB•n = 0, oùB est le vecteur du champ magnétique IS
et n est la normale au choc IP. Ils ont, alors, conclu que cette condition B•n = 0, en combinaison avec
la localisation observée des sources radio était compatible avec une orientation du champ magnétique IS
perpendiculaire au plan galactique, or, l’orientation du HDP diffère seulement de 16◦par rapport au plan
perpendiculaire au plan galactique. Les deux déterminations sont donc très proches. Opher et al. (2007)
ont poussé l’analyse plus loin en utilisant des modèles MHD en trois dimensions pour examiner comment
la position des sources radio change avec l’orientation du champ magnétique IS. Ils ont déduit qu’une
orientation du champ magnétique IS parallèle au plan galactique produit des sources radio localisées
presque perpendiculairement à ce dernier, ce qui est complètement l’opposé des observations Voyager.
En revanche, une orientation du champ magnétique le long duHDP ou perpendiculaire au plan galactique
fournit des résultats très proches, qui sont en bon accordavec les observations Voyager.
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Opher et al. (2007) ont utilisé un deuxième jeu, différent, de données Voyager pour contraindre
l’orientation du champ magnétique IS et confirment ainsi lefait que le champ magnétique IS est pa-
rallèle au HDP. Depuis 2002, V1 a commencé à détecter uneaugmentation d’ions énergétiques, donc
très probablement crées au choc et se propageant vers l’extérieur de l’héliosphère en spiralant le long des
lignes du champ magnétique interplanétaire (par exempleKrimigis et al., 2003). Pourtant, en 2002, V1
n’avait pas encore traversé le choc qu’il a atteint finalement en 2004. V2 actuellement détecte des signa-
tures équivalentes du choc terminal qu’il va probablementatteindre dans 1 ou 2 ans environ. Si le choc
terminal était sphérique (symétrique) les ions se propageraient toujours vers l’intérieur de l’héliosphère
jusqu’à ce que Voyager traverse le choc. Mais les observations indiquent que les ions se propageaient
vers l’extérieur de l’héliosphère, comme si la source des particules, c’est à dire le choc, se trouvait de
quelques UA plus près du Soleil que la sonde. Cette configuration ne peut se produire que lorsque le choc
est asymetrique (Jokipii et al., 2004).

F. 3.22 –Propagation des particules du choc terminal vers les sondesVoyager 1 et 2 en fonction de l’orientation
du champ magnétique IS. Pour les explications voir le texte. Figure extraite de (Opher et al., 2007)

Récemment, Opher et al. (2007) ont examiné, avec leur mod`ele, la provenance des particules énergétiques
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du choc terminal (Termination Shock Particles ou TSP) pour V1 et V2 en fonction de l’orientation du
champ magnétique IS. Leurs résultats sont présentés dans la figure 3.22 extraite de leur publication. La
colonne de gauche correspond à la simulation avec le champ magnétique parallèle au plan HDP tandis
que la colonne de droite correspond à la simulation où le champ magnétique est parallèle au plan ga-
lactique. Les panneaux (a) et (b) montrent la propagation des TSP vers V1 et les panneaux (c) et (d) la
propagation des TSP équivalente vers V2. La courbe verte dans les panneaux (a) à (d) représente le choc
terminal non-sphérique.

Chaque sonde est pour la première fois connectée au choc terminal, quand elle croise la ligne de
champ magnétique solaire connectée au choc terminal au point où celui-ci se trouve à sa distance mi-
nimale du Soleil. La source des particules se trouve alors àce point d’intersection MD (Minimum Dis-
tance). Si le champ magnétique IS est orienté le long du HDP(colonnes de gauche) la longitude du point
MD est plus grande que la longitude de V1 (plus petite que celle de V2) et les particules arrivent sur V1
(V2 respectivement) dans le sens de la flèche magenta, le même que dans les observations pour chaque
sonde. Par contre, si le champ magnétique IS est orienté lelong du plan galactique (colonnes de droite)
le sens de propagation des particules change pour la sonde V1, ce qui est contraire à celui observé. Ainsi,
avec un deuxième set de données Voyager, l’orientation duchamp magnétique IS dans le plan HDP a pu
être confirmée.

Perspectives

L’analyse des données SWAN pour l’étude de la distribution de l’hydrogène interplanétaire (Lalle-
ment et al., 2005; Quémerais et al., 2006a) et pour l’étudedu flux de masse du vent solaire (Quémerais
et al., 2006b), bien que détaillée et ayant donné des résultats satisfaisants, est encore limitée par le modèle
chaud utilisé. La faiblesse des modèles chauds est qu’ilssont stationnaires et qu’ils négligent l’impact
de l’interface héliosphérique sur la distribution finaled’hydrogène dans l’héliosphère. La variabilité des
paramètres solaires est incluse uniquement en faisant varier les paramètres d’entrée, tandis que les effets
de l’interface sont simplifiés en supposant une seule distribution maxwellienne pour le flot d’hydrogène
après la traversée de l’interface. De plus, le temps nécessaire pour que certains atomes d’hydrogène tra-
versent l’héliosphère est d’environ 10 ans. L’échelle de temps, alors, pour la traversée de l’héliosphère
est du même ordre que les variations cycliques des paramètres solaires.

Des améliorations significatives peuvent y être apportées par des modèles à deux populations d’hy-
drogène et surtout par les modèles auto-consistants dépendants du temps, qui nécessitent des paramètres
solaires fiables comme données d’entrée. Des premiers exemples de ce type de modèle non-stationnaire
ont été développés par Rucinski et Bzowski (1995). Depuis peu, une étude coordonnée est entreprise
par une équipe internationale (V. Izmodenov, E. Quémerais, W. Pryor, M. Bzowski, D. Koutroumpa et D.
Alexashov) pour comparer les résultats SWAN, Voyager et autres instruments UV aux nouveaux modèles
non-stationnaires développés par Izmodenov et al. (2005b), Izmodenov et al. (2007) et le modèle chaud
à deux populations développé parE.Quémerais et S. Ferroǹa partir du modèle chaud classique (Lalle-
ment et al., 1985a). L’étude est en cours et devrait apporter plus d’éléments à la compréhension de la
distribution de l’hydrogène interstellaire et l’impact du vent solaire sur celle-ci dans l’héliosphère.

NOTE : Depuis la rédaction de la th̀ese et la soutenance (29 novembre 2007) la NASA a annoncé
que Voyager 2 a traverśe le choc h́eliosph́erique, confirmant ce que nous avons pŕedit ci-dessus.
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Résuḿe Historique

Dans cette partie nous développons l’étude menée pour d´efinir les caractéristiques des émissions X
issues des échanges de charge entre les ions lourds du vent solaire et les atomes neutres d’hydrogène et
hélium interstellaires.

Après l’étonnante découverte des émissions X des comètes (Lisse et al., 1996) et la reconnaissance
des échanges de charge entre les ions lourds du vent solaireet les neutres du nuage cométaire comme
mécanisme d’émission (Cravens, 1997), Cox (1998) a sugg´eré que les atomes neutres interstellaires,
ainsi que les neutres géocoronaux, pourraient aussi subirdes échanges de charge avec les ions so-
laires et générer des émissions EUV/X dans l’héliosphère. Il a particulierement souligné l’importance
de cette émission proche dans le cadre des études générales du fond diffus X cosmique et, en particu-
lier, de la Bulle Locale Interstellaire, qui est supposée d’émettre dans le même domaine d’énergie que
l’héliosphère, comme nous avons spécifié dans le chapitre d’introduction (§1.1).

Depuis, plusieurs études ont été menées pour essayer demodéliser cette émission héliosphérique,
qui reste jusqu’à aujourd’hui très difficile à évaluer précisément. La plus grande difficulté qui empêche
la modélisation et surtout la prédiction des émissions Xhéliosphériques est leur dépendance vis à vis de
l’activité solaire. Les émissions, sont étroitement liées, non seulement à l’activité solaire à grande échelle
temporelle, mais surtout à toute variation du vent solaireà courte échelle qui entraine des variations de
flux et de composition temporelles et spatiales.

L’intensité des émissions X dans l’héliosphère a étéestimée pour la première fois par Cravens
(2000a) qui l’a trouvée du même ordre de grandeur que la Bulle Locale. Par ailleurs, les premiers indices
de la variabilité de l’émission X héliosphérique ont été détectés dans ce qu’ont appela augmentations de
longue durée, ”Long Term Enhancements” (LTE’s) mésurésavec le satellite ROSAT (Freyberg, 1994,
1998). Seulement, la nature de ces LTE’s et leur correlationavec des événements violents du vent so-
laire, n’ont été expliquées qu’en 2001, dans la modélisation de l’émission héliosphérique par Cravens
et al. (2001) et Robertson et al. (2001). Encore récemment,des observations de longue durée avec le sa-
tellite XMM-Newton vers le champ profond Hubble (Hubble Deep Field-North, dorénavant noté HDFN)
ont révelé une contamination significative des spectres Xà cause des émissions héliosphériques dues aux
échanges de charge (Snowden et al., 2004).

Comme, alors, Cox l’avait noté en 1998, l’émission héliosphérique issue des échanges de charge
contamine les observations X et doit être méticuleusement séparée des autres composantes du fond diffus
X. Ce fond est composé de la somme des contributions extragalactique, du halo galactique et de la
Bulle Locale (Kuntz et Snowden, 2000). La complexité se trouve surtout à la séparation des émissions
héliosphériques des émissions de la Bulle Locale. Cox (1998) a noté que l’émission héliosphérique,
vue du point de vue du Soleil, devrait être alignée le long de l’axe du vent interstellaire. Les cartes par
balayage du ciel de 6 mois de ROSAT n’ont point montré d’alignement, ce qui a entrainé une sous-
estimation de la contribution héliosphérique. Des études plus récentes, pourtant, de Lallement (2004)
ont démontré que les effets de parallaxe dus aux contraintes géométriques des observations ROSAT,
detruisent la symétrie de l’émission héliosphérique.Ceci entraine des effets lissants à la structure de
l’émission et par conséquant une contamination plus importante n’est pas exclue.

Dans l’étude de Robertson et Cravens (2003) et (2003b) les auteurs ont construit des cartes du ciel
de l’intensité héliosphérique et géocoronale, en utilisant des coefficients collectifs representant tous les
ions ensemble. Pepino et al. (2004) ont effectué des calculs analogues pour évaluer les spectres émis
par des ions individuels, en tenant compte des sections efficaces séparées des collisions avec les atomes
d’hydrogène et d’hélium, et en faisant la distinction entre vent solaire lent et rapide.

L’étude que j’ai effectuée pendant ma thèse est décomposée en deux types : statique et temporel-
lement variable. Dans l’étude statique on peut départager l’héliosphère en deux régions : l’héliosphère
interne, qui s’étend jusqu’au Choc Terminal du vent solaire (r≤ 100 UA) et l’héliosphère externe définie
par l’Héliogaine jusqu’à l’Héliopause (UpWind) et l’H´eliotail (DownWind). Dans un premier temps j’ai
analysé les caractéristiques générales de l’émission EUV/X dans l’héliosphère interne, dans le chapitre
4, en mettant en évidence les facteurs principaux qui influencent cette émission et ceux qui y peuvent
être négligés. L’étude temporelle est limitée aussi dans la partie de l’héliosphère interne, puisqu’elle est
essentiellement sensible au conditions proches de l’observateur. De plus, elle est appliquée seulement
dans le domaine d’énergies 0.5-0.7 keV, où les instruments actuels des observatoires X (XMM, Chandra
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et Suzaku) ont la meilleure résolution pour détecter des variations significatives du niveau d’intensité
des émissions héliosphériques. L’étude temporelle sera analysée dans le chapitre 5. Enfin, en utilisant
un modèle statique qui tient compte des régions externes de l’héliosphère et les cascades d’échanges de
charge secondaires j’ai étudié les émissions de l’héliosphère dans le domaine 0.1-0.3 keV et comparé
avec des observations ROSAT dans le même domaine d’énergie dans le chapitre 6.



Chapitre 4

Etude générale desémissions EUV/X dans
l’h éliosph̀ere

Dans ce chapitre, nous présentons l’étude des caractéristiques générales des émissions X issues des
échanges de charge dans l’héliosphère interne. On définit comme héliosphère interne la partie de l’Hélio-
sphère en amont du Choc Terminal du vent solaire. Dans cetterégion, le vent solaire est supersonique,
avec une vitesse d’ensemble qui varie en moyenne entre 350 et700 km/s, largement supérieure à celle
du flot interstellaire (∼ 26 km/s) et aux vitesses thermiques des ions et des neutres interstellaires. Ceci
nous permet de simplifier notre étude en utilisant comme valeur approchée pour la vitesse relativeυrel =

VS W− υn entre les ions solaires et les neutres IS, la vitesse du vent solaireVS W, puisqueVS W≫ υn.
En règle générale, comme nous l’avons déjà expliqué,l’émission X de l’héliosphère qui est étudiée

par un observateur au niveau de l’orbite terrestre, est très dépendante des conditions du vent solaire, et
sensible aux variations de celui-ci. Les variations temporelles des émissions X seront détaillées dans le
chapitre 5. Dans le chapitre actuel, nous souhaitons surtout présenter le modèle statique des émissions X
issues des échanges de charge, et donner des estimations del’émission héliosphérique pour des condi-
tions moyennes de maximum et minimum solaire.

Les avantages de notre étude par rapport aux précédentesétudes statiques de l’émission X hélio-
sphérique se résument aux points suivants. Premièrement, nous utilisons des modèles détaillés des distri-
butions des atomes neutres d’hydrogène et d’hélium interstellaires, actualisées selon les derniers résultats
de SOHO/ SWAN (chapitre 3.1) et UVCS respectivement. Ensuite, nous prenons en compte des sec-
tions efficaces individuelles de chaque réaction d’échange de charge selon l’atome neutre (H ou He)
considéré, l’ion solaire (et état de charge) et le type devent solaire (vent lent ou rapide). Nous considérons
également des probabilités de cascades détaillées et des spectres de photons selon la réaction étudiée.
Les sections efficaces utilisées sont résumées dans la table 2.1 et adopt´ees à partir des études théoriques,
expérimentales et observationelles citées dans le§2.2. Les cascades de photons et les probabilités corres-
pondantes ont été fournies par nos collaborateurs de l’équipe du Professeur A. Dalgarno, et en particulier
le Dr. Vasili Kharchenko du Harvard-Smithsonian Center forAstrophysics, à Cambridge-Massachussets
et sont résumées dans l’annexe C.

Dans une première partie, dans la section 4.1 nous allons d´etailler le modèle statique utilisé pour le
calcul des cartes monochromatiques et des spectres héliosphériques. Ensuite, dans la section 4.2 nous al-
lons détailler les résultats obtenus, notamment les influences de la phase du cycle solaire et de la position
de l’observateur sur les cartes d’intensité et les spectres des émissions X héliosphériques. Finalement,
dans la section 4.3 nous discuterons nos résultats et nos choix de négliger les échanges de charge se-
condaires pour l’étude de l’héliosphère interne et la contribution de l’héliosphère externe. Cette dernière
sera étudiée séparement dans le chapitre 6.

4.1 Description du mod̀ele statique

Le modèle de calcul des émissions X héliosphériques estdivisé en quatre parties. Au début, nous
calculons les distributions de densité des atomes H et He interstellaires selon l’activité solaire pour des
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conditions minimum et maximum. Dans la deuxième partie nous utilisons ces distributions de densité
pour calculer les densités des ions lourds du vent solaire,modifiées par les collisions avec les neutres
héliosphériques. Ensuite, les grilles de densité des atomes neutres H et He et des ions XQ+ solaires sont
utilisées pour établir l’émissivité X due aux échanges de charge. Enfin, nous intégrons l’émissivité le
long des diverses lignes de visée pour calculer l’intensité X totale.

4.1.1 Distributions des neutres interstellaires

Densit́e de H

Pour le calcul de la distribution d’hydrogène nous nous sommes inspirés du modèle classique dit
’chaud’, qui a été utilisé dans les calculs de la raie Lyman α interstellaire (Lallement et al., 1985a,b) et
que nous avons décrit en détail dans le chapitre 3.1 concernant les émissions Lymanα.

Pour résumer les caractéristiques du flot d’hydrogène ISque nous avons détaillées dans le chapitre
3.1, on peut dire qu’après la traversée de l’interface héliosphérique, le flot peut être décrit comme un
fluide Maxwellien. Les paramètres qui caractérisent le flot d’hydrogène IS à l’origine sont les suivants :
nH(à 100 UA)= 0.1 cm−3, T = 13000 K,Vo = 21 km/s, λUW = 252.3◦ , βUW = 8.5◦ (Lallement et
al., 2005), oùλUW et βUW sont les coordonnées helioécliptiques de longitude (λ) et latitude (β) pour la
direction d’arrivée du flot de H neutre. Ces paramètres ontété déduits de la modélisation des données de
la raie Lymanα mésurée avec SWAN (chapitre 3.1). Plus particulièrement la direction d’arrivée du flot
H IS et sa deflection par rapport au flot de He IS a été contrainte avec précision dans l’étude Lallement
et al. (2005). Nous utilisons une grille de densiténH[r, λ, β] d’une résolution 1◦×1◦ pour les coordonnées
angulairesλ, β et pour la dimension radiale r un pas croissant avec la distance r depuis le Soleil, deδr=
0.3 UA au niveau de la Terre, jusqu’àδr= 9 UA à 100 UA.

La distribution de densité de H reflète les effets de la gravité, de la pression de radiation et des pertes
à cause des processus d’ionisation par les échanges de charge avec les protons solaires et le rayonne-
ment EUV solaire. Plus particulièrement, en ce qui concerne l’ionisation, le modèle prend en compte
l’anisotropie en latitude des termes de perte.

Le rapport de la pression de radiation sur la gravité, nomm´eµ, varie de 0.9 pour le minimum solaire
jusqu’à 1.5 pour le maximum (Woods et al., 2000). Le processus dominant d’ionisation pour l’hydrogène
est l’échange de charge des atomes H avec les protons du ventsolaire, suivi par la photo-ionisation due
au rayonnement EUV solaire.

Nous avons bien précisé dans le paragraphe 2.1, en fait, que les échanges entre les protonsH+ so-
laires et les neutres H interstellaires ne sont pas vraimentun processus de perte pour la distribution H.
Pourtant, puisque les nouveaux atomes H créés dans la collision s’en vont radialement à la même vitesse
moyenne que le vent solaire, leur contribution à la densit´e des H est négligeable. Ainsi, dans le modèle,
nous traitons les échanges de charge résonants comme un pure mécanisme d’ionisation du gaz H IS, et
ignorons les atomes ’chauds’ créés.

Les taux d’ionisationβi en fonction de la latitude héliographique sont issus de l’analyse préliminaire
des données SWAN (Quémerais et al., 2006b). Pendant le minimum solaire,βi varie de 6.6×10−7 s−1 aux
latitudes± 20◦ à 4.×10−7 s−1 aux latitudes supérieures à± 20◦ jusqu’aux poles. Pendant le maximum de
l’activité solaire, l’anisotropie est moins marquée. Nous répartissons les valeurs deβi tous les 10◦ entre
8.4×10−7 s−1 à l’équateur et 6.7×10−7 s−1 aux poles.

Un exemple de la distribution des densités d’hydrogène est illustré dans la figure 4.1(a) où la cavité
d’ionisation étendue domine l’espace jusqu’à 1-2 UA upwind et 4-5 UA downwind. Le vent IS dans cette
figure s’écoule de droite à gauche.

Densit́e de He

Le calcul de la grille de densité He est basé sur le modèle développé par Lallement et al. (2004).
Les distributions d’hélium sont décrites par un modèle cinétique classique et sont caractérisées à l’infini
(∼100 UA) par les paramètres suivants :nHe(à 100 UA)= 0.015 cm−3, T = 6300 K,Vo = 26.2 km/s,λDW

= 74.7◦, βDW = -5.3◦ (Witte, 2004; Vallerga et al., 2004; Gloeckler et al., 2004).
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(a) Densité H (b) Densité He

F. 4.1 –Distributions d’hydrogène (panneau a) et hélium (panneau b) interstellaires dans l’héliosphère interne.
Dans le panneau a, le flot IS s’écoule de droite à gauche, mais dans le panneau b, le flot s’écoule de gauche à
droite.

Une différence avec la grille d’hydrogène décrite précédemment, est la nécessité de ’resserrement’
de la grille pour bien définir la distribution des densités, car la distribution de l’hélium est très ’piquée’.
Ici, la résolution de la grille selon l’angleθ par rapport au vent est 1◦. Les pas le long de la dimension
radiale r, d’autre part, varient logarithmiquement dans ladirection du Soleil. Ils sont très petits près du
Soleil, où la densité d’hélium est encore très forte et l’émissivité due à l’hélium est très haute et variable.

L’activité solaire affecte différemment l’hélium par rapport à l’hydrogène. Tout d’abord, pour les
atomes He le rapportµ = 0, car la pression de radiation est négligeable par rapportà l’attraction gravita-
tionelle et les atomes sont focalisés dans la direction opposée à l’arrivée du vent (DownWind). La source
principale d’ionisation pour l’hélium est le rayonnementEUV du Soleil, ainsi que l’impact électronique.
Dans le modèle, la durée de vie des atomes He à 1 UA, qui est en fait l’inverse du taux d’ionisation à la
même distance, décroit de 1.4×107 s au minimum solaire à 0.62×107 s en maximum, d’après McMullin
et al. (2004).

Dans le modèle statique, nous avons simplifié le calcul desdistribution He en negligeant la dépendance
en latitude de l’ionisation de l’hélium. Pourtant, les travaux de Witte (2004) et Auchère et al. (2005) ont
montré une distribution anisotrope de l’irradiance solaire dans la raie He 30.4 nm. McMullin et al. (2004)
ont aussi démontré que l’impact électronique est aussi anisotrope. Cette amélioration du modèle a été
incluse par la suite dans l’étude, dans la partie temporelle des simulations (chapitre 5).

La dépendance radiale pour l’impact électronique a ététirée de l’étude de Rucinski et Fahr (1989).
Lallement et al. (2004) l’ont utilisée pour analyser les données SOHO/UVCS dans la raie 58.4 nm et ont
trouvé que la valeur moyenne déduite par ces auteurs était adaptée pour le minimum solaire, mais qu’il
était nécessaire d’utiliser un taux 3 fois plus fort pour le maximum solaire. Dans le modèle nous utilisons
les valeurs Rucinski et Fahr (1989) ainsi que l’ajustement de Lallement et al. (2004).

Dans la figure 4.1(b) j’illustre un exemple de la grille de densité He, où on distingue la cavité d’ioni-
sation réduite de l’hélium ainsi que l’augmentation de densité due à la focalisation gravitationelle dans
la direction DownWind. Le vent IS dans cette figure s’écoulede la gauche vers la droite.

4.1.2 Distributions des ions lourds du vent solaire

Dans la seconde phase du modèle nous calculons la distribution des ions lourds XQ+ du vent solaire.
En l’absence du mécanisme des échanges de charge, la densité des ions XQ+ dans l’héliosphère décroitrait
avec une dépendance enr−2, comme la densité des protons solaires. Dans cette partie,nous calculons et
incluons aussi les modifications de la densité des ions XQ+ dues aux échanges de charge qu’ils subissent
lors des collisions avec les neutres interstellaires.
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Ce processus, est décrit par la réaction suivante :

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+] (4.1)

qui représente simultanement la perte de l’ion XQ+ et la création de l’ion X(Q−1)+. La modification de la
densité de l’ion XQ+ est donnée par l’équation différentielle :

dNXQ+

ds
= −NXQ+(σ(H,XQ+) nH(s) + σ(He,XQ+) nHe(s))

+NX(Q+1)+(σ(H,X(Q+1)+) nH(s) + σ(He,X(Q+1)+) nHe(s)) (4.2)

où s est la distance le long des lignes d’écoulement du vent solaire, qui sont radiales dans la région du
vent solaire supersonique.σ(H,XQ+) etσ(He,XQ+) sont les sections efficaces des échanges de charge de l’ion
XQ+ avec les atomes d’hydrogène et d’hélium respectivement et nH(s) etnHe(s) sont les densités H et He
respectivement.

Le premier terme de l’équation 4.2 représente la perte dueaux échanges de charge entre l’ion XQ+ et
les atomes H et He. D’autre part, le deuxième terme est un terme-source due à la réaction équivalente de
l’ion X (Q+1)+. Pour les ions nus du vent solaire (C6+, N7+, O8+) le terme-source est évidemment absent, et
dans une première approximation nous pouvons aussi le négliger pour les ions d’état de charge inférieur.
Nous discuterons ce choix plus en détail dans le paragraphe4.3 à la fin du chapitre.

En faisant cette approximation, nous pouvons simplifier l’´equation de la densité de l’ion XQ+ en
fonction de la distance du Soleil et la décrire par l’équation suivante :

NXQ+(r) =
NXQ+o

r2
exp(−

∫ r

ro

(σ(H,XQ+) nH(s) + σ(He,XQ+) nHe(s))ds) (4.3)

où r est la distance radiale à partir du Soleil. La densitéde l’ion XQ+ à 1 UA est exprimée par la relation
NXQ+o = [ XQ+

O ] [ O
H+ ] nH+o, où [O] est la fraction totale des ions oxygène dans le vent solaire etnH+o la

densité des protons à 1 UA.
Les grilles de densité H et He ne sont pas identiques, car lesdeux espèces de neutres dominent des

régions différentes de l’héliosphère et nous devons optimiser la pr´ecision dans la grille de chacune des
densités et le temps de calcul. Pour la densité des espèces ioniques lourdes nous avons donc dû combiner
les deux grilles des neutres pour en créer une nouvelle (r, λ, β). Pour la dimension angulaire, la résolution
est 1◦ × 1◦. Dans la dimension radiale, chaque cellule de la nouvelle grille correspond à la plus petite
des dimensions des cellules des neutres, pour optimiser la resolution radiale dans les régions dominantes
pour chaque espèce neutre.

Nous avons supposé que les ions lourds se propagent radialement. Pour chaque point de la nouvelle
grille (r, λ, β) oùλ etβ sont les coordonnées écliptiques, nous calculons les coordonnées héliographiques
λHelio etβHelio, qui sont à l’origine du vent solaire, en tenant compte de l’inclinaison de l’axe de rotation
solaire par rapport à l’axe de l’écliptique. La latitude héliographiqueβHelio est utilisée pour distinguer les
régions de vent lent et vent rapide.

Pendant le maximum d’activité solaire, le vent solaire peut être considéré comme homogène à large
échelle et sous forme de vent lent d’une vitesse moyenne de∼400 km/s, comme nous avons expliqué dans
le paragraphe 1.2. Ainsi nous adoptons des conditions de vent lent pour toute latitude hélioécliptique.
Dans l’état de vent lent le contenu total du vent solaire en ions d’oxygène est de [OH+ ] = 1

1780 et la densité
des protons à 1 UA est de 6.5 cm−3.

D’autre part, pendant le minimum solaire, le vent solaire setrouve en deux états séparés spatialement.
Il est composé de vent lent d’origine équatoriale (βHelio = ±20◦) avec les mêmes caractéristiques notées
précédemment et de vent rapide originaire des haute latitudes héliographiques (βHelio = [-20◦, -90◦],
[20◦, 90◦]). La vitesse moyenne du vent rapide est de∼750 km/s, la densité de protons à 1 UA de 3.2
cm−3, et le contenu total en ion d’oxygène est [O

H+ ] = 1
1550.

Les abondances des principales espèces ioniques du vent solaire pour le vent lent et le vent rapide
ont été adoptées de Schwadron et Cravens (2000) et sont r´esumées dans la Table 2.1. Dans la même table
nous notons aussi les sections efficaces individuelles pour les échanges de charge avec H et Hepour
des conditions de vent lent et rapide que nous appliquons dans le calcul. Celles-ci ont été déduites des
données expérimentales et études théoriques rapport´ees dans la table.
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4.1.3 Calcul de l’́emission X

La dernière étape dans les simulations est le calcul de l’intensité directionnelleI (λ, β) des raies spec-
trales issues des collisions d’échange de charge entre lesions XQ+ et les neutres H et He héliosphériques,
d’après la réaction :

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+] (4.4)

→ X(Q−1)+ + [H+,He+] + [Y(hν,H),Y(hν,He)]

oùY(hν,H), Y(hν,He) sont les probabilités d’émission, en nombre de photons, pour chaque raie spectralehν
induite dans l’échange de charge entre l’ion XQ+ avec H et He respectivement.

Les valeurs des probabilités d’émission pour les ions lesplus importants du vent solaire, ont été
calculées dans le contexte des études des émissions X issues des échanges de charge dans les environne-
ments cométaires (Kharchenko et Dalgarno, 2000, 2001; Rigazio et al., 2002; Kharchenko et al., 2003;
Pepino et al., 2004) et sont résumées dans les tables de l’annexe C. Dans les tables, les valeurs pour les
ions les plus importants (C6+, C5+, O8+, O7+, O6+, N7+, N6+, N5+, Ne9+, Ne8+, Mg10+) sont calculées
pour des conditions de vent solaire lent et rapide séparément pour H et He avec des modèles atomiques
détaillés. Pour les ions du Fe, Si, S les modèles préliminaires utilisés ont été simplifiés en supposant que
chaque ion est de type hydrogénoı̈de. Ces derniers ions n’ont été utilisés que pour l’étude statique de
l’émission X de l’héliosphère dans le domaine 0.1-0.3 keV, détaillée dans le chapitre 6.

Le taux de collision par unité de volume pour l’ion XQ+ avec les neutres héliosphériques est donnée
en unités de cm−3 s−1 par l’équation :

RXQ+ (r) = NXQ+o(r) υrel (σ(H,XQ+) nH(r) + σ(He,XQ+) nHe(r) )

= R(XQ+,H) (r) + R(XQ+,He) (r) (4.5)

L’étude dans la région de l’héliosphère interne permetd’approximer la vitesse relative entre les ions du
vent solaire et les neutres interstellairesυrel = VS W− υn par la vitesse du vent solaireVS W, puisque
VS W≫ υn. Dans la partie externe de l’héliosphère, l’Héliogaineet la tail, où le vent solaire est ralenti
et la vitesse thermique des ions et des neutres deviennent non-négligeables, nous ne pouvons plus faire
cette approximation. Ce cas est étudié plus en détail dans le chapitre suivant (6).

En revenant dans l’héliosphère interne, nous avons établi des grilles d’émissivité, c’est à dire le
nombre des photonshν emis par seconde et unité de volume, qui est donnée par la formule :

εhν (r) = R(XQ+,H)(r) Y(hν,H) + R(XQ+,He)(r) Y(hν,He) (4.6)

L’intensité mésurée par un observateur à la position~O(λE, βE) pour une ligne de visée (LOS)~LOS(λ, β)
à l’énergiehν est :

Ihν( ~O, ~LOS) =
1
4π

∫ ∼100AU

0
εhν (r) dr (4.7)

Dans le modèle numérique nous sommes obligés de discrétiser la fonctionεhν[ j] pour chaque pasds[ j]
sur la ligne de visée et l’équation 4.7 se calcule, alors :

Ihν( ~O, ~LOS) =
1
4π

N∑

j=1

εhν[ j] dr[ j] (4.8)

Pour la période de maximum solaire, le calcul de l’intensité est simple, puisque nous avons le même
état de vent solaire (vent lent) à chaque pasdr[ j] de la ligne de visée. Ce n’est pas le cas pour les périodes
de minimum solaire, et en particulier pour les LOS qui pointent vers les hautes latitudes hélioécliptiques.
Pour mieux expliquer ce cas complexe, nous illustrons dans la figure 4.2 la géométrie simplifiée des
lignes de visée pour des conditions de minimum solaire.

Dans la figure, je présente la zone équatoriale entre±20◦, de vent solaire lent, en considérant que
l’équateur solaire coincide avec le plan de l’écliptique, mais je rappelle que dans les simulations, le vrai
angle d’incidence entre les deux plans est pris en compte. Onréalise, dans la figure, que les lignes de visée
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SLOW WIND LOS 2

F. 4.2 –Géometrie des lignes de visée équatoriales et polaires pour des conditions de minimum solaire.

de haute latitude sont en partie affectées par le vent lent et en partie par le vent rapide. Par conséquent,
l’intensité totale est constituée d’un mélange de photons issus de vent lent et de vent rapide. Ceci est
pris en compte dans les simulations, comme j’ai expliqué précédemment, quand nous recherchons pour
chaque point de la ligne de visée la région héliographique (λHelio, βHelio) qui est à l’origine du vent qui
affecte ce point de la ligne de visée. Je dois, aussi, noter que d’après la géométrie des lignes de visée,
jamais une visée ne peut contenir que du vent rapide, puisque elle traverse forcement une région de vent
équatorial en partant de l’observateur qui se trouve dans le plan de l’écliptique.

4.2 Résultats

Dans les paragraphes suivants nous présentons les résultats obtenus avec le modèle statique pour
des conditions moyennes de minimum et maximum solaire, qui ont été publiés dans Koutroumpa et al.
(2006). Les simulations ont été faites en ne considérantque les échanges de charge primaires. Dans un
premier temps, nous présentons des cartes monochromatiques d’émissivité dans deux plans particuliers,
ensuite des cartes monochromatiques d’intensité pour l’ensemble du ciel et enfin des spectres dans des
lignes de visée individuelles.

4.2.1 Cartes d’́emissivit́e

Dans la figure 4.3 nous avons calculé des contours d’iso-émissivité des ions excités O∗5+ et O∗6+

produits dans les échanges de charge entre les ions solaires, O6+ et O7+ respectivement, et les neutres H
et He. Les cartes des contours sont calculées pour des conditions de minimum solaire et sont présentées
en unités de photons cm−3 s−1. Dans les figures le vent IS s’écoule de gauche à droite.

Les panneaux supérieurs présentent les contours d’iso-´emissivité aux positions (x, y) entre±15 UA
dans le plan défini par l’axe du flot d’hélium IS (λ = 74◦, β = -5◦) et le vecteur (λ = -16◦, β = 0◦). Ce
plan est très proche du plan de l’écliptique et contient, alors, principalement du vent lent équatorial. Dans
la direction d’arrivée du flot IS (UpWind) l’émissivité est caractérisée par la forme en croissant due à la
combinaison de l’expansion radiale en dépendancer−2 du vent solaire et de la distribution spatiale de
l’hydrogène neutre. Dans la direction opposée (DownWind), l’émissivité présente un excès dû au cône
de focalisation gravitationelle des atomes He.

Les panneaux inférieurs de la figure 4.3 présentent les contours d’iso-émissivité aux positions (x, z)
entre±15 UA dans le plan défini par l’axe du flot d’hélium IS (λ = 74◦, β = -5◦) et le pôle hélioécliptique
NORD. Le vent IS s’écoule de gauche à droite et se dirige à -5◦ sud par rapport à l’axe z. Les ca-
ractéristiques les plus marquantes dans ces cartes sont : (i) la discontinuité à±20◦ entre les états de vent
lent et de vent rapide pendant le minimum solaire, et (ii) le contraste entre les deux ions présentés, qui
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F. 4.3 –Cartes de contours de iso-émissivité, jusqu’à des distances radiales de 15 UA, pour des conditions de
minimum solaire. La colonne gauche correspond à la somme des raies O VI à 0.072 et 0.082 keV et la colonne
droite correspond la somme du triplet O VII à 0.561, 0.569 et0.574 keV. Les panneaux supérieurs représentent le
plan (x, y) défini par l’axe (74◦, -5◦) du flot d’hélium IS et le vecteur (-16◦, 0◦). Les panneaux inférieurs représentent
le plan (x, z) qui contient l’axe (74◦, -5◦) du flot d’hélium IS et le pôle NORD écliptique. L’échelle de couleur est
en unités de photons cm−3 s−1.

caractérisent le type de vent. Les limites de la discontinuité sont très brusques, car dans les simulations
nous utilisons un modèle du vent solaire anisotrope très schématique.

Les panneaux gauches représentent les contours pour la somme des raies O VI à 0.072 et 0.082 keV,
générées après les échanges de charge de l’ion O6+, qui est plus abondant dans le vent solaire rapide
(voir 2.1). Ainsi, les contours d’iso-émissivité s’étendent à des distances plus grandes dans les régions
polaires qui contiennent essentiellement de vent rapide pour le minimum solaire. Dans la colonne droite,
où je présente les contours de la somme du triplet O VII à l’énergie moyenne 0.57 keV, nous remarquons
l’effet contraire. Comme le triplet O VII est issu des échanges decharge de l’ion O7+, prépondérant dans
le vent lent, alors les contours d’iso-émissivité sont plus étendus dans la zone équatoriale/écliptique,
dominée par le vent lent.

4.2.2 Cartes de brillances monochromatiques

Dans les figures 4.4 à 4.8 nous présentons une série de cartes monochromatiques de l’ensemble du
ciel en coordonnées hélioécliptiques, pour deux ions différents, les deux phases extrêmes du cycle solaire
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(minimum et maximum) et différentes positions de l’observateur. Les colonnes dans chaque page corres-
pondent aux positions d’observateur couvrant une demi orbite terrestre, progressant de DownWind (75◦)
jusqu’à UpWind (∼250◦) tous les 45◦. De haut en bas dans chaque colonne, les deux panneaux supérieurs
représentent l’intensité pour la raie O VIII 0.65 keV en maximum et minimum solaire, et les deux pan-
neaux inférieurs la raie O VI à 0.08 keV (somme des raies 0.072 et 0.082 keV) en maximum et minimum
solaire. Comme dans le cas des cartes d’iso-émissivité, nous avons utilisé deux ions caractérisant les
deux types de vent solaire. En effet, l’ion O8+ responsable de la raie O VIII est complétement absent du
vent rapide, tandis que l’ion O6+ est prépondérant dans ce type de vent.

L’unité de brillance pour les échelles de couleur est 10−9 erg cm−2 s−1 sr−1, le maximum corres-
pond au bleu et le minimum au rouge. Dans les cartes je superpose des contours à 10% (blanc), 50%
(gris) et 90% (noir) de la valeur maximale. Nous avons retir´e de chaque carte une zone de 20◦×20◦, qui
correspond à la région autour du disque solaire que les instruments X sont contraints d’éviter.

Dans les paragraphes suivants, nous exposons les facteurs déterminant la structure des cartes, notam-
ment la phase du cycle solaire et le type de vent, et aussi la g´eométrie d’observation surtout en ce qui
concerne la position de l’observateur au cours de l’année.

Effet du cycle solaire

Il y a essentiellement trois caractéristiques marquantesdans les cartes, issues de la variation au cours
du cycle solaire. Premièrement, dans les cartes de minimumsolaire, la région équatoriale est parti-
culièrement différente des régions de latitudes moyennes ou hautes. Ceci est entièrement dû à l’ani-
sotropie latitudinale du vent solaire, qui sépare le ciel Xen régions équatoriales de vent lent et en régions
polaires de vent rapide, comme nous l’avons montré dans la figure 4.2.

Pour le vent rapide, les ions qui contribuent le plus à l’émission CX sont ceux d’état de charge bas,
comme les ions C4+, N5+ et notamment l’ion O5+ présenté dans les panneaux inférieurs des figures 4.4
à 4.8. Ces ions proviennent des ions C5+, N6+, O6+ respectivement et émettent principalement dans le
domaine EUV, aux énergies égales ou inférieures à 0.15 keV. Le vent lent est surtout peuplé des ions
d’état élevé de charge comme les ions dénudés C6+, N7+ et O8+ ainsi que les ions Ne9+ et O7+. Ces ions
produisent des ions émetteurs à des énergies X plus élevées, comme illustré par l’ion O7+ dans les cartes.

Ensuite, on remarque que la structure de l’émission pour lemaximum solaire est très similaire pour
les deux raies O VI et O VIII, puisqu’il s’agit d’une distribution homogène de vent lent. Pour le minimum
solaire, par contre, on trouve des différences importantes. L’émission O VIII est quasiment zero pour les
hautes latitudes écliptiques, tandis que l’émission O VIest plus intense dans ces latitudes plutôt qu’à
l’équateur. Ceci est dû à la différence des abondances relatives des ions O8+ et O6+. L’ion O7+, émetteur
de la raie O VIII, est généré dans les échanges de charge entre l’ion O8+ et les neutres H et He. L’ion O8+

est complétement absent du vent solaire rapide. Malgré ça, l’émission O VIII ne peut jamais être zero,
car il n’y a pas de ligne de visée qui contienne seulement du vent rapide (voir fig.4.2).

Enfin, le dernier effet à comparer est l’intensité absolue dans les latitudes proches de l’équateur,
où le type de vent est identique pour les deux phases du cycle. On remarque qu’à ces latitudes les
émissions X sont plus intenses pour le minimum que pour le maximum solaire. Ceci est le résultat de
la plus grande densité des neutres pendant le minimum solaire dans l’espace interplanétaire. Pendant le
minimum solaire, la photoionization est moins efficace et les atomes H et He sont, alors, moins détruits
par les photons solaires. De plus, pendant le minimum, la force de gravité l’emporte sur la pression de
radiation, et par conséquent les atomes d’hydrogène ont des trajectoires convergentes et remplissent plus
facilement la cavité d’ionisation.

Effet de la position de l’observateur

En comparant les cartes d’émission X pour différentes positions de l’observateur, on se rend compte
que ce n’est plus la distribution des ions solaires dans l’espace et leur abondance qui caractérisent les
différences, mais les distributions des atomes neutres H et He dans l’espace interplanétaire. Ces effets
des distributions des neutres sont plus visibles dans les cartes de maximum où il n’y a pas d’effets
prédominants à cause des différences de type de vent.
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F. 4.4 –Cartes de brillance dans les raies O VII (0.65 keV) et O VI (0.08 keV) pour des conditions de minimum
et maximum solaire. L’observateur se situe à 75◦. Les échelles de couleurs sont en unités de10−9 erg cm−2 s−1

sr−1, des valeurs minimum pour la couleur rouge, et des valeurs maximum pour la couleur bleue. La forme vide
représente la région de 20◦×20◦autour du disque solaire, interdite pour les détecteurs des rayons X.
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F. 4.5 –L’observateur se situe à 121◦.
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F. 4.6 –L’observateur se situe à 165◦.
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F. 4.7 –L’observateur se situe à 211◦˙
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F. 4.8 –L’observateur se situe à 251◦.
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Quand l’observateur se trouve DW (75◦, voir fig. 4.4), c’est à dire autour du mois de décembre, la
structure d’émission est dominée par les échanges de charge avec les atomes d’hélium. Le maximum
d’intensité est observé pour un anneau de LOS autour de la région interdite, très proche du Soleil. Ces
LOS traversent la cavité d’ionisation avant d’atteindre les premiers atomes d’hydrogène. Ce maximum,
alors, est dû aux atomes He, qui survivent bien plus près duSoleil que les atomes H, et sont concentrés
dans la direction DW. Le cône d’hélium produit un excès deréactions CX qui est visible vers les LOS
DW, centré autour de l’axe du flot d’hélium IS à (74◦, -5◦). Les atomes H sont absents dans la direction
DW, où la cavité d’ionisation est plus importante. Ceci est illustré par un minimum d’émission vers les
LOS formant un anneau large autour du cône He.

Ces traits caractéristiques d’émission évoluent graduellement, au fur et à mesure que l’observateur
se déplace sur l’orbite terrestre aux cours de l’année. Lemaximum d’émission se trouve toujours autour
et très proche du Soleil, mais la structure d’émission perd sa forme axisymétrique. Le cône d’hélium
devient de moins en moins marqué, mais il est toujours visible par un excès d’émission quand une visée
le traverse. Le minimum d’émission se transforme en un large ovale qui s’étend dans toutes les lignes de
visée downwind pendant que le cône d’hélium s’efface.

A la position UpWind de l’observateur, le cône d’hélium est caché derrière la zone interdite, alors les
caractéristiques d’émission dépendent surtout de la distribution H, qui est la source principale d’échages
de charge et donc, du maximum d’intensité aux lignes de vis´ee antisolaires nord, vers la direction d’ar-
rivée du flot H IS. Ces LOS traversent une beaucoup plus petite partie de la cavité d’ionisation que les
LOS qui visent DownWind. Par conséquent, ces visées UpWind ’interceptent’ plus d’atomes H qui ap-
prochent le Soleil, mais elles ’ignorent’ les atomes He qui sont accumulés autour du Soleil et quasiment
absents au dela de 1 UA. Le minimum dans ces cartes UpWind est situé dans l’hémisphère Sud, dans
la direction du Soleil (DW). Ce minimum reflète l’importante perte des atomes H près du Soleil dans
la cavité d’ionisation. En ce qui concerne l’émission dueaux atomes He, elle n’est pas complètement
absente des cartes UW, puisqu’on retrouve le halo d’excès d’intensité autour du Soleil.

4.2.3 Spectres EUV/X de l’ émission h́eliosph́erique

Dans la figure 4.9 nous présentons des spectres pour deux positions de l’observateur, DW (4.9(a))
et UW (4.9(b)), pour trois lignes de visée à chaque position et pour les deux phase du cycle solaire,
minimum (traits pleins) et maximum (traits discontinus).

Les lignes de visée sont précisées par les latitudes hélioécliptiquesβLOS = -90◦, vers le pôle hélio-
écliptique Sud,βLOS = 90◦, vers le pôle hélioécliptique Nord etβLOS = 0◦, dans le plan écliptique. La
ligne de visée écliptique (βLOS = 0◦) est orientée dans la direction anti-solaire pour chaque position de
l’observateur. Ainsi, quand l’observateur se trouve à∼251◦, la ligne de visée est proche de la direction
d’arrivée du flot d’hydrogène IS (λH ∼252◦, βH ∼8◦), tandis que quand l’observateur est situé à 75◦, la
ligne de visée traverse le cône d’hélium, quasiment selon l’axe du flot d’hélium IS (λHe ∼74◦, βHe ∼5◦).

Les spectres contiennent toutes les raies spectrales d’énergie entre 0.005 keV et 1.4 keV. Dans cette
étude nous n’avons utilisé que les cascades des ions qui ont été calculées à partir de la structure exacte
des ions excités et les niveaux d’énergie déjà occupéspar les électrons de l’ion. Ces ions, ainsi que les
probabilités de cascades détaillées sont listés dans les tables C.1 - C.5 de l’annexe C. Les ions (FeQ+,
SiQ+, SQ+) calculés avec des modèles atomiques hydrogénoı̈des sont inclus dans l’étude dans le chapitre
6 et remplissent essentiellement le creux dans le domaine 0.1-0.3 keV.

Les raies ont été simulées par des profils Gaussiens de largeur de 12 eV, qui est la meilleure résolution
obtenue en X à ce jour, par McCammon et al. (2002). Les spectres sont alors construits suivant l’équation
4.9 :

I (E) =
Ihν( ~O, ~LOS)
(12(eV) ·

√
π)
· exp(−

(
(E − hν)

12eV

)2

) (4.9)

où Ihν est l’intensité totale pour chaque raie d’énergie centrale hν, obtenue dans le modèle statique, et E
est l’énergie. Les valeurs d’intensité totaleIhν pour chaque raie, ligne de visée et phase du cycle solaire,
pour un observateur situé DownWind et UpWind sont listéesrespectivement dans les tables D.1 et D.2
de l’annexe D.
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É
LIO

S
P

HÈ
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F. 4.9 –Spectres EUV (colonne gauche) et X (colonne droite) pour un observateur situé DownWind (panneaux supérieurs) et un observateur situé UpWind (panneaux inférieurs).
Chaque observateur pointe vers trois lignes de visée différentes : Pôle écliptique Nord en bleu, Pôle écliptique Sud en rouge et LOS antisolaire écliptique en vert. Les traits pleins
correspondent aux conditions minimum et les traits discontinus aux conditions maximum. Les unités sont des photons cm−2 s−1 sr−1 eV−1.
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Ce que nous notons surtout sur la figure 4.9 ce sont les effets du cycle solaire et de l’anisotropie du
vent solaire, exactement comme nous les avions aperçus dans les cartes monochromatiques. Les spectres
de la phase maximum sont très proches, que cela soit pour uneligne de visée polaire (bleu-Nord ou
rouge-Sud) ou pour une ligne de visée écliptique (vert), car toutes les trois sont influencées par le vent
lent. Quand nous passons au minimum solaire, par contre, nous remarquons que les spectres des LOS
polaires restent similaires mais très différents du spectre écliptique. Aussi, nous remarquons uneinversion
de la domination des spectres autour de 0.35 keV. Dans les énergies inférieures à 0.35 keV (à la seule
exception de la région proche de 0.2 keV) les LOS polaires, qui sont affectées par le vent rapide, ont une
émission plus intense que la LOS écliptique. Au dessus de 0.35 keV, la LOS écliptique est dominante par
rapport aux LOS polaires. Ceci est dû au contenu des deux types de vent représentés par les deux régions
(polaire et écliptique) observées. Les régions polaires qui contiennent du vent rapide sont beaucoup plus
abondantes en ions d’état de charge bas qui émettent aussià des énergies basses, tandis que la région
écliptique qui contient du vent lent, est plus peuplée parles ions de charge élevée qui émettent des raies
aux énergies au dessus de 0.35 keV.

4.2.4 Le terme-source deśechanges de charge secondaires

Dans l’étude de l’héliosphère interne nous avons négligé le terme des réactions CX secondaires, qui
pourtant contribuent en tant que terme-source pour tous lesions qui ne sont pas dénudés d’électrons.
Dans la figure 4.10 nous présentons l’évolution du rapportde la densité totale d’un ion, incluant les
ions produits lors des réactions-CX secondaires (Eq.4.2), sur la densité calculée avec uniquement les
réactions-CX primaires (Eq.4.3), ceci en fonction de la distance héliocentrique. Le rapport est présenté
pour deux ions C5+ (trait rouge) et O7+ (trait noir) du vent solaire lent, se propageant radialement vers
deux directions opposées, UpWind (trait plein) et DownWind (trait discontinu).
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F. 4.10 –Evolution en fonction de la distance héliocentrique du rapport de la densité totale, incluant le terme-
source des CX secondaires, sur la densité obtenue en le négligeant, c’est à dire en ne considérant que les réactions
primaires. Le rapport est calculé pour deux directions, UpWind (trait plein) et DownWind (trait discontinu) et deux
ions, C5+ (trait rouge) et O7+ (trait noir).

L’ion C5+ est produit dans les réactions d’échange de charge (C6+ + H) avec une section efficace
très grande et il est détruit par échanges de charge dans les réactions (C5+ + H, He) avec des sections
efficaces nettement inférieures. De plus l’ion C6+ est plus abondant que l’ion C5+ dans le vent lent, et
donc C6+ est une source abondante de C5+. Le gain en ions C5+ est plus important que leur destruction
et leur densité est vite augmentée, surtout à des distances héliocentriques élevées. Pour les autres ions, le
terme source n’est pas aussi important, mais sa présence contribue à la décélération de la perte des ions.
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Le terme-source des ions, en général, devient dominant seulement à partir de distances de l’ordre de
30-40 UA, au dela de la région où le maximum d’émission estgénéré. En effet, pour une visée UpWind,
88% de l’émission X totale due à l’hydrogène est produitedans les premières 10 UA et 98% de l’émission
due à l’hélium est produite dans les premières 5 UA. La construction ’secondaire’ n’ajoute ainsi au
maximum que 9% à l’émission X (cas de certaines raies de l’ion C4+) par rapport à l’émission produite
par les réactions primaires uniquement, dans l’héliosphère interne. Les raies en question sont surtout
celles pour lesquelles la contribution des CX avec l’hélium est faible. En effet, les sections efficaces des
réactions (C6+ + He) et (C5+ + He) sont très proches et leurs effets compensent la grande différence entre
les sections efficaces (C6+ + H) et (C5+ + H), réduisant la contribution finale des CX secondaires. Mais
cette compensation n’est pas efficace pour les raies dont les probabilités d’émission duesaux CX avec
les atomes He sont très faibles. Pour les autres ions et certaines des raies spectrales qu’ils produisent, le
pourcentage ne dépasse pas 4% de l’émission primaire.

Nous pouvons, alors, conclure qu’en général la contribution des termes secondaires peut être négligée
pour le calcul des cartes monochromatiques et l’intensitéabsolue des raies spectrales dans l’héliosphère
interne. Cependant, leur contribution devrait devenir importante en s’éloignant du Soleil, au fur et à
mesure que les échanges de charge détruisent les ions de haut degré et créent des ions de degré inférieur.
Les échanges de charge secondaires sont pris en compte dansle chapitre 6 pour des raisons de cohérence,
car la production de raies d’énergie basse induite par une neutralisation progressive à grandes distances
du Soleil (surtout dans la Tail) devrait contribuer dans le domaine d’énergies (0.1-0.3 keV) étudié dans
le chapitre en question.

4.3 Discussion

Dans ce chapitre nous avons effectué une étude paramétrique complète de l’émission Xdiffuse hélio-
sphérique. A cet effet, nous avons utilisé des distributions détaillées desatomes neutres d’hydrogène et
hélium interstellaires à l’intérieur de l’héliosphère et un modèle de propagation et perte des ions lourds du
vent solaire pour ensuite calculer l’émission héliosph´erique issue des échanges de charge entre les ions
lourds du vent solaire et les neutres interstellaires. Nousavons examiné avec ce modèle tous les facteurs
influençant le niveau d’émission héliosphérique à différentes directions de visée et pour des énergies
différentes. Nous avons démontré la réponse complexe de l’´emission à l’influence de ces facteurs qui
peuvent être résumés dans les catégories simplifiées suivantes.

D’abord, ladate d’observation est tr̀es importante,à cause de la différence entre la position de la
Terre (ou du détecteur utilisé) par rapport à la position de l’axe du vent IS. En effet, la même ligne de
visée traverse des régions très différentes de la distribution des neutres selon la position del’observateur.
Aussi, pour la même date d’observation, la distribution des neutres, et ainsi l’émission X, vers différentes
lignes de visées peut aussi être très variable. On comprend que, compte tenu de la complexité de la forme
d’émission héliosphérique selon la géométrie d’observation, il est quasiment impossible de garder une
structure d’émission axisymétrique (comme l’avait prédit Cox (1998)) tout le long de l’orbite terrestre.
Au contraire, nous démontrons que les effets de parallaxe sont très importants sur le niveau et la forme
d’émission, confirmant, ainsi, l’étude de Lallement (2004) sur la géométrie d’observation ROSAT.

Ensuite, nous trouvons une très grande influence dela phase du cycle solairesur les niveaux
d’émission héliosphérique. Cette influence se manifeste, d’une part par les grandes différences de
densit́e des neutres H et Hependant les différentes phases du cycle etd’autre part, par la variation
des distributions des ions solairesdans les différents types de vent présents.

En effet, pendant le minimum solaire les atomes H et He sont moins détruits, car le flux EUV
solaire et le flux de vent solaire ionisant sont moins puissants. De plus, la pression de radiation est plus
faible que la gravité, ce qui augmente la focalisation des trajectoires des atomes H qui se concentrent,
alors, plus facilement autour du Soleil et de l’observateur. Cette plus grande concentration de neutres
produit un excès des réactions d’échanges de charge et donc d’émission X dans l’héliosphère.Cet exc̀es
d’ émission X pendant le minimum est visible dans les lignes de visée de basse latitude, dans la zone
écliptique du vent solaire, qui ne subit pas de variation d’abondance en ce qui concerne les ions
solaires.

Pour les lignes de visée de latitude écliptique haute, la variation des distributions des ions solaires, en
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raison de l’augmentation del’anisotropie du vent solaire pendant le minimum solaire, est un facteur
dominant par rapport aux distributions des neutres. Dans cecas,le domaine d’́energie dans lequel nous
observons une viśee de haute latitude va aussi d́efinir si l’ émission est plus forte pour la m̂eme
visée et la m̂emeénergie. En effet, le vent rapide des hautes latitudes est riche en ions d’état de charge
bas, favorisant l’intensité dans le domaine d’énergie EUV, plutôt que le domaine des rayons X plus
énergétiques.

En résumant, ce type de résultats donnentune estimation de l’intensit́e moyenneà prévoir pour
une ligne de viśeeà une certaine date dans l’anńee. Pour cette étude des émissions X de l’héliosphère
interne, nous avons negligé les échanges de charge secondaires, car nous avons démontré que leur contri-
bution est négligeable pour le calcul des cartes monochromatiques et les intensités absolues des raies indi-
viduelles, jusqu’aux limites du choc terminal du vent solaire. Leur apport aux émissions de l’héliosphère
externe sera étudiée plus en détail dans le chapitre 6.



Chapitre 5

Emissions EUV/X Héliosph́eriques :
Domaine 0.5-0.7 keV

L’étude statique effectuée dans le chapitre précédent ne peut fournir que desvaleurs moyennes pour
les conditions de minimum ou maximum solaire. La réalité du processus d’émission X dans l’héliosphère
est beaucoup plus complexe que cela. Le vent solaire est loind’être un fluide homogène et constant séparé
en deux phases spatiales et temporelles. Ses variations dues aux structures et aux événements solaires
(trous coronaux, éruptions ou éjections de masse coronale) peuvent être très violentes et fréquentes. En
moyenne on peut trouver des variations du flux de protons solaires d’un facteur au moins 5 toutes les
semaines et pour des durées variant de quelques heures à unjour et demi environ.

F. 5.1 –Modélisation simplifiée de la corrélation tempo-
relle des différentes composantes de l’émission X (panneau
inférieur) due aux échanges de charge avec les variations
du vent solaire (panneau supérieur). Figure extraite de Cra-
vens et al. (2001).

Les émissions X héliosphériques sont pro-
fondement affectées par ces variations comme
il a été démontré dans les LTE’s (augmen-
tations de longue durée) observées dans les
données ROSAT (Freyberg, 1994, 1998). Cox
(1998) a été le premier à suggérer que les
émissions X héliosphériques devraient être cor-
relées temporellement avec les variations du
vent solaire, et par la suite, Cravens (2000a)
a utilisé un modèle simplifié de neutres IS
et un modèle simple d’expansion radiale du
vent solaire pour estimer ces variations, en
négligeant la rotation solaire et en se restrei-
gnant à une ligne de visée anti-solaire. Il en a
déduit que les variations devraient être partiel-
lement ’lissées’ à cause du grand volume oc-
cupé par les neutres interstellaires dans l’espace
interplanétaire. Cravens et al. (2001) et Robert-
son et al. (2001) ont modélisé les variations
des LTE’s observés pour une ligne de visée po-
laire plutôt que radiale, en supposant encore
un vent solaire en expansion radiale, sans rota-
tion solaire. Ils ont considéré les contributions,
(i) héliosphérique, en séparant l’hydrogène et
l’hélium, et (ii) géocoronale de l’émission. Ils
ont démontré que la composante due à l’hy-
drogène IS présente l’intensité la plus haute
mais la plus faible variation temporelle à cause
des effets lissants dans l’héliosphère, tandis
que la composante géocoronale, qui est la plus

faible en intensité, semble réagir le plus rapidement auxvariations du vent solaire, puisqu’elle se produit
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dans un volume limité autour de l’observateur. La composante d’hélium se trouve dans des conditions
intermédiaires entre ces deux extrêmes. Un exemple des r´esultats de Cravens et al. (2001) est présenté
dans la figure 5.1.

Dans l’étude temporelle que j’ai menée pendant ma thèse,j’ai introduit des variations temporelles du
flux du vent solaire au modèle statique exposé précédemment, en tenant compte de la rotation solaire. La
modélisation est basée sur la localisation des surdensités du vent solaire le long de la spirale de Parker
en fonction du temps.

F. 5.2 –Courbe de lumière et spectres de l’observation HDFN
avec XMM. Snowden et al. (2004).

Le but initial de l’étude était ins-
piré par la détection d’une variation de
longue durée des émissions X issues des
CX dans l’héliosphère lors de l’observa-
tion du champ profond Hubble (HDFN) par
le satellite XMM-Newton (Snowden et al.,
2004). Lors de cette observation exceptio-
nelle, le niveau de l’émission diffuse a for-
tement augmenté, ceci en conjonction avec
une forte augmentation du flux du vent
solaire. Cependant, la variation temporelle
détaillée de l’émission ne suit pas vrai-
ment celle du vent et a été déclarée in-
compatible avec une origine géocoronale
ou héliosphérique en raison de ces écarts.
Les figures 5.2 et 5.3 montrent respective-
ment, d’une part, les courbes de lumière
dans les bandes XMM et la courbe du flux
de vent en fonction du temps, et d’autre part
les spectres enrégistrés pendant les quatre
poses de l’instrument sur HDFN.

F. 5.3 –Spectres des poses HDFN obtenues avec XMM. Figure extraite de Snowden et al. (2004). La pose 4 est
décomposée aux deux régimes de haute (HIGH) et basse (LOW) émission X diffuse.

Il s’agissait, donc, de modéliser et tenter de reproduire la (non)corrélation observée entre les varia-
tions du vent solaire et les émissions X lors des différentes observations avec XMM, dans le but d’extra-
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poler le niveau réel minimum des émissions X héliosphériques pour des conditions de vent solaire calme
et ainsi distinguer la contribution héliosphérique du fond diffus cosmique et la séparer de l’émission
de la Bulle Locale Interstellaire. Je note (non)corrélation, car comme j’expliquerai dans l’analyse des
simulations, l’influence des variations du vent solaire surles émissions X est très liée à la géométrie
d’observation, de telle manière que nous pouvons obtenir des anti-corrélations, ou des décalages tempo-
rels inattendus dans les profils d’émission X.

Depuis, l’étude a évolué et nous avons inclus une modélisation d’ombres observées pendant des
périodes d’activité solaire différentes. Les ombres sont des observations faites en direction de nuages
moléculaires denses (par exemple MBM 12, Ophiucus ou Barnard 68) qui absorbent la partie distante
du fond diffus X, c’est à dire le halo galactique et la composante extragalactique, laissant seulement les
composantes générées devant l’ombre, plus proches de l’observateur. L’avantage d’essayer de modéliser
ces observations est qu’il y a moins de composantes cosmiques à comparer avec le modèle des échanges
de charges, puisque les parties distantes de l’émission diffuse sont déjà (totalement ou partiellement)
supprimées.

Ainsi, finalement, dans cette partie dynamique de la modélisation, en plus de la comparaison tempo-
relle à courte échelle de temps nous avons inclus aussi unecomparaison du modèle aux données à longue
échelle. Les cibles sélectionnées pour l’étude sont r´esumées dans la table 5.1.

T. 5.1 –Cibles sélectionnées pour l’étude des émissions X à 0.5-0.75 keV.

Name Gal. Coord. Instrument Obs. Period

Marano Field (269.8◦,-51.7◦) XMM 22-30/08/2000

HDFN (126.0◦,55.2◦) XMM 01/06/2001

Lockman Hole (149.1◦,53.6◦) XMM 15-27/10/2002

Virgo (284.7◦,75.8◦) XMM 04-08/07/2002

MBM 12 (159.2◦,-35◦)
Chandra 17/08/2000

Suzaku 03-08/02/2006

Filament (278.7◦,-46◦)
XMM 03/05/2002

Suzaku 01-03/03/2006

Dans le paragraphe 5.1 j’expose le modèle dynamique que j’ai dévéloppé pour cette étude. Ensuite,
dans le paragraphe 5.2.1, je présente brièvement les champs d’observation et les critères sur lesquels
ils ont été sélectionnés. Suit le paragraphe 5.2.2, oùje détaille l’extraction des données XMM pour les
champs sélectionnés et l’analyse des spectres observés, avec l’aide des collègues du Service d’Astrophy-
sique du Commissariat à l’Energie AtomiqueF. Aceroet J. Ballet. Enfin, dans la section 5.3 je discute
au cas par cas les résultats obtenus pour les champs modélisés avant de passer aux conclusions générales
sur l’étude temporelle dans le paragraphe 5.4.

5.1 Description du mod̀ele dynamique

Le modèle statique détaillé dans la section 4.1 est utilisé pour établir le niveau théorique ’zéro’, c’est
à dire le niveau initial pour chaque ligne de visée pour lesconditions moyennes d’activité maximum ou
minimum selon la date d’observation à cette ligne de visée. Les années entre 2000 et 2002 de l’étude
sont considérées commes des années d’activité maximale et les années entre 2003 et 2006 comme des
années de minimum solaire.

5.1.1 Distributions des neutres

Une amélioration importante par rapport à l’étude statique menée précédemment est la prise en
compte de l’ionisation anisotrope des atomes d’hélium IS pendant le calcul de leur distribution dans
l’héliosphère interne. La distribution de l’hélium neutre n’est plus axisymmétrique, mais est calculée en
prenant en compte la variation avec la latitude héliographique de l’ionisation des atomes d’hélium. Plus
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précisément sont traitées en parallèle :
- l’ionisation due au flux EUV anisotrope (majoritaire) et àl’échange de charge avec les protons (mino-
ritaire) qui varient comme l’inverse du carré de la distance (1/r2).
- l’ionisation par impact électronique, dont la dépendance radiale est plus complexe, et dont la dépendance
avec la latitude est également très forte, puisq’elle estprépondérante près de l’équateur solaire. Cette io-
nisation, présente surtout à forte activité, est en effet très liée aux électrons suprathermiques.
Globalement, les paramètres utilisés pour la distribution des neutres He sont : densité nHe(à 100 UA)=
0.015 cm−3, température T= 6300 K, vitesse moyenne Vo = 26.2 km s−1, direction du flot sortant (λDW

= 74.7◦, βDW = -5.3◦).

Je rappelle les paramètres utilisés pour la distributiondes neutres H : densité nH(à 100 UA)= 0.1
cm−3, température T= 13 000 K, vitesse moyenne Vo = 21 km s−1, direction du flot entrant (λUW =

252.3◦, βUW = 8.5◦). Les paramètres solaires pour le flot d’hydrogène sont r´esumés aux valeurs sui-
vantes :
- µ = 0.9 pour le minimum d’activité et 1.5 au maximum solaire.
- le taux d’ionisation est calculé par les données SWAN en fonction de la latitude héliographique. Pen-
dant le minimum solaire, l’anisotropie est très marquée avec des valeursβi = 6.6×10−7 s−1 aux latitudes
±20◦etβi = 4×10−7 s−1 aux latitudes au delà de±20◦ jusqu’aux pôles. Pendant le maximum solaire, pour
une ionisation plus forte l’anisotropie est moins importante, avec des valeurs qui varient tous les 10◦ en
partant de l’équateur àβi = 8.4×10−7 s−1 et allant jusqu’aux pôles àβi = 6.7×10−7 s−1.

5.1.2 Raies utiliśees

Nous rappelons les réactions d’échange de charge qui produisent les émissions X modélisées :

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+] (5.1)

→ X(Q−1)+ + [H+,He+] + [Y(hν,H),Y(hν,He)]

oùY(hν,H), Y(hν,He) sont les probabilités d’émission, en nombre de photons, pour la raie spectralehν induite
dans l’échange de charge entre l’ion XQ+ avec H et He respectivement. Dans le modèle dynamique
nous avons modélisé les seules raies spectrales de l’oxygène dans le domaine 0.5-0.7 keV. Les raies
concernées par l’étude sont (i) le triplet KαO VII (∼ 0.57 keV) constitué des transitions suivantes : 560.9
eV(interdite nommée O6f), 568.5 eV(intercombinaison, nommée O6i), 574.0 eV(résonance nommée
O6r) et (ii) la raie O VIII à 653.1 eV. Nous utilisons seulement ces deux raies dans l’étude car ce sont
les plus importantes dans le domaine 0.5-0.7 keV et elles sont le mieux détectées par les instruments
actuellement utilisés dans le domaine des rayons X dits ”mous”. A ce propos, je me permets d’utiliser le
terme raie pour le triplet O VII aussi, car la résolution desintruments actuels ne permet pas de resoudre
les trois composantes du triplet.

L’intensité ’zéro’ de la raiehν pour une ligne de visée (LOS) et une date précise est l’int´egration sur
les N ∼ 60 segmentsdr[ j] de la LOS de l’émissivitéε[ j] correspondante, comme nous l’avons définie
dans le chapitre précédent, selon l’équation :

I (LU) =
1
4π

N∑

j=1

εhν[ j] dr[ j] (5.2)

L’émissivité εhν[ j] est la valeur discrète sur le pasdr[ j] de l’émissivité physiqueεhν(r) définie dans
le paragraphe 4.1.3. L’émissivité de l’ion X(Q−1)+ pour toutes les transitions spectrales est directement
proportionelle au flux de protons du vent solaire et à l’abondance de l’ion parent XQ+ qui subit l’échange
de charge avec les neutres IS H et He, avec des probabilitésY(hν,H), Y(hν,He) dépendantes de la transition
en question.
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5.1.3 Recherches dans les bases de données de vent solaire

Pour chacun des champs d’observation considérés (voir table 5.1), nous avons effectué une recherche
dans la base de données des instruments ACE/SWEPAM (1) et WIND (2) pour repérer des hausses du
flux de protons du vent solaire importantes aux alentours desdates d’observation pour les champs en
question. Nous avons également recherché dans la base de données ACE/SWICS(3) pour les variations
des abondances des ions O7+ et O8+ dont nous modélisons les échanges de charge. Pour la recherche des
CMEs susceptibles d’influencer les champs d’observation considérés nous avons utilisé le catalogue de
CME’s du coronographe SOHO/LASCO (4).

5.1.4 Hypoth̀eses simplificatrices

Le principe général de la modélisation de l’impact des augmentations du vent solaire est identique
pour tous les champs considérés, mais les conditions spécifiques caractérisant chaque cas sont prises
en compte dans la modélisation et elles sont spécifiées aucas par cas dans la section 5.3. Plus parti-
culièrement, dans les cas où des CMEs affectent les champs observés, la modélisation est simplifi´ee en
considérant que l’évenement est suffisamment rapide et violent pour négliger la rotation solaire. Le cas
des CMEs sera explicitement détaillé dans le paragraphe 5.3.1.

Nous avons modélisé les augmentations du vent solaire pardes fonctions créneaux. Le niveau maxi-
mum des créneaux a été calculé de telle manière que l’aire incluse dans le créneau et limitée par la durée
∆t(d) du créneau soit la même que l’intégrale de la vraie courbe du flux du vent pour la même durée
∆t(d). De cette sorte la quantité totale de matière est la même.

Nous avons simplifié la modélisation de l’événement solaire qui provoque l’augmentation du flux de
vent, en considérant une région active (AR) sur le disque solaire qui s’étend en latitude depuis le pôle
Nord solaire jusqu’au pôle Sud. La région active a une taille longitudinale∆t(d) 360◦

27d et elle tourne avec
le disque solaire à la vitesse de rotation du Soleil (360◦ en 27 jours(d)). Nous faisons l’hypothèse que la
région active persiste durant toute la période des observations considérées et qu’elle expulse continuelle-
ment un flux de protons augmenté d’un facteurfS W( fn) par rapport aux valeurs moyennes normalesfn(1
UA) = (2.6×108) cm−2 s−1, à une vitesseVS W. La valeur fn(1 UA) = (2.6×108) cm−2 s−1est la moyenne
normale pour des conditions de vent solaire lent d’une vitesse de 400km/s et de densité 6.5 cm−3 à 1
UA, qui sont les conditions dominantes dans la zone écliptique [± 20◦] de l’héliosphère.

Par équivalence, j’associe au(x) créneau(x) d’augmentation de flux de protons des variations me-
surées des abondances relatives des ions lourds. Je définis le facteur multiplicatif [A]S W([ XQ+

O ]) comme

la variation de l’abondance de l’ion XQ+ par rapport à son abondance normale [XQ+

O ] pour des conditions

de vent solaire lent. Dans l’étude conduite nous nous intéressons à l’abondance des ions O7+ ([ O7+

O ] =

0.2) et O8+ ([ O8+

O ] = 0.07) mesurée par l’instrument ACE/SWICS. La variation d’abondance des ions
lourds peut être ou ne pas être correlée avec les variations du flux de protons. Ainsi, elles peuvent soit
accentuer, soit compenser l’impact du flux des protons solaires sur l’émission X, comme on verra dans
certains des exemples traités.

5.1.5 Calcul de l’augmentation de l’́emission

Sous ces conditions spécifiques, alors, nous définissons une spirale de surdensité dans l’ensemble
de la spirale de Parker qui s’étend dans tout l’espace interplanetaire, comme présenté dans la figure 5.4
par le bras de couleur rose. Comme nous expliquerons par la suite, nous sommes obligés de considérer
deux cas de géométrie d’observation selon la date d’observation et le champ pointé par l’instrument,
qui sont présentés dans les deux panneaux de la figure 5.4 : (a) le cas où la ligne de visée pointe dans
le sens de la rotation solaire (en avant sur l’orbite terrestre) et (b) le cas où la ligne de visée pointe à
contre-sens de la rotation solaire (en arrière sur l’orbite). Les différences des deux cas seront exposées
dans les paragraphes suivants.

1http ://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/afs/SWEPAMdata.html
2http ://web.mit.edu/space/www/wind/wind data.html
3http ://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/level2/lvl2DATA SWICS-SWIMS.html
4http ://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME list/index.html
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OA = r j

AB = ds j

OB = r j+1

ϕj

ϕj+1

(a) LOS en avant (b) LOS en arrière

F. 5.4 –Géometries générales de l’impact du vent solaire sur le segment S S′ vues depuis le pôle Nord écliptique.
panneau a: Ligne de visée pointant en avant sur l’orbite (AB= dsj , OA = r j , OB = r j+1). panneau b: Ligne
de visée pointant en arrière sur l’orbite (AB= dsj , OA = r j , OB = r j+1). Les segments A1B1 = dsj , OA1 = r j ,
OB1 = r j+1 ont des annotations équivalentes que AB, OA, et OB respectivement, mais le segment S S′ est calculé
différemment pour cette configuration, où la spirale s’approche de l’observateur (pour plus de détails lire les
paragraphes 5.1.5 et 5.1.5 dans le texte).

A chaque instantTi je définis la forme de la spirale de surdensité en calculantla distance radiale où
se trouve le front de la spirale :OD j = D j = VS W(Ti − Tdj ) (si Ti ≥ Tdj , sinonD j = 0) , et la largeur
spatiale totale de la spirale :D jD′j = ∆Dtot = ∆t VS W = D( j+1)D′( j+1). L’instant Tdj est le moment où le
vent solaire a quitté le disque solaire dans la direction radiale r j , et depend de la propagation radiale du
vent solaire à une vitesseVS W et de la rotation solaire, selon l’équation 5.3 :

Tdj = To −
1AU
VS W

+



− 27
360ϕ j , si LOS en arriere

+ 27
360ϕ j , si LOS en avant

(5.3)

où To est l’instant auquel les instruments solaires (WIND, ACE/SWEPAM) commencent à enregistrer
l’augmentation du vent solaire. Je néglige la position exacte des instruments solaires en supposant qu’ils
sont situés à 1 UA. Les anglesϕ j = λobs−λ j etϕ j+1 = λobs−λ j+1 sont les anglesEÔAetEÔB(fig.5.4(a))
entre la position de l’observateur (définie par la longitude écliptiqueλobs) et la radiale du pointr j sur
la ligne de visée (définie par la longitudeλ j). La rotation solaire est considérée solide pour simplifier le
calcul. Nous définissons aussi la distanceAD j = ∆D j = D j − r j , qui représente l’écart de la distance du
front de la spirale par rapport au Soleil et de la distancer j à laquelle se trouve le debut du segmentdsj

sur la ligne de visée. Cet écart sera utilisé plus loin dans le calcul.
Selon la largeur totale de la spirale∆Dtot et l’instantTi , le segmentAB = dsj peut être entièrement

ou partiellement affecté par la surdensité du vent solaire, comme c’est présenté dans la figure 5.4. Dans
le deuxième cas, spécialement fréquent dans le cas des CME qui sont des évenements violents et très
brefs, seulement une petite partieS S′ du segmentdsj est réellement affectée par le vent solaire modifié
et nous devons définir un nouveau facteur d’augmentationfx = ( fS W− 1)S S′

dsj
+ 1 à appliquer sur le

segmentdsj pour tenir compte de cette différence. Un ajustement équivalent est appliqué sur les facteurs
des variations d’abondance : [A]x = ([A]S W−1)S S′

dsj
+1. Par la suite nous devons séparer la modélisation

dynamique dans les deux cas de géométrie différente, pour calculer la taile du segmentS S′ à chaque
instantTi .

Ligne de viśee en avant sur l’orbite

Je calcule le segmentS S′ indirectement par la définition des segmentsAS′ et S BpuisqueS S′ =
dsj−AS′−S B. Je suppose que les arcsD jD( j+1) etD′jD

′
( j+1) sont suffisamment petits pour qu’on puisse les

considerer comme des segments droits. Cette approximationest raisonnable, car les pasdsj sur la ligne
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de visée sont suffisamment serrés, en particulier proche de l’observateur jusqu’à 5 UA où l’émissivité
est maximale et doit être définie avec grande précision. Ensuite, si nous considérons les couples des
triangles opposés par les sommets (S′BD′( j+1) et S′AD′j) et (S BD( j+1) et S ADj) nous pouvons obtenir
pour les segmentsAS′ etS Brespectivement :

AS′ = dsj

1+
OD′j

OD′( j+1)

BD′( j+1)

AD′j


−1

=



dsj

(
1+

D j−∆Dtot

D j+1−∆Dtot

|∆D j+1|+∆Dtot

|∆D j |−∆Dtot

)−1
, i f ∆D j > ∆Dtot > 0

0, i f ∆D j ≤ 0
(5.4)

S B= dsj

(
1+

OD( j+1)

OD j

AD j

BD( j+1)

)−1

=



dsj

(
1+

D j+1

D j

|∆D j |
|∆D j+1|

)−1
, i f ∆D j+1 < 0

0, i f ∆D j+1 ≥ 0

(5.5)

Ligne de viśee en arrìere sur l’orbite

Le cas de la ligne de visée en avant sur l’orbite est simple, parce que la spirale affecte la visée pro-
gressivement en s’éloignant de l’observateur (fig. 5.4(a)). Dans le deuxième cas, l’effet de la géometrie
de la ligne de visée en arrière sur l’orbite est plus complexe. La combinaison de la rotation solaire et de
la propagation radiale du vent solaire agit de telle manière que la visée est ”touchée” par la spirale de
surdensité d’abord à un point intermédiaire. La ligne devisée se trouve, alors, divisée en deux parties :
(i) une partie sur la quelle la spirale s’éloigne de l’observateur, en arrière sur l’orbite, et (ii) une partie
(souvent plus petite) où la spirale progresse dans le sens de la rotation en s’approchant de l’observateur
(fig. 5.4(b)).

Pour la première partie, sur laquelle la spirale s’éloigne de l’observateur, les équations 5.4 et 5.5
restent identiques. Dans la deuxième partie, où la spirale s’approche de l’observateur, nous avons nommé
le segmentdsj = A1B1 dans la figure 5.4(b) pour éviter la confusion. Par analogie, nous avons désigné
OA1 = r j , OB1 = r j+1, A1D j = ∆D j = D j − r j et S S′ = dsj − A1S′ − S B1. Ainsi, nous calculons
les segmentsA1S′ et S B1 en considérant les couples des triangles opposés par les sommets (S′A1D j et
S′B1D( j+1)) et (S B1D′( j+1) et S A1D′j) respectivement :

A1S′ = dsj

(
1+

OD j

OD( j+1)

B1D( j+1)

A1D j

)−1

=



dsj

(
1+

D j

D j+1

|∆D j+1|
|∆D j |

)−1
, si∆D j < 0

0, si∆D j ≥ 0

(5.6)

S B1 = dsj

1+
OD′( j+1)

OD′j

A1D′j
B1D′( j+1)


−1

=



dsj

(
1+

D j+1−∆Dtot

D j−∆Dtot

|∆D j |+∆Dtot

|∆D j+1|−∆Dtot

)−1
, si∆D j+1 > ∆Dtot > 0

0, si∆D j+1 ≤ 0

(5.7)

Une fois que nous avons défini le(s) segment(s)S S′ réellement affecté(s) par l’augmentation du
flux et les facteursfx et [A]x correspondants à l’instantTi , nous calculons la nouvelle intensité totale
’temporaire’I i sur la ligne de visée pour chaque raiehν. En effet, la nouvelle intensitéI i est modifiée par
une variation de l’émissivité locale du segmentdr[ j], due à l’influence de la spirale de surdensité. Cette
modification est définie par l’équation :

I i (LU) =
1
4π

N∑

j=1

ε′[ j] dr[ j] =
1
4π

N∑

j=1

fx [A]x ε[ j] dr[ j] (5.8)
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De cette manière nous calculons à chaque instantTi l’intensité I i correspondante et nous pouvons établir
des courbes de lumière simulées pour chacune des raies O VII et O VIII en fonction du temps pour les
périodes d’observation de chaque champ.

Nous voyons, alors, que quand le flux du vent solaire, accru d’un facteurfS W, rencontre les atomes
neutres dans l’espace interplanétaire, l’intensité de l’émission X augmente proportionellement. En pa-
rallèle, à cause des échanges de charge avec les protons,qui est la source principale d’ionisation des
atomes H IS, le taux d’ionisation est augmenté du même facteur fS W. Le taux d’ionisation des atomes
He est aussi légèrement affecté. Ces changements peuvent être représentés par lesrapports approchés :
βhigh/βlow = ( fS W+ 0.1)/1.1 pour H etβhigh/βlow = (0.1 · fS W+ 1)/1.1 pour He. Globalement, alors, il y
a une baisse de la densité volumique des atomes neutre H et Hequi est prise en compte dans le modèle.
Cette baisse de densité entraı̂ne une perte d’émissivit´e X, mais qui est beaucoup plus faible que le gain
direct de l’augmentation du flux du vent solaire, ou les variations directes dues aux modifications des
abondances des ions lourds solaires.

5.2 Śelection et analyse des donńees

Les champs sélectionnés pour notre étude ont été présentés dans la table 5.1 et peuvent être séparés
en deux groupes, selon les critères sur lesquels a été basé leur sélection comme j’expliquerai dans le
paragraphe 5.2.1. Les cibles sont identifiées par le nom du champ observé, les coordonnées galactiques
centrales du champ, l’instrument utilisé (XMM/MOS1 & 2, Chandra, ou Suzaku/XIS) et la période d’ob-
servation. Les résultats et la comparaison entre le modèle SWCX et les observations seront détaillés au
cas par cas dans les paragraphes de la section 5.3.

5.2.1 Critères de śelection

Comme nous avons expliqué au debut du chapitre, le but initial de l’étude était de modéliser les
variations à courte échelle de l’émission X héliosphérique dues aux variations respectives du vent solaire.
Cette idée a surgi après la détection d’une large variation de l’émission X due aux échanges de charge
dans l’héliosphère lors de l’observation du champ HDFN le01/06/2001 avec XMM (Snowden et al.,
2004). Notre idée fut, alors, de rechercher des séries de poses, et si possible assez longues, sur le même
champ pendant une courte période de temps, idéalement d’environ 10 jours. Priorité était donnée à la
série des poses associée à des fortes augmentations du vent solaire enregistrées dans les instruments
solaires pour la même période. Les champs étaient choisis pour l’absence de sources larges diffuses qui
pouraient contaminer le fond diffus avec leur propres émissions. De plus, nous avons évitéles champs
de basse latitude galactique pour que l’émission du disque(et surtout du centre) galactique ne contamine
pas l’émission diffuse que l’on souhaitait extraire.

Nous avons recherché des cibles avec les caractéristiques précédentes dans la base de données pu-
bliques de XMM-Newton. Nous avons sélectionné XMM, car ildispose d’une base de données très
large, couvrant presque 7 ans d’observations, qui est trèsfacilement accessible. Nous avions besoin
d’une résolution maximale dans le domaine 0.5-0.7 keV, oùles raies O VII et O VIII sont dominantes,
et les caméras MOS 1 & 2 sont les plus performantes dans ce domaine. Nous ne pouvions pas utiliser le
spectromètre sans fente RGS, qui a une meilleure résolution que MOS, car il n’est adapté que pour obser-
ver des sources ponctuelles ou de petite taille angulaire. Pour observer les émissions du fond diffus, qui
sont relativement faibles, nous avons besoin d’un champ large et d’une grande sensibilité pour recueillir
le maximum de photons, et XMM/MOS est le plus adapté pour celà. De plus, nous avons préf´eré XMM
à Chandra, car il n’a pas les problèmes de calibration de cedernier dans le domaine d’énergie considéré.

Ainsi nous avons rassemblé quatre champs-cibles dans le premier groupe, dont le HDFN, qui sont :
le champ Marano (Marano Field, MF), l’amas de galaxies de la Vierge (Virgo Cluster, VG) et le vide de
Lockman (Lockman Hole, LH). L’extraction et analyse de données XMM/MOS ont été faites avec l’aide
deF. AceroetJ. Balletet sont présentées dans le paragraphe 5.2.2.

Depuis l’idée initiale, la stratégie de l’étude a évolué. Nous avons décidé d’inclure dans l’étude deux
nuages absorbants, le nuage moléculaire MBM 12 et un filament dense de l’hémisphère galactique sud



98 CHAPITRE 5. EMISSIONS X H́ELIOSPHÉRIQUES (0.5- 0.7 KEV)

(South Galactic Filament, appelé SGF dorénavant). Ces deux objets ont été observé dans le but d’essayer
de contraindre les propriétés de la Bulle Locale IS et du Halo Galactique.

MBM 12 avait été observé pour la première fois en tant qu’ombre de rayons X par ROSAT le 31/07
et 01/08 en 1991 (Snowden et al., 1993). Ensuite il a été observépar Chandra le 17/08/2000 (Smith et al.,
2005) dans le but de contraindre la température de la Bulle Locale, mais les auteurs affirment avoir détecté
plutôt de l’émission des échanges de charge dans l’héliosphère à cause d’un CME qui aurait perturbé les
observations. Enfin, Smith et al. (2007) ont répété les observations sur MBM 12 avec Suzaku en février
2006. Les trois observations ont été faites à des périodes d’activité solaire différentes, maximum pour
1991 et 2000 et minimum pour 2006.

Le filament absorbant a, aussi, été observé pendant deux périodes différentes d’activité solaire. La
première était en mai 2002 avec XMM (Henley et al., 2007) etla deuxième en mars 2006 avec Suzaku
(Henley et Shelton, 2007). Les auteurs affirment trouver des paramètres différents pour la Bulle Locale
et le Halo Galactique pour leur deux observations et restentperplexes devant leurs résultats.

Nous avons décidé d’inclure dans notre étude les deux observations le plus récentes du MBM 12 et
les deux observations du SGF. Pour ces observations, les auteurs donnent des intensités mesurées pour
les raies O VII et O VIII de la Bulle Locale, qu’on peut comparer à nos résultats des simulations pour
les conditions spécifiques des observations. L’observation ROSAT du MBM 12 ne peut être incluse dans
la comparaison que qualitativement, car ROSAT n’ayant pas de résolution spectrale (il ne peut donner
que des brillances intégrées dans les bandes d’énergie qu’il observe), nous ne pouvons pas extraire des
intensités absolues pour les deux raies d’oxygène.

Les caractéristiques des quatres observations (2× MBM 12, 2×SGF) sont très différentes des ca-
ractéristiques du premier groupe. Pourtant, nous pouvonsles introduire dans l’étude comme des cas de
variations temporelles à grande échelle de temps du niveau moyen de l’émission X héliosphérique. En
effet, puisque les deux observations pour chaque champ ont ét´e effectuées à des périodes d’activité solaire
maximum et minimum nous pouvons contraindre la contribution moyenne de l’héliosphère au fond diffus
cosmique durant ces périodes. De plus, apparemment, commej’expliquerai plus loin dans le paragraphe
5.3.1, le champ MBM 12 a été probablement affecté par des variations temporelles de courte-échelle,
dues à l’impact de CME pour le cas Chandra, et à une perturbation du vent solaire pour le cas Suzaku.

Pour les observations Chandra et Suzaku, nous n’avons pas analysé les données, mais nous avons
utilisé l’analyse des auteurs déjà publiée pour la comparaison avec notre modèle. Les observations XMM
du SGF ont surtout servi pour tester notre méthode d’analyse de données comme nous détaillons dans le
paragraphe (5.2.2).

5.2.2 Analyse des donńees XMM

Extraction de données

Toutes les observations XMM utilisées dans notre étude ont été re-analysées en utilisant le logiciel
Science Analysis System (SAS version 6.5) dévéloppé pour XMM. Nous n’avons utilisé que les données
des caméras MOS pour bénéficier de la meilleure résolution spectrale dans le domaine 0.5-0.7 keV.
Pour chaque champ, tous les spectres traités dans l’analyse sont une moyenne des spectres obtenus des
deux détecteurs MOS1 et MOS2 pour le champ en question. Afin de nettoyer les observations de la
contamination par les protons dits ’mous’ issus des éruptions solaires, nous utilisons la routine de filtrage
MOS-FILTER, disponible dans les outils du logiciel Extended Source Analysis Software (XMM-ESAS).
Cette procédure contruit un histogramme de coups/s dans la bande d’énergie 2.5-12 keV (où les variations
sont certainement dues aux protons solaires) et ajuste une distribution gaussienne sur l’histogramme.
Ensuite, elle filtre les périodes qui présentent un taux d’impacts supérieur à un palier fixé et elle retient
seulement les intervalles où le taux de coups ne depasse pas3σ de ce seuil sur la gaussienne.

Les différents champs analysés contiennent des sources ponctuelles brillantes qui peuvent présenter
des raies d’émission dans la même gamme d’énergie que lesémissions X induites par les échanges
de charge. Le centre SSC (Survey Science Center) produit uneliste des sources présentes dans chaque
champ avec des informations sur leur localisation et leur flux dans différentes gammes d’énergie. Ainsi,
nous utilisons une procédure automatique qui recherche dans la gamme 0.5-2 keV toutes les sources
ponctuelles dans chaque champ considéré et qui retire toutes les sources qui contribuent de plus de 1%
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à l’émission de fond dans la gamme d’énergie en question.Autour de chaque source sélectionnée nous
avons soustrait une zone circulaire couvrant à 90% le flux total de la source. Ensuite nous vérifions le
résultat du filtrage en appliquant un masque (champ total avec les sources retirées) dans la gamme 0.5-0.7
keV pour s’assurer qu’aucune source n’est restée. Tous lesspectres ont été extraits à partir de ce fichier
filtré. Dans notre étude nous n’avons soustrait aucun ’fond’, comme le font ceux qui étudient des objets
de dimension limitée, car l’émission X issue des CX est pr´esente dans l’integralité du champ de vue et
toute soustraction aurait enlevé aussi la composante que nous essayons de mesurer.

Modèle spectral

A chaque spectre nous ajustons un modèle simple dans le but d’extraire le flux net total des raies
d’émission O VII et O VIII à 0.57 keV et 0.65 keV respectivement. Afin d’obtenir ce résultat avec le
minimum d’hypothèses possible, nous ajustons aux données la somme de raies et d’un continu. A noter
que dans le mode d’imageur, la résolution de XMM est beaucoup plus large que toute largeur de raie
astrophysique. Pour l’émission continue, il y a plusieursorigines physiques, mais nous avons décidé
d’utiliser seulement deux lois de puissance. Ce choix est justifié plus tard, lors d’une comparaison avec
un modèle plus sophistiqué appliqué dans les observations XMM/SGF du 03/05/2002.Nous modélisons
les spectres entre 0.5 et 1.2 keV avec le logiciel XSPEC (version 11.3.2ad ; Arnaud, 1996).

1. Continu
La première composante utilisée dans le modèle du continu représente la contamination résiduelle

des protons ’mous’ qui est convoluée avec la matrice de redistribution de l’instrument. L’indice et le
facteur de normalisation de cette loi de puissance ont étédes paramètres libres.

La deuxième composante de l’émission continue est modélisée par une loi de puissance absorbée qui
représente la contribution extragalactique. L’indice spectral a été fixé à 1.46 (d’après Chen et al., 1997)
pour toutes les observations. L’absorption dépend de la colonne densité de l’hydrogène dans la partie de
la Galaxie où se trouve chaque champ et les valeurs sont détaillées pour chaque cas dans la section 5.3.
Il faut noter une fois de plus, que notre modèle de l’émission continue n’est pas physiquement réaliste
mais il s’avère suffisant pour notre étude puisque nous sommes essentiellementintéressés à l’émission
issue des échanges de charge qui n’est constituée que des raies.

2. Raies
Une partie des raies spectrales observées est produite dans le gaz du halo galactique ou eventuel-

lement dans la Bulle Locale. Elles sont habituellement mod´elisées comme des émissions thermiques
de plasma chaud, ce qui nécéssite des hypothèses initiales. Nous avons préféré ne pas modéliser cette
émission d’origine astrophysique pour éviter de sous-éstimer la composante héliosphérique. Nous avons
décidé de simplement représenter les raies spectrales suivantes par des distributions gaussiennes : O VII
0.56 keV, O VIII 0.65 and 0.81 keV, and Ne IX 0.91 keV. Les raiesextraites peuvent être donc soit d’ori-
gine CX, soit thermiques.

3. Somme raies+ continu
Le modèle (que l’on nomme PLC= PowerLaw Continuum) utilisé dans l’analyse peut donc être

décrit par la formule suivante :powerlaw/b + phabs(powerlaw)+ gaussian+ gaussian+ gaussian+
gaussian. La largeur des gaussiennes a été fixé à zéro (avec convolution par la matrice de redistribution).
Avec ce modèle simplifié nous obtenons dans la plupart des cas des ajustements satisfaisants (χ2 ∼
140-170 pour 135 points+ degrés de liberté, ce qui résulte à unχ2 réduit de 1-1.2).

Dans le but de tester la fiabilité de notre modèle de continusimple, nous avons essayé un modèle plus
sophistiqué inspiré de l’analyse des données XMM/SGF présentée dans Henley et al. (2007) et appliqué
à ces données (voir Sect. 5.3.2). Ce modèle se compose d’un plasma chaud de températureT = 1.15×106

K en équilibre d’ionisation collisionelle pour l’émission de la Bulle Locale. L’abondance de la Bulle en
oxygène est fixée à zéro et deux gaussiennes sont introduite à la place pour prendre compte et mesurer les
raies O VII et O VIII de la Bulle Locale. Pour l’émission du halo galactique Henley et al. (2007) a utilisé
deux composantes de plasma chaud absorbées à des températuresT = 0.85× 106 K et T = 2.69× 106 K
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respectivement.
Dans notre test (que l’on appelle TCZEROX= Thermal Continuum ZERo OXygen), nous avons

utilisé le même modèle pour la Bulle Locale que Henley et al. (2007) et nous avons aussi forcé une
abondance d’oxygène à zéro pour les composantes du halo,en gardant les mêmes températures. Ainsi,
toute contribution à l’intensité des raies O VII et O VIII est incluse dans les gaussiennes. Ce test, n’a
produit qu’un écart de 10% pour les flux O VII et O VIII par rapport à notre modèle simplifié, ce qui
nous donne grande confiance à notre modélisation des donn´ees. Les résultats détaillés sur l’analyse de
données XMM/SGF seront présentés dans la section 5.3.2.

5.3 Résultats sur différentes ŕegions du ciel etétude des “ombres” de
nuages

Dans les paragraphes suivants nous présentons en détail les conditions spécifiques de géométrie
d’observation et de vent solaire qui dominent chaque cas sélectionné et modélisé. Nous discutons au cas
par cas la comparaison entre les simulations et les donnéeset détaillons aussi les analyses des précédentes
études effectuées par différents auteurs sur chaque cas, notamment le MBM 12, le Filament, et le HDFN.

5.3.1 Vers le nuage moĺeculaire MBM12

MBM 12 est un nuage moléculaire proche, dans l’hémisphère galactique sud (l= 159◦.2, b= -34◦). Sa
véritable distance du Soleil a été assez controversée,située entre les limites 60 et 360 pc, selon différentes
études (Hobbs et al., 1986; Andersson et al., 2002; Lallement et al., 2003). MBM 12 a une colonne densité
de l’hydrogène neutreNH = 4× 1021cm−2 ce qui le rend optiquement épais pour le domaine d’énergies
0.5-0.7 keV et notamment pour les raies O VII (0.57 keV) et O VIII (0.65 keV). Par conséquent, quand
nous observons sur le nuage (ON-CLOUD), quasiment toute l’intensité mesurée dans ce domaine doit
être produite devant le nuage et dans des régions proches de l’observateur. Cette émission consistera
en partie en émissions X issues des échanges de charge dansl’héliosphère et en partie de l’émission
résiduelle du fond diffus galactique (le Halo et Disque Galactiques et éventuellement la Bulle Locale).

Ainsi, MBM 12 est devenu une cible fréquente pour essayer dedéterminer la fraction de l’émission
diffuse générée près du Système Solaire et la fraction appartenant à la composante distante galactique
(disque+ halo), et à la composante extragalactique. La première observation du MBM 12 en tant
qu’ombre avec ROSAT le 31/07 et 01/08/1991 (Snowden et al., 1993) a donné une limite supérieure
de l’émission ON-CLOUD de 23 Unités ROSAT (ROSAT Units= RU) et∼ 115 RU pour l’émission
totale OFF-CLOUD.

Les unités ROSAT (RU) propres au satellite ROSAT correspondent à 10−6 counts s−1 arcmin−2.
Une estimation de l’équivalence entre les RU et les LU (LineUnits= photons cm−2 s−1 sr−1) peut être
obtenue en se basant sur le raisonnement suivant de Smith et al. (2007) sur le flux de raies obtenu dans
les observations ROSAT. Snowden et al. (1993) ont appliquéun modèle classique thermique de type
Raymond et Smith (1977) aux données ROSAT pour une température de 106 K et ont obtenu un bon
ajustement dans la bande 1/4 keV (0.1-0.3 keV). La mesure d’émission (EM=

∫
n2

e dl) trouvée est de
0.0024 cm−6 pc. Ce même modèle et pour la même mesure d’émission produit 47 counts s−1 sr−1 (= 3.98
RU, puisque 1 sr= 1.18× 107 arcmin2) dans la bande 3/4 keV (0.5-0.8 keV) qui sont essentiellement dus
à l’intensité de la raie O VII qui produit 0.28 LU pour ce modèle. L’instrument de mesures ROSAT,
PSPC, a une très faible résolution dans la bande 3/4 keV et ne peut résoudre les raies O VII et O VIII
du continu. Si nous faisons l’hypothèse, en tenant compte des grandes incertitudes, que toute l’émission
détectée dans la bande 3/4 keV ROSAT (0.5-1.0 keV) est due à la raie O VII, alors, 1 RU= 0.07 LU.
Avec cette équivalence nous pouvons conclure que l’intensité mesurée par ROSAT était∼ 1.6 LU pour
l’émission ON-CLOUD et∼8.0 LU pour l’émission OFF-CLOUD.

Nous avons utilisé le modèle dynamique pour modéliser les deux observations récentes du MBM 12
en tenant compte de leurs géométries de pointage exactes et des conditions d’activité pendant la période
d’observation. La première a été effectuée avec Chandra en 2000 (Smith et al., 2005) et la deuxi`eme en
2006 avec Suzaku (Smith et al., 2007). Les géométries d’observation détaillées sont présentées dans la
figure 5.5.
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F. 5.5 –Géometries des deux observations MBM 12 vues du pôle Nord ´ecliptique. panneau a: Géometrie pour
l’observation Chandra-MBM 12 du 17/08/2000 avec le cône d’expansion du CME-1 dans le milieu interplanétaire
(voir §5.3.1). panneau b: Géometrie pour l’observation Suzaku-MBM 12 pour la période 03-08/02/2006 avec les
deux lignes de visée présentées : ON (flèche noire) et OFF(flèche rouge). Le cône gravitationnel d’He est traversé
par les deux visées, mais la visée OFF pointe à travers unedistribution He plus dense (voir§5.3.1).

Chandra, 17 aôut 2000

a) Géométrie
Le satellite Chandra a observé MBM 12 le 17/08/2000 01 :04 UT pour une durée totale de∼ 56

ks (Smith et al., 2005). La Terre se trouvait à une longitudede 324◦ et la ligne de visée MBM 12, de
coordonnées écliptiques (λ, β) = (47◦, 3◦), pointe dans la direction DownWind, évitant le cône d’h´elium,
comme le montre la figure 5.5(a). Une observation précédente en juillet de la même année a été rejetée
de l’étude à cause d’une éruption solaire qui a détérioré la qualité des mesures.

b) Analyse publiée sans leśechanges de charge
Pour l’observation du 17/08/2000 les auteurs appliquent un modèle composé de (i) deux fonctions

delta non-absorbées pour les raies O VII et O VIII, (ii) une loi de puissance absorbée pour la composante
extragalactique et (ii) une composante de plasma chaud pourla contribution distante de la Galaxie (halo).
Pour la loi de puissance ils considèrent un indice spectralΓ = 1.42 normalisé à 8.44+2.55

−0.23 photons cm−2

s−1 keV−1 à 1 keV. La température du halo galactique choisie est (0.2±0.01) keV (2×106 ± 105 K). La
colonne absorbante pour ces deux composantes a été laiss´ee libre entreNH = 3.6 et 8.4 × 1021 cm−2,
donnant le meilleur ajustement pour une valeur de 6×1021 cm−2. Les auteurs n’ont pas utilisé un modèle
de plasma à T= 106 K pour representer le continu de la Bulle Locale, car toute l’émission serait en
dessous de 0.4 keV, avec seules les raies O VII et O VIII dans ledomaine 0.5-0.7 keV.

Leur but initial était de contraindre la température de laBulle Locale à partir du rapport d’intensité
des raies O VII et O VIII. En effet, comme nous avons expliqué dans le paragraphe 2.2.3, la présence
et le rapport des raies O VII et O VIII dans le spectre d’un plasma chaud est extrêmement dépendante
de la temperature. Donc, avec une mesure précise de ces raies nous pouvons facilement déterminer le
paramètre de la température pour le plasma. Smith et al. (2005) affirment détecter une intensité forte inat-
tendue dans les raies O VII et surtout dans la raie O VIII. Plusparticulièrement, ils trouvent une intensité
de 1.79± 0.55LU pour la raie O VII et 2.34± 0.36LU pour la raie O VIII. Ils discutent la possibilité que
l’émission soit due à une Bulle Locale hors équilibre, comme prévoient certains modèles qui cherchent
à expliquer une forte émission O VIII, mais concluent que probablement leur détection, surtout pour la
raie O VIII, est contaminée par l’émission SWCX dans l’héliosphère.

b) Notre analyse
1. CME’s

Effectivement, le 12/08/2000 à 10 :35 UT, le coronographe SOHO/LASCO a enregistré un CME,
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que l’on nomme CME-1 pour simplifier, associé à une éruption de classe M de la AR 9119 (AR= Active
Region), juste derrière le limbe ouest du disque solaire (Edgar et al., 2006). Le CME avait une masse
totale éjectée très importante,M = 1.2 × 1016g, durant environ∆t = 3h. Sa vitesse moyenne a été
évaluée à environ 660km/s. Apparemment, la géometrie d’observation Chandra (fig.5.5(a)) montre que
Chandra pointait vers la région d’influence du cône d’expansion du CME dans l’espace interplanétaire.
Un deuxième CME (CME-2) de masse équivalente, d’une vitesse moyenne de 900km/s et originaire
de AR 9114 très proche de la première, a été enregistré quatre heures plus tard. De plus, les mesures
ACE/SWICS indiquent que l’oxygène du vent solaire était pour∼ 20 - 25% entièrement ionisé ([O8+

O ] =
0.2-0.25) durant la semaine précédant l’observation Chandra et aussi pendant l’observation.

Le modèle statique pour la ligne de visée MBM 12 à la date 17/08/2000 d’observation avec Chandra
donne un niveau d’intensité minimum de 1.33 LU pour la raie OVII et 0.52 LU pour la raie O VIII.
Ces résultats sont obtenus avec des conditions moyennes demaximum d’activité solaire que nous avons
attribués à l’année 2000. Nous avons modélisé la propagation des deux CME dans l’espace interplanétaire
et leur influence sur l’observation Chandra du MBM 12. Sur un intervale de∆t = 3h la rotation solaire
peut être négligée par rapport à la vitesse de propagation radiale du CME. L’instant de déclenchement
des CME est enregistré, en temps quasi-réel, par les instruments-imageurs EIT et LASCO, donc nous
savons que le CME-1 a quitté le disque solaire à l’instantTdj = 12/08/2000 10 :35 UT (-4.6 d) et le
CME-2 a quitté le Soleil à l’instantTdj = 12/08/2000 14 :54 UT (-4.3 d). Les valeurs entre parenthèses
définissent l’instant de départTdj pour chaque CME en nombre de jours en prenant comme temps zéro
le 17/08/2000 01 :04 UT debut de l’observation Chandra.

Dans la figure 5.6, je présente une série d’images du CME-1 obtenues avec la caméra C3 du corono-
graphe LASCO entre 11 :18 UT et 14 :18 UT. Le cercle blanc interne représente le disque solaire et le
cercle externe représente la sphère àR= 6.4Rayons S olaires(R⊙). Si nous faisons l’hypothèse que toute
la masse du CME a traversé cette surface (ou n’importe quelle surface fixée de rayon R) en un intervalle
de temps∆t = 3h, nous pouvons calculer le flux de protons total dans le CME, selon l’équation :

fS W( fn(R)) = [
M

S∆t fn(R)
] × fn(R)cm−2s−1 (5.9)

où S = 2πR2 (1 − cosθ), θ est la demi-largeur angulaire du CME etfn(R) la valeur moyenne normale
du flux de vent calme à la distanceR. Le flux relatif fS W est calculé en tant que facteur par rapport
aux valeurs normalesfn(R), car il est utilisé ainsi dans les simulations, comme j’aiexpliqué dans le
paragraphe 5.1. Le facteur est le même pour toute distance du Soleil, alors nous pouvons toujours nous
ramener à des flux de référence à 1 UA, oùfn = 2.6×108cm−2s−1.

Pour modéliser l’impact d’un CME sur l’émission X post-CXdans l’héliosphère, il y a deux pa-
ramètres-clés qui dominent les résultats : la vitesse moyenne et la largeur angulaire du CME. Ces deux
paramètres définissent quelles parties de la ligne de vis´ee seront affectées par le CME et à quel moment.
L’émissivité sur la ligne de visée est maximale et très sensible aux variations dans les premières 3-4 UA
depuis l’observateur. On comprend, alors, de la figure 5.5(a), que la vitesse et la largeur du CME vont
être déterminants pour savoir si la ligne de visée MBM 12 sera fortement perturbée pendant l’observation
Chandra ou si elle sera ”épargnée” de toute variation durant l’observation.

La largeur angulaire d’un CME est très difficile à estimer, puisque l’ouverture apparente peut être
trompeuse et beaucoup plus grande que l’ouverture réelle,à cause des effets de projection. L’ouverture
angulaire apparente peut atteindre 360◦ quand le CME provient du centre du disque solaire. Les CME-1
et CME-2 ont été classés comme des évenements de Halo Partiels (Partial Halo events), car leur lar-
geur totale angulaire a été estimée de 2θ = 168◦ et 161◦ respectivement d’après le catalogue LASCO.
Les images LASCO/C3 présentées dans la figure 5.6, montrent une étendue latitudinale apparente de
seulement∼40◦, mais comme le CME-1 s’est produit derrière le limbe et était visible depuis la Terre
(LASCO), il devait effectivement être très large. La largeur du CME-2 pourrait ˆetre un peu plus faible
car le CME s’est produit sur la face visible du disque solaire. Si nous considérons une largeur totale
intermédiaire pour chacun des CME, 2θ = 100◦ pour CME-1 et 2θ = 60◦ pour CME-2, nous pouvons
obtenir à partir de l’équation 5.9 un flux de protons du ventsolaire de∼ 5× (2.6×108) cm−2 s−1 et∼ 10×
(2.6×108) cm−2 s−1 respectivement pour CME-1 et CME-2.

Sous les conditions spécifiques décrites ci-dessus, la ligne de visée MBM 12 pour l’observation
Chandra a commencé à être ”touchée” par la perturbationdu CME-1 à une distance environ 1 UA loin
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F. 5.6 –Série d’images du CME du 12/08/2000 10 :35UT obtenues avec le coronographe LASCO/C3. Le cercle
interne représente le Soleil. Le cercle extérieur représente la sphère à 6.4 Rayons Solaires utilisée pour calculer le
flux de protons du CME. Le CME croise cette surface dans l’intervalle 11 :18 UT-14 :18 UT.

de l’observateur et à l’instant -0.9 d. La perturbation dueau CME-2 a commencé environ à une distance
de 2 UA de l’observateur, et un peu plus tard, au debut de l’observation Chandra (∼ 0 d).

2. Résultats
L’influence combinée des deux CME sur l’émission X est présentée avec les courbes de lumière

simulées dans la figure 5.7 pour les deux raies O VII (0.57 keV) et O VIII (0.65 keV). Dans la figure la
courbe rouge représente l’évolution de l’intensité O VII et la courbe bleue l’évolution de l’intensité O
VIII. Les valeurs des raies O VII et O VIII pour la Bulle Localeavec leur barres d’erreur mesurées dans
l’analyse Smith et al. (2005) sont présentées avec le point rouge et le triangle bleu respectivement. La
double flèche horizontale montre l’intervalle de l’observation Chandra.

Le premier résultat qu’il faut noter est que la grande augmentation de l’abondance relative de l’ion
O8+, durant toute la période d’observation, d’un facteur 3.6 par rapport aux valeurs normales du vent
solaire lent ([O

8+

O ] = 0.07) provoque une forte augmentation de l’intensité dansla raie O VIII, du même
facteur moyen environ. Comme l’abondance relative de l’ionO7+ était proche des valeurs normales pour
cette période solaire, il n’y a pas d’augmentation du niveau moyen pour la raie O VII.

En plus de la grande influence de l’abondance de l’ion O8+, l’impact des deux CME provoque une
légère augmentation supplémentaire des intensités des deux raies. Ainsi, pour la durée de l’observation
Chandra, les simulations produisent en moyenne 1.49 LU pourla raie O VII et 2.13 LU pour la raie
O VIII. Ceci signifie une augmentation de 12% pour la raie O VIIet de plus de 300% pour la raie O
VIII par rapport aux intensités ’zéro’ de cette visée et pour la même date. En rappelant que les intensités
mesurées dans les données Chandra ON-CLOUD (pour la BulleLocale seulement) sont 1.79± 0.55LU
pour la raie O VII et 2.34± 0.36LU pour la raie O VIII, nous trouvons que les résultats des simulations
sont très proches de ces valeurs et en tout cas dans les limites des barres d’erreurs mesurées.

Dans leur discussion, Smith et al. (2005) avaient déjà conclu que l’émission détectée dans la raie O
VIII devait être due aux échanges de charges dans l’héliosphère. En effet, leur argument est que seuls
des modèles de la Bulle Locale hors équilibre peuvent prédire une raie O VIII détectable par rapport à
la raie O VII. Hors, dans le cas du MBM 12, la raie O VIII est non seulement détectée mais supérieure
à la raie O VII et aussi supérieure aux intensités O VIII mesurées lors d’autres observations aux hautes
latitudes galactiques qui contenaient non seulement la Bulle Locale, mais aussi une grande partie du Halo
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plus de détails voir§5.3.1). Les intensités dérivées de l’analyse Chandra sont aussi présentées (Smith et al., 2005) :
O VII point rouge, O VIII triangle bleu. La double fleche orizontale présente les limites de la pose ON-CLOUD
Chandra.

Galactique.
Pour l’estimation de la contribution des échanges de charge héliosphériques, Smith et al. (2005) se

basent sur les valeurs de l’émission géocoronale détectée lors des observations ’Dark Moon’ avec Chan-
dra (Wargelin et al., 2004). Après un bref raisonnement surla géométrie d’observation et les rapports
des émissions héliosphérique et géocoronale, ils estiment la contribution héliosphérique à 1.4 LU pour
O VII et 0.56 LU pour O VIII, ce qui est du même ordre que nos valeurs d’intensité ’zéro’. Ils jugent la
valeur O VII suffisante pour expliquer l’intensité observée, mais que la raie O VIII mesurée est toujours
largement supérieure aux prédictions. Ainsi, ils discutent la possibilité de l’influence d’un ou plusieurs
CME sur leurs observations, et trouvent cette hypothèse très probable, malgré le fait qu’ils ne disposent
pas des moyens pour la modéliser et l’estimer précisement. Par ailleurs, ils écartent les possibilités que
l’émission soit expliquée avec des modèles collisionnels hors équilibre de la Bulle Locale et aussi avec
des processus de recombinaison dans les modèles plasma.

On comprend, alors, que pour l’observation MBM 12 avec Chandra, on pourrait attribuer (quasiment)
toute la composante proche du fond diffus X à l’émission héliosphérique due aux échanges de charge,
non seulement dans la raie O VIII mais probablement aussi dans la raie O VII.

Suzaku, 3-8 f́evrier 2006

a) Géométrie
L’observation de MBM 12 avec Suzaku s’est déroulée en deuxphases consécutives : une pose ON-

CLOUD entre le 3 et 6 février 2002 pour une durée totale de 231 ks et immédiatement après, une pose
OFF-CLOUD entre le 6 et le 8 février pour une durée totale de168 ks (Smith et al., 2007). La Terre (c.
à. d. le satellite en approximation) se trouvait à une position d’environ 137◦ de longitude hélioécliptique
pour la période du 03-08/02/2006. Pendant la pose ON-CLOUD le satellite pointait vers ladirection du
nuage (l, b)= (159.2◦, -34.47◦), ou (λ, β) = (47◦, 3◦) en coordonnées hélioécliptiques. La ligne de visée
OFF-CLOUD pointait environ 3◦ loin du nuage, aux coordonnées galactiques (157.3◦, -36.8◦), soit (44◦,
2◦) en coordonnées écliptiques. La géométrie des observations est présentée dans la figure 5.5(b), où
on remarque que pour cette date, les deux lignes de visée pointent à travers le cône gravitationnel de
l’hélium.
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b) Analyse publiée sanśechange de charge
Le modèle appliqué par Smith et al. (2007) aux spectres observés est légèrement différent de celui

utilisé pour les spectres Chandra. Il comprend (i) deux lois de puissance brisées absorbées pour le fond
diffus cosmique distant, (ii) trois gaussiennes pour representer les raies de la Bulle Locale : N VI, C
VI(Ly β) (toutes les deux à∼ 0.43 keV) et O VII à 0.57 keV, et (iii) une combinaison de bremsstrahlung
absorbée avec une raie Fe pour l’émission de XY Ari résiduelle. Cette émission résiduelle, malgré le
fait que la source XY Ari est enlevée, contamine encore le spectre au dessus de 1 keV, mais pour notre
comparaison n’est pas très génante puisque nous ne sommesintéressés qu’aux énergies 0.5-0.7 keV.

La partie proche de l’émission, qui est générée devant le nuage est considérée identique pour l’ob-
servation ON et OFF cloud. Le continuum thermique de la BulleLocale est encore négligé, car il est
important seulement en dessous de 0.4 keV qui est la limite debonne résolution avec Suzaku. Pour avoir
une estimation sur la raie O VIII, les auteurs ont rajouté une fonction delta à 0.653 keV. Les composantes
distantes du spectre sont soumises à une absorption qui dépend de la colonne densité de l’hydrogène
ON-CLOUD (NH = 4 × 1021cm−2) et OFF-CLOUD (NH = 8.6 × 1020cm−2). Pour évaluer l’émission
distante des raies O VII et O VIII, Smith et al. (2007) ont rajouté deux gaussiennes aux énergies 0.57
keV et 0.653 keV respectivement.

En supposant, alors, que la contamination par l’avant plan de l’émission (composante proche) est
identique et l’émission des échanges de charge stable pour les observations ON et OFF, la différence des
deux devrait donner une estimation de l’émission lointaine, originaire du disque et du halo galactique.
Pour la partie ON de l’émission, l’analyse de Smith et al. (2007) a donné (3.34± 0.26) LU et (0.24± 0.10)
LU pour le flux des raies O VII et O VIII respectivement. D’autre part, quand nous ajoutons à l’émission
locale les composantes distantes, non-absorbées, des raies O VII et O VIII mesurées pendant la pose
OFF-CLOUD, nous retrouvons un flux total de (5.68± 0.59) LU et (1.01± 0.26) LU respectivement
pour O VII et O VIII.

Les valeurs des raies ON-CLOUD mesurées avec Suzaku, qui peuvent être comparées aux mesures
Chandra (17/08/2000), sont assez différentes de ces dernières. D’une part, ceci est naturel, car dans les
deux analyses de données les auteurs n’ont pas utilisé exactement le même modèle. Dans l’analyse des
données Suzaku, Smith et al. (2007) ont modélisé la composante absorbée par des lois de puissance,
tandis que pour les données Chandra, Smith et al. (2005) ontsupposé de l’émission de plasma thermique
pour la composante absorbée du Halo Galactique. Le spectred’émission d’un plasma chaud est composé
d’un fond continu et des raies qui, selon la température du plasma, peuvent être importantes dans le
domaine 0.5-0.7 keV et notamment les raies O VII (0.57 keV) etO VIII (0.65 keV). A l’opposé, un
spectre en loi de puissance ne produit que de l’émission continue. Ainsi, on peut comprendre que les
intensités des gaussiennes O VII et O VIII rapportées dansl’analyse Chandra sont biaisées par le modèle
qui pourrait attribuer une partie de l’émission proche à de l’émission du halo galactique réussissant
à traverser le nuage. L’intensité réelle de ces raies du halo n’est pas explicitement mentionnée dans
l’analyse Chandra.

D’autre part, en comparant les résultats Chandra avec les résultats Suzaku, Smith et al. (2007) af-
firment que le vent solaire était stable en moyenne, sauf pendant une courte période à la fin de l’ob-
servation ON-CLOUD. Ils en concluent, donc, que les divergences des résultats sont dues au bruit de
fond élevé pendant les observations Chandra et aux incertitudes sur ce bruit. Aussi, ils estiment que la
présence des CME a profondément affecté l’observation Chandra et augmenté ces incertitudes. Malgré
tout, ils reconnaissent que l’influence des émissions duesaux échanges de charge ne peut pas être estimée
précisement et peut contaminer les émissions locales O VII et O VIII détectées jusqu’à un degré inconnu.

c) Notre analyse
Ce sont ces émissions que nous essayons d’estimer, pour lesconditions des observations MBM 12,

en tenant compte des géométries exactes des poses ON et OFF, ainsi que l’éventuelle influence des
variations du vent solaire (flux et abondances). Mais, avantd’appliquer les simulations dynamiques aux
champs MBM 12/Suzaku, je dois préciser trois effets partiellement responsables de la différence entre
les résultats Chandra et les résultats Suzaku, et aussi qui pourraient contribuer à la hausse de l’émission
non-absorbée OFF par rapport à l’émission absorbée ON.

Le premier point, qui est le plus important, est le passage d’une période de maximum solaire en
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2000 (observation Chandra) au minimum solaire en 2006 (observations Suzaku). Comme nous avons
déjà démontré dans les cartes monochromatiques calculées avec le modèle statique (fig. 4.4-4.8), pour
des lignes de visée à basses latitudes l’émission X due aux échanges de charge est plus intense pendant le
minimum que pendant le maximum solaire, car la concentration des neutres est plus importante pendant
le minimum. En effet, pendant le minimum les processus d’ionisation sont moins efficaces, et les atomes
H et He sont moins ’detruits’. De plus, la force de gravitation est plus importante que la pression de
radiation, ce qui donne des trajectoires convergentes aux atomes d’hydrogène qui remplissent la cavité
d’ionisation. Le cône de gravitation de l’hélium est aussi plus dominant, puisque les atomes He sont
moins detruits par la photoionisation.

Deuxièmement, il faut particulièrement noter la différence entre les géometries d’observations Chan-
dra et Suzaku (fig. 5.5). Chandra le 17/08/2000 se trouvait à 324◦ et pointait dans la direction Down-
Wind, où se situe environ MBM 12, mais la ligne de visée était quasi-parallèle au cône He, l’évitant de
justesse et ainsi évitant l’excès d’émission X que celui-ci aurait provoqué via les échanges de charge. Au
contraire, Suzaku, pendant les deux observations ON et OFF pointe MBM 12 et sa région directement à
travers le cône He. De plus, le cône se trouve seulement à 1-2 UA environ sur la ligne de visée, donc sur
la partie la plus émissive de celle-ci. Ceci rajoute une raison pour laquelle Suzaku devrait mesurer des
intensités O VII et O VIII plus élevées que Chandra.

Enfin, pour la hausse de l’intensité OFF par rapport à l’intensité ON des données Suzaku, à part la
différence de colonne absorbante entre les deux poses, il faut noter la différence de 3◦ entre la visée 0N
et la visée OFF, qui influe sur la contribution des échangesde charge à l’émission. Comme j’ai noté, la
visée ON pointe vers des coordonnées écliptiques (47◦, 3◦) et la visée OFF vers des coordonnées (44◦,
2◦). Dans la figure 5.5(b), on voit que la ligne de visée OFF traverse une partie du cône He plus proche
du Soleil que la LOS ON, et donc plus dense. En moyenne, dans lecône d’hélium, la densité des atomes
He atteint un pic autour de 0.8-1 UA et ensuite décroit jusqu’à l’infini. Les deux lignes de visée croisent
le cône plus loin que 1 UA, représentée avec l’orbite terrestre (le cercle noir dans la figure 5.5(b)), et
donc la ligne de visée la plus interne traverse, en effet, une région plus dense.

Ainsi, globalement, on s’attend à ce que les mesures Suzakumontrent un niveau supérieur aux me-
sures Chandra, ce qui peut être confirmé aussi par les valeurs du modèle statique (niveau ’zéro’) pour les
conditions des observations Suzaku. Le modèle statique pour la géometrie Suzaku/ON donne des inten-
sités de 3.82 LU et 1.48 LU pour les raies O VII et O VIII respectivement. Pour la géometrie Suzaku/OFF
(3◦ plus proche du Soleil) il donne 4.05 LU et 1.57 LU respectivement pour O VII et O VIII, légèrement
en hausse par rapport aux intensités ON. A comparer avec lesintensités ’zéro’ ON simulées pour le cas
Chandra (O VII : 1.33 LU, O VIII : 0.52 LU), celles de Suzaku sont ∼ 3 fois supérieures.

Naturellement, la différence de géometrie d’observation ne peut expliquer à elle seule l’écart entre
les intensités de la pose ON et la pose OFF, à laquelle vients’ajouter la composante galactique et extra-
galactique non-absorbée du fond diffus X. Mais le modèle SWCX statique indique pour la pose OFF
une contribution de l’héliosphère de∼6% en plus de l’intensité héliosphérique prédite pour la pose ON,
tandis que dans l’analyse de données Suzaku, Smith et al. (2007) ont considéré la contribution de la
composante locale X identique pour les deux poses.

Après une première analyse des niveaux ’zéro’ d’intensité prédits par le modèle statique, nous allons
examiner l’influence du sursaut de vent solaire survenu à lafin de l’observation ON-CLOUD. Le vent
solaire était particulièrement lent dans la période desobservations Suzaku, à une vitesse de seulement
VS W= 350km/s. Nous modélisons le sursaut de vent solaire avec une fonction créneau de flux maximum
2.01×(2.6×108) cm−2 s−1 enregistré par WIND à l’instantTo = 2.2 d (voir eq. 5.3) mesuré à partir du
03/02/2006 00 :00 UT. La durée du créneau est de 0.75 d. Après la findu sursaut solaire, le flux de
protons solaires reste à un niveau élevé de 1.7×(2.6×108) cm−2 s−1. La vraie courbe du flux du vent
solaire et la fonction créneau sont présentées dans le panneau inférieur de la figure 5.8 en traits pointillés
et traits pleins respectivement. Dans la même figure je présente aussi les courbes de lumière issues des
simulations pour les raies O VII (courbe rouge) et O VIII (courbe bleue discontinue). Les traits verticaux
délimitent le début et fin de la période d’observation et le trait vertical discontinu représente le passage
de la pose ON-CLOUD à celle OFF-CLOUD.

Jusque là, le modèle statique prévoyait des intensitésplus élevées pour la pose ON que celles me-
surées, et qui seraient encore modifiées à la hausse avec l’impact du sursaut du vent solaire. Par contre,
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les abondances des ions O7+ et O8+ sont en baisse pendant toute la période d’observation. Avant le sur-
saut du vent, l’abondance O7+ était environ la moitié ([O

7+

O ] = 0.11) de la valeur normale (voir table 2.1)
du vent lent qui domine les régions écliptiques, ce qui entraı̂ne une baisse initiale du niveau 0 de la raie
O VII du même facteur. Durant le sursaut et après celui-ci,l’abondance O7+ remonte à de valeurs plus
hautes ([O

7+

O ] = 0.18) mais toujours en légère baisse par rapport aux normales.
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F. 5.8 – panneau Haut: Courbes de lumière simulées pour les raies O VII (courbe rouge) et O VIII (courbe
bleue discontinue) en LU pour les observations ON (17/08/2000 01 :04UT) et OFF (17/08/2000 01 :04UT) du MBM
12 avec Suzaku. Les intensités dérivées de l’analyse de données Suzaku sont aussi présentées (Smith et al., 2007):
O VII points rouges, O VIII triangles bleus. panneau Bas: Courbe du flux de protons solaires (trait pointillé) et la
fonction créneau utilisée dans la simulation (trait plein). Pour plus de détails voir§5.3.1.

Les données ACE/SWICS pour l’ion O8+ ont une très mauvaise statistique mais indiquent aussi une
abondance très basse pour cet ion ([O8+

O ] = 0.01) qui a aussi réduit initialement le niveau d’intensité
pour la raie O VIII. L’abondance O8+ reste très basse durant tout la période d’observation, ainsi pour les
phases pendant et après le créneau, nous considérons desvaleurs [O

8+

O ] = 0.02 et 0.03 respectivement,
tout en sachant que les mesures ACE/SWICS sont très incertaines.

Les résultats des simulations sont présentés, comme j’ai mentionné, dans le panneau supérieur de la



108 CHAPITRE 5. EMISSIONS X H́ELIOSPHÉRIQUES (0.5- 0.7 KEV)

figure 5.8. En effet, on remarque que les valeurs initiales dans les courbes delumière sont très basses
par rapport aux valeurs prévues dans le modèle statique, mais elles remontent assez rapidement, quand
le créneau de surdensité de vent solaire commence à ’toucher’ la ligne de visée à l’instantTi = 1 d. Cette
hausse du vent solaire qui affecte successivement toutes les deux poses, accentue encoreplus l’écart des
valeurs ON-OFF déjà présent dans le modèle statique.

Ainsi, en faisant la moyenne sur la durée de chaque pose, nous retrouvons les intensités suivantes :
(i) pour O VII, on obtient 3.56 LU pour la pose ON et 4.62 LU pourla pose OFF, soit une augmentation
relative de∼ 30% , (ii) pour O VIII, on obtient 0.5 LU pour la pose ON et 0.77 LU pour la pose OFF, soit
54% d’augmentation. Les valeurs simulées ON-CLOUD sont l´egèrement supérieures à celles mesurées
dans les données Suzaku, mais dans les limites des barres d’erreurs, ce qui suggère que toute l’émission
d’avant-plan dans la bande 0.5-0.7 keV serait générée dans l’héliosphère via les échanges de charge.

D’autre part, pour l’émission OFF-CLOUD, les simulationsprévoient des niveau inférieurs à ceux
mesurés. Ceci est logique, puisque dans les valeurs mesur´ees il faut à présent inclure l’intensité produite
dans la composante distante qui n’est plus absorbée. Par contre, nos résultats suggèrent quel’ émission
distante est surestiḿee d’environ la même quantit́e que l’augmentation de l’intensit́e SWCX (30%
pour O VII et 54% pour O VIII) dans l’analyse Smith et al. (2007), puisqu’il ne faut pas négliger la
hausse suppĺementaire introduite, en partie par la différence des ǵeometries d’observations, mais
surtout à cause del’influence des variations du vent solaire sur les DEUX posesSuzaku.

5.3.2 Vers un filament absorbant̀a haute latitude sud

Un nuage filamenteux absorbant (en anglais South Galactic Filament-SGF) situé dans l’hémisphère
galactique sud (279◦, -46◦) a été choisi par Henley et al. (2007) et Henley et Shelton (2007) pour
contraindre les composantes proche (Bulle Locale) et distantes (Halo Galactique et extragalactique)
du fond diffus X. La première observation du SGF a été effectuée avec XMM (Henley et al., 2007)
et la deuxième avec Suzaku (Henley et Shelton, 2007), chacune séparée en deux poses consécutives
ON-Filament et OFF-Filament. Le but des études combinéesétait d’utiliser la différence de la colonne
densité dans les deux directions (ON : 9.6×1020 cm−2 et OFF : 1.9×1020 cm−2) pour séparer l’émission
non-absorbée d’avant plan attribuée à la Bulle Locale, et les émissions absorbées du halo galactique et
extragalactique.

Le modèle spectral de base pour les deux études était le mˆeme : (i) une composante non-absorbée
de plasma chaud en équilibre collisionnel pour la Bulle Locale, (ii) deux composantes plasma absorbées
pour le Halo Galactique et (iii) une loi de puissance absorb´ee pour les sources extragalactiques non-
résolues (AGN). L’absorption a été déterminée par la colonne densité dans chaque direction de visée,
comme j’ai mentionné précédemment.

Dans les paragraphes suivants je détaille les résultats obtenus par Henley et al. (2007) avec XMM et
Henley et Shelton (2007) avec Suzaku pour les raies O VII et O VIII dans la direction du SGF, et leur
différences. Puis, nous présentons l’estimation de notre modèle SWCX de la contribution de l’émission
X héliosphérique dans la direction SGF pour les conditions des observations XMM et Suzaku.

Poses XMM 03/05/2002

a) Géométrie
XMM a observé le SGF le 03/05/2002 pendant deux poses consécutives, ON et OFF filament, pour

une durée totale de 12.8 ks et 27.8 ks respectivement. Après suppression des périodes d’éruptions avec
la procédure standard, la durée utile restante est de 11.9ks pour la pose ON et seulement 4.4 ks pour la
pose OFF. Le système XMM-Terre était situé à une longitude de 222◦, et les lignes de visée SGF ON et
OFF pointaient à des latitudes hautes Sud, à (352◦, -75◦) et (353◦, -73◦) respectivement pour la date du
03/05/2002.

b) Analyse publiée sanśechanges de charge
Dans l’analyse des données XMM, Henley et al. (2007) ont ajusté aux spectres ON et OFF le modèle

standard décrit précédemment, simultanément et pour les deux caméras MOS1 et MOS2. Leur modèle de
plasma chaud pour la Bulle Locale a les paramètres ajustéssuivants : une température de T= 1.15×106K
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T. 5.2 –Résumé des intensités O VII et O VIII mesurées et simulées dans l’observation XMM/SGF. ATTEN-
TION : Les valeurs d’intensité O VII et O VIII ne se refèrentpas toujours à la même composante de l’émission
diffuse X. Le modèle SWCX se refère à la composante héliosph`erique, les mesures Henley et al. (2007) à l’intensité
attribuée à la Bulle Locale, et les mesures XMM/PLC et XMM/TZEROX à l’intensité totale mesurée dans les raies
(héliosphère et/ou Bulle Locale+ Halo Galactique). Pour plus de détails lire le§5.3.2.

SWCX Henley et al. (2007) XMM /PLC XMM /TCZEROX

ON OFF Bulle Locale ON OFF ON OFF

O VII 3.16 3.47 3.4+0.6
−0.4 11.38+1.51

−1.65 16.95+2.66
−2.67 13.23±1.37 16.55±2.5

O VIII 1.02 1.11 1.0 3.36+0.73
−0.70 2.74+1.10

−1.06 5.07+0.68
−0.64 3.52+1.10

−1.06

et une mesure d’émission E.M.= 0.018 cm−6 pc(5). Pour ces paramètres, un modèle de Bulle Local
standard produit 2.9 LU pour la raie O VII et 0.017 LU pour la raie O VIII (Henley et al., 2007, , d’après
la base de données ATOMDB(6)).

Les auteurs ont remplacé leur modèle standard par une variante : ils introduisent deux Gaussiennes
représentant les raies O VII et O VIII de la Bulle Locale. Le modèle utilisé pour la Bulle Locale, garde
la même température, mais l’abondance d’oxygène est mise à zéro pour modéliser seulement le continu
et les raies restantes. Les largeurs des Gaussiennes ont été fixées à zéro et les énergies ont été fixées à
0.5681 keV pour le triplet O VII et à 0.6536 keV pour la raie O VIII. Les intensités des raies O VII et
O VIII mesurées, alors, sont 3.4+0.6

−0.4 LU et 1.0 LU respectivement, ce qui est légèrement supérieur aux
prédictions du modèle standard ATOMDB.

c) Notre analyse
L’année 2002 étant considérée comme année maximum, nous utilisons le modèle statique correspon-

dant. L’intensité héliosphérique ’zéro’ prédite pour ces conditions est 2.32 LU pour la raie O VII et 0.92
LU pour la raie O VIII.

Les mesures des instruments solaires au niveau de la Terre montrent des variations moyennes de vent
solaire mais qui ne sont pas assez nettes pour être modélisées comme des fonctions créneaux. Dans le
catalogue CME de LASCO, nous retrouvons un CME declenché le30/04/2002 à 23 :32 UT (To + ∆t =
(-2.02+ 0.167) d), et se propageant à une vitesse moyenneVS W= 1100 km/s. D’après les éléments du
catalogue, le CME est centré à environ 307◦ de longitude hélioécliptique, et doit avoir une demi-largeur
angulaire deθ ∼ 65◦. Ces paramètres se traduisent par un flux de protons solairede fS W= 6×(2.6×108)
cm−2 s−1. Si nous adoptons des abondances modérément augmentées, comme il est suggéré dans les
données ACE/SWICS, 0.30 et 0.08 respectivement pour O7+ et 8+, nous obtenons les valeurs suivantes
pour les poses ON et OFF : 3.16 LU (ON) et 3.47 LU (OFF) pour la raie O VII et 1.02 LU (ON) et
1.11 LU (OFF) pour la raie O VIII. Ces valeurs simulées, ainsi que celles obtenues par Henley et al.
(2007) pour la Bulle Locale et celles mesurées pour le totald’intensité des raies (émission d’avant plan
+ émission résiduelle du halo) dans nos deux ajustements (PLC, TCZEROX) des données XMM sont
résumées dans la table 5.2.

A comparer les résultats de notre simulation avec l’émission des raies attribuée à la Bulle Locale par
Henley et al. (2007), aussi bien les intensités ’zéro’ queles intensités modifiées par le CME sont compa-
rables avec les intensités mesurées et les émissions CX pourraient constituer une large portion de (si non
toute) l’émission attribuée à la Bulle. De plus, avec l’impact du CME, l’intensité X de l’héliosphère de la
pose OFF, surtout pour la raie O VII, est de∼10% plus élevée que pour la pose ON. Henley et al. (2007)
ont fait l’hypothèse que l’émission de la Bulle Locale estidentique pour les deux poses, attribuant cette
augmentation de 10% dans l’héliosphère au Halo Galactique.

Dans notre ajustement spectral des données XMM, puisque nous n’avons fait aucune hypothèse ad-
hoc sur la nature de l’émission des raies O VII et O VIII (voir§5.2.2) et avons seulement soustrait le

5La Mesure d’Emission E.M.=
∫

n2
e dl, oùne est la densité electronique dans le plasma

6http ://cxc.harvard.edu/atomdb/
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continu, les intensités mesurées et présentées dans les colonnes XMM/PLC et XMM/TCZEROX de la
table 5.2 contiennent la somme des contributions d’avant plan (héliosphère et/ou Bulle Locale) et dis-
tantes (Halo Galactique et extragalactique). Si l’on soustrait la contribution héliosphérique à l’intensité
mesurée des raies, il reste une émission qui devrait êtrela somme des contributions de la Bulle Lo-
cale et du Halo Galactique, ce qui changerait considérablement les paramètres supposés pour ces deux
composantes.

Le filament SGF est un absorbeur moyennement puissant. Henley et al. (2007) commentent le fait
que la colonne densité dans la direction SGF-ON est beaucoup plus faible que celle d’autres observations
d’ombres : 4× 1021cm−2 pour MBM 12 (Smith et al., 2005, 2007), et jusqu’à∼ 1023cm−2 pour Barnard
68 (Freyberg et al., 2004), qui ont donné des températuressupérieures pour la Bulle Locale (106.21 K).
Pour ce type d’absorbeurs, il est plus facile de départagerles émissions proches et lointaines, car ces
nuages ont une épaisseur optique∼2, ce qui signifie une transmission inférieure à 14% pour laraie O
VIII. Ainsi, l’émission lointaine est mieux absorbée parle nuage, ce qui implique une certitude plus
importante pour les mesures d’avant plan et donc la détermination de la température de la Bulle Locale.
A l’opposé, le Filament a une transmission plus élevée, d’environ 61% pour l’énergie O VIII, ce qui rend
beaucoup plus difficile la détermination certaine de l’émission d’avant plan et de l’émission distante qui
s’est infiltrée à travers le filament.

Pour étudier cette différence entre le SGF et les résultats de MBM 12 et Barnard 68,Henley et al.
(2007) ont tenté d’ajuster les spectres XMM avec un modèlede Bulle Locale plus chaude (106.21 K),
qui induirait une émission plus importante de la raie O VIIIde la Bulle. Cependant, un tel modèle rentre
en conflit avec des mesures FUSE dans le domaine UV/EUV, car par cascades il impose un halo plus
froid, et une raie O VI (1032Å) de ce halo au dessus des valeurspermises par FUSE (Shelton et al.,
2007). Ils sont, alors, contraints d’admettre une nature anisotrope de la Bulle Locale pour différentes
lignes de visée, pour reconcilier les résultats de tous les cas d’ombres et les résultats FUSE. Notre étude
propose une approche différente : si l’émission jusqu’alors attribuée à la BulleLocale est largement ou
entièrement d’origine héliosphérique, il n’y a pas besoin d’augmentation de la température de la Bulle
Locale, ni de lui attribuer une nature anisotrope pour expliquer les différences d’intensité selon la ligne
de visée. Alors, dans ce cas, il n’y aurait pas besoin de basculer vers un Halo plus froid pour compenser
l’augmentation de température de la Bulle Locale, et donc il n’y aurait pas de divergence avec les mesures
FUSE.

Observations Suzaku du 01/03/2006

a) Analyse publíee sanśechanges de charge
Les observations Suzaku sur le SGF ont été effectuées le 01/03/2006 16 :56 UT pour une durée

totale de∼80 ks (ON-filament) et le 03/03/2006 20 :52 UT pour une durée totale de∼100 ks (OFF-
filament). Pour les données Suzaku, Henley et Shelton (2007) appliquent le même modèle standard que
celui utilisé pour les données XMM (Bulle Locale plasma chaud, non-absorbée+Halo galactique plasma
chaud absorbé+ loi de puissance extragalactique absorbée) et ils trouvent des paramètres de température
plasma de la Bulle Locale et du Halo très différents de ceux venant de l’analyse XMM/SGF en 2002.
Plus précisement, ils détectent une intensité O VII beaucoup plus faible pour la Bulle Locale (seulement
0.17 LU), tandis que la raie O VIII est à la limite de détection. L’intensité de ces raies pour la composante
du Halo n’est pas mentionnée.

L’écart entre les résultats des deux observations laisseHenley et Shelton (2007) perplexes. Ils es-
timent que les échanges de charge ne peuvent pas être à l’origine de cette différence. D’après les mesures
des instruments solaires, l’observation Suzaku/SGF s’est déroulée pendant une période de vent solaire
très calme. Henley et Shelton (2007) en déduisent que l’émission due aux échanges de charge était
négligeable et que de toute façon elle devrait avoir les mˆemes valeurs dans les deux observations XMM
et Suzaku.

b) Notre analyse
La différence entre les deux observations se situe, une fois de plus, dans les conditions d’activité

solaire avec le passage de maximum solaire pour l’année 2002 au minimum solaire en 2006, comme dans
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le cas MBM 12 observé par Chandra en 2000 et par Suzaku en 2006. Mais, et c’est très important, pour
une géométrie d’observation polaire comme le filament (352◦, -75◦), l’effet est opposé par rapport à celui
du MBM 12 qui se trouvait très proche du plan écliptique. Eneffet, pour des lignes de visée polaires, c’est
l’anisotropie du vent solaire, ainsi que les différences d’abondance et de sections efficaces des réactions
de CX que celle-ci entraı̂ne, qui dominent les caractéristiques de l’émission. Pendant le minimum solaire,
les lignes de visée polaires sont surtout affectées par le vent rapide qui a une composition en ions lourds
très différente du vent lent, dominant dans la zone équatoriale et aussi pendant le maximum d’activité
solaire. L’ion O8+ est complètement absent du vent rapide et l’ion O7+ est fortement réduit, atteignant
une abondance relative de

[
O7+

O

]
= 0.07 seulement. Par conséquent, pour la direction polairedu SGF on

s’attend à voir une regression très forte du niveau d’émission dans les deux raies O VII et O VIII en
passant du maximum au minimum solaire, ce qui est confirmé dans les données XMM et Suzaku ou
l’intensité chute quasiment d’un ordre de grandeur.

Les conditions du vent solaire pour la période 01-03/03/2006 étaient particulièrement calmes, et par
conséquent pour modéliser l’émission X due aux échanges de charge dans l’héliosphère nous n’utilisons
que le modèle statique pour des conditions de maximum solaire. L’intensité ’zéro’ prévue par le modèle
est 0.83 LU pour la raie O VII et 0.07 LU pour la raie O VIII dans la direction SGF. Les seules variations
que nous avons introduites dans la modélisation sont celles des abondances O7+ et O8+ qui sont en
moyenne très basses, mesurées par ACE/SWICS. En effet, l’abondance O7+ est seulement 0.083 en
moyenne pour l’observation ON le 01/03/2006 et environ 2 jours plus tard, pendant la pose OFF le
03/03/2006, elle monte à 0.13. La statistique des données ACE/SWICS pour l’abondance de l’ion O8+ est
très mauvaise, mais les données indiquent aussi de très faibles valeurs d’abondance pour O8+ d’environ
0.02 seulement.

Ces conditions d’abondance induisent une baisse encore plus marquée des intensités O VII et O
VIII pour l’observations Suzaku/SGF que pour les observations XMM/SGF. La raie O VII prédite fait
seulement 0.34 LU et la raie O VIII seulement 0.02 LU, valeursqui sont d’un ordre de grandeur plus
faibles que celles prédites par le modèle SWCX dans le cas XMM /SGF. Cette différence est la même que
celle rapportée dans Henley et Shelton (2007) dans la bandeSuzaku (0.3-0.7 keV) entre les observations
XMM et Suzaku. Dans la bande 0.5-0.7 keV les deux raies O VII etO VIII sont dominantes. Dans
la bande 0.3-0.5 keV on retrouve des raies dominantes des ions C5+, N6+ et N5+ qui proviennent des
réactions CX entre les atomes H, He et les ions C6+, N7+ et N6+. Ces réactions et les cascades radiatives
ne sont pas traitées dans les simulations dynamiques, maison sait que les ions parents de ces émissions
ont les mêmes variations d’abondance que les ions O8+ et O7+ entre maximum et minimum (voir table
2.1) et donc les mêmes tendances dans les émissions X qu’ils produisent.

Les intensités O VII et O VIII prédites par le modèle SWCX sont du même ordre de grandeur (voir
plus larges) que les intensités attribuées aux raies O VIIet O VIII de la Bulle Locale par Henley et
Shelton (2007). On peut comprendre, alors, que dans le cas Suzaku l’émission d’avant plan dans la
bande 0.5-0.7 keV pourrait être originaire exclusivementde l’héliosphère. Nous devons aussi noter que
d’après l’augmentation d’abondance pour l’ion O7+ d’un facteur 1.6 entre les poses 0N et OFF, la raie O
VII devrait suivre une augmentation du même facteur entre les deux poses. Ceci entraı̂ne une nécessité
de revoir l’intensité attribuée au Halo Galactique par Henley et Shelton (2007) suivant l’hypothèse que
la composante d’avant plan, supposée générée dans la Bulle Locale, reste la même dans les deux poses.

5.3.3 Vers le champ profond Hubble Deep Field North

Le champ profond du satellite Hubble (HDFN), une région particulièrement ’propre’, aux coor-
données galactiques (126◦, +55◦.2) (ou écliptiques 148◦, +57◦), a été observé avec XMM-Newton pour
développer la modélisation du bruit non-cosmique pour lacamera (EPIC= European Photon Imaging
Camera). L’ensemble de l’observation était départagé sur quatre poses, programmées sur une période de
16 jours. La quatrième pose, le 01/06/2001 s’est révélée un cas exemplaire de détection des émissions
issues des échanges de charge, qui a été analysé dans lestravaux de Snowden et al. (2004).

Les auteurs, avec un temps d’exposition utile de 38.1 ks sur un total de 95.4 ks, après avoir retiré les
sources ponctuelles et les périodes de haut bruit de particules dû aux éruptions solaires, ont mesuré une
chute dans la courbe de lumière de la bande 0.5-0.7 keV, survenue vers le quart final de la pose. Ils ont
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T. 5.3 –Paramètres et résultats des simulations pour l’observation HDFN du 1 juin 2001. La liste contient
les paramètres du vent solaire, et les abondances relatives des ions O7+ et O8+ pour les deux variantes de la
simulation, ainsi que le flux mesuré et simulé des raies O VII et O VIII.

Fonction créneau du Flux de Protons Abondances Relative des Ions

Simulation 1 Simulation 2 HIGH LOW

To + ∆t (d) fS W (SPFU) To + ∆t (d) fS W (SPFU)
[

O7+

O

] [
O8+

O

] [
O7+

O

] [
O8+

O

]

(0.5+ 0.5) 4 (0.5+ 1.) 10 0.488 0.28 0.125 0.038

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)

Simulation 1 Simulation 2 SCK04 Data

High Low High Low High High Low

O VII 4.20 3.22 9.06 2.02 7.39 15.44 8.14

O VIII 1.99 1.40 5.69 1.18 6.54 8.14 1.96

séparé temporellement la pose en deux ’régimes’ nommésHIGH et LOW, avant et après la chute respec-
tivement, et ont effectué un ajustement séparé chacun avec quatre composantes ’modèle’ principales.

D’abord, une composante plasma thermique, non-absorbée,à T = 106 K pour modéliser la Bulle
Locale. Ensuite, une composante plasma absorbée, aussi àT = 106 K, pour le halo galactique bas et
un plasma absorbé à T= 6 × 106 K pour la composante chaude du halo galactique ou l’émission du
Groupe Local. Enfin, une loi de puissance absorbée avec indice spectral de 1.46, pour les sources extra-
galactiques. L’absorption est déterminée par la colonnedensité de gaz galactique pour cette région NH

= 1.5× 1020 cm−2. Dans le spectre HIGH, et seulement lui, ils ont rajouté unesérie de gaussiennes pour
représenter les raies produites par échanges de charge dans le système solaire. Les raies incluses sont : C
VI à 0.37 et 0.46 keV, le triplet O VII à 0.57 keV, les raies O VIII à 0.65 et 0.81 keV, la raie Ne IX à 0.91
keV et enfin la raie Mg XI à 1.34 keV. Leur analyse a donné un flux de photons dû aux CX de 7.39 LU et
6.54 LU pour O VII et O VIII respectivement pour le régime HIGH seulement, puisque la contribution
des échanges de charge dans le régime LOW a été supposéenulle.

Dans la section 5 de notre article Koutroumpa et al. (2006), j’avais effectué une première modélisation
préliminaire de l’observation XMM/HDFN basée sur le même principe de simulation dynamique que
celui présenté de ce chapitre. J’avais utilisé une géometrie simplifiée, supposant que la ligne de visée
HDFN se trouve dans le plan écliptique. Dans Koutroumpa et al. (2007) nous avons approfondi l’étude
en considérant la véritable géometrie d’observation.

Dans ce paragraphe je présente les simulations de l’observation HDFN, premièrement en tenant
compte de la vraie géométrie de la visée (observateur àλobs= 251◦, LOS pointe en arrière àλ, β = 48◦,
57◦) et en re-analysant les données XMM avec le modèle décritdans le paragraphe 5.2.2. J’ai utilisé
des abondances en accord avec le rapport des raies O VII et O VIII calculé dans l’analyse Snowden
et al. (2004). Les valeurs sont communes pour les deux simulations et détaillées dans la table 5.3. La
différence entre les deux simulations se trouve dans la fonction créneau adoptée pour modéliser le flux
de protons du vent solaire et la façon dont elle affecte la ligne de visée, en considérant la vraie géométrie
d’observation. Ces différences sont aussi présentées dans la table 5.3 ainsi queles résultats de chaque
simulation pour les raies O VII et O VIII en LU. Dans la table sont aussi incluses les intensités des
raies mesurées, selon l’analyse Snowden et al. (2004) (colonne SCK04) ou la re-analyse effectuée en
collaboration avecF. Acero(colonne Data).

Dans un premier temps, j’ai fait les mêmes hypothèses que celles appliquées dans l’analyse Kou-
troumpa et al. (2006), avec une fonction créneau qui se produit dans l’intervalleTo + ∆t = (0.5+ 0.5) d,
et un flux de protons de 4×(2.6×108) cm−2 s−1. Les résultats sont présentés dans la figure 5.9(a), dans
le panneau supérieur. Les courbes de lumière simulées, rouge plaine et bleue discontinue, correspondent
respectivement à O VII et O VIII. Les points rouges et les triangles bleus représentent les intensités to-
tales O VII et O VIII mesurées dans notre re-analyse de donn´ees XMM/MOS presentée dans le§5.2.2.
Dans le panneau inférieur de la figure 5.9(a) je présente aussi la courbe mesurée du flux de protons (trait
pointillé) ainsi que la fonction créneau (trait plein) utilisé dans la simulation. Dans les deux panneaux,
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les lignes pleines verticales délimitent la durée totalede l’observation HDFN, et la ligne discontinue la
limite entre le régime HIGH et le régime LOW.

On voit d’après la figure 5.9(a), que l’évolution temporelle est bien la même pour la simulation et pour
les données, comme c’était le cas pour la géométrie simplifiée analysée dans Koutroumpa et al. (2006).
En effet, le pic de l’émission X survient bien en avance par rapport au sursaut du vent solaire, et donc,
quand l’intervalle d’observation XMM/HDFN commence, l’émission X se trouve déjà dans un niveau
élevé, comme c’est également décrit dans l’analyse Snowden et al. (2004). Ensuite l’émission décroit,
pour tomber à un niveau stable et très proche de l’intensité ’zéro’, juste après la fin de l’augmentation du
vent solaire à l’instantTi = 1.0 d.

En ce qui concerne la différence absolue d’intensité du modèle pour les régimes HIGH et LOW, par
contre, il y a une divergence importante par rapport aux données. En effet, le modèle prévoit une chute
très faible de 0.98 LU et 0.57 LU seulement pour les raies O VII et O VIII respectivement, tandis que les
données indiquent une chute de 7.3 LU pour la raie O VII et de 6.18 LU pour la raie O VIII.

L’observation HDFN est la seule dans notre analyse à être divisée temporellement en deux parties.
Puisque le champ observé pour les deux poses est le même, lacolonne densité est identique pour le
régime HIGH et LOW, alors, l’écart entre les mesures des deux poses ne peut avoir d’origine que dans
le système solaire. Nous sommes persuadés que l’émission est due aux échanges de charge entre les
ions du vent solaire et les neutres IS. L’émission de la Géocouronne pourrait être en partie responsable
de la variation, mais, comme c’est expliqué dans Cravens etal. (2001) et Snowden et al. (2004) cette
émission, si elle était ’terrestre’, devrait être enti`erement corrélée avec les variations du vent solaire.
Hors, les courbes de lumière dans la bande 0.5-0.7 keV analysées dans Snowden et al. (2004) montrent
un profil beaucoup plus lisse, qui correspond mieux à une origine héliosphérique de l’émission. De plus,
Snowden et al. (2004) ont analysé la géometrie d’observation XMM pour le 01/06/2001 et ont conclu
que le satellite a évité les zones d’influence importante de la Géocouronne.

Il faut reconnaı̂tre que l’hypothèse utilisée jusqu’icique le vent solaire subit les mêmes variations à
toute longitude et latitude est sujette à caution. Pour desvisées à haute latitude ou loin de la radiale Soleil-
Terre, le vent rencontré pourrait être assez différent. Par conséquence, j’ai voulu explorer plus avant notre
simulation et rechercher si les profils temporels de l’émission X (des raies O VII et O VIII dans la bande
0.5-0.7 keV) et les différences d’intensités HIGH - LOW absolues pourraient être en accord avec les
données XMM, ceci en faisant varier les paramètres du ventsolaire tout en restant dans des proportions
raisonnables. J’ai considéré une fonction créneau survenant à l’instantTo + ∆t = (0.5 + 1.0) d et un
flux de protons à 10×(2.6×108) cm−2 s−1, ce qui est assez rare, mais non impossible. La ligne de visée
HDFN pointe en arrière sur l’orbite à (48◦, 57◦) nord, donc assez inclinée par rapport au plan galactique
et presque perpendiculaire à la radiale Soleil-Terre où le vent solaire est principalement mesuré. Cette
géometrie nous permet de faire certaines hypothèses sur les paramètres du vent solaire et aussi la région
d’influence de la surdensité du vent solaire.

Le modèle dynamique de base que j’utilise, suppose, comme je l’ai écrit, que la région active liée à
chaque ’créneau’, s’étend du pôle Nord aux pôle Sud solaire et persiste sur le disque solaire infiniment
(ou du moins durant la période de modélisation). Pour le cas HDFN au contraire, j’ai fait l’hypothèse
que la région active n’est pas infiniment ancienne sur le disque solaire, mais elle apparaı̂t∼ 7 d avant le
01/05/2001 00 :00 UT (day 0), date à laquelle elle est à une longitude hélioecliptiqueλ j ∼ 219◦.

Dans ces conditions, la ligne de visée sera affectée seulement jusqu’au segment (λ j , β j ∼ 219◦, 40◦)
qui se trouve à un angle de phaseφ j ∼ 32◦et une distance 1.08 AU de l’observateur (voir fig. 5.4(b) et
sect. 5.1.5). Cela revient à supposer que le vent solaire qui a quitté le Soleil le jour -7 d et qui influence
la majeur partie émissive de la LOS était très différent de celui mesuré le jour 0.5 d au niveau de la Terre.
Cette hypothèse est plausible si l’on se rappelle que les échelles temporelles des variation du vent solaire
peuvent être beaucoup plus courtes que 7 jours.
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(b) Simulation 2

F. 5.9 –panneau supérieur: Courbes de lumière de la simulation (1) pour l’émission des raies O VII et O VIII en unités LU pour l’observation HDFN du 01/06/2001. Voir§5.3.3
et la table 5.3, pour les détails de la simulation. Le trait plein rouge est pour l’émission O VII et le trait bleu discontinu est pour l’émission O VIII. Les points rouges représentent les
flux de la raie O VII mesurés, et les triangles bleus les flux mesurés pour la raie O VIII. panneau inférieur: Courbe du flux de protons du vent solaire (trait pointillé)en unités de

108 cm−2 s−1 pour la même période. Les traits plein représentent la fonction créneau utilisée dans les simulations. Dans les deux panneaux, les lignes verticales plaines représentent
le debut et la fin de la période d’observation, et la ligne discontinue verticale représente la séparation chronologique entre les régimes HIGH et LOW définis en Snowden et al. (2004).
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Les résultats de la simulation sont présentés dans la figure 5.9(b) construite avec les mêmes éléments
d’annotation que la figure 5.9(a). La troncation de l’effet de la spirale jusqu’à 40◦ seulement, force une
chute plus brusque de l’émission X entre les états HIGH et LOW à l’instantTi = 1.0 d. Ceci correspond
mieux au profil temporel des données XMM. De plus, l’augmentation du vent solaire d’un facteur 10
par rapport aux valeurs normales moyennes, permet une meilleure comparaison des écarts absolus des
intensités entre HIGH et LOW (voir table 5.3. En effet, avec les hypothèses de la deuxième simulation, on
obtient une chute pour la raie O VII de 7.04 LU ce qui est très proche de la chute dans les données. Pour
la chute de la raie O VIII la simulation 2 prévoit 4.51 LU, ce qui est toujours un peu faible par rapport à
la chute dans les données, mais il faut noter que les mesuresd’abondances, sont assez incertaines, surtout
pour l’ion O8+, et les abondances réelles peuvent être aussi très différentes de celles utilisées dans les
simulations. D’autre part, les mesures XMM pour la raie O VIII sont aussi assez incertaines puisque cette
raie est souvent difficilement détectable.

En conclusion, on voit qu’en ’poussant’ les conditions du vent solaire tout en restant dans des limites
réalistes, il est possible de reproduire les observations. Cependant, il ne s’agit que de tests, car il est
impossible de vérifier ces valeurs de vent.

5.3.4 Vers le champ profond dit : Marano Field

Le champ Marano a été nommé suite à une étude de relevé optique des quasars dans cette région du
ciel par Marano et al. (1988). Depuis, cette région a été fréquemment scannée en différentes bandes
d’énergie allant des ondes radios, aux longueurs d’onde optiques et aux rayons X (ROSAT, XMM)
(Krumpe et al., 2007, et références ci-incluses). La colonne densité moyenne de la Galaxie dans ce
champ estNH = 2.7×1020 cm−2. Le satellite XMM-Newton a observé le champ Marano pendantsept
poses dans la période entre le 22 et le 27 août 2000. La durée moyenne d’exposition était d’environ 10
ks pour chaque observation.

Le modèle SWCX statique (intensité ’zéro’) que nous utilisons pour cette date correspond à des
conditions de maximum solaire. Ainsi, nous considérons unflux de vent lent, homogène à toute latitude,
mais il faut garder en esprit que cette homogénéité n’estvalable qu’en moyenne dans le cycle et que le
vent solaire peut être temporellement et spatialement tr`es variable. D’autant plus, que le champ Marano
se trouve dans une latitude hélioécliptique très basse (-67◦) ce qui signifie que les parties lointaines de la
ligne de visée correspondent à du vent émis à très basses latitudes, aux caractéristiques potentiellement
très différentes de celles mesurées dans l’écliptique.

Les variations du vent solaire mesurées avec WIND pendant cette période sont modélisées à l’aide
de trois créneaux, se produisant dans les intervalles (en nombre de jours à partir du 22/08/2000 00 :00
UT) : To + ∆t = (0 + 1.4) d (nommée step-1),To + ∆t = (1.625+ 0.4) d (step-2),To + ∆t = (5 + 1.8)
d (step-3). Step-1 intervient avec un flux de protons augmenté de 2.12×(2.6×108) cm−2 s−1, step-2 a
une augmentation de 2.7×(2.6×108) cm−2 s−1et enfin step-3 produit une augmentation de 1.8×(2.6×108)
cm−2 s−1. Les mesures ACE/SWICS indiquent des valeurs d’abondances assez élevées,[ O7+

O ] = 0.3 et

[ O8+

O ] = 0.14, surtout avant et pendant les créneaux step-1 et step-2.
Dans la figure 5.10 nous présentons les courbes de lumière simulées pour les raies O VII et O VIII,

en couleur rouge et bleue respectivement, ainsi que les données XMM analysées pour les sept poses
modélisées, en points rouges pour la raie O VII et triangles bleus pour la raie O VIII. L’axe d’ordonnées
gauche pour l’intensité X est présenté en échelle logarithmique pour faire ressortir le profil temporel
des courbes, qui montre de très faibles variations. Dans lafigure nous présentons aussi suivant l’axe
d’ordonnées droit la courbe du flux de vent solaire en unités de 108 cm−2 s−1, représenté en pointillé gris.

Les variations mesurées avec XMM pour le champ Marano sont plutôt faibles, en général dans les
limites des barres d’erreurs de chaque point. Le modèle SWCX prévoit le même ordre de grandeur dans
les variations et en accord avec la tendance temporelle des données. On distingue une augmentation
moyenne modérée autour du jour 2 d (24/08/2000) d’environ 38% dans les données de la raie O VII,
qui est reproduite dans le modèle avec une augmentation relative de 34% . Les données O VIII ont des
incertitudes plus larges, mais si on considère les points aux plus faibles barres d’erreurs, nous retrouvons
une augmentation moyenne de 50- 80% . Le modèle prévoit uneaugmentation de 40% seulement pour
cette raie, mais il ne faut pas oublier les grandes incertitudes dans les données O VIII XMM, mais aussi
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F. 5.10 –Courbes de lumière simulées dea raies d’émission O VII (rouge) et O VIII (bleu) en LU pour le champ
Marano pendant les poses XMM (22-27/08/2000 period). Les intensités X sont présentées en échelle logarithmique.
Les données X de l’instrument sont présentées avec les points rouges pour le triplet O VII et avec les triangles bleus
pour la raie O VIII. Elles sont placées en mi-temps de chaqueexposition. Le flux des protons solaires est présenté
en pointillé gris.

dans les données d’abondances O8+.

5.3.5 Ŕegion de Virgo

L’Amas de la Vierge (Virgo Cluster) est un amas de galaxies àune distance d’environ 18.0± 1.2 Mpc,
dans la constellation de la Vierge. Il comprend environ 1300(et éventuellement jusqu’à 2000) galaxies.
L’amas forme le coeur du Superamas Local, dont le Groupe Local (dans lequel appartient notre Galaxie)
et un membre externe. Il est estimé que sa masse est de 1.2×1015 M⊙ jusqu’à 8◦ du centre de l’amas, ou
sinon jusqu’à un rayon d’environ 2.2 Mpc (Fouqué et al., 2001).

La région de l’amas Virgo, est très étendue et plusieurs poses sont nécessaires pour la couvrir dans
son integralité. Dans la période entre le 4 et le 12 juillet2002, nous avons récupéré six observations XMM
d’une région de l’amas Virgo évitant les galaxies M 86 et M 87 du groupe, connues pour être des sources
étendues de rayons X (Finoguenov et al., 2004; Sakelliou etal., 2002, respectivement). Le centre moyen
de la région étudiée se trouve aux coordonnées galactiques (284.7◦,75.8◦) ou en coordonnées écliptiques
(182◦, +16◦). La durée d’exposition pour les six observations varie de∼8.5 ks jusqu’à∼17.5 ks. Dans la
région de Virgo la colonne densité de la Galaxie estNH ∼ 2.5× 1020cm−2.

Jusqu’ici dans notre étude nous avons considéré l’année 2002 en tant qu’année de maximum solaire.
Dans le cas Virgo, pour rester cohérents, nous allons utiliser les mêmes conditions, même si cela ne
donnéra qu’une limite inférieure aux émissions X héliosphériques vers cette direction. En effet, comme
nous l’avons démontré dans les figures 4.4 à 4.8, pour une ligne de visée de basse latitude hélioécliptique,
les émissions X issues des échanges de charge sont plus intenses durant le minimum solaire. Ainsi, au
fil des années vers le minimum solaire (années 2003-2006) on devrait s’attendre à une augmentation du
flux total d’émission X dans la direction de Virgo. Ceci pourrait être vérifié en étudiant des observations
plus récentes de Virgo, aux alentours du minimum solaire.

En attendant, pour la période du 04-12/07/2002, nous appliquons une simulation temporelle sur les
observations Virgo, qui comprend quatre créneaux d’augmentation du flux de vent solaire : (i) Step-1 :
To + ∆t = (-5 + 2.5) d, fS W = 1.25×(2.6×108) cm−2 s−1, (ii) Step-2 :To + ∆t = (0 + 2.2) d, fS W =

2.41×(2.6×108) cm−2 s−1, (iii) Step-3 : To + ∆t = (3.8 + 2) d, fS W = 1.44×(2.6×108) cm−2 s−1, (iv)
Step-4 :To + ∆t = (7.4 + 1.04) d, fS W = 2.27×(2.6×108) cm−2 s−1. Le vent solaire se propage à une
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vitesse moyenne entre 380 et 450 km/s pour les quatre créneaux. Le flux de protons solaires entreles
créneaux consécutif est relativement faible, à un niveau moyen de∼ 0.8×(2.6×108) cm−2 s−1.
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F. 5.11 –Comme la figure 5.10 mais pour le champ Virgo.

Les courbes de lumière simulées pour les raies O VII (traitrouge) et O VIII (trait bleu) sont présentées
dans la figure 5.11. L’axe gauche de l’émission X est en échelle logarithmique et unités de LU. Sur
le même axe on trace les intensités totales des raies O VII (points rouges) et O VIII (triangles bleus)
mesurées dans la série d’observation XMM. Sur l’axe droiton trace le flux de protons du vent solaire
(trait pointillé gris) en unités 108 cm−2 s−1.

Le modèle prévoit des variations très faibles pour la ligne de visée Virgo pendant la période d’ob-
servations, et qui ne montrent pas de corrélation temporelle significative avec les données. Les données
XMM sont en moyenne assez stables aussi, sauf le point qui correspond à l’observation (x :106060701)
le 05/07/2002 qui coincide exactement au maximum de l’augmentation du flux de vent. Pour cette ob-
servation les courbes de lumière MOS-1& 2 ont été largement contaminées par des événements de
protons solaires, et seulement une très faible durée de l’observation a pu être récupérée après le fil-
trage des événements d’éruptions (voir§5.2.2). Apparemment, même le temps utile de l’observation
(x :106060701) reste contaminé par les protons solaires, et la statistique de l’observation est très faible.
De plus, la possibilité que le satellite soit passé dans les zones d’émission géocoronale pendant cette
pose n’est pas complètement exclue. Cette configuration produirait des corrélations directes entre le pro-
fil temporel du vent solaire et les émissions X, puisque, comme nous avons expliqué dans l’introduction
de ce chapitre, la Géocouronne réagit très vite aux perturbations du vent solaire (Cravens et al., 2001).

Là encore, la contribution héliosphérique est significative (≃ 5 à 7 LU pour O VII), mais une grande
part du signal total (≃ 15 LU) est galactique et extragalactique.

5.3.6 Vers la cavit́e dite : Lockman Hole

Le ’Vide’ de Lockman (appelé Lockman Hole dorénavant) doit son nom à sa faible colonne densité
H I, la plus faible dans tout le ciel, seulement 4.5×1019 cm−2. XMM-Newton a observé le Lockman Hole
sept fois dans la période entre le 15 et le 28 octobre 2002. Les durées totales d’exposition pour les sept
observations se répartissent entre∼80 ks et∼105 ks.

Le modèle SWCX statique utilisé pour l’année 2002 est considéré pour des conditions de maximum
solaire. Pour les variations du vent solaire dans la période 15-28/10/2002 on suppose deux fonctions
créneau dans les intervallesTo+∆t = (-9.25+ 2) d (step-1) etTo+∆t = (0+ 2) d (step-2). Step-1 atteint
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un flux total de protons solaires de∼1.7×(2.6×108) cm−2 s−1 et step-2 un niveau de∼2×(2.6×108) cm−2

s−1. Le vent solaire pendant les deux créneaux a une vitesse de 410 km/s et 550 km/s respectivement.
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F. 5.12 –Comme la figure 5.10 mais pour le champ Virgo.

Dans les simulations nous n’avons pas utilisé de variations des abondances relatives des ions O7+

et O8+, car la statistique des mesures ACE/SWICS pour cette période n’est pas assez puissante. Malgr´e
ça, il y a des indications que l’ion O7+ soit un peu plus abondant que d’habitude, avec une abondance
relative d’environ 0.3 - 0.4. De plus, il faut noter, encore une fois, que le Lockman Hole se trouve à haute
latitude écliptique (45◦) et les flux et abondances du vent solaire sont susceptibles d’être assez différents
de ceux mesurés dans le plan écliptique.

Les résultats des simulations sont présentés dans la figure 5.12, avec le trait rouge plein pour la raie
O VII et avec le trait bleu discontinu pour la raie O VIII. Les données XMM sont présentées aussi, pour
les sept poses, avec les points rouges pour la raie O VII et avec les triangles bleus pour la raie O VIII. Le
flux de vent solaire est représenté par la courbe grise pointillée. L’axe du flux d’émission X est présenté
en échelle logarithmique d’unités LU pour faire ressortir la trop faible variation des courbes simulées.

La légère augmentation de l’abondance O7+ probablement mesurée dans les données ACE/SWICS
aurait accentué la variation absolue dans les simulations. Toutefois, on voit que cela n’aurait pas suffit
pour expliquer la grande variation mesurée dans les données XMM. Il aurait fallu une augmentation de
vent solaire d’un facteur environ 5 pour arriver à reproduire les différences absolues entre les intensités
mesurées maximales et minimales. D’autre part, comme on voit clairement dans la figure 5.12, dans le
cas Lockman Hole il y a un problème de corrélation temporelle. En effet, le modèle prévoit une émission
qui monte trop rapidement par rapport à la première augmentation dans les données, associée au step-1,
tandis que pour le cas step-2 le modèle est en retard par rapport aux données XMM. Surtout pour la
période du créneau step-2 les resultats laissent croire que les données étaient directement contaminées
par les particules du vent solaire.

C’est ici un cas où clairement, i) l’émission CX est faibledevant l’émission galactique (2-3< 11-20
LU), ii) les conditions de vent sont telles qu’en utilisant les données au niveau de la Terre on n’arrive pas
à reproduire l’évolution temporelle.

5.4 Discussion

5.4.1 Ŕegions hors ombres

Dans la table 5.4 je résume tous les champs observés par XMMen dehors des régions d’ombres (i.e.
loin de nuages denses) que nous avons modélisé avec le mod`ele SWCX dynamique. J’ai inclus dans cette
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T. 5.4 –Liste des champs sélectionnés pour l’étude temporelle de l’émission X héliosphérique. Comparaison
des résultats des simulations pour les raies O VII et O VIII avec les intensités des raies observées avec les instru-
ments XMM-Newton, Chandra et Suzaku et l’émission cosmique résiduelle après soustraction de la contribution
héliosphérique modélisée.

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)

Target Data (Total) CX Model Residual

Name Gal.Coord. Obs ID Start Date OVII O VIII O VII O VIII O VII O VIII

M
ar

an
o

F
ie

ld

(269.8◦,-51.7◦)

x :129320801 22/08/2000 6.67+1.26
−1.01 2.22+0.66

−0.53 1.46 0.58 5.21 1.64

x :129320901 22/08/2000 5.55+1.08
−0.92 1.97+0.50

−0.45 1.49 0.59 4.06 1.38

x :110970201 24/08/2000 5.58+1.52
−1.02 2.91+0.65

−0.41 1.80 0.74 3.78 2.17

x :110970301 24/08/2000 6.82+1.29
−1.32 2.43+0.60

−0.60 1.87 0.78 4.95 1.65

x :110970401 24/08/2000 7.68+1.61
−1.35 1.60+0.76

−0.62 1.91 0.80 5.77 0.80

x :110970501 26/08/2000 6.17+1.14
−0.88 2.03+0.50

−0.42 1.50 0.56 4.67 1.47

x :110970701 30/08/2000 7.25+1.16
−0.78 1.16+0.55

−0.37 1.36 0.43 5.89 0.73

H
D

F
N

(126.0◦,55.2◦) x :111550401
01/06/2001HIGH 15.44+0.56

−1.12 8.14+0.28
−0.56 9.06 5.69 6.38 2.45

01/06/2001LOW 8.14+0.70
−0.84 1.96+0.42

−0.42 2.02 1.18 6.12 0.78

F
ila

m
en

t

(278.7◦,-45.3◦) x :084960201 03/05/2002ON 11.38+1.51
−1.65 3.36+0.73

−0.70 3.16 1.02 8.96 2.37

(278.7◦,-47.1◦) x :084960101 03/05/2002OFF 16.95+2.66
−2.67 2.74+1.10

−1.06 3.47 1.11 11.72 1.18

V
irg

o

(284.7◦,75.8◦)

x :106060301 04/07/2002 8.67+2.95
−3.95 0.92+2.69

−0.369 3.99 1.59 4.68 0 : :

x :106060401 04/07/2002 13.86+1.56
−3.85 2.74+1.186

−1.58 3.82 1.53 10.04 1.21

x :106060701 05/07/2002 32.44+2.72
−2.94 10.49+1.49

−1.39 3.42 1.37 29.02 9.12

x :106060501 06/07/2002 14.52+1.02
−3.089 3.58+1.05

−1.31 3.53 1.42 10.99 2.16

x :106060201 08/07/2002 15.80+5.93
−2.94 4.08+2.72

−2.19 3.49 1.41 12.31 2.67

x :106060601 08/07/2002 11.32+1.99
−1.56 3.81+1.01

−0.756 3.44 1.39 7.88 2.42

L
oc

km
an

H
ol

e

(149.1◦,53.6◦)

x :147510101 15/10/2002 8.76+1.80
−0.74 2.30+0.68

−0.53 2.46 0.96 6.30 1.34

x :147510801 17/10/2002 18.12+1.84
−1.62 3.40+0.79

−0.73 2.30 0.90 15.82 2.5

x :147510901 19/10/2002 16.69+3.17
−1.72 3.90+1.73

−0.83 2.10 0.82 14.59 3.08

x :147511001 21/10/2002 10.69+1.42
−1.14 1.80+0.66

−0.47 1.99 0.78 8.70 1.02

x :147511101 23/10/2002 18.47+3.95
−1.60 3.91+1.99

−0.72 2.11 0.83 16.36 3.08

x :147511201 25/10/2002 7.25+1.81
−1.45 2.05+0.89

−0.72 2.47 0.96 4.78 1.09

x :147511301 27/10/2002 13.94+2.54
−1.60 2.61+1.01

−0.97 2.44 0.95 11.50 1.66
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liste la pose ON du Filament Galactique Sud puisqu’il s’agitd’un absorbeur mineur et que l’émission
considérable résiduelle du halo persiste. Les résultats des données sont les intensités des raies O VII
et O VIII comme elles ont été calculées par le modèle spectral XMM /PLC que nous avons défini dans
le paragraphe 5.2.2. Les données comprennent, alors, les composantes locale et distante de l’émission
diffuse des raies O VII, O VIII. Les résultats du modèle donnentSEULE l’émission héliospherique
des raies O VII et O VIII due aux réactions d’échange de charge. Dans les deux dernières colonnes je
donne l’émission résiduelle du fond diffus X, après soustraction du constituant SWCX (héliosphérique)
des données totales. Cette émission résiduelle devraitavoir sa source dans le Halo Galactique (ou des
régions frontalières de la Loop I), puisque j’ai démontré dans le cas des ombres que toute la composante
locale d’avant plan peut-être induite dans les réactionsCX dans l’héliosphère. Ce dernier résultat sera
discuté plus en détail dans le paragraphe§5.4.2.

L’émission résiduelle n’est pas identique d’un champ à l’autre et, même dans le même champ, elle
peut être assez variable, surtout lorsque le modèle SWCX dynamique n’est pas correlé temporellement
aux observations. Notamment, dans le cas du Lockman Hole, les variations de l’émission ’distante’
résiduelle sont dues à l’absence complète de correlation temporelle entre l’émission X observée et celle
prédite par le modèle SWCX. Il est difficile d’imaginer que l’émission intrinsèque du halo varieautant à
de si petites échelles spatiales. On peut imaginer, par ailleurs, pour expliquer ces variations qu’il existe
une variation spatiale de la colonne absorbante d’un champ de pose à l’autre dans la région du Lockman
Hole. Pourtant, suivant la loi d’absorption (définie dans le premier chapitre d’introduction) dans le milieu
interstellaire :

IOVII ∝ exp(−σOVII NH) (5.10)

oùσ ∼8.56×10−22 cm2 est la section efficace de l’absorption photo-électrique pour le domaine d’´energie
O VII, afin d’avoir une baisse d’un facteur 2 de l’intensité OVII nous avons besoin d’une augmentation
d’un facteur∼10 de la colonne densitéNH. Cette condition est fortement contestée dans l’atlas galactique
H I de Hartmann et Burton (1997). De plus, Kappes et al. (2003)ont démontré que dans la région du
Lockman Hole le halo est plutôt homogène. Il est, alors, très probable que les observations Lockman
aussi, comme Virgo, sont contaminées par les protons solaires, qui induisent ces variations.

Pour le champ HDFN j’ai retenu les résultats de la simulation 2 du modèle SWCX, puisque ce sont
eux qui donnent une émission résiduelle constante (voir§5.3.3). Le champ Marano est le seul qui a une
émission résiduelle relativement constante, puisque les données XMM déjà ne montraient pas une grande
variabilité.

Dans les figures 5.13(a) et 5.13(b) je regroupe les points desdonnées XMM en fonction des points
du modèle SWCX séparément pour les hémisphères galactiques Nord et Sud respectivement. Les points
pour les différentes cibles sont représentés avec des signes différents. J’ai exclus les observations Virgo
qui présentaient des problèmes de forte contamination par les protons. Dans la figure pour l’hémisphère
Nord j’ai aussi inclus pour comparaison les résultats pourla simulation 1 du HDFN.

En général, la comparaison des données XMM aux résultats du modèle produit une corrélation plutôt
pauvre, en particulier pour l’intensité O VII. Les données sont systématiquement plus élevées que les
prédictions du modèle, avec des facteurs allant de 2 à 10.Ceci est attendu, naturellement, puisque le
modèle reproduit seulement la composante CX héliosphérique du fond diffus interstellaire X. Par ailleurs,
l’émission résiduelle, après soustraction de la composante CX est assez différente pour chaque région
cible. Ceci est la conséquence des différences de colonne densité H I dans chaque champ, ou, le résultat
des variations intrinseques de l’émission du Halo Galactique d’une région à l’autre.

Les points des données O VII (et par conséquent l’intensité résiduelle) présentent une dispersion
plus importante que les points des données O VIII pour chaque champ. A l’exception du HDFN qui,
comme nous avons expliqué dans§5.3.3, a été divisé temporellement en deux poses vers le même champ
exactement, toutes les autres cibles, ont été observéesà des poses répétées où le pointage du champ
de vue central diffère de quelques dizaines de minutes d’arc. A la bande d’énergie de la raie O VIII
la transmission est assez élevée, un peu plus que 60% pour des colonnes densité inférieures à∼1021

(Freyberg, 2004; Henley et al., 2007), comme nos cibles XMM.Ainsi l’émission O VIII est peu sensible
aux variations de la colonne densité. En révanche, la raieO VII est beaucoup plus absorbée et des
petites variations de la colonne densitéNH peuvent induire des larges dispersions au niveau de l’émission
mesurée pour les poses repétées à chaque région de la Galaxie.
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F. 5.13 –XMM total data versus SWCX model O VII and O VIII line intensities for the North Galactic hemis-
phere (a) and the South Galactic hemisphere (b). Each field isrepresented by a different marker sign. O VII points
are marked in red, and O VIII in blue.In the North hemisphere panneau we include also the HDFN simulation 1
results

Dans le futur, il est essentiel de poursuivre l’étude en am´eliorant le modèle dynamique et aussi la
statistique des données pour CHACUN des champs sélectionnés (et pour des nouvelles cibles également).
Il serait très utile d’appliquer le modèle SWCX dynamiqueà nombreuses poses sur chaque champ afin
de pouvoir ajuster séparement les résultats, en fonctiondes données mesurées de chaque cible.

5.4.2 Observations d’ombres

Le résultat le plus important qui découle de mon analyse provient de l’analyse des observations des
nuages absorbants. En effet, on comprend avec ces analyses que l’émission dans la bande d’énergie des
raies d’oxygène, initialement attribuée à la Bulle Locale Interstellaire, est très probablement générée
entièrement dans l’héliosphère par les réactions d’échange de charge.

Dans la table 5.5, structurée de la même façon que la table5.4, je résume les observations des régions
d’absorption MBM 12 et SG Filament. Les données d’observation sont les intensités des raies O VII et
O VIII comme elles résultent des analyses des auteurs qui les ont publiées (Smith et al., 2005, 2007;
Henley et al., 2007; Henley et Shelton, 2007). Ainsi qu’il a ´eté expliqué en détail dans les sections 5.3.1
and 5.3.2, les ombres bloquent plus ou moins efficacement l’émission d’arrière plan originaire du halo
galactique, et dans leur analyse les auteurs cités ci-dessus communiquent uniquement l’émission locale
(d’avant-plan) pour les raies d’oxygène.

La seule exception est dans l’observation Suzaku/MBM 12 (Smith et al., 2007) où les raies d’émission
O VII et O VIII du Halo sont rajoutées à la composante d’avant-plan pour la pose OFF-CLOUD. Ce-
pendant, comme je l’ai démontré dans le paragraphe 5.3.1,le modèle SWCX prévoit une augmentation
de∼30% et∼55% des intensités des raies O VII et O VIII respectivement pour la pose OFF par rapport
à la pose ON, en raison de la courte perturbation du vent solaire. Smith et al. (2007) ont supposé que
l’émission locale était constante pendant les poses ON etOFF, et donc cette augmentation, prévue dans
le modèle, a été attribuée par eux à l’émission distante du Halo, qui devrait être révisée. Pour cette raison,
j’inclus les valeurs totales dans la table et ce sont elles que j’utilise.

Je présente les points des données en fonction des points du modèle SWCX pour les cinq observations
de raies O VII et O VIII qui sont présentées dans la table 5.5. J’ai ajusté linéairement les données aux
résultats du modèle. L’ajustement présenté ne tient pas compte des barres d’erreur, car je ne disposais
pas de toutes les barres d’erreur sur les données (Henley etal., 2007; Henley et Shelton, 2007). Les
paramètres des droites de corrélation (y(LU)= (a+ bx)(LU)) pour les raies O VII et O VIII sont notés
sur la figure 5.14. Les erreurs à 1σ qui sont données sont déduites de la dispersion des points, en attribuant
des poids identiques à tous.
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T. 5.5 –Liste des observations d’ombres. Comparaison des donnéesd’analyses précédentes aux résultats des
simulations SWCX. Les données contiennent principalement les flux des raies O VII et O VIII de la Bulle Locale
(composante avant-plan).aSeule exception, Smith et al. (2007) pose Suzaku/MBM12-OFF qui contient l’émission
du halo (voir§5.3.1).b Les prefixes sont x : pour XMM-Newton, c : pour CHANDRA, s : pourSUZAKU.c1Smith
et al. (2005),c2Smith et al. (2007).d1Henley et al. (2007)& d2Henley et Shelton (2007) voir§5.3.2.

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)

Target Data (LBa) CX Model Residual

Name Gal.Coord. Obs IDb Start Date OVII O VIII O VII O VIII O VII O VIII

M
B

M
12 (159.2◦,-34.5◦) c :900015943 17/08/2000ON 1.79±0.55c1 2.34±0.36c1 1.49 2.13 0.30 0.21

(159.2◦,-34.5◦) s :500015010 03/02/2006ON 3.34±0.26c2 0.24±0.10c2 3.56 0.50 0 : : 0 : :

(157.3◦,-36.8◦) s :501104010 06/02/2006OFF 5.68±0.59c2 1.01±0.26c2 4.62 0.77 1.06 0.24

F
ila

m
en

t

(278.7◦,-45.3◦) x :084960201 03/05/2002ON 3.4+0.6
−0.4

d1 1 d1 3.16 1.02 0.24 0 : :

(278.7◦,-47.1◦) x :084960101 03/05/2002OFF 3.47 1.11 0 : : 0 : :

(278.7◦,-47.1◦) s :501001010 01/03/2006ON 0.13d2 N.A.d2 0.34 0.02 : : 0 : : 0 : :

Les droites de corrélation ont une pente de 1.19 (±0.14 ; 0.19 pour O VII et O VIII resp.) ce qui
signifie que le modèle SWCX reproduit très bien l’émission locale mesurée en avant-plan des ombres.
De plus, l’intersection de la droite avec l’axe des donnéesapporte une estimation de l’émission d’avant-
plan résiduelle à attribuer réellement à la Bulle Locale or, ce point d’intersection est (-0.26± 0.43) LU
pour O VII et (-0.17±0.24) LU pour O VIII, ce qui peut aisément se traduire par uneforte probabilité
que l’émission O VII et O VIII de la BL soit en fait négligeable par rapport à l’émission héliosphérique.
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Data - SWCX model fits:

 OVII  fit:
a = (-0.26 ± 0.43) LU
b = 1.19 ± 0.14

 OVIII  fit:
a = (-0.17 ± 0.24) LU
b = 1.19 ± 0.19

F. 5.14 –Ajustement linéaire des données d’émission locale par les observations d’ombre dans la litterature
(MBM 12 : Smith et al. (2005) ; Smith et al. (2007) and SGF : Henley et al. (2007) ; Henley et Shelton (2007)) en
fonction des résultats de notre modèle SWCX pour les raiesO VII et O VIII.

5.4.3 La carte ROSATà 3/4 keV

Les deux ’ombres’ utilisées dans la section précédente sont à haute latitude et c’est pour cela que
l’hypothèse a été faite que l’émission d’arrière-plan est due au halo et à une composante extragalactique.
Nous avons vu que l’émission d’avant-plan, initialement attribuée à la Bulle Locale, était probablement
héliosphérique. Si l’on fait l’hypothèse, assez raisonnable, que s’il n’y a pas de gaz chaud de la Bulle
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Locale émettant à E≥ 0.3 keV entre le soleil et des nuages éloignés de 100-150pcsitués à haute latitude,
il n’y en a vraisemblablement pas non plus autour du soleil etautour du plan galactique.

Dans ce cas (et pour cette gamme d’énergie) une question quise pose alors est la suivante : y-a-t-il
des directions vers lesquelles l’émission du halo est complètement absorbée, et vers lequelles aucune
autre source n’intervient ? Dans ce cas toute l’intensité serait héliosphérique. Dans la figure 5.15 nous
présentons une carte du ciel, en coordonnées galactiques, à la bande R45 (3/4 keV) du sondage ROSAT,
extraite de Wang (1998). L’échelle de couleur est en unités ROSAT (1 RU= 0.07 LU). Sur la carte nous
avons superposé les emplacements des champs présentés dans notre analyse. La carte du sondage a été
construite pendant une période de 6 mois, à cause des contraintes géométriques des observations ROSAT
qui sondait le ciel sur des grands cercles perpendiculairesà l’axe Soleil-ROSAT. Il est possible, comme
nous l’avons mentionné, que les procédures de décontamination des LTE’s aient enlevé un peu de signal
héliosphérique, mais il en reste certainement la plus grande part.

MBM12

HDFN

Lockman
Virgo

Filament

Marano

F. 5.15 –Carte ROSAT 3/4 keV (Wang, 1998) en unités 10−6 cts s−1 arcmin−2 (RU) superposée des positions des
champs-cibles modélisés avec le modèle SWCX.

La carte fait apparaitre de facon spectaculaire une régiond’un diamètre environ égal à 130 degrés
autour du centre galactique, région qui correspond (et estintérieure à) des arches radio formant globale-
ment un cercle et connues sous le nom de Loop 1. Des coquilles de gaz dense vues en 21cm entourent
les arches radio en continu. L’emission R4+R5 dans cette direction est supposée avoir sa source dans
une bulle de supernova tres proche et les coquilles de gaz sont le gaz dense repoussé à la periphérie de la
bulle de supernova. Dans toute cette région du ciel, on voitque l’émission de la Loop 1 est le phénomène
prépondérant.

Le cas du champ Virgo, situé en direction d’une arche, nous donne une idée des proportions entre le
signal qui traverse le gaz et vient de Loop 1 et celui de la contamination CX. L’émission totale des raies
de l’oxygène est de l’ordre de 15 LU (voir table 5.4, en omettant la pose contaminée), ce qui correspond
à 200-250 RU. C’est bien ce qu’on retrouve sur la carte à partir de l’échelle de couleurs (zone rouge).
L’émission CX (OVII+OVIII) est de l’ordre de 5 LU, elle est donc le tiers environ dela totalité du signal,
ce qui explique bien la grande visibilité de cette structure.

L’autre cas, extrême opposé est celui de MBM12. Il est situé dans une zone bleue (limite vert) ce
qui donne environ 7LU. L’échelle est trop grande pour distinguer l’ombre, ce chiffre s’applique alors à
l’extérieur du nuage. On a vu que pour MBM12 les mesures 2006donnent environ 6.5 LU off cloud,
alors que l’émission CX est de l’ordre de 4 et 5 LU (poses on etoff resp.). Cela veut dire que, très
grossièrement, il n’y a dans la région de MBM12 (autour du nuage) que environ 1 LU en tout d’émission
non-locale. Ici l’émission d’arrière plan est donc trèsfaible, moins du quart de l’émission héliosphérique.
Cela favorise l’interprétation selon laquelle, toute la région bleu foncé sur la carte correspond essentiel-
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lement à de l’émission héliosphérique, en moyenne 5 LU.
Les cas Marano, HDFN et Lockman correspondent, eux, aux hautes latitudes et les champs sont situés

sur des zones vertes de la carte. Effectivement les intensités XMM donnent des valeurs interm´ediaires
entre les valeurs hautes Virgo et basses MBM12. L’émissionest celle du halo, partiellement absorbé,
avec une contamination héliosphérique qui va du quart du signal total pour Marano, à un peu moins d’un
demi pour HDFN. On voit que la situation est loin d’être simple, mais que même dans les cas extrêmes
(Virgo) la contribution de l’héliosphère n’est pas négligeable.

5.5 Conclusions et perspectives

Nous avons calculé l’émission X induite des réaction d’´echange de charge dans l’héliosphère pour
une série d’observations de champs profonds ou ”d’ombres”de l’émission diffuse X. Nous avons utilisé
le modèle statique SWCX afin de calculer l’émission X de niveau zéro pour les observations selon la
phase du cycle solaire durant laquelle elles ont été faites. En parallèle nous avons développé un modèle
simple de propagation des perturbations du vent solaire en simples fonctions créneaux pour tenir compte
des éventuelles variations de l’émission X à courte échelle temporelle en plus des variations à long terme
dues à la phase du cycle.

L’analyse a donné des estimations de la contribution héliosphérique post-CX dans le fond diffus X
interstellaire dans le domaine 0.5-0.7 keV et plus particulièrement des intensités des raies O VII (0.56
keV) et O VIII (0.65 keV) et a confirmé la grande contamination des données X dans ces énergies par
l’émission héliosphérique.

L’émission locale à 3/4 keV (dominée par les deux raies O VII et O VIII) qui a été d´etectée à
l’avant-plan des ”ombres” (nuages à grande colonne densité qui absorbent l’émission soft-X qui est
émise derrière eux par rapport à l’observateur), peut être expliquée par l’émission CX héliosphérique
seule. A ces énergies, donc, il n’est point besoin d’émission venant de la Bulle Locale Interstellaire pour
expliquer le niveau de l’émission X diffuse. Ce résultat ’négatif’, tiré de notre analyse, devrait être pris en
compte dans le futur dans les études de détermination de latempérature et pression dans la Bulle Locale.

Pour ce qui est de l’émission résiduelle galactique provenant essentiellement du halo galactique et
de la région de la Loop I, les intensités des raies de l’oxygène à 3/4 keV devraient être corrigées de
l’émission héliosphérique. Dans notre analyse nous avons donné une estimation de la correction qui
pourraı̂t être apportée et qui devrait aussi entrainer une révision des paramètres du gaz du Halo Galac-
tique.

Notre analyse est encore relativement simple et apporte surtout des ordres de grandeur. Elle est
limitée par l’absence de mesures hors-écliptique du ventsolaire et de mesures précises d’abondances
ioniques. Notre modélisation est encore à un stade préliminaire, à cause de l’impossibilité de suivre
précisement les variations du vent solaire et de sa composition en ions lourds.

Un travail de modélisation plus détaillé sera essentielpour réellement dé-contaminer les données
X de l’émission héliosphérique et contraindre partout l’émission résiduelle galactique. Enfin, les ins-
truments X de nouvelle génération à grande résolution spectrale devraient permettre, dans le futur, une
détermination plus précise des raies d’émission et des sources et mécanismes d’émission.



Chapitre 6

Emissions EUV/X Héliosph́eriques :
Domaine 0.1-0.3 keV

Dans ce chapitre, nous examinons les émissions EUV/X de l’héliosphère produites dans le domaine
0.1-0.3 keV. Le motif de cette étude, dans la continuité del’étude de la contribution héliosphérique au
fond diffus interstellaire, est la comparaison des émissions héliosphériques et des émissions de la Bulle
Locale qui théoriquement est prépondérante dans ce domaine d’énergie.

Pour cette étude nous avons choisi d’utiliser un modèle global de l’interface héliosphérique, basé
sur des simulations cinétiques, qui tient compte également des échanges de charge dans les régions de
l’Héliogaine et l’Héliotail, jusqu’à l’Héliopause (∼165 UA) et jusqu’à 40000 UA respectivement. La
particularité de ces régions est que les vitesses thermiques des particules (neutres et ionisées) deviennent
importantes par rapport à la vitesse d’ensemble du vent solaire, dès que l’on traverse le choc terminal,
et on ne peut plus les négliger. Le modèle et les simulations effectuées seront présentées dans la section
6.1.

L’utilité initiale de ce modèle étant l’estimation de lacontribution des parties externes de l’héliosphère
aux intensités totales, qui s’ajoutent à la contributionde l’héliosphère interne, nous effectuons, dans un
premier temps, une estimation des émissions X de l’Héliogaine et de l’Héliotail, sans la contribution des
ions secondaires, que nous présentons dans le paragraphe 6.2.1. Ces résultats justifient l’approximation
faite dans le chapitre 4, de négliger la contribution des parties externes de l’héliosphère et se concentrer
sur les émissions de l’héliosphère interne.

D’autre part, une idée a surgi en lisant les résultats des sondages Wisconsin (Snowden et al., 1990)
et ROSAT (Snowden et al., 2000) qui montrent un gradient de l’indice spectral du fond diffus X IS
observé dans le domaine 0.1-0.3 keV le long d’un axe d’orientation assez proche de celle de l’axe centre-
anticentre galactiques (l= 168◦.7, b= 11◦.2). L’explication proposée par (Snowden et al., 1990, 2000) est
un gradient négatif de la température de la Bulle Locale selon la direction centre galactique - anticentre.
Les deux études ne donnent pas tout à fait le même gradient, ceci éventuellement à cause des légères
différences entre les bandes d’énergie de Wisconsin par rapport aux bandes d’énergie ROSAT. Wisconsin,
avec les deux bandes B (bore, 0.13-0.188 keV) et C (carbone, 0.16-0.284 keV ; McCammon et al., 1983)
a donnéT ∼ 1.58× 106K pour le centre galactique etT ∼ 0.79× 106K pour l’anticentre. Les bandes
ROSAT, R1 (0.09-0.284 keV) et R2 (0.1-0.284 keV et 0.35-0.75keV minoritairement), ont montré des
températures variant de 1.35× 106 à 1.05× 106 K du centre galactique à l’anticentre respectivement.
Il faut aussi noter que l’étude ROSAT considérait seulement l’émission non-absorbée, c’est à dire après
soustraction de la partie du signal émise au delà de la Bulle Locale. L’étude Wisconsin considérait la
totalité du signal. Cependant, autour du plan galactique,l’essentiel de l’émission en dessous de 0.25 keV
est local et les gradients auraient dû être semblables.

L’orientation de l’axe du gradient, traduite en coordonnées écliptiques est (λ = 90◦.5, β = 20◦.8) et
se trouve à 15-20◦ environ de l’axe DownWind du flot IS, mais très proche de l’axe de déflection de
l’héliosphère prédit par les modèles à Champ Magnétique IS (Izmodenov et al., 2005a) comme nous
avons expliqué dans la discussion du chapitre 3.1. Notre idée fut qu’un tel alignement n’est pas dû au
hasard, mais qu’il y a une contribution héliosphérique àce gradient. De toute façon, si l’on considère
que les observations Wisconsin et ROSAT donnent une moyennedes composantes héliosphériques et
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Bulle Locale, avec le modèle héliosphérique nous disposons d’un outil pour estimer les proportions
de la contribution des deux composantes. La problématiqueet les résultats de cette proposition seront
examinés dans les paragraphes 6.2.2 et 6.3 respectivementavec la comparaison des spectres obtenus
dans les directions UW et DW. Les résultats seront comparés aux résultats des études avec Wisconsin et
ROSAT.

Cette étude étant, au moment de la rédaction de ma thèse,en phase encore préliminaire, je discute
dans le paragraphe 6.4 les premiers résultats obtenus et j’expose les perspectives de l’étude.

6.1 Description de la simulation

Le modèle classique dit ’chaud’ (Lallement et al., 1985a,b) de la distribution des atomes H inter-
stellaires à l’interieur de l’héliosphère, a une très bonne résolution pour les régions proches du Soleil
et jusqu’au choc terminal (90-100 UA), mais il n’est pas adapté pour étudier les émissions X issues de
l’Héliogaine et l’Héliotail. Pour calculer les distributions H dans ces régions il faut tenir compte du cou-
plage par échanges de charge des atomes H avec les protons solaires et interstellaires. La difficulté est
que le libre parcours moyen des atomes H par rapport aux réactions d’échange de charge est comparable
à la taille caractéristique de l’héliosphère. Pour modéliser l’écoulement du flot des atomes H IS à travers
l’interface héliosphérique il faut, alors, utiliser dessimulations cinétiques.

Nous avons utilisé les distributions plasma (p+ solaires) et neutres (H IS) d’après les études récentes
de Izmodenov et Alexashov (2003), pour l’intégralité de la structure héliosphérique. Dans ce modèle
cinétique, basé sur les études de Baranov et Malama (1993), le vent solaire au niveau de l’orbite terrestre
est supposé à symétrie sphérique. La composante neutredu flot IS qui est constituée des atomes H est
supposée uniforme et en mouvement plan-parallèle à l’extérieur de l’héliosphère. Dans ces conditions,
le flot se trouve à symétrie axiale. Toutes les composanteschargées du flot IS (électrons, protons, par-
ticulesα et ions ’pick-up’) sont traitées comme un fluide à composante unique, décrit par les équations
hydrodynamiques d’Euler qui contiennent des termes-sources incluant les effets des CX.
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F. 6.1 –Structure des ‘streamlines’ du vent solaire. L’ovale en
noir représente la position du choc terminal.

Le mouvement des atomes IS à tra-
vers l’interface héliosphérique est cal-
culé à partir de la solution de l’équation
cinétique. Il est supposé que les atomes
H interagissent avec le plasma unique-
ment par la voie des échanges de charge
et l’impact électronique est négligé. Les
calculs s’étendent jusqu’à l’Héliopause
dans la direction Upwind et jusqu’à
40000 UA dans l’Héliotail DownWind.
Ce modèle de couplage neutre-plasma
auto-consistant, donne des densités des
atomes H et des ions, et aussi des vi-
tesses moyennes et thermiques pour les
ions et les neutres le long des lignes
d’écoulement (streamlines) du vent so-
laire. Un exemple de la structure des ’s-
treamlines’ du vent solaire résultant du
modèle Izmodenov et Alexashov (2003)
est présenté dans la figure 6.1 (et aussi
un autre exemple dans la figure 1.8).
Le vent IS s’écoule de la droite vers la
gauche, poussant le plasma du vent so-
laire et créant l’interface héliosphérique.

Dans un premier temps, le terme de
perte pour chaque ion lourd XQ+ à cause des échanges de charge est calculé à partir de l’´equation 6.1



6.2. RÉSULTATS 127

utilisée déjà dans le modèle classique statique :

dNXQ+,θo

ds
= −NXQ+(σ(H,XQ+) nH,θo(s) + σ(He,XQ+) nHe,θo(s))

+NX(Q+1)+(σ(H,X(Q+1)+) nH,θo(s) + σ(He,X(Q+1)+) nHe,θo(s)) (6.1)

L’intégration selon ds, dans la formule 6.1, se fait tout lelong de chaque ’streamline’ caractérisée par
sonangle au ventθo au départ du Soleil, en expansion radiale jusqu’au choc terminal du vent solaire,
et fléchies ensuite pour retourner vers la direction DownWind, comme présenté dans la figure 6.1. La
distributionnH,θo(s) des atomes H IS le long de la ’streamline’θo est issue des simulations Izmodenov et
Alexashov (2003). La distribution des atomes He, non prise en compte dans leur modèle, est calculée à
partir du modèle Lallement et al. (2004), le même utilisédans le modèle classique statique (chap. 4). La
grille de simulation pour les distributions He est interpolée à l’intérieur du choc terminal et extrapolée
par une valeur constante de la densité IS au dela de celui-ci, afin d’obtenir des valeursnHe,θo(s) dans le
même système de coordonnées que les distributions des atomes H IS. Les sections efficaces de CX avec
les atomes H et He sont caractéristiques du vent solaire lent, présentées dans la table 2.1.

Dans le vent solaire supersonique, l’évolution de la densité des ions (termes source et perte) se
calculait le long des radiales et on construisait, donc, la grille d’émissivité (r,θ) en même temps que
l’on calculait ces densités sur la même grille. Ici, le calcul ’perte+ source’ se fait le long des lignes
d’écoulement et c’est dans une deuxième étape que sera calculée la grille (r,θ) par interpolation.

Pour les ions dénudés, l’équation 6.1 est simplifiée, comme dans le cas du modèle SWCX statique :

NXQ+,θo(r) = [
XQ+

O
] [

O
H+

] nH+,θo(r) exp(−
∫ r

ro

(σ(H,XQ+) nH(s) + σ(He,XQ+) nHe(s))ds) (6.2)

oùr est la distance radiale jusqu’au choc terminal et ensuite ladistance le long la ’streamline’, etnH+,θo(r)
la distribution des protons solaires le long de la ’streamline’ θo.

Le taux des réactions de CX par unité de volume pour chaque ion est calculée le long des ’streamlines’
pour simplicité, selon l’équation 6.3 :

RXQ+,θo (r) = NXQ+,θo(r) υrel(r) (σ(H,XQ+) nH,θo(r) + σ(He,XQ+) nHe,θo(r) ) (6.3)

où υrel(r) est la vitesse relative moyenne entre les ions lourds XQ+ et les atomes neutres H et He IS, en
fonction de la distance depuis le Soleil :

υrel,HS(r) =
√

( ~VS W(r) − ~vn(r))2 + 8kTi (r)/πmi (6.4)

où ~VS W(r) est la vitesse d’ensemble des protons/ions du vent solaire,~vn(r) la vitesse d’ensemble des
atomes H IS (considérée identique pour les atomes He IS) etmi, Ti(r) la masse et la température, res-
pectivement, des protons/ions du vent solaire indiquant la vitesse thermique des ionssolaires. On obtient
cette formule en intégrant~VS W−(~vn+ ~vth) sur une distribution Maxwellienne pour~vth (vitesse thermique).

Ensuite par interpolation, j’ai construit sur les ’streamlines’, des grillesRXQ+ (r, θ) interpolées des taux
de CX pour chaque ion en fonction de la distance radialer à partir du Soleil et l’angle au vent DWθ. Sur
cette grille finale, j’ai intégré le long des lignes de vis´ee (λ, β) pour les positions d’observateur données.
A l’exception des lignes de visée UW et DW et pour un observateur situé respectivement UW ou DW,
toute autre ligne de visée croise plusieurs ’streamlines’dans l’Héliogaine, et donc, le taux d’échange de
charge calculé le long des ’streamlines’ jusqu’aux pointsde croisements avec la ligne de visée contribue
à l’émission intégrée. L’intégration sur la ligne de visée s’arrête à l’héliopause dans les directions UW et
CW (points b et d sur la fig.6.1), donc à des distances différentes selon la direction. Dans la direction DW
je considère comme limite de l’intégration une distance de 40000 UA, qui est la limite des simulations
Izmodenov et Alexashov (2003) même si les ions solaires sont déjà quasiment consommés à 5000 UA.

6.2 Résultats

6.2.1 Contribution de l’héliosph̀ere externeà l’intensit é totale dueà l’h éliosph̀ere

Dans cette section, publiée dans l’article Koutroumpa et al. (2006), je présente une première étude
préliminaire de la contribution de l’héliosphère externe à l’émission X totale issue de l’héliosphère. Le
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principe de simulation suivi tenait compte de la vraie vitesse relative entre les neutres IS et les ions lourds
du vent solaire comme décrit ci-dessus, mais négligeait l’apport des ions de charge inférieure créés le
long des ’streamlines’ au cours des échanges de charges séquentielles. Au moment de la publication je
disposais uniquement des probabilités de cascades radiatives exactes pour quelques ions seulement (ions
Cq+, Nq+, Oq+, Neq+ et Mg11,10+, tables C.1 - C.5 de l’annexe C), et donc je n’ai appliqué la méthode
que sur les ions correspondants.

Dans l’héliogaine, les échanges de charge avec les atomesH sont dominants. La focalisation gravi-
tationelle et les processus d’ionisation qui favorisent les échanges de charge avec les atomes He proche
du Soleil ne sont plus très importants à grande distance, et pour la région de l’héliogaine nous avons,
donc, négligé les échanges de charge avec les atomes He. Nous avons aussi négligé les variations de l’ac-
tivité solaire, car leur effet est limité pour les régions lointaines de l’héliosph`ere. Ainsi, nous appliquons
seulement des conditions d’un vent lent stationnaire.

Dans la figure 6.2 je présente l’émission totale due aux échanges de charge avec les atomes H en
fonction de la distance au Soleil, pour un ion hypothétiquede nombre atomique 16 et de section efficace
3.5× 10−15cm−2, qui émet une raie spectrale à 0.56 keV. L’intensité est vue d’un observateur situé au
Soleil, en unités 10−9erg cm−2s−1sr−1 pour trois directions de visée, UW (trait rouge), CW (traitnoir) et
DW (trait bleu). A la distance de 100 UA nous marquons l’emplacement du choc terminal, limite du vent
solaire supersonique et de l’héliosphère interne. La contribution additionnelle de l’héliosphère externe
est calculée à partir de cette limite.
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F. 6.2 – Contribution de l’Héliogaine vers les direction UW (rouge), et CW (noir) et de l’Héliotail vers la
direction DW (bleu) à l’émission d’un ion lourd solaire. L’intensité, en unités de10−9erg cm−2s−1sr−1, est présentée
en fonction de la distance r (UA) au Soleil. La position des points (a) à (f) est marquée dans la figure 6.1.

Dans la table 6.1 je présente les contributions de l’émission dans l’héliosphère externe pour tous les
ions traités dans l’étude, exprimées en pourcentage de l’émission totale due à l’hydrogène et l’émission
totale due à l’ensemble H et He de l’héliosphère interne (jusqu’à 100 UA). Je note

AH =
I (heliogaine)

I (100UA)
× 100 (6.5)

Pour calculer l’apport de l’héliosphère externe au totalde l’émission A(H+He) nous avons ajusté le pour-
centage de la contribution due à l’hydrogène uniquement AH et le rapport des intensités H et He respec-
tivementα = IH/IHe pour les trois directions considérées (UW, CW, DW). Ce rapport α est également
noté dans la table 6.1.

A(H+He) = AH
α

(1+ α)
(6.6)
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T. 6.1 –Contribution de l’héliosphère Externe, jusqu’à∼ 170 UA UW,∼ 300 UA CW et∼ 3000 UA DW, à
l’intensité X due aux CX entre les ions lourds solaires et les atomes H IS, ainsi qu’à l’intensité totale X (contribution
H+He) jusqu’au choc terminal (∼ 100 AU).

α = IH/IHe emission UW CW DW
within 100AU 2.7 1.08 0.15

A(% LOS)

CX reaction H a H+He b H H+He H H+He

C6+ → C5+ 1.87 1.36 3.52 1.83 14.90 1.94
C5+ → C4+ 2.70 1.97 6.37 3.31 37.90 4.94
N7+ → N6+ 1.38 1.01 2.45 1.27 9.87 1.29
N6+ → N5+ 1.92 1.40 3.88 2.01 17.15 2.24
N5+ → N4+ 2.44 1.78 5.76 2.99 32.05 4.18
O8+ → O7+ 1.33 0.97 2.44 1.27 9.85 1.28
O7+ → O6+ 1.93 1.41 4.15 2.15 19.06 2.49
O6+ → O5+ 1.85 1.35 3.87 2.01 17.27 2.25
Ne9+ → Ne8+ 0.97 0.71 1.75 0.91 7.10 0.93
Ne8+ → Ne7+ 1.72 1.25 3.77 1.96 16.93 2.21
Mg11+ → Mg10+ 0.88 0.64 1.64 0.85 6.69 0.87
Mg10+ → Mg9+ 1.63 1.19 3.69 1.92 16.64 2.17

a% à rajouter à l’émission due aux CX avec H
b% à rajouter à l’émission totale due aux CX avec H et He

Le pourcentage correspondant pour chaque ion dépend essentiellement de la section efficace de la
réaction de CX entre l’ion XQ+ et les atomes H et décroit quand la section efficace augmente. La contri-
bution la plus importante se trouve pour l’ion C5+ qui a la section efficace la plus petite pour les collisions
avec les atomes H (voir table 2.1) et dont la quantité diminue beaucoup plus lentement avec la distance
au Soleil.

La contribution est plus importante dans la direction DW, car la limite d’intégration ne dépend
que de la consommation des ions par échanges de charge, contrairement aux directions UW et CW
où l’Héliopause s’oppose en tant que limite physique à l’intégration. Upwind, l’Héliopause se trouve à
∼ 170 UA et sa contribution est relativement petite, à 2.7% dutotal d’émission due à l’hydrogène. Dans
la direction Crosswind le pourcentage augmente légèrement à 7.3% , puisque l’Héliopause pour cette
direction est réculée à∼300 UA. Finalement, dans la direction Downwind, l’augmentation est beaucoup
plus importante, atteignant∼38% , car les échanges de charge contribuent jusqu’à∼ 3000 UA où les ions
solaires (primaires) sont complétement épuisés.

Comme je l’ai expliqué précédemment, nous n’avons tenu compte que des échanges de charge
avec les atomes H, négligeant les échanges avec les atomesHe dans l’héliogaine. Lors du calcul de
la contribution de l’héliogaine à l’émission totale, lagrande contribution de l’hélium aux parties internes
de l’héliosphère (et surtout dans la direction DW où le cˆone de focalisation est dominant), compense
la contribution de l’héliogaine et l’héliotail à l’émission totale due à l’hydrogène et l’hélium, suivant
l’équation 6.6. Globalement, à cause de cet effet contrebalançant, la contribution de l’héliosphère ex-
terne ne dépasse pas∼5% de l’émission totale de l’héliosphère interne. Rappelons que cela ne concerne
que les échanges ’primaires’.
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6.2.2 Le gradient de temṕerature au 1/4 keV : une signature spectrale de la structure de
l’h éliosph̀ere ?

Dans la préface de ce chapitre j’ai expliqué que la deuxième phase de cette étude était la comparaison
des émissions X héliosphériques aux émissions de la Bulle Locale dans le domaine 0.1-0.3 keV et la
séparation des deux composantes. Le gradient de l’indice spectral du fond diffus X IS observé dans le
domaine 0.1-0.3 eV (Snowden et al., 1990, 2000), qui est quasiment aligné avec l’axe du flot IS à travers
l’héliosphère, nous a initialement incité à chercher une signature spectrale de la structure axisymétrique
de l’héliosphère.

En allant un peu plus loin dans le raisonnement, dans la direction UpWind, le vent solaire trouve
obstacle en présence du gaz IS et une fois décéléré au niveau du choc terminal, il est obligé de revenir en
arrière à l’Héliopause. Ainsi, l’Héliopause est la limite physique pour les réactions d’échanges de charge
et aussi des émissions X induites, puisqu’au delà de cettesurface il n’y a plus d’ions solaires. Dans la
direction DownWind, par contre, il n’y a pas de limite physique à l’écoulement du Vent Solaire, alors
ce dernier peut se propager jusqu’à des distances 40000 UA avant de se fondre dans les conditions du
milieu IS qu’il traverse. Tout le long de sa propagation DownWind suivant les lignes d’écoulement, les
ions du vent solaire échangent de charges avec les atomes neutres H et He IS, jusqu’à leur neutralisation
complète.

Ce basculement d’une population d’ions très chargés près du Soleil, vers une population d’ions de
moins en moins chargés et finalement une neutralisation complète à grande distance du Soleil (surtout
dans la Tail), pourrait produire un fléchissement de l’indice spectral des cascades radiatives dues aux CX,
avec la production de raies d’énergie basse qui sont issuesdes ions de bas degré.

Dans cette étape de l’étude nous ne pouvons plus négligerles réactions d’échanges de charge se-
condaires, car c’est leur apport tout le long des lignes d’écoulement du vent solaire jusqu’aux limites de
l’Héliopause et de l’Héliotail qui pourrait provoquer des variations dans le spectre complet des cascades
radiatives. Dans cette partie, nous avions également besoin des ions MgQ+, FeQ+, SiQ+ et SQ+ qui ont de
longues séquences d’états de charge et qui produisent desraies importantes dans le domaine 0.1-0.3 keV,
cruciales pour la comparaison avec les raies émises par la Bulle Locale dans le même domaine. Pour la
première fois, alors, dans l’étude des émissions X héliosphériques nous incluons aussi ces ions : Les cas-
cades radiatives ont été calculées parV. Kharchenkodans l’approximation des ions hydrogénoı̈des. Dans
ce cas, les sections efficaces et cascades sont identiques pour H et He. Les résultats sont moins précis
que pour les autres ions, mais donnent une très bonne idée quand même des émissions et des spectres.

Pour illustrer ce processus, je présente dans la figure 6.3 la variation de l’abondance relative des ions
MgQ+ en fonction de la distance radiale r (UA) au Soleil sous l’effet des échanges de charge séquentiels.
Sur ce graphe je n’ai pas pris en compte l’expansion du vent solaire, c’est à dire que les densités sont
normalisées à la densité du vent solaire au point consid´eré, car je voulais surtout mettre l’accent sur les
effets des termes de perte et de création des ions lourds en fonction des différences des sections efficaces
des collisions CX. Les variations d’abondance sont tracées pour deux directions, UW (trait plein) et DW
(trait discontinu). Dans la direction UW les processus de perte et de création des ions sont interrompus à
l’Héliopause, tandis que DW, les processus continuent jusqu’à l’épuisement des ions.

Dans la figure j’ai omis l’évolution de l’ion Mg11+ car c’est l’ion dénudé de la séquence, qui n’a pas
de terme-source et n’ajoute pas d’information sur les effets des termes-source. Le premier ion présenté
en trait noir, est l’ion Mg10+ qui est le plus abondant dans la série des ions Mg dans le ventsolaire. Sa
décroissance commence loin, car, près du Soleil, il est alimenté par les pertes de Mg11+ qui a des sec-
tions efficaces plus importantes. La décroissance de l’ion Mg9+ commence plus tôt que celle de Mg10+

car ses sections efficaces sont beaucoup plus fortes, mais elle ralentit à grandes distances car l’approvi-
sionnement par les pertes de Mg10+ est lent et continu dû à la forte abondance de Mg10+. L’ion Mg8+

est constant jusqu’au moment où l’ion Mg9+ commence à être consommé avec une très grande effica-
cité. Ainsi, à ce moment, Mg8+ commence à augmenter puisque son terme-perte est beaucoupmoins
important. Quand le processus d’alimentation est réduit par l’épuisement progressif de Mg9+, le terme-
perte de Mg8+ l’emporte à plus grandes distances. Le même effet est observé pour le reste des ions de
la séquence, plus ou moins marqué, selon la compétition des termes-source et les termes-perte exprimée
par la valeur des sections efficaces (voir table 2.1). L’effet le plus faible est observé pour l’ion Mg7+ qui
a un terme-perte très efficace. L’ion Mg5+ qui n’existe pas initialement dans le vent solaire et qui a les
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F. 6.3 –Variation de l’abondance des ions MgQ+ le long des ’streamlines’ sous l’effet des échanges de charge,
sans l’expansion du vent solaire. La variation vers la direction UW est présentée en trait plein et interrompue à
l’Héliopause à∼170 UA. La variation vers la direction DW est présentée en trait discontinu et décroit jusqu’à zero
à cause de la neutralisation complète des ions autour de 2000-5000 UA.

sections efficaces de CX les plus faibles, est très fortement alimenté par tous les processus successifs qui
ont conduit à sa création.

A la lecture du graphe, on se rend compte que ces effets de pertes et de création des ions de degré
plus bas, ne rentrent vraiment en jeu qu’à partir d’environ10 UA. Comme nous avons expliqué déjà,
dans les chapitres précédents, 88% de l’émission X primaire totale due à l’hydrogène est produite dans
les premières 10 UA et 98% de l’émission due à l’hélium est produite dans les premières 5 UA. Ceci,
en plus de l’expansion du vent solaire, radiale jusqu’au choc terminal et en symétrie ’axiale’ ensuite, fait
que les effets de compétition entre les termes-perte et les termes-source ne sont pas détectables dans les
observations. De plus, les raies secondaires, c’est à direqui sont émises par des ions qui n’existent pas
initialement dans le vent solaire mais qui sont créés par les échanges de charge (par exemple les raies
de l’ion Mg5+), sont très faibles par rapport aux raies des ions principaux du vent solaire. La raie de ce
type la plus forte dans le domaine 0.1-0.3 keV est la raie à 185.3 eV de l’ion Si6+ qui ’mesure’ 0.128
LU dans la direction UW et 0.096 LU dans la direction DW. Dans les figures 6.4 et 6.5, qui montrent
respectivement un spectre CX dans le domaine 0.09-0.38 keV et le même spectre divisé en deux bandes
d’énergie pour améliorer la lisibilité, nous pouvons constater que la raie Si6+ (185.3 eV), notée en couleur
bleue, est très faible par rapport aux raies des ions primaires du vent solaire.
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Nous comprenons alors, que les ions secondaires issus des échanges de charge n’auront, vraisem-
blablement, qu’une très faible contribution aux différences d’indice spectral entre la direction UW et
DW. Cependant, nous devons examiner les deux spectres (UW etDW) pour essayer de comprendre leurs
différences. Dans la figure 6.6 je présente le spectre DW, ainsique, superposé, le spectre UW multiplié
par une constante telle que les deux coı̈ncident pour la raieMg8+ (199.5 eV). Par la suite, j’utiliserai
l’expression ”normalisé à l’intensité de la raie ...” pour une telle opération. Je rappelle que les raies de
l’ion Mg8+, issu de l’ion Mg9+, ont été calculées sous l’hypothèse d’un ion hydrogénoı̈de (voir annexe
C). Pour les ions hydrogénoı̈des, les valeurs de section efficace et de probabilité d’émission sont iden-
tiques pour les CX avec les atomes H et les atomes He. Comme je l’ai expliqué dans le chapitre 4, les
atomes He opèrent surtout dans la direction DW où se trouvele cône de focalisation, tandis que les ions
H sont dominants dans la direction UW. Ainsi, cette normalisation sur les ions de même section efficace
avec H ou He, revient à annuler les effets de densité des atomes H et He dans l’espace IP.

Dans la figure, on comprend immédiatement, que les variations des rapports de raies entre la direction
UW et la direction DW, ne peuvent pas être expliquées par les raies des ions hydrogénoı̈des dans le
domaine 0.1-0.3 keV. En effet, l’hypothèse utilisée dans le modèle de sections efficaces identiques produit
des rapports de raies également identiques pour les spectres UW et DW. Donc, il faut chercher la variation
dans les raies calculées avec des sections efficaces différentes pour H et He. Si on estime, sur la figure, le
rapport de la raie Mg8+ (199.5 eV) sur la raie O5+ (93.6 eV), on voit que ce rapport est plus élevé pour la
direction DW que pour la direction UW. Mais, si on suit le même raisonnement pour la raie C5+ à 367.4
eV, on voit que le rapport C5+(367.4 eV)/Mg8+(199.5 eV) est plus fort pour la direction UW que celle
DW. Il n’est, donc, pas facile de se prononcer sur la dureté de chaque spectre avec certitude.

Dans la figure 6.7 je présente le spectre DW, ainsi que le spectre UW normalisé à l’intensité de la raie
C5+ (367.4 eV). Les raies de l’ion C5+, contrairement aux ions hydrogénoı̈des, ont été calculées à partir
des modèles exacts de la structure de l’ion et avec des sections efficaces (et des probabilités d’émission)
distinctes pour les collisions avec les atomes H et les atomes He. On rappelle que globalement, les
sections efficaces des CX sont plus fortes pour les réactions avec H qu’avec He (voir table 2.1). Ainsi, la
normalisation attenue en partie l’effet de la densité des neutres, mais annule surtout les effets des sections
efficaces différentes pour H et He. Plus particulièrement, pour C5+ tant la section efficace de CX de son
ion parent (C6+) que la probabilité d’émission de sa raie à 367.4 eV sont plus fortes pour les collisions
avec H qu’avec He.

En faisant cette normalisation on se rend compte que les ionshydrogénoı̈des (modélisés avec les
mêmes sections efficaces pour H et He), qui dominent dans l’intervalle 0.1-0.3 keV, n’apportent pas de
variation dans le spectre entre la direction UW et la direction DW. De plus, ils favorisent d’avantage
les émissions CX avec l’hélium qui se trouve concentré très près du Soleil et de l’observateur et surtout
dans la direction DW. Par contre, les ions autour de 100 eV (C5+ et O5,6+) gardent l’effet des sections
efficaces séparées (et plus élevées pour H), de sorte que le spectre UW semble plus mou que celui de
la direction DW. Comme nous le verrons aussi plus loin dans lasection 6.3.4, en comparant le spectre
SWCX convolué avec les réponses des instruments Wisconsin et ROSAT afin de l’ajuster aux données
des deux instruments, l’indice spectral du spectre SWCX dans le domaine 0.1-0.3 keV reste quasiment
constant entre les directions UW et DW.
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136
C

H
A

P
IT

R
E

6.
E

M
IS

S
IO

N
S

E
U

V/X
H

É
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6.3 Comparaison des spectres simulés aux ŕesultats d’observationsà 1/4
keV

Malgré l’infirmation de notre raisonnement initial, nous disposons d’un outil pour estimer l’inten-
sité absolue du modèle SWCX dans l’héliosphère et les proportions de l’émission héliosphérique et de
l’émission de la Bulle Locale dans le domaine 0.1-0.3 keV pour les directions UW et DW, grâce aux
analyses Wisconsin et ROSAT.

6.3.1 Les ŕesultats du sondage Wisconsin

Le sondage du fond diffus X IS mené par l’équipe de l’université de Wisconsin a été effectué dans
la période 1972-1979 avec une série de 10 vols fusées. Lesdétecteurs, une série de compteurs propor-
tionnels collimatés mécaniquement avaient un champ de vue circulaire de 6◦.5 FWHM et une faible
résolution spectrale dans le domaine sondé 0.1-6 keV. Lesdétails de calibration des instruments et
d’analyse de données générale sont publiés par McCammon et al. (1983). La réponse des détecteurs
est présentée dans la figure 6.8(a) et était décomposéeen plusieures bandes d’énergie plus ou moins su-
perposées. Les bandes passantes qui nous intéressent pour notre étude dans le domaine 0.1-0.3 keV sont
la bande B et la bande C. La bande B (0.13-0.188 keV) est limit´ee par la raie d’absorption à 0.188 keV
d’un filtre de Bore rajouté dans la structure des détecteurs pour augmenter l’information spectrale. Par
équivalence la bande C (0.16-0.284 keV) est aussi limitéepar la raie d’absorption du carbone à 0.284
keV.

A cause du manque de résolution spectrale suffisante des détecteurs, on ne dispose que des intensités
totales intégrées dans chaque bande spectrale. Plusieurs études ont été consacrées à l’étude détaillée
des bandes B et C et au rapport d’intensité dans les deux bandes. En première vue, le rapport semble
relativement constant sur tout le ciel, mais, Fried et al. (1980) et McCammon et Sanders (1990) ont
rapporté certaines déviations qui ont été analysées en détail par Snowden et al. (1990).

(a) Wisconsin response (b) ROSAT response

F. 6.8 –Réponses instrumentales de Wisconsin (a) et ROSAT (b). Dans notre analyse on n’utilise que les bandes
B, C pour Wisconsin et R1, R2 pour ROSAT.

Dans cette analyse, Snowden et al. (1990) ont mis en évidence un gradient du rapport B/C de forme
quasi-dipolaire, grossièrement aligné avec l’axe centre/anti-centre galactique. Le rapport B/C est présenté
dans la figure 6.9(a) en fonction ducos(Θ) oùΘ est l’angle par rapport à l’axe positif du dipole (vers le
centre galactique). La différence entre le panneau supérieur et inférieur de la figure 6.9(a) est le choix des
données du sondage. Dans le panneau supérieur, toutes lesdonnées non-contaminées par de l’émission
non-cosmique sont utilisées. Dans le panneau inférieur,les auteurs ont aussi exclu les régions affectées
par les émissions structurées diffuses du complexe NPS/Loop I, l’excès d’Eridanus, et la Lupus Loop.
Le rapport varie de0.25 dans la direction du centre galactique, ou la direction UW dans le répère
héliosphérique, jusqu’à0.46 dans la direction anti-galactique, ou DW par rapport à l’h´eliosphère. La
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variation a été attribuée à une anisotropie thermique de la Bulle Locale qui aurait une température de
106.2 K vers le centre galactique, et une température 105.9 K vers la direction anti-galactique.

(a) Wisconsin : rapport B/C (b) ROSAT : rapport R2/R1

F. 6.9 –Colonne (a) : rapports B/C mesurés dans le sondage Wisconsin, en fonction du cosinusde l’angleΘ par
rapport à la direction du centre galactique. La courbe inf´erieure a été obtenue en excluant un certain nombre de
structures comme la Loop I. Colonne (b) : rapports R2/R1 mesurés dans l’analyse des observations d’ombres avec
ROSAT. Le panneau inférieur se refère à la composante distante absorbée, et le panneau supérieur à la composante
non-absorbée, locale.

6.3.2 Les ŕesultats des observations du satellite ROSAT

Les résultats du sondage Wisconsin ont été confirmés parl’analyse des observations d’ombres avec
ROSAT dans le domaine 1/4 keV (Snowden et al., 2000). L’étude mettait en évidence la correlation
négative entre la colonne densité H I et la brillance du SXRB dans le domaine de 1/4 keV. Les auteurs
ont utilisé ces propriétés pour décomposer le signal enavant-plan (Io) et arrière plan (I1) de nuages
absorbants, comme présenté dans la figure 6.10.

ROSAT XRT/PSPC avait un champ de vue large de∼2◦ et une géometrie d’observation caractéristique
qui permettait le balayage des lignes de visée sur un grand circle perpendiculaire à l’axe de rotation de
l’instrument qui était aligné à 15◦ près avec la direction Soleil-Terre. Ainsi, une carte complète du ciel
nécessitait une période d’une-demi orbite terrestre pour couvrir toutes les directions. La réponse de RO-
SAT dans les différentes bandes spectrales est présentée dans la figure 6.8(b). Dans le domaine 0.1-0.3
keV nous sommes intéressés par les bandes R1 et R2, qui se chevauchent en grande partie mais sont
statistiquement indépendantes. Elle sont toutes les deuxbornées par la raie d’absorption du carbone à
0.284 keV et leur différence réside surtout aux énergies les plus basses.

Dans l’étude des ombres, Snowden et al. (2000) a calculé lerapport R2/R1 pour la composante lo-
cale (avant plan du nuage) et la composante distante (halo galactique derrière le nuage) en fonction de
la longitude galactique. Cette dépendance est présentée dans la figure 6.9(b). Le rapport pour la com-
posante distante est présenté dans le panneau inférieuret ne montre pas de dépendance particulière
en fonction de la longitude. La composante locale, par contre, présentée dans le panneau supérieur
présente une tendance claire par rapport à la longitude. Le rapport R2/R1 de la composante est minimal
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F. 6.10 –Exemple d’observation d’une ombre dans le domaine
0.1-0.3 keV. Figure extraite de Snowden et al. (2000).

et égal à1.04 pour les directions au-
tour de la longitude galactique∼160-
170◦, très proche de la direction de
l’axe du dipôle observé dans les données
Wisconsin (l = 168◦.7, b = 11◦.2)
vers l’anti-centre galactique. Les valeurs
du rapport R2/R1 maximales sont en
moyenne égales à1.25et sont observées
pour les directions vers le centre galac-
tique. D’après Snowden et al. (2000) la
variation du rapport le long du dipole
se traduit en variations de température
entre 106.13 K (UW, centre) et 106.02 K
(DW, anti-centre), une variation moins
marquée que pour les données Wiscon-
sin.

Il faut noter sur les figures 6.9(a) et
6.9(b) que les rapports B/C et R2/R1
sont en fait inversés. Le rapport B/C est
le rapport entre les basses énergies sur
les hautes énergies, alors il décroit vers

les directions upwind (cos(Θ) ≤ 0) ce qui représente la dureté inverse du spectre. D’autrepart, le rapport
R2/R1 est le rapport entre les énergies hautes sur les énergies basses, qui donne le vrai indice de dureté
du spectre.

6.3.3 Intensit́es absolues de l’́emission post-́echanges de charge

Les valeurs absolues dans les bandes B, C, R1 et R2, (ainsi queles rapports B/C et R2/R1 dans
la section suivante) pour l’émission CX héliosphériquesont calculés à partir du modèle héliosphérique
décrit dans le paragraphe 6.1 et les réponses des instruments, présentées dans la figure 6.8. Nous cal-
culons le spectre CX pour un observateur situé crosswind etobservant dans les directions UW et DW
pour être en accord avec la géométrie d’observation de ROSAT. Ceci est très important, puisque nous
avons démontré les différences d’intensité de l’émission dues aux effets de parallaxe sur l’orbite terrestre,
dans les cartes du modèle statique pour différentes dates d’observation (§4.2.2). Il faut noter, cependant,
que cette géométrie ne correspond pas forcement aux observations Wisconsin, ce qui peut influencer les
résultats pour cet instrument. Dans l’avenir, lors de l’étude plus minutieuse des émissions à 1/4 keV, je
compte prendre en compte la géométrie exacte pour chaque instrument, afin de comparer les observations
au modèle de manière la plus fidèle possible.

Ensuite, nous convoluons chaque spectre avec la réponse des bandes B, C, R1 et R2 séparément, et
nous calculons l’intensité totale dans toute la bande. Lesintensités absolues dans les bandes Wisconsin
ont des unités différentes de celles calculées dans les bandes ROSAT. Les intensités absolues du modèle
héliosphérique et les spectres convolués avec les réponses des instruments sont présentées dans les fi-
gures 6.11 et 6.12. Nous exposons les spectres avant et après convolution pour l’émission CX dans la
direction DW (fig.6.11), l’émission CX dans la direction UW(fig.6.12). L’intensité absolue dans la bande
ROSAT R1 est278.6 RU(1 RU = 10−6 counts s−1 arcmin−2) pour UW et171.6 RUpour DW, tandis
que l’intensité absolue pour la bande R2 est410.5 RUet 258.7 RUpour UW et DW respectivement.
Ici nous nous ramenons à des brillances pour pouvoir comparer avec les valeurs publiées. Par ailleurs,
pour Wisconsin les intensités absolues sont : (i) pour la bande B,22.4 counts s−1 et 13.16 counts s−1

UW et DW respectivement et (ii) pour la bande C,139.3 counts s−1 et 87.6 counts s−1 pour UW et DW
respectivement. Ici nous utilisons des intensités, de nouveau par souci de comparaison

Un résultat intéressant est le suivant : Les intensités absolues pour les deux directions de visée,
après convolution avec les réponses respectives des deuxinstruments sontDU MEME ORDRE DE
GRANDEUR QUE LES VALEURS MESUREES PAR LES INSTRUMENTS .
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F. 6.11 –Intensité et spectre du modèle CX pour la direction DW convolué aux réponses Wisconsin et ROSAT.
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F. 6.12 –Intensité et spectre du modèle CX pour la direction UW convolué aux réponses Wisconsin et ROSAT.
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F. 6.13 –Mesures de la composante locale Io dans la bande 1/4
keV (R1+R2) de ROSAT (barres noires), superposées sur les inten-
sités équivalentes (R1+R2) dans le modèle d’échanges de charge (croix
rouges). La composante Io a été déterminée par les observations des
ombres à deux reprises (Snowden et al. (1998) - Paper I, Snowden et al.
(2000) - Current Analysis, voir texte). Figure adaptée de Snowden et al.
(2000).

Dans la figure 6.13, adaptée
de Snowden et al. (2000), sont
présentés les mesures de la compo-
sante locale Io non-absorbée dans
la bande 1/4 keV (R1+R2) de RO-
SAT. L’auteur compare dans cette fi-
gure les résultats des deux analyses
effectuées sur les champs d’ombres
(Snowden et al., 1998, 2000). Les
ombres, comme nous avons déjà ex-
pliqué dans le chapitre précédent
(5) servent à séparer les émissions
d’origine locale (BL+SWCX) et
d’origine lointaine (halo galactique
et sources extragalactiques). L’in-
tensité Io varie entre 250 et 800
RU. Sur la figure sont superposés,
représentés par les croix rouges,
les points calculés avec le modèle
SWCX pour les deux directions
de visée (galactique/upwind et anti-
galactique/downwind) considérées.
Les intensités modèle sont très
élevées, et atteignent les valeurs les
plus hautes mesurées sur le ciel.

On pourrait en conclure hâtivement que toute l’émission Io est héliosphérique. Mais il faut prendre en
compte les éléments suivants : D’une part, les valeurs Io concernent la composante locale de l’émission
diffuse obtenue, sous les hypothèses de l’analyse Snowden et al. (2000), c’est à dire en supposant que
le mécanisme d’émission est uniquement thermique (pas deSWCX) et en imposant des températures
fixes pour le halo et la Bulle Locale. Une correction prenant en compte l’émission CX devrait être ef-
fectuée. Cependant, l’analyse des courbes de Snowden et al. (2000) (voir fig.6.10) permet d’obtenir Io

et de voir que l’ordre de grandeur ne changerait pas. D’autrepart, les données sont déjà corrigées pour
la contribution des LTE’s (Long Term Enhancements) enlevant, ainsi, une certaine partie de la contri-
bution héliosphérique. Ici, nous manquons d’information et il faudrait refaire l’analyse avec un modèle
dynamique pour évaluer ce que Snowden et al. (2000) ont pu enlever. Un coup d’oeil aux résultats de
(Cravens, 2000a; Cravens et al., 2001) montre que c’est surtout la contribution géocoronale qui est en-
levée et environ 10% du maximum de l’intensité CX. Enfin, lemodèle CX est calculé pour des conditions
de vent solaire lent et avec des conditions moyennes de minimum pour les distributions des neutres. Ces
conditions donnent des valeurs assez élevées pour l’émission héliosphérique. Des conditions solaires
différentes donnent des valeurs plus faibles de l’émission SWCX qui pourraient être compatibles avec
les valeurs les plus basses des mesures ROSAT.

Dans la figure 6.14, adaptée de Snowden et al. (1990), sont présentés les points de mesures Wiscon-
sin dans la bande B en fonction des points de mesures dans la bande C. Nous avons superposé les points
équivalents calculés dans le modèle SWCX, représentés par les croix rouges. Les valeurs déduites du
modèle SWCX sont du même ordre de grandeur que les mesures dans la bande C de Wisconsin, mais sont
nettement plus faibles que les mesures dans la bande B de Wisconsin. La bande B de Wisconsin se dis-
tingue des bandes C, R1 et R2, comme étant la plus basse et la moins imbriquée aux autres. La différence
importante modèle-données pour cette bande pourraı̂t avoir deux explications : d’abord, le modèle n’est
pas encore parfait, il se peut que nous manquions d’éléments dans les simulations, comme peut-être cer-
taines raies de basse énergie qui ne sont pas prises en compte, des conditions d’activité solaire qui ne
correspondent pas aux conditions réelles pendant les observations, des géometries d’observation qui ne
sont pas fidèles aux observations Wisconsin et bien d’autres incertitudes. La deuxième explication, qui
n’est pas la moins probable, serait que l’émission mesurée dans les basses énergies (bande B) est due à la
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F. 6.14 –Mesures de l’intensité totale dans la bande Wisconsin/B en fonction de Wisconsin/C (croix noires),
superposées par les intensités équivalentes B et C dans le modèle d’échanges de charge (croix rouges). Figure
adaptée de Snowden et al. (1990).

composante de la Bulle Locale mais elle serait beaucoup plusfroide que ce qui est supposé actuellement.
Une telle émission thermique à température basse, expliquerait les mesures en basses énergie sans pour
autant rajouter beaucoup d’intensité dans les raies spectrales à plus hautes énergies (bandes R1, R2 et C),
où l’émission héliosphérique semble prépondérante.

6.3.4 Méthode de d́eduction des proportions deśemissions de l’h́eliosph̀ere et de la Bulle
Locale

Si on fait l’hypothèse que les rapports observés, B/C pour Wisconsin et R2/R1 pour ROSAT, nous
fournissent une moyenne des rapports équivalents théoriques pour l’émission héliosphérique due aux
CX et l’émission de la Bulle Locale en tant que plasma chaud `a une température donnée T, il y a moyen
d’estimer leurs contributions respectives pour les directions UW et DW, suivant une relation de propor-
tionalité très simple :

Robs(LOS,D) = κCX(LOS,D) · RCX(LOS,D) + (1− κCX(LOS,D)) ·RBL(D) (6.7)

ou Robs(LOS,D) est le rapport observé pour une certaine ligne de visée (LOS : UW ou DW), et pour
l’un des deux détecteurs D. Vu que les rapports sont définisdifféremment pour les deux instruments,
B/C pour Wisconsin et R2/R1 pour ROSAT, on définit commeRobs(LOS,D) le rapport de la bande
hautes énergies sur la bande basses énergies, pour être cohérent entre les deux instruments. Ainsi, pour
Wisconsin,Robs(LOS,D) = (B/C)−1 dans l’équation. Le coefficientκCX(LOS,D) dénote la proportion de
l’émission issue des échanges de charge (CX) pour la direction de visée choisie etRCX(LOS,D) est le
rapport (B/C)−1 ou R2/R1 de l’émission héliosphérique calculée dans le modèle de CX selon la LOS.
Enfin, RBL(D) est le rapport (B/C)−1 ou R2/R1 de l’émission théorique de la Bulle Locale, modélisée
comme un plasma chaud, et sous l’hypothèse qu’elle est isotrope dans toutes les directions de visée.

Rappel des ŕesultats des rapports mesuŕes dans les bandes ROSAT et Wisconsin

Nous rappelons que le rapport mesuré par Wisconsin étaitB/C = 0.25pour la direction UW etB/C
= 0.46pour la direction DW (Snowden et al., 1990). Respectivement, le rapport mesuré par ROSAT était
R2/R1= 1.25pour la direction UW etR2/R1= 1.04pour la direction DW (Snowden et al., 2000).
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T. 6.2 –Proportion de l’émission CX héliosphérique dans le domaine 1/4 keV, d’après les observations ROSAT
et Wisconsin, le modèle de CX et un modèle MEKAL standard deBulle Locale à106 K.

R2/R1 B/C

ROSAT CX MEKAL(106 K) κCX(%) Wisconsin CX MEKAL(106 K) κCX(%)

UW 1.25 1.47 0.81 66.7 0.25 0.16 0.43 43.0

DW 1.04 1.51 0.81 32.8 0.46 0.15 0.43 -3.6 : :

Rapports R2/R1 et B/C calculés avec le mod̀ele h́eliosph́erique d’échange de charge

A partir des intensités absolues calculées pour le modèle SWCX nous calculons les rapports R2/R1
et B/C de la composante héliosphérique. Les intensités absolues dans les bandes Wisconsin ont des
unités différentes de celles calculées dans les bandes ROSAT. Mais, pour les rapports de l’intensité des
bandes, ceci n’a pas d’importance et nous pouvons avoir des unités arbitraires pour chaque instrument
du moment où elles sont identiques pour les deux bandes de l’instrument. Ceci est d’autant plus pratique
que les réponses des instruments ROSAT et Wisconsin sont d´efinies différemment.

Pour la direction UW, nous calculons des rapportsB/C = 0.16et R2/R1 = 1.47. D’autre part, pour
la direction DW les rapports résultants sontB/C = 0.15et R2/R1= 1.51. Comme nous l’avons dit dans
le paragraphe 6.2.2, l’indice spectral de l’émission CX neprésente pas de gradient négatif observable
vers la direction DW. Au contraire, l’indice spectral des émissions CX héliosphériques aurait la tendance
inverse, avec un très faible gradient inverse de celui des observations. Ceci est probablement dû à la
structuration spatiale discrète des neutres héliosphériques dans le milieu interplanétaire et les sections
efficaces différentes pour les CX avec l’hydrogène ou l’hélium, comme nous l’avons expliqué dans la
section 6.2.2.

Rapports R2/R1 et B/C calculés pour le mod̀ele MEKAL d’un gaz chaud à T = 106 K

Nous avons pour l’instant fait cet exercice pour une température : 106 K. La figure 6.15 correspond
à l’émission thermique d’un gaz chaud à T= 106 K calculée à partir du code MEKAL de plasma chaud,
simulant la Bulle Locale. Le code MEKAL est un des codes les plus utilisés pour décrire la Bulle Locale,
et la température à 106 K est une moyenne des températures souvent attribuées à la Bulle Locale. Nous
utilisons ce spectre de la même façon que les spectres simulés héliosphériques, le convoluant avec les
réponses de Wisconsin et de ROSAT, pour comparer les rapports B/C et R2/R1 avec les observations
et le modèle héliosphérique. En faisant l’hypothèse que la Bulle Locale est parfaitement isotrope dans
l’espace, le calcul donne un rapportB/C = 0.43et R2/R1= 0.81.

Les résultats sont résumés dans la table 6.2 où figure aussi la proportionκCX héliosphérique en
% calculée à partir de l’équation 6.7 pour chaque instrument. Nous remarquons tout de suite que la
contribution héliosphérique n’est pas du tout négligeable, surtout dans la direction UW. En effet, rien
qu’à comparer les spectres héliosphériques UW et DW (fig.6.12(a) et 6.11(a) respectivement) on voit
que vers la direction UW, l’intensité dans quasiment toutes les raies spectrales CX est augmentée d’un
facteur quasiment 2 par rapport à la direction DW. Ceci influe sur la sensibilité de l’indice spectral
observé aux contributions héliosphérique et Bulle Locale.

Les résultats de l’analyse avec les deux intruments, montrent aussi une nette augmentation de l’im-
portance de l’héliosphère de plus de 40% pour ROSAT et plusde 55% pour Wisconsin entre les direc-
tions DW et UW. On doit remarquer pourtant que la valeur négative pour la contribution de l’héliosphère
DW dans les données Wisconsin, ne peut être physique puisque l’émission héliosphérique ne peut avoir
des valeurs négatives, ni zero, puisqu’au contraire elle est du même ordre de grandeur que les mesures
Wisconsin et ROSAT (fig. 6.13 et 6.14). Ce chiffre négatif signifie seulement que dans la direction down-
wind, le modèle thermique à 106 K produit beaucoup trop d’émission, parvenant à reproduire les mesures
Wisconsin sans que l’émission héliosphérique puisse être incluse. Ceci est en accord avec nos conclu-
sions basées sur l’intensité absolue du modèle SWCX dansla section précédente. Il faudrait un modèle
thermique à température beaucoup plus basse pour reconcilier les intensités absolues héliosphériques
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F. 6.15 –Intensité et spectre du modèle MEKAL convolués aux réponses Wisconsin et ROSAT.
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calculées et les contributions relatives de chaque mécanisme aux données mesurées.
Nous retrouvons une grande différence entre les résultats obtenus avec les observationsROSAT par

rapport à ceux obtenus avec Wisconsin. Cette différence était déjà présente entre les analyses Snowden
et al. (1990) et Snowden et al. (2000), mais avec un écart plus faible. Une raison pour laquelle de tels
écarts sont observés entre les résultats ROSAT et Wisconsin est la définition de leur bandes spectrales
respectives. Les bandes R1 et R2 se chevauchent dans une gamme plus importante que les bandes B et C,
ce qui réduit les informations spectrales déténues dansles mesures ROSAT. Ainsi, les bandes B et C sont
plus sensibles aux modèles thermiques utilisés et le gradient rapporté par Snowden et al. (1990) pour les
données Wisconsin était plus important que celui pour lesdonnées ROSAT.

F. 6.16 –Comparaison des mesures ROSAT (ronds pleins) et Wisconsin (losanges) respectivement divisées par
la réponse effective pour chacune des bandes des instruments. En commençant par les énergies les plus hautes :
R7, R6, R5, R4, R2, et R1 pour ROSAT et (2-6), J, I, M2, M1, C, B etBe pour Wisconsin. (Dr.D. McCammon,
communication privée)

En général, les mesures ROSAT à 1/4 keV (bande R12) et Wisconsin (bande C) sont en très bon
accord, comme révèle l’analyse de Snowden et al. (1995). Néanmoins, une défaillance de la calibration
de la bande R1, montre un écart de 20% par rapport à la bande Bdu sondage Wisconsin. Sur la figure
6.16 je présente les réponses pour toutes les bandes ROSATet Wisconsin moyennées sur une région
de 6◦× 6◦ dans l’hémisphère galactique nord. Toutes les bandes desdeux instruments sont en accord
sur la figure 6.16, sauf les bandes R1 et B, et vu que les réponses Wisconsin suivent une belle courbe
lisse, on en déduit que la bande R1 est problématique. En effet, d’après une discussion privée avec
Dr. Dan McCammon, qui nous a gentiment fourni la figure 6.16, la réponse effective de la bande R1 a
été surestimée de 20%. Cette correction, à appliquer àla convolution des modèles MEKAL et SWCX,
aura comme effet l’augmentation du rapport R2/R1 pour les deux modèles. Ainsi, on obtient un rapport
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MEKAL de R2/R1 = 0.96pour la Bulle Locale et un rapport SWCXR2/R1 = 1.76et 1.81UW et DW
respectivement pour l’héliosphère. Donc, la fraction h´eliosphérique de l’émission à 1/4 keV est réduite
pour les données ROSAT àκCX = 36% UW et 9.4% DW.

D’autre part, dans notre analyse, nous avons utilisé un modèle standard de Bulle Locale à température
106 K, mais apparemment il est impossible d’obtenir les mêmes proportions CX et gaz chaud lors
de l’ajustement aux données Wisconsin et ROSAT respectivement. Si nous faisons l’hypothèse que
l’émission héliosphérique et l’émission de la Bulle Locale sont en moyenne stables au cours du temps,
leur proportions devraient être constantes et identiquespour les mesures Wisconsin et ROSAT. Il faudrait
tester d’autres températures et il devrait être, alors, possible de trouver un modèle de la Bulle Locale qui
permette de reproduire simultanément les deux jeux de données.

6.4 Discussion et Perspectives

Dans cette phase de ma thèse, j’ai effectué une étude préliminaire sur l’émission issue des ´echanges
de charge dans l’héliosphère dans le domaine 0.1 - 0.3 keV.Le principe de l’étude consistait à évaluer
la contribution de l’héliosphère au fond diffus local 1/4 keV, en combinant un modèle d’émission X
héliosphérique et un modèle d’émission thermique isotrope, supposée générée dans la Bulle Locale, pour
réproduire les données des instruments Wisconsin et ROSAT. L’émission calculée dans l’héliosphère
est comparable à l’intensité attribuée au gaz chaud de laBulle Locale. Plus particulièrement, pour des
visées dans le plan galactique, où la plus grande partie del’émission lointaine est absorbée, et seule
la composante locale est mesurée essentiellement, l’émission héliosphérique calculée dans le modèle
d’échanges de charge et convoluée par les réponses respectives des instruments Wisconsin et ROSAT est
du même niveau que les mesures faites avec les deux instruments. On comprend, alors, que même dans le
domaine 0.1-0.3 keV, la contribution héliosphérique esttrès importante. D’ailleurs, les résultats laissent
supposer qu’une émission thermique de la Bulle Locale à 106 K est beaucoup trop forte, ne laissant pas de
place à l’émission issue des échanges de charge dans le domaine 0.1-0.3 keV. Il serait, alors, nécessaire
d’essayer de baisser la température du gaz de la Bulle Locale pour réconcilier les contributions relatives
des deux mécanismes.

Néanmoins, l’étude ne peut donner des résultats concluants dans cette phase préliminaire, puisque je
n’ai pas réussi à ajuster simultanément les rapports desbandes des deux instruments. En effet, il existe
plusieurs points dans l’étude qui doivent être raffinés. Par exemple, l’étude n’a été effectuée que sur
deux lignes de visée, upwind et downwind, pour un observateur situé crosswind. Ceci représente un très
faible échantillon qui correspond à la géométrie d’observation ROSAT, mais pas à celle de Wisconsin.
Nous avons déjà mentionné l’importance des effets de parallaxe introduits par les différentes géométries
d’observation et c’est un point important à prendre en compte dans une étude plus minutieuse.

Il faudrait également révisiter les données, voir en détail les hypothèses initiales qui ont servi pour
l’extraction et l’analyse des données. Il est aussi possible que l’activité solaire cyclique ait eu un rôle
important dans les périodes d’observation Wisconsin (durée de 7 ans) et ROSAT et ceci devrait faire
l’objet d’une analyse plus détaillée.

Grzedzielski et al. (2006), dans leur calcul de neutralisation des ions lourds du vent solaire, ont inclus
aussi l’effet du mouvement circulaire autour du centre de mouvement radial le long des ’streamlines’. Les
hélices deviennent non négligeables dans l’héliogaineoù la vitesse d’ensemble du vent solaire baisse de
manière spectaculaire après le choc terminal. Ainsi, l’ion suit un parcours très long en hélice, ayant plus
de probabilités d’échanger de charge dans la région de l’héliogaine, ce qui agit sur le taux d’échanges
de charge. Une estimation préliminaire a montré que cet effet est important surtout pour les ions qui se
dirigent upwind, mais que, globalement, il n’a pas trop d’influence sur la variation de l’indice spectral
de upwind à downwind.

De plus, notre étude est encore limitée dans la comparaison avec les modèles d’émission thermique.
Dans l’analyse des données Wisconsin et ROSAT, Snowden et al. (1990) et Snowden et al. (2000) respec-
tivement, ont utilisé un modèle Raymond-Smith pour exprimer les rapports en termes de température de
Bulle Locale. Par contre, dans notre étude nous avons utilisé un modèle MEKAL à température fixe pour
les propriétés de la Bulle Locale. Il n’est évidemment pas exclu que la Bulle Locale soit réellement aniso-
trope, ce qui provoquerait effectivement une variation dans le spectre observé. Il faudrait aussi considérer
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la contribution de l’émission absorbée de la Galaxie. Unecombinaison des différentes composantes du
fond diffus, avec l’héliosphère, le fond galactique absorbé et éventuellement une petite contribution de
la Bulle Locale anisotrope donnera des nouveaux élémentsdans l’étude. Le but final sera de comparer
une série de modèles différents de plasma chaud à différentes températures et niveaux d’absorption ga-
lactique et faire une étude paramétrique complète pour ajuster les modèles aux observations Wisconsin
et ROSAT simultanément.



Quatri ème partie

Détection directe des processus d’échanges
de charge (2)

Mars

149





Chapitre 7

Emissions EUV/X dans l’exosph̀ere
Martienne

Dans ce chapitre, nous allons étudier Mars comme un exempled’émission X issue des échanges
de charge dans un contexte différent de celui des émissions héliosphériques étudiées jusque là dans ce
manuscrit. Mars, dépourvu de champ magnétique de dynamo interne, présente un cas exemplaire d’in-
teraction directe du vent solaire avec une atmosphère planétaire et c’est pour cela qu’il a été choisi dans
notre étude des émissions EUV/X issues des échanges de charge. Maintes études, théoriques, observa-
tionnelles et expérimentales, ont été menées pour explorer et comprendre les caractéristiques, la structure
et l’environnement de notre planète voisine.

Les premières prédictions d’émission X par les planètes non-magnétisées (Mars et Vénus) ont été
faites par Cravens (2000b), qui proposait les échanges de charge entre les ions lourds du vent solaire et
les atomes H et O de Mars, observés déjà dans le cas des com`etes, et la fluorescence due à l’absorption
des photons X solaires par les molécules CO2 de l’atmosphère martienne, comme sources possibles de
l’émission. Un troisième mécanisme, qui avait été, aussi, considéré dans le cadre des émissions X par
les comètes, est l’émission bremsstrahlung (Northrop etal., 1997; Northrop, 1997) et de raies spectrales
(Bingham et al., 1997; Shapiro et al., 1999) à cause de l’impact électronique sur les neutres martiens.

La confirmation de l’émission X des planètes non-magnétisées est venue un peu plus tard en 2001,
avec des observations du satellite Chandra (Dennerl et al.,2002; Dennerl, 2002). Les observations de
Mars (Dennerl, 2002) ont révélé une émission mixte, avec des composantes aux caractéristiques spec-
trales et spatiales différentes. D’abord, un disque lumineux de la taille de la planète a été détecté, ainsi
qu’un halo plus faible qui s’étendait jusqu’à 3 rayons martiens. Le mécanisme d’émission attribué à
chaque composante était différent. Pour l’émission du disque, la fluorescence des neutres de la basse
atmosphère semblait en être la cause. Pour le halo, les échanges de charge entre les particules de la
haute atmosphère martienne et les ions lourds du vent solaire correspondaient mieux aux propriétés des
spectres observés.

Parmi les premières études consacrées à ce sujet, Krasnopolsky (2000) a estimé l’émission X de Mars
due aux échanges de charge à∼ 4×1022photons s−1, ce qui se traduit en une luminosité de 1.3 MW si on
adopte une énergie moyenne de photons de 200 eV. Holmströmet al. (2001) ont effectué une simulation
avec un modèle empirique du flot des protons près de Mars jusqu’à 10 rayons martiens et ont trouvé une
luminosité totale de 1.5 MW pour des conditions de maximum solaire et 2.4 MW pour des conditions de
minimum solaire.

Dans une autre étude, Gunell et al. (2004) ont estimé la contribution des échanges de charge dans
l’émission X de Mars mesurée dans les observations Chandra et ont estimé une luminosité totale de 1.8
MW dans le domaine 0.5-1.2 keV. Ils ont utilisé une combinaison d’un modèle hybride de l’interaction
de Mars avec le Vent Solaire et d’une simulation particule-test des trajectoires des ions lourds dans
le voisinage de Mars. Ils ont simplifié le calcul en utilisant des section efficaces communes pour les
échanges de charge avec les atomes H et O neutres de l’atmosphère martienne. Par ailleurs, ils ont
considéré que les transitions des électrons de l’ion excité se font en maximum deux pas depuis le niveau
initial d’énergie jusqu’au niveau zero et que toutes les transitions depuis le même niveau d’énergie initiale
ont la même probabilité. Leurs simplifications ont été basées sur l’étude de Schwadron et Cravens (2000).
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Malgré les simplifications dans leur étude ils avaient un accord satisfaisant avec les observation Chandra
de 2001 pour les conditions d’observation données.

De nouvelles observations de Mars avec le satellite XMM-Newton ont récemment été publiées par
Dennerl et al. (2006) . Les données produisent des spectresà très haute résolution et aussi des cartes
de Mars pour les différentes raies d’émission. Les auteurs présentent une analyse détaillée de l’émission
attribuée aux échanges de charges, qui est complétementdécomposée de celle due à la fluorescence
sur le disque observé de Mars. Cette étude présente un outil indispensable pour comparer et valider les
simulations numériques.

Dans une première partie dans ce chapitre, nous allons résumer brièvement les connaissances ac-
tuelles sur l’environnement martien et son interaction avec le vent solaire. Ensuite nous allons détailler
l’environnement neutre de Mars utilisé dans notre étude,dans un cas test (par. 7.1.1) et dans des cas
réalistes (par. 7.1.2). Le modèle hybride développé par Modolo et al. (2005) utilisé pour caractériser cet
environnement, ainsi que l’interface produite lors de l’interaction avec le vent solaire, sera présenté dans
le paragraphe 7.1.3, en se concentrant sur les paramètres utilisés dans notre étude. Ensuite, nous allons
nous focaliser plus en détails sur le modèle particule-test de propagation et de suivi des ions lourds du
vent solaire et leur interaction avec les atomes neutres planétaires de Mars (par.7.2.1). Par ailleurs, nous
allons présenter et discuter les résultats de cette étude sur les émission EUV/X générées lors de cette
interaction (paragraphes 7.2.2, 7.2.3) ainsi que la comparaison effectuée avec les observations XMM
(paragraphe 7.3). En conclusion nous discuterons les résultats obtenus, ainsi que les perspectives de
l’étude (par. 7.4).

7.1 L’environnement Martien

Contrairement à l’atmosphère terrestre, qui est protégée du vent solaire par la magnétosphère, Mars,
ne dispose pas de champ magnétique intrinsèque fort pour faire obstacle à l’écoulement du vent solaire.
Ainsi, c’est la haute atmosphère et l’ionosphère de la planète qui s’opposent et modifient l’écoulement
du vent solaire. Une onde de choc est formée et les particules du vent solaire sont, ainsi, chauffées, ralen-
ties et déviées en traversant cette frontière. En amont du choc le plasma du vent solaire est supersonique
de faible densité et baigne dans un champ magnétique faible. En aval, le plasma se trouve compressé,
de température plus importante et le champ magnétique estplus intense. A l’opposé des planètes avec
un champ magnétique et gravité importante, l’interface de choc martienne se trouve beaucoup plus rap-
prochée de la planète exposant une grande partie de la haute atmosphère martienne bien au delà du choc.

L’atmosphère neutre de Mars est composée de deux couronnes d’hydrogène et d’oxygène neutres.
L’exosphère correspond à la partie haute de l’atmosphère et est définie comme la région où le libre par-
cours moyen est plus grand que la hauteur d’échelle. Elle est separée de l’atmosphère basse collisionelle
par l’exobase, une limite abstraite estimée à une altitude autour de 250 km.

L’exosphère de Mars subit les effets de l’activité solaire et est ionisée de différentes manières : (i)
par les photons solaires, (ii) par les électrons du vent solaire et finalement (iii) par des échanges de
charge avec les protons du vent solaire. Selon la phase de l’activité solaire, les deux couronnes H et
O varient de manière opposée : la couronne d’hydrogène secontracte pendant le maximum d’activité
solaire, tandis que la couronne d’oxygène se dilate. Ce comportement anti-corrélé est le resultat des
processus complexes dans l’atmosphère martienne.

Pour l’étude des émissions X issues des échanges de charge, nous avons choisi d’utiliser un envi-
ronnement neutre fixé à des conditions de minimum d’activité solaire, considérant qu’il n’est pas altéré
par l’interaction avec le plasma. Nous avons étudié les émissions X utilisant deux types d’exosphère
différentes. Premièrement, une exosphère simplifiée en équilibre hydrostatique, qui sert de cas d’essai
suffisant pour établir une interface électromagnétique assez réaliste et dont je présente les résultats dans
la section 7.2.2. D’autre part nous avons voulu tester une exosphère beaucoup plus réaliste, basée sur des
mesures de la raie H Ly-αavec l’instrument SPICAM sur Mars Express (Bertaux et al., 2004) pour la
couronne hydrogène et sans hypothèses de symétrie sphérique pour la couronne d’oxygène. Les résultats
avec ce type d’exosphère sont présentés dans la section 7.2.3. Notre but n’est pas de comparer directe-
ment les résultats des deux simulations, mais surtout disposer d’une estimation plus réaliste des émissions
X pour comparer avec des observations aux rayons X de l’atmosphère martienne et discuter les atouts ou
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T. 7.1 –Paramètres des couronnes hydrogène et oxygène pour le minimum d’activité solaire.

couronne H densité nH(h0) (cm−3) température TH(K)

3.×104 200

couronne O densité (cm−3) hauteur d’échelle (km) paramètres

d0 O d1 O d2 O h0 O h1 O h2 O e0 O e1 O

1.0×105 1.0×103 4.2×108 250 1600 65.64 -2.48 -1.62

inconvénients d’un tel choix.

7.1.1 Cas simplifíe d’une exosph̀ere enéquilibre hydrostatique, de syḿetrie sphérique

La densité des atomes d’hydrogène est définie selon un modèle simplifié à symétrie sphérique. L’hy-
drogène est caractérisé comme un fluide isotherme, en équilibre de pression sous l’effet de la gravité de
la planète, suivant l’équation 7.1 :

dpH

dr
= −G MMnHmH

r2
(7.1)

où pH = nH kb TH est la pression, G la constante de gravité,MM la masse de Mars,mH la masse de
l’hydrogène atomique,kb la constante de Boltzmann etTH la température de l’hydrogène à l’exobase.
Dans notre modèle, nous supposons que la température reste constante et nous obtenons pour l’équation
7.1 la solution suivante :

nH(h) = nH(h0)
G MM mH

kb TH
(

1
RM + h

− 1
RM + h0

) (7.2)

de laquelle nous constatons que le profil de densité dépendde la densiténH(h0) et la température à
l’exobase, paramètres qui dépendent à leur tour de la phase du cycle solaire.

La couronne d’oxygène atomique dans le modèle est un ajustement analytique des résultats de Kim
et al. (1998) qui comprennent une couronne thermique superposée à une couronne suprathermique, à
symétrie sphérique. L’avantage de ce profil est qu’il prend en compte les processus d’ionisation de
l’exosphère d’oxygène. La densité est donnée par l’équation :

nO(h) = d0 O

(
h − RM

h0 O

)e0 O

+ d1 O

(
h − RM

h1 O

)e1 O

+ d2 O exp

(
h − RM

h2 O

)
(7.3)

Les deux premiers termes définissent la composante supra-thermique, tandis que le dernier représente la
composante thermique.

Les paramètres caractéristiques des deux couronnes neutres sont resumés dans la table 7.1. Le profil
des densités des couronnes hydrogène et oxygène sous ceshypothèses et pour des conditions de minimum
solaire est presenté dans la figure 7.1 en trait de simple épaisseur.

7.1.2 Couronne H baśee sur des mesures Mars-Express/SPICAM, couronne O asph́erique

Dans le cas d’une exosphère plus réaliste nous avons utilisé des distributions O et H calculées avec
le modèle Monte Carlo adapté et développé parJ.-Y. Chaufray(Chaufray et al., 2007, 2008, respective-
ment).

La couronne d’hydrogène est obtenue avec une exosphère 1Dde typeChamberlain. Les condi-
tions à l’exobase ont été calculées à partir des analyses récentes de l’émission H Ly-α observée avec
le spectromètre UV SPICAM. SPICAM est un spectromètre combiné infrarouge/ultraviolet embarqué
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F. 7.1 –Exosphère à symétrie sphérique (traits simples) : Couronnes H (trait plein) et O (trait discontinu) en
équilibre hydrostatique pour des conditions solaires minimum. Exosphere réaliste (traits gras) : Couronne H issue
de l’analyse des données SPICAM (trait plein) et couronne Osans symmetrie sphérique pour le côté jour (trait
discontinu) et le côté nuit (trait pointillé).

sur la mission Mars Express. Il permet d’effectuer des observations au limbe de la planète, et plus
particulièrement, un sondage précis de l’hydrogène de l’atmosphère martienne avec la raie H Ly-α.
Les résultats obtenus sont en accord avec les premières observations H Ly-α de Mars effectués par les
sondes Mariner 6 et 7 en 1969 (Anderson et Hord, 1971). Les observations utilisées ont été effectuées
en mars 2005, période qui peut être considérée en minimum d’activité solaire, et pour un angle zénithal
de 30◦(Chaufray et al., 2008). La distribution d’hydrogène atomique comprend deux populations : une
population ”froide” avec les paramètres suivants à l’exobase (nc = 8 104 cm−3, Tc = 200 K), et une po-
pulation ”chaude” avec les paramètres suivants (nh = 2 104 cm−3, Th = 600 K) correspondants. (fig.7.1,
trait plein gras)

La couronne d’oxygène a été globalement calculée dans un contexte 3D pour une période de faible
activité solaire aussi. La composante thermique est obtenue avec un modèle 1DChamberlain(1963) avec
des conditions à l’exobase dérivées de Krasnopolsky (2002). La composante chaude (ou non-thermique)
est principalement produite par la recombinaison dissociative des ions O2+ en deux atomes d’oxygène
rapides, à une altitude entre 120-300 km : O2+ + 2 e− → O + O (∆E = 0.84-6.99 eV).∆E est l’excès
d’énergie cinétique qui parfois est supérieur à l’énergie d’échappement de la planète. Une approche
Monte-Carlo en 3D a été utilisée pour déterminer la population chaude au delà de 300 km, où les pro-
fils de densité des ions O2+ sont supposés varier avec l’angle zénithal solaire. Cecin’introduit aucune
hypothèse de symétrie sphérique dans les distributions(Chaufray et al., 2007). Le profil de la densité
d’oxygène de la face jour de la planète est donné dans la fig.7.1 en trait gras pointillé, tandis que le
même profil de la face nuit de la planète est donnés en trait”dot-dash” dans la même figure.

7.1.3 Le mod̀ele hybride de G. Chanteur/R. Modolo

Les simulations numériques fréquemment utilisées en physique de plasmas sont de deux catégories
générales selon les échelles caractéristiques du problème physique décrit. Dans les approches cinétiques,
la dynamique de toutes les espèces ioniques et des électrons est traitée cinétiquement. Ces approches
sont les plus complètes et en conséquence les plus couteuses en mémoire et en temps de calcul. Avec les
outils actuels, les approches les plus pratiques sont les modèles fluides et plus précisement les modèles
MHD (MagnetoHydroDynamics) où toutes les espèces de particules sont décrites comme un fluide de
la même vitesse moyenne. Ces modèles quoique assez pratiques en économie de mémoire et de temps
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de calcul ne sont pas adaptés au cas de l’environnement au voisinage de Mars, car ils apportent une
résolution médiocre. Ceci est dû au fait que les rayons degyration des ions du plasma proche de Mars
sont du même ordre de grandeur que le rayon de l’obstacle et alors la dynamique des ions gouverne.
Dans ce cas on ne peut pas négliger les effets cinétiques induits des ions, mais on peut garder l’approche
fluide pour les électrons et ainsi on aboutit aux modèles hybrides.

Dans notre étude nous utilisons un tel modèle hybride tridimensionnel, dévéloppé par Matthews
(1994) et adapté pour la planète Mars auCentre des Etudes Terrestres et Plańetaires (CETP) parR.
Modolo et décrit analytiquement dans le rapport de thèse deR. Modolo(Modolo et al., 2005, 2006).
Toutes les espèces ioniques ont une description cinétique, tandis que les électrons sont représentés par
un fluide sans masse conservant la neutralité de charge du plasma. De ce fait, le plasma est couplé au
champ électromagnétique par l’intermédiaire des équations de Maxwell.

Pour les simulations numériques il s’avère très pratique d’utiliser des équations normalisées, et des
quantités sans dimension. Les échelles temporelles et spatiales de référence, qui rallient les grandeurs
numériques aux grandeurs physiques, sont très souvent optimisées aux paramètres caractéristiques de
l’espèce ionique majoritaire : les protons (massem0 = 1 uma, chargeq0 = 1 e C, densitén0 = 2.3·106m−3)
dans le cas de Mars. Ainsi, l’unité de temps est l’inverse dela gyropulsation des protons (t0 = m0/(q0B0)
= 3.47 s), l’unité de vitesse est la vitesse d’Alfvèn des protons (υ0 = B0/

√
µ0n0m0 ∼ 40 km.s−1, oùµ0 est

la perméabilité du vide) et l’unité spatiale est la longueur inertielle des protons (x0 = c/ωp0 ∼ 1.5·105m).
Le champ magnétique de référence B0 = 3 nT correspond à la valeur du champ magnétique dans le
plasma incident non perturbé. Dorénavant, quand nous nous réferons aux unités spatiales de la simulation
nous utiliserons lemet quand on se réfère aux distances par rapport à Mars les rayons martiensRM.

Dans le code hybride, il est techniquement impossible de modéliser la totalité des particules phy-
siques distinctes intervenant dans le problème, alors nous utilisons des particules numériques, lesmacro-
particules. Chaque macroparticule représente un grand nombre de particules physiques identiques et à
la même vitesse. Le poids statistique attribué à une macroparticule correspond au nombre de particules
physiques qu’elle représente. Cette astuce permet de décrire des espèces minoritaires avec une statistique
satisfaisante, avantage très important dans notre cas quitraite des ions lourds, minoritaires, du vent so-
laire. En opposition, l’incovénient de cette approche sont les fluctuations statistiques de la densité plus
importantes que les fluctuations thermiques réelles du plasma.

En premier temps nous considérons des macroparticules de protons (H+) du vent solaire ainsi que
des particules alpha (He++) que nous introduisons dans la boite de simulation par la face d’entréeX
= Xmin. C’est la première fois que lesHe++, qui contribuent seulement à 5% du nombre total des ions
solaires mais à 20% de la masse du vent solaire, sont inlus dans des simulations cinétiques (hybrides).
Ceci permet de prendre en compte correctement la dynamique du vent solaire. LesH+ et He++ sont
décrits avec des distributions Maxwelliennes d’une vitesse d’ensemble de 400 km/s et de températures 5
eV et 22 eV respectivement.

Les effets de photoionisation et d’ionisation par impact électronique sont pris en compte dans le code
avec l’introduction de nouvelles espèces de macroparticules. Pour les échanges de charges, il n’y a pas
création de nouvelles macroparticules, juste un échangedes propriétés des macroparticules. Quand un
ion X+ du vent solaire rentre en collision avec un atomeM, la macroparticule qui détenait auparavant
les caractéristiques de l’ion X+ , détient ensuite celles de l’ionM+. Les ions planétaires qui forment le
plasma planétaire sont des ionsH+ et O+.

La grille numérique dans laquelle les macroparticules sont injectées et évoluent, est définie dans un
référentiel martien. Elle est régulière de 65× 150× 150 cellules de volumeV0 = 2 × 2 × 2 · x3

0, en
unités spatiales numériques (x0 = 1.5 · 105m la longueur inertielle des protons). L’axeX = Vsw/‖ Vsw‖
est défini par la vitesse du vent solaireVsw, l’axe Y = Econv, correspond au vecteur du champ électrique
de convection -Vsw× BIMF , oùBIMF est le champ magnétique interplanétaire (IMF), et finalement l’axe
Z complète le système de coordonnées. L’angle entreVsw et BIMF est un paramètre libre, considéré à
90◦ dans l’intégralité de nos simulations présentées ici,ce qui fait queZ = BIMF . La taille de la boite de
simulation est définie en−2.85≤ X ≤ +2.85 RM et−6.6 ≤ Y,Z ≤ +6.6 RM.

Nous utilisons des conditions ouvertes dans la direction depropagation du vent solaire sur les faces
d’entrée et de sortie, d’où les particules peuvent s’échapper librement. Sur les faces perpendiculaires au
mouvement moyen du vent nous considérons des conditions p´eriodiques. Ces conditions sont valables
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pour les macroparticules originaires du vent solaire, tandis que les ions planétaires peuvent s’échapper
librement de la boite de simulation. La planète est modélisée comme un obstacle parfaitement absorbant
d’un rayon de 3400 km et les ions qui y pénètrent disparaissent. La simulation est calculée du moment t
≃ 0 s jusqu’au moment t≃ 1000 s, et on obtient une solution stationnaire à partir de l’instant t≃ 450 s.

F. 7.2 – Module du champ magnétique dans les plansVS W-E et VS W-B. Les positions moyennes du choc
planétaire et de la barrière d’empilement magnétique, déterminées à partir des observations de la sonde MGS,
sont représentées en ligne continue et discontinue noire(Vignes et al., 2000). La projection des lignes de champ
magnétique dans le plan XZ est superposée à la carte du champ magnétique. Simulation effectuée par Modolo
et al. (2005) .

Un exemple de la solution du modèle hybride est présentéedans la figure 7.2, adopté des simulations
et du rapport de thèse deR. Modolo(2004). Elle représente la structure électromagnétique formée et
stabilisée autour de Mars dans les projections XY et XZ, comparée aux positions moyennes du choc
planétaire (trait plein) et de la barrière d’empilement magnétique (MPB, trait discontinu) mesurées avec
la sonde Mars Global Surveyor (MGS) (Vignes et al., 2000).

Le choc planétaire est identifié par une nette augmentation du champ magnétique d’un facteur 3-4.
Dans le plan XY on distingue une forte asymétrie due à l’action du champ électrique de convection qui
accélère les ions planétaires dans la directiony > 0. Ceci résulte en un décalage de la position du choc
plus loin de la planète dans l’espace opposé à la direction du champ électrique de convection du vent
solaire. Aussi nous pouvons remarquer la présence de chocs”multiples” qui seraient probablement dus à
des effets bi-ions qui organisent des fluctuations de densité des ions selon leur poids. La barrière d’empi-
lement magnétique, aussi bien distinguée dans la figure 7.2, sépare explicitement les régions d’influence
du plasma planétaire par rapport au plasma du vent solaire et est caractérisée par une forte organisation
du champ magnétique. Elle présente une asymétrie analogue dans le plan qui contient le champ électrique
et la direction d’écoulement du vent.
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7.2 Lesémissions X de Mars dues aux́echanges de charge

Cette partie de notre étude a été effectuée avec un modèle de type particule test, développéégalement
au CETP, où les ions lourds du vent solaire sont injectés dans la boite et propagés en spiralant le long de
lignes du champ magnétique dans l’environnement martien.Nous avons utilisé ce code pour produire les
outils diagnostiques de l’émission X dans l’exosphère martienne, notamment des cartes d’émission mono
et polychromatiques, des comparaisons spectrales avec desobservations récentes de Mars (Dennerl et al.,
2006) et des estimations de l’influence des échanges de charge secondaires.

7.2.1 Le mod̀ele particule-test

La grille électromagnétique établie dans l’étape précédente de notre modélisation sert, avec les cou-
ronnes H et O, comme environnement de départ dans lequel nous injectons les (macro)particules test pour
suivre leur évolution le long de leur trajectoire et leur contribution aux réactions d’échange de charge.
La boite de simulation a, alors, exactement les mêmes caractéristiques de taille et résolution que dans
l’étape précédente.

A présent, nous n’injectons plus des ionsH+ etHe++, mais des ions XQ+ de charge élevée. Nous fai-
sons l’hypothèse que le flux des ions XQ+ du vent solaire est suffisamment faible pour ne plus influencer
l’interface martienne que nous considérons désormais stationnaire. Chaque simulation traite une seule
espèce ionique et l’ensemble des simulations comprend lesespèces suivantes : C5+, N6+, N5+, O7+ et
O6+, qui sont celles qui produisent les raies les plus importantes dans le domaine 0.35 - 0.9 keV, d’après
les tables présentées dans l’annexe C. Ce choix a été fait en accord avec le domaine spectral déjà étudié
dans les observations X sur Mars.

Le procédé des simulations est légèrement différent de celui du modèle hybride. Le modèle fait
injecter une seule macroparticule représentant un ensemble d’ions XQ+ à la fois et suit sa trajectoire et
son évolution jusqu’à ce que son poids soit épuisé à cause des collisions d’échange de charge, ou qu’elle
soit ”absorbée” par la planète, ou, enfin, qu’elle soit complétement sortie de la boite de simulation. Les
réactions d’échange de charge que l’ion XQ+ subit dans la simulation sont :

XQ+ + M → X∗(Q−1)+ + M+ (7.4)

où M = [H,O] sont les cibles neutres de l’exosphère. La fin de la simulation n’est plus définie par un
nombre de pas de temps, mais par un nombre total de macroparticules qui sont injectées l’une après
l’autre. Dans cette étude nous avons choisi un nombre totalde Ntot=106 macroparticules pour chaque
espèce ionique, ce qui donne une statistique très satisfaisante. Le seul écart à ce chiffre a été imposé
pendant l’étude de la production d’ions secondaires, faute de temps de calcul comme je l’expliquerai
dans la section 7.2.4. Dans les calculs présentés dans lessections suivantes nous avons inclus seulement
la composante issue des échange de charge primaires, car lacomposante secondaire est suffisamment
faible pour être négligeable comme je le demontrerai aussi dans la section 7.2.4.

Pour toute espèce ionique nous supposons une distributionMaxwellienne isotrope avec une vitesse
d’ensembleVS W = 400km/s à l’entrée de la boite de simulation. Les abondances relatives

[
XQ+

O

]
des

ions parents sont considérées pour des conditions de ventsolaire lent, d’après la table 2.1. Les sections
efficaces des échanges de charge avec les atomes H et O sont aussiprésentées dans la table 2.1, adoptées
selon les études citées dans la section 2.2.

La différenciation des ions se fait via leur rapportq/m (charge/masse) qui définit le rayon de Larmor
de leur trajectoire le long des lignes magnétiques et ainsil’accélération de la particule. Nous suivons la
macroparticule XQ+ le long de sa trajectoire et à chaque cellule de la grille nous calculons la probabilité
que l’ion XQ+ capture un électron d’un neutreM, selon la réaction 7.4. Le poids attribué à l’ion XQ+

au départ, diminue au cours de la simulation, puisqu’une partie est transformée en X(Q−1)+ et à chaque
point de la grille nous enregistrons le taux de cette transformation. A la fin de la simulation nous ad-
ditionnons la contribution de toutes les 106 macroparticules XQ+ et nous établissons, ainsi, des grilles
tri-dimensionnelles du taux d’échanges de charge de l’ionXQ+, RN(XQ+), qui correspond à un taux de
production pour l’ion X(Q−1)+.

RN(XQ+) est exprimé en unités numériques et nous devons revenirà un taux de CX en unités phy-
siques. Pour faire cela, nous devons la multiplier par le poids statistique des macroparticules qui est le
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nombre total des particules physiques représentées par le nombre totalNtot de macroparticules dans la
simulation. Il est exprimé de la façon suivante :

w0 =

[
XQ+

O

]
·
[ O
H+

]
· np · VS W · dt · ncy· ncz· dy · dz· x2

0/Ntot (7.5)

où np = 2.3 · 106 m−3 est la densité de protons du vent solaire,
[

XQ+

O

]
a été défini plus tôt comme l’abon-

dance relative de l’ion parent par rapport à l’oxygène,
[

O
H+

]
= 1/1780 est l’abondance de l’oxygène par

rapport aux protons pour le vent lent, (ncy · ncz· dy · dz) = (150 · 150 · 2 · 2) la taille totale de la face
d’entrée dans la boite de simulation etx0 = 1.5 · 105 m la longueur inertielle des protons du vent solaire.
Il faut également diviser par l’unité de volume de la grille qui estV0 = dx · dy · dz · x3

0 pour obtenir un
taux d’échanges de charge volumique en unités physiques (m−3s−1) :

RXQ+ = RN(XQ+) · w0/V0 (7.6)

L’ion excité X∗(Q−1)+ produit, ensuite, des cascades radiatives dans le domaine EUV/soft X-rays, avec
une probabilitéY(Ei ,M) pour une raie spectraleEi issue de la collision avec le neutreM = [H,O], comme
il a été expliqué dans la section 2.2. Les valeurs de probabilité d’émission due aux échanges de charge
avec les atomes H, sont resumées dans l’annexe C. Par contre, nous ne disposons pas de calculs détaillés
sur les probabilités d’émission après collision avec les atomes O, alors, dans les résultats présentés dans
le cas de Mars, nous avons utilisé les mêmes probabilitésd’émission que ce soit pour les atomes H ou O.
Ces résultats ont été soumis pour publication dans l’article ”Charge-exchange induced soft X-rays in the
Martian plasma environment”,Koutroumpa et al.(2007) et sont resumés dans les sections suivantes.

7.2.2 Ŕesultats des simulations avec une exosphère hydrostatique

Cartes d’intensité desémissions de Mars

Si nous intégrons le taux de collision de l’ion XQ+ le long d’un des trois axes (X, Y, Z ) de la grille
3D, multiplié par la probabilité d’émissionYEi ,M) par raieEi, nous obtenons le flux de puissance X direc-
tionelle qui est exprimée par la relation :p(Ei) = RXQ+ ·Ei ·Y(Ei ,M)/4π (Wm−2sr−1), après transformation
deseV en Joules(1eV = 1.6 · 10−19J).

Nous pouvons, alors, construire des cartes monochromatiques de Mars pour chaque raie traitée dans
le modèle, ou alors, additionner les flux d’énergie pour obtenir des cartes de puissanceP =

∑

Ei

p totale

dans un domaine spectral précis. Un exemple est présentédans la figure 7.3 où je projette l’émission
totale de Mars dans le domaine 0.35 - 0.9 keV dans les plansX - Y (VS W - E, fig.7.3(a)) etX - Z (VS W -
BIMF , fig.7.3(b)). Sur les figures je trace aussi les positions du choc planétaire (trait blanc plein) et de la
barrière d’empilement magnétique (trait blanc discontinu) dans les plans respectifs, calculées exactement
dans le modèle hybride. Le choc se trouve, alors, à∼ 1.76 rayons martiens (RM) et la barrière plus près
de la planète, à∼ 1.23RM .

Il est intéressant de remarquer que les structures magnétiques de l’interface martienne dominent
l’organisation et la localisation de l’émission par échange de charge. En effet, l’émission X issue des
échanges de charge semble tracer les régions en aval du choc et de la barrière d’empilement magnétique,
avec un fort maximum juste après cette dernière, à une altitude entre∼0.026 - 0.1RM. La présence du
champ électrique de convection crée la même asymétrie dans la forme de l’émission X (fig. 7.3(a)) que
dans les cartes d’intensité du champ magnétique (fig. 7.2). D’autre part, dans le planVS W-BIMF la forme
de l’émission reste symétrique, en accord avec les structures du champ magnétique.

Cartes de rapport des ions du vent solaire

Comme nous avons expliqué précédemment, les ions lourdsdu vent solaire sont distingués dans le
code de simulation par leur rapportq/m inversement proportionnel à leur rayon de Larmor, qui définit
leur trajectoire dans l’interface électromagnétique. L’émission des ions produits est proportionnelle à
l’abondance des ions parents et dépend de la section efficace des échanges de charge de cette dernière
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F. 7.3 –Cartes d’émission totale de Mars pour le domaine 0.35 keV≤ E ≤ 0.9 keV pour l’exosphère hydrosta-
tique. Les échelles de couleurs sont en log(W m−2 sr−1). Les traits blancs plein et discontinu tracent respectivement
le choc planétaire et la MPB calculés par le modèle hybride. Le disque planétaire est représenté par le circle blanc.

avec les atomes O et H de l’exosphère. Pour comparer les effets des différents ions, nous réalisons des
cartes de rapport du nombre de photons émis par chaque ion. Nous étudions l’ion O7+ par rapport aux
ions O6+ et O5+ dans les figures (7.4(a),7.4(b)) et (7.4(c),7.4(d)) respectivement. Sur les cartes sont
marquées aussi les positions du choc planétaire et de la MPB calculées dans le code hybride.

Le rapport des ions présente des stratifications qui ressemblent aux chocs multiples mentionnés dans
Modolo et al. (2005, 2006) et visibles sur les cartes du champmagnétique (fig. 7.2). Ces chocs multiples
sont probablement dus à l’influence des particules individuelles à la structure interne du choc et aux effets
bi-ions qui organisent la stratification des ions selon leurmasse. En effet, le rapport q/m qui détermine le
rayon de LarmorRL ∝ (q/m)−1 des ions est l’effet principal visible sur les cartes. L’ion parent avec un
rapportq/mplus important a un rayon Larmor plus petit et peut être mieux confiné derrière les structures
de compression du champ magnétique et subir des échanges de charge plus facilement. Ainsi, l’émissivité
des ions produits par des ions de rapportq/m plus élevé semble dominer la région immédiatement en
aval du choc.
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F. 7.4 –Cartes du rapport du nombre de photons émis par l’ion O7+ sur le nombre de photons émis par l’ion O6+ (panneaux (a) et (b)) et respectivement pour l’ion O7+ sur l’ion
O5+ (panneaux (c) et (d)). Les traits noirs plein et discontinu tracent le choc planétaire et la MPB respectivement, calculés dans le cas d’une exosphère hydrostatique.
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Ensuite, un deuxième effet semble accentuer les structures des cartes de rapport. Les ions avec une
section efficace plus élevée, subissent plus d’échanges de charge etproduisent une émission plus im-
portante. Dans le cas des rapports O7+/O6+ et O7+/O5+ il se trouve que les ions de section efficace plus
importante sont aussi originaires des ions avec le plus grand q/m, surtout dans le cas des échanges de
charge avec H qui sont importantes le plus haut dans l’exosphère. L’effet secondaire des sections effi-
caces importantes est que les ions sont consommés plus rapidement, alors les ions qui persistent grâce
à leur section efficace inférieure l’emportent sur l’émissivité, plus pr`es de la planète. Le même ordre de
stratification se présente derrière la MPB, jusqu’à la surface de la planète.

Plus spécifiquement, pour le rapport O7+/O6+ (fig.7.4(a), 7.4(b)) les rapports des sections efficaces
des ions avec H et O respectivement sont :σ(O8+,H)/σ(O7+,H) = 1.66 etσ(O8+,O)/σ(O7+,O) = 0.5. Au
contraire, pour le rapport O7+/O5+ (fig.7.4(c), 7.4(d)) la section efficace de l’ion parent O8+ est plus
élevée que celle de l’ion O6+ que ce soit pour les échanges de charge avec H ou O :σ(O8+,H)/σ(O6+,H) =

1.54 etσ(O8+,O)/σ(O6+,O) = 1.2. Par consequent, l’ion O8+ est épuisé encore plus rapidement derrière
les interfaces par rapport à l’ion O6+ que par rapport à l’ion O7+ ce qui fait que la stratification dans le
rapport O7+/O5+ est plus marquée.

7.2.3 Ŕesultats des simulations avec une exosphère réaliste

Les résultats que nous avons obtenus dans le cas d’une exosphère réaliste sont présentés dans la
figure 7.5. Les cartes d’émission sont calculées dans les mêmes projections et normalisations que dans le
cas hydrostatique dans la section 7.2.2. Les mêmes espèces d’ions sont utilisées et les mêmes raies sont
sommées sur les cartes.

On remarque tout de suite, que l’émission est beaucoup moins diffuse et diminue très rapidement
au delà de 650 km (∼0.2 RM) d’altitude. Ceci est conforme aux profils des couronnes hydrostatiques et
réalistes comparées dans la figure 7.1. En effet, jusqu’à∼0.2RM les couronnes réalistes sont plus denses
que les couronnes hydrostatiques mais se raréfient beaucoup plus rapidement. L’émission, alors, est plus
intense que le cas hydrostatique jusqu’à cette altitude, mais diminue très rapidement après.

Les structures du choc planétaire et de la MPB sont également beaucoup moins marquées dans les
cartes d’émission X. En effet, dans les cartes du champ magnétique nous retrouvons le champ magnétique
moins intense au voisinage de la planète, du fait que l’exosphère réaliste présente un obstacle beaucoup
plus faible à l’écoulement du vent solaire. Le choc planétaire et la barrière d’empilement magnétique,
notamment, se rapprochent légèrement de Mars, se trouvant, respectivement, à environ 1.54RM et 1.19
RM en distance radiale.

7.2.4 Contribution deséchanges de charge secondaires

Après avoir présenté les résultats obtenus pour les ions produits des échanges de charges primaires, il
est nécessaire de justifier le fait que nous ayons negligé la production secondaire. En rappelant les notions
décrites dans la section 2.2, un ion du vent solaire de haut degré subit des échanges de charge successifs,
tant qu’il y a des cibles neutres ou jusqu’à sa neutralisation complète, selon les réactions séquentielles
7.7.

XQ+ + M → X∗(Q−1)+ + M+

X(Q−1)+ + M → X∗(Q−2)+ + M+ (7.7)

Les ions secondaires X∗(Q−2)+ produits ainsi, contribuent aux émissions X des ions X∗(Q−2)+ principa-
lement produits lors des échanges de charge des ions primaires X(Q−1)+ originaires directement du vent
solaire. Nous avons examiné la contribution des ions secondaires pour le cas des ions O6+ produits
séquentiellement par les ions O8+ et O7+. Malgré le fait que les ions O6+ ne produisent pas de raies au
delà de 0.1 keV, nous avons choisi ces ions car ils sont parmiles plus abondants dans le vent solaire et
aussi ils ont des sections efficaces d’échange de charge suffisamment importantes avec les atomes H et O.
Nous avons élaboré deux méthodes pour évaluer cette contribution, dans le but d’économiser de temps
de calcul. Les deux méthodes sont présentées ci-après.
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F. 7.5 –Cartes d’émission totale de Mars pour le domaine 0.35 keV≤ E ≤ 0.9 keV à partir des couronnes
réalistes. Les échelles de couleurs sont en log(W m−2 sr−1). La position du choc issue de cette simulation est tracé
en trait blanc.

Première méthode

Nous lançons une particule test dans la boite de simulation, à chaque pas de temps nous calculons sa
probabilité de capture électronique par un atome de l’exosphère, nous modifions le poids de la particule
incidente (l’ion primaire) pour prendre en compte le nombred’ions qui ont subi cet échange de charge.
Nous créons une nouvelle particule représentant les ionssecondaires (c’est-à-dire à chaque pas de temps),
et nous ajustons le poids de cette particule pour prendre en compte le nombre d’ions créés.

Nous suivons ensuite toutes les particules tests (ions primaires et secondaires) jusqu’à leur sortie de
la boite de simulation ou l’épuisement de leur poids. Une fois que la particule test, représentant les ions
primaires, et que toutes les particules tests représentant les ions secondaires sont sorties de la boite de
simulation nous lançons une nouvelle particule test repr´esentant les ions primaires.

Dans la figure 7.6(a) je compare le taux de production des ionsO6+ issus des échanges de charge
des ions O7+ primaires et secondaires. Les ions O7+ primaires sont introduits par la face d’entrée de la
boite. Les ions O7+ secondaires sont issus des ions O8+ qui ont été introduits comme espèce primaire par
la face d’entrée. Les ions O7+ secondaires se trouvent, alors, déjà dans la boite quand ils commencent à
échanger des charges et leur trajectoire est calculée à partir de leur position de création. Cette méthode
exige un temps de calcul très important, puisque nous sommes obligés de suivre toutes les particules,
primaires et secondaires, alors nous ne lançons que 1000 particules primaires à chaque simulation. La
contribution de la composante secondaires par rapport au total de production des ions O6+ est de l’ordre
de 0.22% sur la somme dans toute la boite de simulation.
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F. 7.6 –Carte du taux de production des ions O6+ issus des échanges de charge des ions O7+ primaires dans le
plan E - B (échelle couleur, en unités de109s−1m−2) et des contours (échelle grise, en unités106s−1m−2) du taux
de production des ions O6+ par les ions O7+ secondaires, issus des échanges de charge des ions O8+ primaires.
Les contours sont à 10, 50, 90% du maximum de la contributionsecondaire.

Deuxième ḿethode

La deuxième méthode est basée sur l’hypothèse que la quantité de mouvement entre les ions parents
XQ+ et les ions produits X(Q−1)+ est totalement conservée et que la fonction de distribution de ces derniers
est une Maxwellienne isotrope.

Nous avons fait tourner le code particule test en deux temps.Premièrement, nous calculons les
échanges de charge entre XQ+ et les atomes exosphériques en enregistrant non seulementle taux de
production des ions X(Q−1)+, mais aussi leur vitesse moyenne et leur température (ou vitesse thermique)
au moment de leur création, pour chaque cellule de la grille. Ensuite, nous ”lisons” simplement dans
la boite de simulation la distribution des X(Q−1)+ retenue dans l’étape précédente et nous calculons leur
trajectoires à partir de leur position de création sur la grille, et la production secondaire des ions X(Q−2)+

par échange de charge. Cette approche est plus économiqueen temps, mais nous empêche quand même
de prendre un nombre de particules plus grand que 10000 particules.

Je présente le résultat de cette méthode dans la figure 7.6(b) dans le même contexte que pour la
première méthode. La contribution des ions secondaires par rapport à la production totale dans toute la
boite est inférieure à 0.1% .

7.3 Comparaison avec les observations

Dans les sections précédentes j’ai réalisé des projections le long des trois axes principaux de la grille
de simulation. Dans le répère de simulation défini, ceci correspond à des lignes de visée perpendiculaires
(X-Y, X-Z ) ou parallèle (Y-Z ) à la direction Soleil-Mars. Ces projections, actuellement, ne sont pas
réalisables pour les observatoires X qui fonctionnent autour de la Terre. En effet, la combinaison des
orbites terrestre et martienne ne permet pas des angles de phase (angle Soleil-Mars-Terre) supérieurs
à 45◦environ. L’alignement Soleil-Terre-Mars, qui permettrait une projection parallèle (Y-Z ), n’arrive
qu’en intervalles espacées de 2 ans environ et, dans la plupart des cas, n’est pas favorable pour des
observations à cause de contraintes de positionnement dessatellites X.

Nous avons développé une routine d’interpolation dans lagrille XYZ des emissivités calculées, pour
pouvoir simuler des angles d’observation quelconques dansle contexte de comparaison avec des obser-
vations réelles de Mars dans le domaine des rayons X. Nous avons utilisé pour ceci un changement de
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F. 7.7 –Définition de la nouvelle grilleU(ncu), V(ncv), W(ncw)pour l’integration selon un angle de phaseθ.
Pour faciliter la lisibilité du dessin on montre la transformation en 2D seulement.

répère comme illustré dans la figure 7.7. Les axesU, V, W du nouveau répère sont définis comme suivant,
après deux rotations consécutives :

U =



cosθcosφ · x̂
sinθcosφ · ŷ
−sinφ · ẑ


, V =



−sinθ · x̂
cosθ · ŷ

0 · ẑ


, W =



cosθsinφ · x̂
sinθsinφ · ŷ
−cosφ · ẑ


(7.8)

où θ est l’angle de rotation autour de l’axeZ etφ l’angle de rotation autour de l’axeV.
L’origine de la nouvelle grille est définie dans l’ancien r´epère par les coordonnées :

O′(u0, v0,w0) =



[
ncx· (sin2θ + cos2θsin2φ) + ncy· sinθcosθsin2φ

]
x̂[

−ncx· sinθcosθcos2φ + ncy· sin2θsin2φ
]
ŷ

[
−(ncx· cosθ + ncy· sinθ)sinφcosφ

]
ẑ


(7.9)

ou ncx, ncy les dimensions (en nombre de cellules) selonX et Y dans l’ancienne grille. Les dimensions
de la nouvelle grille, si l’on considère des cellules de taille (2×2×2x3

0) comme avant, sont respectivement
pour les trois axesU, V, W :

ncu= ncx· cosθcosφ + ncy· sinθcosφ + ncz· sinφ

ncv= ncx· sinθ + ncy· cosθ

ncw= ncx· cosθsinφ + ncy· sinθsinφ + ncz· cosθ

(7.10)

La disposition de la nouvelle grille par rapport à l’ancienne, en deux dimensions est présentée dans
la figure 7.7. Pour les régions communes entre les deux grilles nous avons effectué une interpolation
linéaire. Pour les extrémités de la nouvelle grille, quisont en dehors des limites de calcul de l’ancienne
grille, nous avons appliqué les valeurs d’intensité des cellules frontalières de l’ancienne grille. Nous
considérons cette approximation acceptable et justifiable, puisque, d’après les cartes présentées jusque
là, l’émission est principalement produite dans les cellules au milieu de la grille, autour de la planète.
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7.3.1 L’observation de Mars du 20 novembre 2003 avec XMM-Newton

Le 20-21 novembre 2003, Dennerl et al. (2006) ont effectué la première observation de Mars avec le
télescope XMM-Newton. Ils ont publié récemment une première analyse spectrale à haute résolution de
l’émission de la planète dans le domaine 0.3 - 1.0 keV avec le spectromètres RGS1 et RGS2. RGS pour
Reflection Grating Spectrometerest un spectromètre sans fente d’une résolution spectrale E/∆E de 100
à 600 entre 0.33 et 2.1 keV. La capacité de dispersion de l’instrument est très élevée, de 3’.4/Å à 35Å
(0.35 keV) à 4’.6/Å à 10Å (1.23 keV).

A la date de l’observation XMM, choisie pour que Mars soit au plus près de la Terre dans les
contraintes observationelles de XMM, Mars était à une longitude hélioécliptique de 27◦et la Terre (en
approximation XMM) à 57◦, à un angle de phase de∼40◦. L’angle de phase est définit comme l’angle
Soleil-Mars-Terre. Cet angle est très proche de la limite supérieure que l’on puisse avoir en observant
Mars depuis un observatoire en orbite terrestre. Le diamètre apparent de Mars était de 12”.2, sa distance
héliocentrique était 1.43 UA et sa distance géocentrique était∆ = 0.77 UA.

La particularité de l’observation de Mars avec RGS est que Mars étant une source moyennement
étendue, les images monochromatiques de Mars apparaissent sur les longueurs d’ondes correspondantes
et les raies spectrales émises par l’objet sont élargies `a cause de la taille de celui-ci. Le signal suivant la
direction de dispersion dans le spectrographe est, alors, une combinaison entre les informations spectrales
et spatiales de l’objet. Le risque de ce type d’observationsest, dans le cas des objets très étendus où les
raies émises sont très élargies, la superposition des images individuelles de l’objet et donc la dégradation
de la résolution spectrale et spatiale. Une autre particularité est que Mars étant un objet proche, il se
déplace très rapidement par rapport aux étoiles du fond dans le champ de RGS et l’instrument a dû être
repositionner plusieurs fois, pour donner finalement 12 poses de pointage stable.

Les conditions du vent solaire mesuré au niveau de l’orbiteterrestre montrent une variabilité moyenne,
avec un flux de proton augmenté d’un facteur environ 2.2 au d´ebut de l’observation par rapport aux va-
leurs normales du vent lent calme. L’abondance relative desions lourds du vent solaire montre également
une variabilité moyenne, avec, en général, des valeurs en hausse au milieu des observations : 0.36 pour
O7+, 0.2 pour O8+, 0.6 pour C6+. Seul l’ion C5+ est légèrement en baisse avec une abondance relative
de 0.1 au milieu des observations. Ces valeurs sont extraites d’après les données des instruments ACE et
WIND et pourraient, en approximation grossière, être appliquées au niveau de l’orbite martienne. Tou-
tefois, il faut être réservé en les extrapolant ainsi, sachant qu’il y a un retard de 30◦à la position de Mars
par rapport à la Terre, ce qui se traduit en 2.5 jours de rotation du Soleil, et une distance radiale environ
1.4 fois plus grande parcourue par le vent solaire avant qu’il n’atteigne Mars.

Dans les paragraphes suivants nous allons d’abord comparerdes cartes d’émission simulées dans
le même contexte que les observations XMM pour le modèle hydrostatique et le modèle réaliste (par.
7.3.2), et puis, analyser les spectres simulés aux spectres observés (par. 7.3.3). Le modèle comprend des
conditions moyennes en minimum d’activité solaire et des abondances relatives pour un vent solaire lent
(table 2.1). Nous rappelons que notre étude se porte uniquement sur la comparaison de l’émission due
aux échanges de charge et aucune comparaison ne peut être faite entre notre simulation et les raies de
fluorescence observées et rapportées dans Dennerl et al. (2006).

7.3.2 Comparaison morphologique de l’́emission

Nous avons calculé l’émission X issue des échanges de charge dans la même géométrie d’observation
que celle des observations XMM le 20 novembre 2003.

Dans la figure 7.8 nous présentons les cartes du flux total de puissance de l’émission X entre 0.35 et
0.9 keV, calculées avec les deux simulations effectuées, le cas hydrostatique (fig. 7.8(a)) et le cas réaliste
(fig. 7.8(b)). En comparaison, nous présentons aussi la superposition de toutes les cartes des différentes
raies observées en code de couleur différentes (fig. 7.8(d)), extraite de Dennerl et al. (2006). Lafigure
7.8(d), comprend les raies de fluorescence, codées en jauneet rouge, et les raies d’échange de charge
en bleue et vert. Les cartes simulées sont en échelle logarithmique du flux de puissancep (W m−2 sr−1).
Les valeurs absolues des cartes simulées ne peuvent pas être comparées avec les observations, car ces
dernières sont ajustées individuellement pour les raiesde chaque ion qui compose l’émission totale. La
figure 7.8(d) est surtout présentée pour comparer la formed’émission globale aux simulations.
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F. 7.8 – Cartes d’émission totale entre 0.35 keV et 0.9 keV, en échelle logarithmique du flux de puissance
p (W m−2 sr−1) pour les deux types d’exosphère modélisés, l’hydrostatique (a) et la réaliste (b). La géométrie de
projection simule la géometrie de l’observation de Mars du20/11/2003 avec XMM. Pas tout le champ d’observa-
tion XMM ne rentre dans le domaine des simulations (b). La carte de l’émission totale des observations XMM est
présentée pour comparaison (c), mais l’échelle spatiale n’est pas identique entre les simulations et les observa-
tions.

A noter, aussi, que les cartes simulées ne sont pas à la même échelle spatiale que la carte observée.
En effet, faute de la taille limitée de la boite de simulation, notre calcul ne peut s’etendre aux mêmes
distances que les observations. Le disque martien, marquéavec un cercle blanc dans les simulations et
avec un cercle noir dans les observations, peut être utilisé comme objet de référence.

En première comparaison nous pouvons remarquer la similitude de la forme globale d’émission dans
les simulations et les observations malgré les détails différenciant chacune. Le ”croissant” de l’émission
en aval du choc planétaire et de la MPB est visible dans les cartes de simulation, même si la distinction des
différentes régions de choc est moins nette à cause de l’anglede phase de 40◦. La carte des observations
présente le même croissant, mais étiré vers l’arrièrede la planète, sur les ailes nord et sud. Il semblerait
que le rapport de taille des régions d’émission polaires et de la région d’émission dans l’exosphère au
point subsolaire est beaucoup plus important dans les observations que dans les simulations.

Dans les cartes simulées, nous remarquons une différence importante, en ce qui concerne la locali-
sation du maximum d’émission. Dans le cas hydrostatique (fig. 7.8(a)), le maximum se trouve bien en
amont de la planète, en dehors du disque planétaire projété. Le contraire est observé pour le cas des
couronnes réalistes (fig. 7.8(b)). Le maximum se situe essentiellement sur le disque projété et l’étendue
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de l’émission n’est pas aussi grande que dans le cas hydrostatique. En tout cas, l’émission prédite par les
modèles ne s’étend pas aussi loin que dans les observations, qui elles, s’étendent jusqu’à 8RM, d’après
Dennerl et al. (2006) (fig.7.8(d)).

Dans les observations, Dennerl et al. (2006), rapportent aussi des différences entre les émissions de
chaque ion individuel. Notamment, dans la figure 7.9 extraite de Dennerl et al. (2006), les émissions des
ions O (O7+, O6+) et C5+ détectées sont comparées. Tandis que les émissions de l’ion C5+ présentent le
même croissant d’émission prévu dans les simulations, les ions O7+ et O6+ semblent produire deux lobes
d’émission dans les directions nord et sud. En aucun cas dans les simulations une telle structuration de
l’émission n’est prévue.

F. 7.9 –Images XMM/RGS de Mars et son halo dans les raies individuelles des ions OVIII (a), O VII (b) et C
VI (d, f) extraites de Dennerl et al. (2006). Les panneaux (c)et (f) sont les sommes des panneaux ((a)+ (b)) et ((d)
+ (e)) respectivement. Les échelles de couleurs ont été ajustées individuellement pour chaque ion. Le cercle noir
montre la taille du disque martien et sa position estimée par les auteurs Dennerl et al. (2006). Le rectangle en trait
plein montre la région à| y |≤ 50′′ utilisée pour les spectres (7.3.3) et les rectangles pointillés de part et d’autre
désignent les régions utilisées pour la soustraction dubruit de fond.

Nous pouvons évoquer plusieurs raisons pour qu’une telle forme apparaisse dans les observations.
Tout d’abord, il faut reconnaı̂tre l’environnement plasmaau voisinage de Mars comme un système dy-
namique et non pas stationnaire comme nous l’avons simplifi´e dans notre étude. Ainsi, toute variation
soudaine et violente du vent solaire pourrait avoir des conséquences imprévisibles dans la re-structuration
de l’environnement martien et s’imprimer dans la signaturedes émissions X autour de Mars. De plus,
nous ne pouvons exclure l’action d’un mécanisme d’émission différent de l’échange de charge que nos
simulations n’ont pas pris en compte. D’autre part, l’hypothèse d’une erreur dans l’analyse des données
RGS ne peut pas être écartée, d’autant plus si l’on se rappelle que RGS est un spectrographe sans fente,
où les informations spectrales et spatiales sont couplées.

Une dernière hypothèse, que nous avons testé notamment dans notre simulation, est la dépendance
des sections efficaces des réactions d’échange de charge par rapport à la vitesse relative du système en
collision. D’après les études théoriques et expérimentales de (Shipsey et al., 1983; Fritsch et Lin, 1984;
Meyer et al., 1985; Kimura et Lane, 1987; Lee et al., 2004), les sections efficaces des échanges de charge
peuvent diminuer d’un facteur 2 quand la vitesse diminue de 400 km/s à 200 km/s et, en moyenne, elles
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(a) Sections efficaces (b) Champs de vitesses

F. 7.10 –panneau (a) : Dépendance de la section efficace des collisions O8+ + H(1s) d’après Lee et al. (2004)
(trait continu, triangles), Kimura et Lane (1987) (trait pointillé), Shipsey et al. (1983) (trait discontinu), Fritsch et
Lin (1984) (losanges) et les travaux expérimentaux de Meyer et al. (1985) (cercles noirs). panneau (b) : champs de
la vitesse moyenne (gauche) et la vitesse thermique (droite) des ions du vent solaire au voisinage du choc martien.
Les tracés des positions du choc planétaire (trait noir continu) et de la MPB (trait noir discontinu) sont dérivés à
partir des observations MGS (Vignes et al., 2000).

restent constantes au délà de 400 km/s (fig. 7.10(a) extraite de Lee et al., 2004). Dans la figure l’axe des
abscisses est donné en énergie d’impact (eV/amu), qui peut être converti en échelle de vitesse variantde
100 à 500 km/s environ. La vitesse moyenne des ions du vent solaire diminue brusquement en aval du
choc planétaire d’un facteur supérieur à 2, tandis que leur vitesse thermique peut augmenter d’un facteur
4, comme le montre la figure 7.10(b), et dans ces régions le taux de réaction des échanges de charge doit
être influencé par ces changements.

Dans la figure 7.11 nous présentons une série de cartes de flux de puissance pour des ions individuels.
Les émissions des ions C6+ (7.11(a)), O7+ (7.11(b)), et O8+ (7.11(c)) sont comparées, ainsi que le résultat
de la simulation ”speed-dependent” pour l’ion O8+ (7.11(d)). Qualitativement, nous n’observons pas de
différence significative entre les émissions individuelles des ions qui pourrait expliquer les observations.
Par ailleurs, quand nous appliquons des sections efficaces dépendantes de la vitesse nous retrouvons
seulement une légère baisse du flux total de l’émission surtout dans la région en aval du choc planétaire
où les vitesses des ions incidents sont les plus faibles.

7.3.3 Comparaison spectrale

Dans les observations XMM, Dennerl et al. (2006) ont défini deux régions selon le mécanisme do-
minant d’émission. Le disque (|y|≤ 10′′) qui est dominé par la fluorescence et le halo (15′′ ≤|y|≤ 50′′)
dominé probablement par les échanges de charge. Dans ces deux régions, ainsi que dans la région totale
(| y |≤ 50′′) d’émission X de Mars, les auteurs ont extrait des spectrescomposés des raies issues des
CX présentées dans la table 7.2 ainsi que de raies de fluorescence qui ne sont pas incluses dans la table.
L’ensemble des raies détectées par XMM peut être trouvédans la table 2 de Dennerl et al. (2006).

Dans la table 7.2 nous exposons aussi les raies spectrales CXcalculées dans les simulations hy-
drostatique et réaliste que nous avons effectuées. La définition de la région disque dans les simulations
est la même que pour les observations (|y|≤ 10′′). Par contre, la région totale et le halo sont définis
différemment, car la boite de simulation est carrée et ne s’étend pas aux même distances que le champ
total de XMM. Ainsi, le halo dans les simulations est défini par les bornes 15′′ ≤ |y|≤ [boxsize], et le
total est également limité par la taille de la boite.
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F. 7.11 –Cartes de flux de puissance résultantes pour des ions individuels dans la géométrie d’observa-
tion XMM. Les axes sont en RM et les échelles de couleur représentent le logarithme du flux de puissance
p (W m−2 sr−1). Le panneau (a) présente les raies de l’ion C5+ : 367.4, 435.4 et 459.2 eV et le panneau (b) les
raies du triplet de l’ion O6+ : 560.9 eV(O6f), 568.5 eV(O6i), 574.0 eV(O6r). Les panneauxinférieurs montrent les
raies d’émission 653.1, 774.0, 816.3 et 835.9 eV de l’ion O7+. Le panneau (c) présente l’émission calculée avec
une section efficace de CX constante, tandis que le panneau (d) présente l’´emission équivalent pour un calcul avec
les sections efficaces dépendantes du temps.

Les raies sont désignées par la transition et l’énergie correspondante et sont regroupées selon l’ion
excité émetteur X∗(Q−1)+ issu de l’échange de charge. Certaines raies modéliséesn’ont pas été détectées
dans les données, et également pour certaines raies détectées, nous ne disposions pas d’informations
théoriques pour les inclure dans les simulations. Ces dernières sont marquées en gras et italiques dans la
table. Les unités du flux de photons dans chaque raie est 10−6cm−2s−1, au niveau du détecteur de RGS.

Le flux des raies simulées est calculé à partir du flux volumique de photonsfe (photons m−3 s−1) =
RXQ+(m−3s−1) · Y(Ei ,M) résultant des simulations pour chaque transition correspondante. Les unités du
flux monochromatique se réfèrent aux échelles spatialesde la boite de simulation, c’est à dire au niveau
de l’émetteur. Si nous voulons comparer les flux de photons simulés aux flux de photons mesurés au
détecteur RGS, nous devons transformer le flux émis des simulations en flux reçu au détecteurfr . Ceci
est établi par la relation :

fr =
1

∆2

∫
fe (photons m−3 s−1)du dv dw (7.11)

où∆ = 0.77AU = 1.15 · 1013cm la distance géocentrique de Mars au moment de l’observation.
Les neuf raies, issues de CX, communes entre les simulationset les observations sont comparées dans

la figure 7.12. Les données sont présentées en fonction dumodèle hydrostatique dans le panneau 7.12(a)
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et en fonction du modèle réaliste dans le panneau 7.12(b).Les flux des raies pour la région du disque
sont marqués avec les cercles pleins rouges, pour la région du disque avec les cercles creux bleus et pour
le total avec les carrés noirs. Nous avons recherché une corrélation entre les modèles et les données pour
les deux composantes de l’émission CX (disque et halo) ainsi que pour le total. Puisque nous comparons
l’émission de Mars issue du même mécanisme, et en supposant que le bruit de fond a été correctement
soustrait des données, il ne devrait pas y avoir d’émission résiduelle. Nous forçons, alors, le fit linéaire à
couper les axes à l’origine (0, 0) et nous utilisons les erreurs estimés pour les données comme déviation
standard. Sur les figures nous avons noté les coefficients du fit pour chaque composante et pour chaque
modèle de simulation.

Dans le cas hydrostatique, le halo et le total du champ donnent une corrélation semblable avec des
coefficients 4.1 et 3.56 respectivement. Par contre, le disque pr´esente une corrélation très différente avec
un coefficient de 7.5 environ. D’autre part, quand nous utilisons la simulation aux couronnes réalistes,
les fits se détériorent et les tendances s’inversent. En effet, le modèle réaliste semble expliquer mieux
l’émission du disque (pente du fit 12.7) plutôt que celle duhalo (pente de∼ 45).

T. 7.2 –Raies spectrales dues aux CX integrées dans les simulations et comparées aux raies CX detectées dans
les spectres RGS de Mars (| y |≤ 50′′),
son disque (| y |≤ 10′′) et son halo(15′′ ≤| y |≤ 50′′) (Dennerl et al. 2006).Les raies manquantes des simulations
sont notées en gras et avec des lettres italiques.
a La raie N6+ 592.6 eV n’est pas incluse.

Photon flux (10−6 cm−2 s−1)

Model XMM03 data

Hydrostatic Realistic

X∗(Q−1)+ (Transition) E[eV] Total Disk Halo Total Disk Halo Total Disk Halo

C∗5+ (2p→ 1s) 367.4 6.154 1.554 3.257 1.334 0.853 0.298 16.2± 5.2 11.0± 4.2 9.1± 3.5

(3p→ 1s) 435.4 1.019 0.257 0.539 0.221 0.141 0.049 6.6± 2.3 (1.9± 1.9) 7.9± 2.7

(4p→ 1s) 459.2 1.563 0.395 0.827 0.339 0.217 0.076 4.5± 3.2 5.7± 2.8 5.3± 2.5

(5p→ 1s) 470.4 5.5± 2.2 2.7± 2.3 5.5± 1.8

C∗4+ (1s3p1P→ 1s2 1S) 354.5 0.183 0.056 0.088 0.047 0.034 0.008

(1s4p1P→ 1s2 1S) 370.9 0.081 0.025 0.039 0.021 0.015 0.004

(5p→ 1s) 378.5 9.9± 4.2 (2.8± 2.8) 8.4± 3.1

N∗6+ (2p→ 1s) 500.0 0.172 0.040 0.095 0.035 0.021 0.009 9.3± 2.7 4.5± 2.2 7.1± 2.2

(3p→ 1s) 592.6 0.019 0.004 0.011 0.004 0.002 0.001 38.1± 30.0 (2.4± 2.4) 22.0± 19.0

(4p→ 1s) 625.0 0.011 0.003 0.006 0.002 0.001 0.0006

(5p→ 1s) 640.0 0.022 0.005 0.012 0.005 0.003 0.001

N∗5+ (2 3S→ 1 1S) 419.8 1.090 0.285 0.565 0.243 0.159 0.052

(2 3P→ 1 1S) 426.1 0.170 0.044 0.088 0.038 0.025 0.008

(2 1P→ 1 1S) 430.7 0.172 0.045 0.089 0.038 0.025 0.008

(3 1P→ 1 1S) 497.9 0.056 0.015 0.029 0.012 0.008 0.003

O∗7+ (2p→ 1s) 653.1 1.910 0.441 1.050 0.381 0.225 0.097 9.9± 2.4 4.3± 2.1 7.4± 2.1

(3p→ 1s) 774.0 0.246 0.057 0.135 0.049 0.029 0.012

(4p→ 1s) 816.3 0.090 0.021 0.049 0.018 0.010 0.004 3.9± 1.5 (0.4± 0.4) (1.6± 1.6)

(5p→ 1s) 835.9 0.276 0.064 0.152 0.055 0.033 0.014

O∗6+ (2 3S→ 1 1S) 560.9 3.139 0.845 1.607 0.767 0.531 0.145 12.8± 3.2 4.2± 2.9 5.3± 2.3

(2 3P→ 1 1S) 568.5 0.988 0.266 0.506 0.242 0.167 0.046 (1.5± 1.5) (1.2± 1.2) (2.2± 2.2)

(2 1P→ 1 1S) 574.0 0.814 0.219 0.416 0.199 0.138 0.038 (2.3± 2.3) 7.0± 3.3 (1.4± 1.4)

(5p→ 1s) 712.5 7.9± 2.1 (0.4± 0.4) 6.2± 1.7

Ne∗7+ ? ? 872.5 (1.8± 1.8) (0.5± 0.5) 3.8± 2.2

Total luminosity (MW) 2.35 0.60 1.24 0.52 0.34 0.11 12.8a 6.16a 10.04a

Les conditions de vent solaire le 20-21 novembre 2003 étaient vraisemblablement assez importantes,
malgré le fait que le vent solaire est mesuré par des instruments en orbite terrestre, et non à Mars où
les conditions peuvent différer notablement de celles enregistrées à la position dela Terre. Une activité
du vent solaire importante pourrait provoquer des émissions dues aux CX beaucoup plus importantes
de celles prévues par notre modèle, qui ne peut prédire que les conséquences d’une activité moyenne
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F. 7.12 –Intensités des raies CX observées en fonction des intensités des raies calculées dans les simulations
hydrostatique (a) et réaliste (b). Les émissions du disque (points pleins rouges), halo (points bleux creux) et totales
(carrés pleins noirs) de Mars sont présentées. Les résultats du fit pour chaque composante (disque, halo) et pour
le total sont marqués dans les figures. La raie N6+ 592.6 eV très incertaine n’est pas incluse dans les fits.

de vent solaire lent. L’augmentation pourrait être due à une augmentation considérable du flux du vent
solaire ou/et à des modifications considérables des abondances relatives des ions solaires lourds. Dans
le cas où ces conditions extrêmes sont les seules responsables de la grande différence entre le modèle
(qui considère des conditions de vent lent moyen) et les données, la pente des fits linéaires doit être
la même pour le disque et le halo. Au contraire, dans notre cas, comme on comprend dans la figure
7.12 les deux pentes sont très différentes, infirmant notre hypothèse de départ. Si nous supposons que
les échanges de charge sont le mécanisme d’émission dominant dans le halo martien, la différence des
proportions de l’émission (présumée due aux CX) dans le disque et dans le halo pourrait être produite
par un mécanisme différent qui opère dans les basses altitudes et explique une partie de l’émission du
disque. Autres hypothèses pour l’explication des différences seraient des effets non-stationnaires dans
l’environnement martien ou encore des distributions exosphériques que les études actuelles ne peuvent
pas decrire de manière satisfaisante. Je reviendrai sur ces points dans les dernières sections de ce chapitre.

7.3.4 Luminosit́es totales du disque et du halo

A propos des luminosités totales mesurées dans les observations et calculées dans les simulations,
nous devons d’abord noter la grande différence entre les deux observations de Mars, avec Chandra en
2001 (Dennerl, 2002) et avec XMM en 2003 (Dennerl et al., 2006) et ensuite comparer les résultats des
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simulations aux mesures effectuées avec les deux instruments.

Différences des observations Chandra et XMM

La luminosité totale dans tout le champ d’observation XMM (| y |≤ 50′′) en incluant aussi les raies
de fluorescence est mesurée par Dennerl et al. (2006) à une valeur environ 12.9 MW, sans compter la raie
N6+ à 593 eV qui est très incertaine. Cette luminosité est détectée jusqu’ à∼8 RM. Les mesures Chandra,
raménées à l’intervalle spectral de XMM, c’est à dire enexcluant la raie de fluorescence du carbone,
résultent en une luminosité totale de 2 MW, détectée jusqu’à 3 RM seulement. D’après la table 2 de
Dennerl et al. (2006), si nous comptons seulement les raies issues des échanges de charge, la luminosité
CX totale du halo est environ 10 MW, tandis que la luminositétotale mesurée avec Chandra dans le halo
martien, supposée entièrement d’origine due aux échanges de charge, est seulement 0.5± 0.2 MW.

Dennerl et al. (2006) notent aussi cette grande différence et discutent des éventuelles hypothèses dues
aux conditions de vent solaire très différentes pendant les deux observations. Le flux de rayonnement X
solaire était plus élevé pendant l’observation XMM que pendant l’observation Chandra, ce qui induirait
une émission de fluorescence plus importante pour les observations XMM. Cependant, le flux X solaire
ne pourrait expliquer la grande étendue du halo d’émission X martien, puisque la fluorescence est surtout
concentrée aux basses altitudes, sur le disque planétaire. De plus, la résolution spectrale de XMM/RGS
permet une analyse détaillée des caractéristiques spectrales de l’émission, qui montrent que la partie
principale de l’intensité totale se trouve dans les raies des ions de haut degré qui nécessitent un processus
comme les échanges de charge.

Malgré tout, pendant les observations XMM, il est probableque l’intense flux X solaire soit ac-
compagné par des conditions extrêmes de vent solaire. D’après Dennerl et al. (2006) c’est le cas pour la
période d’observation XMM. De plus, les mesures de flux de vent sont effectuées avec des instruments en
orbite terrestre et sont extrapolés à la position de Mars.Les abondances des ions lourds solaires, aussi,
ne peuvent être mesurées qu’à la position de la Terre, et il ne faut pas oublier combien les émissions
d’échange de charge sont sensibles à ces paramètres. Enfin, les couronnes neutres de Mars sont très sen-
sibles aussi à l’activité (souvent violente) du vent solaire et les densités des neutres dans l’exosphère
martienne peuvent varier considérablement avec l’activité solaire. Ceci peut entraı̂ner surtout des varia-
tions à courte échelle qui pourraient rajouter un point dedifférence entre les observations Chandra et
XMM.

En conclusion, il n’est pas exclu que le flux de vent solaire ou/et les abondances relatives des ions
lourds solaires soient 3 fois plus élevés durant les observations XMM que pendant les observations
Chandra, ce qui expliquerait la grande différence d’intensité totale mesurée dans les deux cas.

Comparaison des simulations aux observations Chandra et XMM

L’intensité totale pour le disque, le halo et le champ de vuetotal calculé dans les simulations hydro-
statique et réaliste et aussi mesurée dans les observations XMM est notée en bas de la table 7.2. Dans le
cas hydrostatique, la luminosité totale calculée dans les simulations est de 2.35 MW, ce qui est en bon
accord avec l’estimation de Holmström et al. (2001) de 2.4 MW et le calcul entre 0.5-1.2 keV de Gunell
et al. (2004) qui ont trouvé 1.8 MW. Gunell et al. (2004) ont utilisé une exosphère de type Chamberlain,
c’est à dire une couronne extérieure légèrement plus t´enue que celle utilisée dans notre cas hydrostatique,
mais ils ont supposé un flux de vent solaire 1.8 fois plus élevé que celui de nos simulations. Les deux
différences dans leur simulation contre-balancent les effets dans l’émission calculée, et ainsi l’écart avec
nos simulations n’est pas très important.

Avec le modèle hydrostatique nous trouvons une luminosit´e CX environ 5.5 fois inférieure aux me-
sures XMM (12.9 MW), mais 5 fois supérieure aux mesures Chandra 0.5±0.2 MW dans le domaine
0.5-1.2 keV (Dennerl, 2002). Ici, aussi, la grande activit´e solaire rapportée durant les observations XMM
pourrait en être la cause.

En ce qui concerne les résultats de la simulation avec la couronne réaliste, les différences avec les
observations sont très grandes. Le modèle prévoit seulement une luminosité totale de 0.52 MW pour
toute la boite de simulation, calculée avec des conditionstypiques de vent solaire lent. A comparer avec
les 12.9 MW mesurés dans l’observation XMM, la différence est vraiment importante. La luminosité
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totale prévue par le modèle dans le disque (0.34 MW) est maintenant plus importante que celle calculée
dans le halo (0.11 MW). Le rapport de l’émission Disque/halo est environ 3 pour le modèle réaliste, à
comparer avec le même rapport calculé à 0.48 dans le cas hydrostatique, qui est beaucoup plus proche du
rapport des émissions mesurées pour le disque/halo (0.61) dans les observations XMM. Nous pourrions
conclure que, pour une exosphère réaliste, les simulations sont très difficilement réconciliables avec les
résultats des observations XMM, puisque ni l’intensité totale, ni la taille du halo CX, ni le rapport de
luminosité disque/halo sont compatibles. De plus, dans le cas réaliste, la luminosité totale CX du halo
calculée (0.11 MW) est inférieure aussi aux mesures Chandra pour le halo (0.5±0.2 MW).

7.3.5 Diagnostics deśemissions d’́echange de charge

Le triplet de l’ion O 6+

L’émission X de l’ion O6+ est un diagnostic crucial pour les plasmas astrophysiques.Les transitions
principales se font entre les niveaux multiplets suivants vers le niveau ’zero’ 11S :
-le triplet 23S1 à 560.9 eV, dit interdit (forbidden, O6f)
-le triplet 23P1 à 568.5 eV, dit d’intercombinaison (intercombination, O6i)
-l’état simple 21P1 à 574 eV, dit de résonance (resonance, O6r).
Le rapportG = (O6f +O6i)/O6r des transitions des multiplets sur la transition simpleest utilisé pour
identifier le mécanisme d’émission. Ce rapport est habituellement inférieur à 1 dans le cas des émissions
du plasma chaud, où l’excitation de l’ion O6+ est provoquée par l’impact électronique. Dans le cas des
échanges de charge, ce rapport doit être supérieur à 3, comme ça a été démontré par Kharchenko (2005).
Dans les observations XMM, ce rapport est mesuré àG ∼ 6 pour |y| ≤ 50′′ (halo+ disque) etG ∼ 5
pour 10′′ ≤ |y| ≤ 50′′. Notre modèle reflète les données atomiques que nous avons utilisées et résulte en
un rapport moyen de∼5 dans la boite de simulation, ce qui est en accord avec les valeurs trouvées par
Dennerl et al. (2006).

Pourtant, Dennerl et al. (2006) signalent un rapport G beaucoup plus faible (0.8±0.6) pour les raies
d’oxygène du disque. Ce résultat très important, peut être interpreté de deux façons : soit un mécanisme
différent responsable de l’émission du disque, soit une différenciation du facteur G de sa valeur théorique
pour une raison physique. Puisque dans la région du disque l’émission de la raie interdite O6f disparaı̂t,
j’examine par la suite un effet de dé-population collisionnelle de l’état métastable 23S1 de l’ion O6+

(calcul effectué parV. Kharchenko).
Si Nex est la densité des ions dans l’état metastable, alors les effets combinés de production via

échanges de charge et de dé-population via collisions et cascades radiatives impliquent :

dNex

dt
= σc n v ni −

Nex

τR
− Nexωcol (7.12)

oùσc la section efficace d’échange de charge,n est la densité des neutres (H, O),v est la vitesse de col-
lision, ni la densité de l’ion O7+, etωcol représente la fréquence de collisions (quenching), qui comprend
tout type de collision et tous les atomes cibles, électronset ions, capable d’induire le quenching. Siσx

est une section efficace représentative de toutes les collisions, alors,

ωcol =
∑

xi

nxi σqi v = nxσx v (7.13)

Pour la solution stationnaire oùdNex
dt = 0, on obtient :

Nex =
σc n v ni

1+ ωcol τR
τR (7.14)

et le flux de radiation de la raie O6f par unité de volume est :

I =
I0

1+ ωcol τR
(7.15)

où I0 est l’intensité en absence de collisions.
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Les collisions deviennent importantes et réduisent significativement l’émission quandωcol · τR ≃ 1,
i.e.nx = (σx vτR)−1. Pour la durée de vie de l’état métastable de l’ion O∗6+ par rapport à la désexcitation
radiativeτR ≃ 10−3, les vitesses des ions à travers l’atmosphèrev ≃ 400km s−1, et supposant queσx ≃
10−15 cm−3, la densité nécessaire estnx ≃ 2.5 1010 cm−3. Cette valeur correspond à une altitude d’environ
150 km, où la plupart du gaz est neutre. Le même calcul pour des ions radicalement décélérés jusqu’à 4
km s−1 donne une densité nécessaire denx ≃ 2.5 1012 cm−3, qui correspond à des altitudes de l’ordre de
100km.

Ainsi, le ”quenching” de l’état métastable O∗6+(23S1) et la dégradation de la raie interdite O6f, pro-
voque une augmentation relative des autres raies notammentla raie de résonance O6r, qui peut devenir
importante en dessous de 150 km dans l’atmosphère martienne, en dessous l’exobase. Dans ces régions,
alors, il est probable de retrouver des facteursG beaucoup plus faibles par rapport aux valeurs normales
(G∼6) dans les régions de densité très faible. Par ailleurs,il faut noter, que des calculs similaires sur le
quenching de l’état O∗6+(23S1) par les électrons ionosphériques montrent que ce phénomène est negli-
geable.

Par contre, l’interprétation des résultats de Dennerl etal. (2006) par des effets de quenching nécessite
que l’émission principale du disque soit générée à desaltitudes égales ou inférieures à 100-150 km. En
se basant seulement sur le modèle utilisé actuellement, il est difficile de démontrer ou réfuter cette hy-
pothèse. En effet, les cartes des figures 7.8(a) et 7.8(b) montrent que l’émission la plus intense provient
de très bas, du dernier pixel (cellule de la grille de simulation) avant la surface planétaire. Malheureuse-
ment, la taille des cellules est de 300 km, ce qui signifie que dans la dernière cellule nous calculons toute
l’intensité integrée entre 0 et 300 km.

Le rapport des émissions O7+/O6+

Le rapport des émissions O VIII/O VII des ions O7+ et O6+ respectivement, peut être utilisé pour
déduire les abondances relatives des ions parents O8+ et O7+ dans le vent solaire. La valeur typique du
rapport [O8+]/[O7+] dans le vent solaire lent est 0.35 (Schwadron et Cravens, 2000), mais des valeurs
extrêmes (0.57±0.07) de ce rapport ont été enregistrées lors des événements violents de vent solaire
(Snowden et al., 2004).

Comme nous avons expliqué dans le paragraphe 7.2.2 le rapport O VIII /O VII peut exhiber des
stratifications et des irrégularités liées aux structures magnétiques autour de la planète. Malgré ça, nous
pouvons comparer les rapports O VIII/O VII moyennés dans la boite de simulation et dans tout le champ
d’observation XMM. Dennerl et al. (2006) mesurent un rapport moyen de 0.57±0.16 dans la totalité (|y|
≤ 50′′) du champ de vue XMM, en incluant les raies 653.1 eV et 816.9 eVpour l’émission de l’ion O7+ et
les raies O6f(560.9 eV), O6i(568.5 eV), O6r(574.0 eV) et 712.5 eV pour le flux O6+. La valeur du rapport
O VIII /O VII mesurée dans les observations XMM est exactement celle prévue par les simulations (O
VIII /O VII = 0.56) si on emploie un rapport d’abondances relatives [O8+]/[O7+]=0.35.

Par conséquent, les données spectrales XMM présentent un comportement compatible avec des
conditions moyennes de vent solaire lent, et des abondancesd’oxygène correspondant à un vent lent
calme. Ceci serait plutôt en contradiction avec la nécessité de flux et d’abondances relatives de vent so-
laire importants pour expliquer la forte luminosité mesurée avec XMM comme nous avons commenté
précédemment.

Détection de raies inattendues

Les raies les plus intenses prédites par les simulations sont détectées dans les observations XMM.
A l’opposé, trois raies détectées avec une relativementgrande certitude dans le halo martien par XMM
ne figurent pas dans notre base de données atomiques (voir l’annexe C), et elles n’ont pas été incluses
dans les simulations, car elles sont supposées avoir une intensité négligeable, puisqu’elles sont identifiées
comme des transitions de l’état 5p directement à l’état 1s.

Il est connu dans les expériences de laboratoire et les calculs théoriques que les réactions à basse
énergie de collision mènent à une sélection préférentielle des états np, mais la population 5p devrait être
plusieurs fois inférieur à celle de 4p (Richter et Solov’ev, 1993; Harel et al., 1998; Beiersdorfer et al.,
2001). Puisque le vent solaire décélère fortement prèsde la barrière d’empilement magnétique, de telles
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raies pourraient effectivement exister, mais leur forte intensité relative mesurée doit être expliquée par
un mécanisme autre que les échanges de charge.

Une autre possibilité, mais également improbable, pour l’existence de ces raies, serait leur production
lors des réactions d’échange de charge avec les molécules CO2 dans l’environnement martien. En effet,
Beiersdorfer et al. (2003), ont montré dans leur expériences que l’état n=5 pourrait être peuplé si les
cibles neutres H étaient remplacées par des molécules CH4 ou CO2. Les molécules CO2 sont abondantes
dans l’atmosphère martienne, mais pas à d’aussi grandes altitudes où les raies en question semblent
détectées.

7.4 Résuḿe et perspectives

En résumé, nous avons présenté dans ce chapitre les simulations que nous avons effectuées pour
étudier les émissions X issues des échanges de charge entre les ions lourds du vent solaire et les atomes
H et O neutres dans l’exosphère de Mars.

Nous avons utilisé un modèle hydrodynamique hybride en 3Dde l’interaction du vent solaire avec
l’environnement martien, développé par Modolo et al. (2005), pour établir une solution stationnaire
pour l’interface électromagnétique autour de Mars. Dansce type de modèle hybride, les ions solaires
et planétaires sont représentés par des ensembles de macroparticules, qui permettent une description to-
tale de la dynamique de chaque espèce d’ion, tandis que les ´electrons sont décrits comme un fluide sans
masse assurant la neutralité du plasma. L’avantage de ces modèles est de combiner une résolution et
statistique satisfaisantes pour un temps de calcul raisonnable.

Ensuite, dans une simulation de type Monte-Carlo nous injectons des séries d’ions lourds du vent so-
laire et suivons leur propagation dans la grille tridimensionnelle de l’environnement électromagnétique
Martien. Nous enregistrons les réactions d’échange de charge qu’ils subissent en rencontrant des atomes
neutres H et O de l’exosphère martienne pour enfin estimer l’émission X induite de leur désexcitation.
Les simulations consécutives (hybride+Monte Carlo) ont été appliquées à deux types d’exosphère pour
le cas de Mars, pour en étudier les différences. Premièrement, une simulation-test avec une exosphère
étendue comprenant une couronne d’atomes d’hydrogène àéquilibre hydrostatique et une couronne
d’une double population d’atomes d’oxygène à symétrie sphérique autour de la planète a été utilisée.
En deuxième partie, nous avons utilisé des couronnes plusréalistes basées d’une part sur les résultats
récents de l’instrument Mars Express/SPICAM pour l’hydrogène et d’autre part sur des modèles r´ecents
de doubles populations d’oxygène asphériques.

En première partie nous avons présenté les résultats g´enéraux obtenus avec les deux types d’exosphère,
en insistant sur les différences et surtout sur l’utilité des émissions X issues des réactions d’échange de
charge à l’étude des structures magnétiques autour des planètes. Ensuite nous avons comparé les résultats
de nos simulations aux résultats des observations de Mars avec les satellites Chandra (Dennerl, 2002) et
XMM (Dennerl et al., 2006).

Les simulations démontrent que les observations de l’émission X induites par les réactions CX avec
une résolution spatiale suffisante permettraient l’estimation des positions du choc du vent solaire et de la
barrière d’empilement magnétique en amont des planètesavec grande précision. Des cartes des rapports
de l’émission des différents ions pourraient aussi être utilisées pour étudier plus en détail les distributions
des émissions et les structures du champ électro-magnétique autour des planètes.

Nous avons démontré que la distribution de l’émission CXest très sensible aux distributions de
densité des neutres exosphériques, et principalement àla couronne d’hydrogène. L’étude des émissions
X issues des CX fournirait des informations complémentaires et contriburait, ainsi, par une méthode
différente à l’étude des couronnes neutres planétaires.

En effet, l’émission X calculée dans les simulations pour les deux cas d’exosphère utilisés présente
bien des différences. La simulation avec une exosphère étendue et en ´equilibre hydrostatique, explique de
façon satisfaisante la forme globale de l’émission et lesraies principales détectées avec un fit acceptable,
compte tenu de toutes les incertitudes dans l’estimation des conditions du vent solaire, la statistique du
calcul numérique et des observations et les contraintes observationnelles. Cependant, les prédictions du
modèle sur l’intensité totale sont plus faibles que les mesures de XMM. Aussi, l’émission mesurée par
XMM semble être générée à des altitudes plus hautes (jusqu’à∼8RM) que les prédictions du modèle.
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La distribution de l’émission totale mesurée est bien reproduite dans les simulations, mais les cartes
d’émission mesurée des ions individuels exhibent des structures qui ne sont en aucun cas prévues dans
le modèle. Ceci pourrait être dû à la pauvre statistiquedes observations pour les raies individuelles en
question.

D’autre part, si nous remplaçons dans les simulations l’exosphère hydrostatique par une exosphère
plus réaliste, basée sur les résultats récents de l’instrument Mars Express/SPICAM, l’ajustement aux
données XMM est encore moins réussi, puisque la luminosité totale baisse encore plus et l’intensité
relative du disque par rapport au halo devient plus importante. L’intensité totale induite par les CX dans
toute la boite de simulation est maintenant 25 fois inférieure de celle mesurée par XMM dans tout le
champ de vue et l’intensité calculée pour le halo dans le modèle est 100 fois inférieure à l’équivalente
mesurée avec XMM. Le rapport de l’émission halo/disque est 5 fois inférieur à celui suggéré par les
observations. De plus, la taille du halo observé avec XMM, ´etendue jusqu’à∼8RM , est beaucoup trop
grande par rapport aux prédictions du modèle. De telles différences nécessitent des conditions extrêmes
d’activité solaire durant les observations XMM, pour être expliquées, ce qui ne peut pas être exclu mais
semble improbable.

Les résultats des simulations sur l’intensité totale et l’étendue du halo sont beaucoup plus proches
des observations Chandra, effectuées en 2001 (Dennerl, 2002). Malheureusement, il est impossible d’ef-
fectuer une analyse spectrale pour séparer clairement lesémissions de fluorescence et les émissions de
transfert de charge à cause de l’absence de résolution spectrale dans les observations.

A l’opposé, XMM permet une analyse détaillée des caract´eristiques spectrales de l’émission et une
comparaison avec les simulations. Les diagnostiques spectraux tels que la série des raies détectées, le
rapport [O8+]/[O7+] moyen dans tout le champ de vue, et les caractéristiques dutriplet O VII sont en bon
accord avec les prédictions des simulations. Nous avons trouvé deux désaccords entre les modèles et les
observations.

Premièrement, trois raies spectrales proches des énergies des transitions 5p-1s des ions excités O∗6+,
C∗5+ et C∗4+ sont détectées dans le halo de Mars avec des intensités significativement supérieures à celles
prévues par le mécanisme des échanges de charge. Nous avons discuté l’eventualité que la décélération
des ions solaires au niveau du choc planétaire et de la barrière magnétique soit responsable de le peu-
plement du niveau 5p comme suggéré par Beiersdorfer et al.(2001) mais cette hypothèse semble impro-
bable. Nous avons également écarté l’hypothèse d’échange de charge avec des molécules CO2 (Beiers-
dorfer et al., 2003), car les raies semblent détectées à très haute altitude, dans le halo de Mars, là où il est
fortément improbable de trouver du CO2 en abondance.

Par ailleurs, selon Dennerl et al. (2006), le facteur G= (06f + O6i)/O6r du triplet O VII décroı̂t
fortement, de∼5 à haute altitude dans le halo, à 0.8 sur le disque planétaire. Ceci, n’est pas prévu dans
le modèle d’échanges de charge actuel, puisque les proportions des raies du triplet O VII sont fixes et
uniques. Une explication possible est le ”quenching” collisionnel proche de la surface planétaire, où la
densité des neutres atteint des valeurs considérables. Ainsi le nombre de collisions devrait également
croı̂tre dramatiquement et dépeupler le niveau métastable O6+(23S1) avant que la désexcitation radiative
ne se produise. Ceci résulterait en une baisse du facteur G.Nos estimations sur l’influence du quenching
montrent qu’il devrait être important à basse altitude (100-150 km) en dessous de l’exobase. Malgré
tout, il est nécessaire d’effectuer des simulations avec une grille plus fine, puisque celle que nous avons
utilisée a une résolution de 300 km et ne permet pas de répondre avec certitude à cette question.

En ce qui concerne l’extension et la grande luminosité du halo d’émission X, ceci pourrait être
expliqué par une extrême activité solaire comme nous avons expliqué précédemment. Cette possibilité
est contestée par la valeur mesurée du rapport d’émission O VIII /O VII qui est utilisée pour déterminer
le rapport d’abondances relatives [O8+]/[O7+] et qui semble adapté à des conditions plutôt moyennes de
vent solaire lent.

Une exosphère neutre très étendue pourrait fournir une explication alternative, mais il y a une contrainte
à cela aussi : cette exosphère devrait être principalement constituée d’atomes H chauds et très rapides,
à des décalages Doppler très importants pour éviter la résonance de la raie Ly-α solaire, qui permet-
trait leur détection avec le spectrographe UV de SPICAM. Actuellement, il n’y a pas de modèle précis,
entièrement auto-cohérent, de l’atmosphère martiennecapable de prendre en compte des neutres chauds
créés par les échanges de charge. Ceci, serait non seulement utile pour notre étude, mais aussi pour
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l’étude des processus d’échappement de l’atmosphère martienne qui sont d’une importance primordiale
pour comprendre l’évolution de l’atmosphère de Mars.

En conclusion, notre étude a répondu globalement à un sujet encore en développement d’un point
de vue modélisation, et a soulevé un certain nombre de points inexpliqués pour le moment en ce qui
concerne les observations actuelles. Il est, évidemment,fondamental de combiner l’évolution des connais-
sances au niveau des études et observations des atmosphères neutres, les mesures in situ précises du vent
solaire et les calculs théoriques des sections efficaces et des probabilités des cascades radiatives pour
répondre mieux aux exigences de la modélisation des émissions X issues des échanges de charge des
planètes. Ceci, pourtant, devrait être accompagné par des observations X de résolution spatiale et spec-
trale élevée, qui sont indispensables pour répondre à toutes ces questions.





Conclusions et perspectives

Durant les trois années de ma thèse, j’ai étudié le phénomène des échanges de charge dans différents
contextes astrophysiques. Premièrement, j’ai étudié les conséquences des échanges de charge entre les
protons et atomes neutres H du flot interstellaire. Le phénomène laisse des empreintes profondes sur la
distribution du flot interstellaire à travers toute l’héliosphère qui nous informent sur les conditions dans
le milieu interstellaire d’une part, et sur les propriétés du vent solaire d’autre part.

Mon étude était axée principalement sur la détermination des paramètres interstellaires de la distri-
bution H, et plus particulièrement la mesure de la déflection que subit le flot H IS due aux échanges de
charge à l’entrée dans l’héliosphère. Le principe de l’étude était la modélisation des données de la cel-
lule à hydrogène de l’instrument SWAN à l’aide d’un modèle classique chaud de la distribution H dans
l’espace interplanétaire et de la rétrodiffusion de la raie Ly-α solaire par cette distribution d’atomes H.
Entre autres, mon intervention dans le sujet consistait à développer une méthode rapide et efficace pour
extraire le maximum d’information des données SWAN en minimisant le temps de calcul du modèle. La
méthode comprend une recherche automatique de la positionde minimum de transmission (maximum
d’absorption, ZDSC) dans les cartes de transmission SWAN, créées avec la cellule à hydrogène, et la
comparaison avec sa position dans les résultats du modèle. La méthode permet, d’abord, de sélectionner
et modéliser seulement les lignes de visée où il y a absorption, qui donnent l’essentiel d’informations,
pour chaque carte de transmission, et, aussi, de négliger le vieillissement de la cellule au cours du temps
et le transfert radiatif, qui n’influent pas sur la position du ZDSC.

L’analyse a permis, avec le minimum de temps de calcul, de mettre en évidence la dite déflection.
Nous avons mesuré la direction exacte d’arrivée du flot moyen H IS, composé des deux populations
principales : la primaire qui n’a pas subi d’échanges de charge et la secondaire qui se retrouve chauffée,
décélérée et déviée par les processus d’échange de charge. Cette perturbation du flot H est très pro-
bablement liée à une asymétrie de la structure de l’héliosphère sous la pression du champ magnétique
interstellaire local (Lallement et al. (2005))). La combinaison des directions d’arrivée des flots H et He,
ce dernier n’étant pas perturbé par les CX, permet de contraindre la direction du champ magnétique in-
terstellaire, donnant à l’héliosphère une fonction de ’boussole’ dans le milieu interstellaire local. De plus,
les résultats de l’analyse SWAN ont constitué la base solide pour la suite de mes travaux de recherche,
comme j’expliquerai par la suite.

Dans la deuxième phase de mes travaux de thèse, je me suis intéressée au phénomène des émissions
EUV et X consécutives aux échanges de charge entre les ionslourds du vent solaire et les atomes neutres.
Cet aspect du phénomène des échanges de charge est directement observable dans différents contextes
dans le système solaire : les environnements cométaires,les exosphères planétaires avec de nombreux
exemples (Terre, Mars, Vénus) et enfin le gaz neutre IS dans l’héliosphère. Je me suis spécialement
intéressée au cas de l’héliosphère, auquel j’ai consacré la plus importante partie de mon temps, et au cas
de l’exosphère de Mars.

En ce qui concerne le cas des émissions EUV/X héliosphériques, les résultats SWAN ont permis le
calcul d’une distribution précise du flot H IS dans l’espaceinterplanétaire. Dans cette distribution (en
ajoutant la composante He) les ions lourds du vent solaire évoluent et interagissent avec les atomes H
et He neutres pour émettre des rayons X. Le modèle de calculdes interactions ions-neutres, que j’ai
développé, et la recherche de données précises de vent solaire ont été les outils essentiels pour l’étude,
que j’ai tentée la plus générale et détaillée possible.

Pour commencer, j’ai voulu rechercher tous les facteurs influençant les émissions EUV/X hélio-
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sphériques que j’ai réussi à quantifier en calculant des cartes du ciel monochromatiques et des spectres
dans le domaine d’énergies entre 0.01 et 1.2 keV. Dans cettepartie stationnaire de l’étude, c’est à dire à
vent solaire constant, j’ai mis en évidence la structure spatiale de l’émission EUV/X dans l’héliosphère,
qui dépend fortement de la distribution des neutres IS et aussi de la phase du cycle solaire avec les ef-
fets des deux types de vent solaire, aux compositions et abondances relatives différentes, qui se séparent
spatialement pendant la phase minimum. J’ai surtout souligné les effets de parallaxe, dus à la struc-
ture axisymétrique du flot IS, avec des cartes calculées pour différentes positions de l’observateur et
différentes lignes de visée, confirmant, ainsi, les prédictions de Lallement (2004) sur ce sujet. D’autre
part, en construisant des spectres pour les deux types de vent solaire, le vent lent équatorial et le vent
rapide polaire, j’ai mis en évidence, pour l’émission héliosphérique, ce qui était déjà connu en théorie
d’échange de charge : les variations du spectre en fonctionde l’énergie de collision (Beiersdorfer et al.
(2001)), pour les raies du même ion. Les spectres varient enfonction du type de vent également à cause
des différences de composition qui se reflètent sur les rapports deraies des différents ions.

Le vent solaire est un flot dynamique avec des perturbations qui peuvent atteindre des valeurs très
élevées pendant plusieurs jours. La suite logique de mon ´etude était alors, de considérer les effets de
ces perturbations sur l’émission héliosphérique et de modéliser l’évolution temporelle de l’émission. Le
but initial de l’étude dynamique était d’extrapoler le niveau minimum de l’émission X héliosphérique
en corrélant les variations dans les données X aux variations du vent solaire en utilisant le modèle. Pour
cela, j’ai choisi de me concentrer sur deux raies caractéristiques du spectre CX : (i) le triplet Kα de l’ion
O6+ à l’énergie 0.57 keV et (ii) la raie à 0.65 keV de l’ion O7+. Ces deux raies, non seulement sont d’une
valeur diagnostique très importante pour l’identification du mécanisme d’émission, mais il se trouve
qu’elles sont les mieux détectées dans le domaine spectrale des instruments X actuels (XMM, Suzaku
et Chandra). J’ai appliqué le modèle dynamique sur des séries d’observations vers 4 cibles (HDFN,
Marano, Lockman, Virgo) sélectionnées dans la base de données XMM et sur 2 observations de chacun
des champs (MBM 12 et Filament Sud) contenant des nuages absorbants. Le premier groupe de cibles a
été sélectionné en fonction de leur qualité d’être non affectées par grandes sources diffuses et aussi d’être
observés pendant des périodes de nettes variations du vent solaire auxquelles je pourrais appliquer le
modèle dynamique. Dans le deuxième groupe, rajouté à l’étude en cours de route, les nuages absorbants
présentent l’avantage de ’bloquer’ partiellement la composante du fond diffus lointaine (halo galactique
et sources extragalactiques) facilitant la séparation des différentes composantes de ce fond.

Le modèle dynamique n’a pas réussi à corréler parfaitement les variations temporelles dans les
données X avec la forte activité du vent solaire à courte ´echelle. Cette ’défaillance’ pourraı̂t être ex-
pliquée et améliorée sur plusieurs points :
(i) la résolution temporelle et spatiale du modèle doit être raffinée : Les variations du flux de protons
sont simulées avec des simples fonctions créneau et dans la forme actuelle du modèle nous sommes en
difficulté de prendre en compte des variations plus réalistes,
(ii) des données de vent solairein situde meilleure précision sont nécéssaires : L’amélioration du modèle
nécessite aussi des mesures d’abondances relatives et de flux de protons plus précises à plusieurs po-
sitions éloignées de la Terre pour avoir un meilleur échantillon. Un progrès considérable dans cette
direction serait l’utilisation des données des nouveaux instruments sur les missions STEREO,
(iii) un échantillon plus large de cas à modéliser améliorerait la statistique : Avec plusieurs poses sur exac-
tement le même champ nous pourrions essayer des ajustements au données plus fiables et indépendantes
des différences intrinsèques du fond diffus induites par les changements de cible,
(iv) des données X de meilleure qualité et résolution spectrale sont anticipées avec les téléscopes de nou-
velle génération : La résolution des raies caractéristiques du spectre CX et en particulier du triplet O VII
à 0.56 keV est vitale pour différencier les mécanismes d’émission.

Si l’objectif initial n’a pas été atteint parfaitement, les résultats de cette étude n’en sont pas pour
autant insignifiants. Au contraire, l’évolution de l’étude a finalement abouti aux conclusions les plus
spectaculaires de l’ensemble de mon travail. En effet, les observations des ombres portées sur le fond
diffus X par des nuages absorbants (MBM 12 et Filament Sud) ont permis de conclure sur le point de
controverse de l’origine du fond diffus X local dans le domaine 0.5 - 1.0 keV, où les raies d’oxygène
sont dominantes. La modélisation pour chaque ombre a donn´e le bon niveau d’intensité pour les raies
O VII et O VIII observées devant les ombres. Elle a aussi réussi à expliquer les variations des niveaux
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d’intensité entre périodes de minimum et maximum solaire(variations temporelles à long terme), dues
aux différentes géométries d’observation, aux conditions globales du vent solaire et de la distribution
des neutres IP, ainsi qu’à l’impact d’un CME pour le cas particulier de MBM 12 observé par Chandra.
Le résultat principal qui dérive de cette analyse est que l’émission diffuse à 3/4 keV, du moins la plus
grande fraction, est générée à l’intérieur de l’héliosphère par les échanges de charge et non pas par la
Bulle Locale, comme il était admis auparavant (Snowden et al. (1995), (2004)). L’analyse pose, alors,
des contraintes sur la température du gaz de la Bulle Localeet du Halo Galactique, qui devraient être
révisées dans le futur.

Le dernier volet de mon travail sur les émissions post-CX dans l’héliosphère comportait une ex-
ploration du spectre aux basses énergies, entre 0.1 et 0.3 keV. Pour entreprendre cette étude, il a fallu
ajouter une série de données atomiques sur des ions plus lourds (Siq+, Sq+, Feq+) qui produisent des
raies spectrales importantes dans le domaine 0.1 - 0.3 keV. L’étude, quoiqu’en phase préliminaire jus-
qu’à la rédaction de ma thèse, présente déjà des résultats et des perspectives intéressantes. Les premières
analyses montrent que la contribution de l’héliosphère `a ce domaine d’énergie n’est pas négligeable, et
pourrait même expliquer l’essentiel du flux dans certainesdirections. Une comparaison plus détaillée
entre le modèle des échanges de charge et une série de mod`eles thermiques à températures et colonnes
densités (absorption interstellaire) différentes est nécessaire pour contraindre les contributions des deux
mécanismes dans ces énergies. Je suis en train d’entreprendre ces études. J’ai également l’intention de
réinterpréter les observations ROSAT en incluant les échanges de charge, afin de mieux déterminer les
contributions de la Bulle Locale et du Halo qui sont actuellement incorrectes.

Dans la dernière partie de ma thèse, j’ai utilisé un modèle d’interaction entre le vent solaire et
l’exosphère martienne établissant les champs électrique et magnétique autour de Mars entre 1 et en-
viron 10 Rayons Martiens, modèle établi par Ronan Modolo et Gérard Chanteur. J’ai calculé l’émission
post-échange de charge consécutive à la neutralisationdes ions lourds du vent solaire se propageant au-
tour de Mars, et j’ai comparé les résultats aux observations récentes de Mars avec XMM. Il résulte de
l’étude que de nombreux points restent à éclaircir, notamment l’étendue de la zone émissive, beaucoup
plus grande selon l’analyse des observations que ce que prévoit le modèle, mais aussi sur l’existence
de raies non prédites par le modèle. Cependant, ces travaux démontrent le potentiel important et unique
de telles observations. Les perspectives dans ce domaine sont en priorité la recherche des causes des
désaccords, avec éventuellement l’utilisation de modèles exosphériques plus complexes.

Enfin, il faut noter que depuis la découverte du phénomèned’émission EUV/X post échange de
charge et maintenant avec la compréhension de l’importance du phénomène dans l’héliosphère, il est de
plus en plus clair qu’il est un mécanisme potentiellement très compétitif pour les émissions diffuses X
dans de nombreux contextes astrophysiques. Mes perspectives sont la modélisation des émissions à la
périphérie des nuages interstellaires denses en mouvement dans du gaz coronal (avec V. Izmodenov),
ainsi que les interfaces vents stellaires, milieu interstellaire, autres que l’héliosphère.
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15. Bertaux J.L., Quémerais E., Lallement R., Kyrölä E.,Schmidt W., et al.,First Results from SWAN Lyman
α solar wind mapper on SOHO, Sol. Phys., 1997,175, 737–770.

182



BIBLIOGRAPHIE 183

16. Bingham R., Dawson J.M., Shapiro V.D., Mendis D.A., Kellet B.J., Generation of X-rays from
c/Hyakutake 1996 B2, Science, 1997,275, 49–51.

17. Bliman S., Barany A., Bonnefoy M., Bonnet J.J., Chassevent M., et al.,Single and double charge ex-
change collision spectroscopy of O6++He at 3.8 keV amu−1 , Journal of Physics B Atomic Molecular
Physics, 1992,25, 2065–2080.

18. Bonnet J.J., Fleury A., Bonnefoy M., Politis M.F., Chassevent M., et al.,Electron capture into different
(nl) states in slow collisions of Ne8+ projectiles on He and H2 targets, Journal of Physics B Atomic
Molecular Physics, 1985,18, L23–L27.

19. Chaufray J.Y., Modolo R., Leblanc F., Chanteur G., Johnson R.E., et al.,Mars solar wind interaction :
Formation of the Martian corona and atmospheric loss to space, Journal of Geophysical Research
(Planets), 2007,112, 9009–+.

20. Chaufray J.Y., Modolo R., Leblanc F., Chanteur G., Johnson R.E., et al.,Hydrogen, Journal of Geophy-
sical Research (Planets), 2008.

21. Chen L.W., Fabian A.C., Gendreau K.C.,ASCA and ROSAT observations of the QSF3 field : the X-ray
background in the 0.1-7 keV band, MNRAS, 1997,285, 449–471.
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Annexe A

Calcul de l’impact desélectrons du vent
solaire sur les atomes H et He
interstellaires.

Le calcul du taux d’ionisation par impact électronique desatomes H et He interstellaires est basé sur
le calcul de Isenberg et Feldman (1995). La section efficace pour l’ionisation par impact électronique des
atomes H ou He est donnée par une formule empirique Lotz (1967) :

σ(E) = a[1−bexp[−c(U−1)]]
EW , pour E≥W (A.1)

= 0 pour E<W

où E est l’énergie de l’électron dans le répère de l’atome cible, W est le potentiel d’ionisation (13.6
eV pour l’hydrogène et 24.6 eV pour l’hélium), etU = E/W. Les autres paramètres ont des valeurs :
a = 4 × 10−14cm2eV2, b = 0.6, c= 0.56 pour l’hydrogène eta = 8 × 10−14cm2eV2, b = 0.75, c= 0.46
pour l’hélium.

Pour une distribution d’électronsf (v), le taux d’ionisation est l’integrale du produit du flux d’´electrons
par la section efficace d’ionisation sur l’espace des phases :

βe− =
∑
σ(υ) f (v)υd3v (A.2)

Pour exprimer la section efficace en fonction de la vitesse, plutôt qu’en fonction de l’´energie, le pa-
ramètrea se transforme en : 9.899×1017 cm6 s−4 et 1.98×1018 cm6 s−4 pour l’hydrogène et l’hélium
respectivement.
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F. A.1 –Exemple de distribution des populations froide et chaude des électrons en fonction de la vitesse du vent
solaire, déduite des mesures WIND de bruit thermique.
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194ANNEXE A. IMPACT DESÉLECTRONS DU VENT SOLAIRE SUR LES NEUTRES INTERSTELLAIRES

Pour obtenir les distributions des électrons nous utilisons les données du recepteur de bruit thermique
(TNR : thermal noise receiver) de l’expérience WAVES sur lesatellite Wind (Issautier et al. (2005)).
L’instrument TNR mesure principalement le bruit thermo-électrique dans le vent solaire autour de la
fréquence de plasma électroniquefp(kHz) ≃ 9

√
Ne(cm−3), où Ne est la densité électronique. D’autre

part, en mesurant les fluctuations électrostatiques produites sur l’antenne de l’instrument à cause du mou-
vement thermique des électrons et protons environnants, il est possible de déduire le ’spectre’ théorique
qui dépend directement des fonctions de distribution en vitesse des particules. Cette méthode est appelée
spectroscopie du bruit quasi-thermique (QTN : Quasi-Thermal Noise) (Meyer-Vernet et Perche (1989))
et permet ainsi de determiner la densité, température et vitesse des électrons.

Les données que nous avons utilisé, s’étalent à une période de 7 ans, de 1995 à 2001, et les mesures
sont faites toutes les heures environ, tous les jours. Pour chaque spectre mesuré, Issautier et al. (2005)
ont ajusté une somme de deux distributions Maxwelliennes isotropes : un coeur froid de densitéNc et
températureTc et un halo chaud de densité et températureNh et Th respectivement. Le fit donne les
valeurs des paramètres :Ne = Nc + Nh, Tc, Nh/Nc, Th/Tc, VS W et Tp.

Nous calculons le taux d’ionisation pour les atomes H et He, pour chaque mesure de distribution
électronique suivant l’équation A.2 et ensuite nous moyennons sur les mesures de la journée. Les courtes
périodes de données inexploitables ont été supprimé de notre calcul. Nous avons également négligé la
variation de la distance du satellite par rapport au Soleil,puisque celle-ci est de∼2% seulement. Les
résultats sont présentés dans la figure A.2. La variabilité des taux d’ionisation est très grande, mais on
peut distinguer qu’en moyenne le taux d’ionisation des atomes H est deβe− ∼ (0.7 ± 0.5) × 10−7s−1,
alors que le taux d’ionisation à cause des échanges de charge avec les protons solaires est de l’ordre de
βCX ∼ 6 × 10−7s−1. On comprend, alors, que l’impact électronique n’est pas aussi efficace pour ioniser
les atomes H que les échanges de charge.
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Annexe B

Liste des mod̀eles des donńees SWAN

Dans cet annexe je présente la liste des paramètres d’entrée utilisés dans la série des modèles que
j’ai fait tourné pour l’analyse des données SWAN pour la p´eriode minimum (tables B.1) et maximum
(tables B.2), ainsi que le résultat duχ2. Les paramètres inclus dans les tables sont : la direction d’arrivée
- lambda (λ◦), beta (β◦) - du flot IS, la vitesse initiale Vo du flot IS (km/s), température du gaz IS (K),
rapport ’mu’ (µ) et la durée de vie Td des atomes (s−1). Plus particulièrement, quand la durée de vie Td

est à 0, ceci signifie que le modèle tient compte de l’anisotropie du vent, avec 19 valeurs que l’on ne note
pas dans la table. Aussi, le paramètre ’Auto-absorption’ indique si le modèle utilise l’autoabsorption (1)
ou pas (0). Enfin, ’chi2’ dénote leχ2 réduit de l’ajustement du modèle aux données SWAN.
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B.1. ANNÉES MINIMUM 1996-1997 197

B.1 Années minimum 1996-1997

Point lambda beta Vo Temperature mu Td 'Auto-absorption' chi2
0 248.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 9.51137
1 250.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 6.05189
2 251.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 5.40606
3 254.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 5.59677
4 250.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 8.10473
5 250.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 3.52077
6 250.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 4.67858
7 251.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 6.834
8 251.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 3.58856
9 251.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.71915

10 251.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 3.62524
11 252.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 5.95979
12 252.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.27189
13 252.3 11 21 12000 0.99 1.5e+06 1 4.58459
14 252.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.95623
15 253.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 5.44251
16 253.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.1667
17 253.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.11146
18 253.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.58957
19 254.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.30524
20 254.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.55875
21 255.3 8.5 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.81546
22 255.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.93405
23 250.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 5.40402
24 251.3 8.5 22 12000 1.1 1.5e+06 1 3.4997
25 251.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 4.19859
26 252.3 8.5 22 12000 1.1 1.5e+06 1 2.89066
27 252.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 3.34209
28 253.3 8.5 22 12000 1.1 1.5e+06 1 2.60237
29 253.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 2.84218
30 254.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 2.71058
31 255.3 8.5 22 12000 0.99 1.5e+06 1 2.93582
32 250.3 6 21 12000 0.9 1.5e+06 1 8.45439
33 251.3 6 21 12000 0.9 1.5e+06 1 7.66925
34 252.3 6 21 12000 0.9 1.5e+06 1 7.18938
35 253.3 6 21 12000 0.9 1.5e+06 1 7.11946
36 256.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 7.4816
37 255.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 6.30045
38 250.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 4.77835
39 253.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 5.12536
40 249.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 6.3092
41 250.3 11 21 12000 0.99 1.5e+06 1 7.11627
42 251.3 11 21 12000 0.99 1.5e+06 1 5.69558
43 252.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.70137
44 253.3 11 21 12000 0.99 1.5e+06 1 3.81942
45 251.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 3.62524
46 247.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 11.4407
47 248.8 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 8.76905
48 250.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 6.86338
49 251.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 6.09885
50 252.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 5.66844
51 253.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 5.60228
52 254.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 5.88748
53 257.3 6 22 12000 0.99 1.5e+06 1 8.97554

F. B.1 –Table des modèles SWAN pour les données des années ’96 -’97.



198 ANNEXE B. LISTE DES MODÈLES DES DONŃEES SWAN

Point lambda beta Vo Temperature mu Td 'Auto-absorption' chi2
54 248.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 99999
55 252.3 6 21 12000 0.99 1.5e+06 1 5.12353
56 252.3 6 22 12000 0.8 1.5e+06 1 11.9102
57 252.3 6 22 12000 0.9 1.5e+06 1 7.47329
58 252.3 6 22 12000 1.05 1.5e+06 1 5.58797
59 252.3 6 22 12000 1.1 1.5e+06 1 6.27488
60 252.3 6 22 12000 1.2 1.5e+06 1 9.5105
61 252.3 6 19 12000 0.99 1.5e+06 1 6.19039
62 252.3 6 20 12000 0.99 1.5e+06 1 5.30945
63 252.3 6 24 12000 0.99 1.5e+06 1 8.27218
64 250.3 8.5 20 12000 1.1 1.5e+06 1 3.23096
65 251.3 8.5 20 12000 1.1 1.5e+06 1 2.5728
66 249.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 9.69401
67 254.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 5.28249
68 254.3 11 21 12000 0.9 1.5e+06 1 6.30045
69 255.3 8.5 21 12000 0.9 1.5e+06 1 5.43614
70 255.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 2.06244
71 254.3 11 21 12000 1.1 1.5e+06 1 1.96018
72 252.3 8.5 20.5 12000 1.1 1.5e+06 1 2.15781
73 252.3 8.5 20 12000 1.1 1.5e+06 1 2.26651
74 252.3 8.5 20.5 12000 0.99 1.5e+06 1 3.01223
75 252.3 8.5 20 12000 0.99 1.5e+06 1 3.24659
76 252.3 8.5 19 12000 0.99 1.5e+06 1 4.39422
77 252.3 8.5 19 12000 0.9 1.5e+06 1 8.20426
78 254.3 9.7 21 12000 1.1 1.5e+06 1 1.66212
79 255.3 9.7 21 12000 1.1 1.5e+06 1 1.97861
80 253.3 9.7 21 12000 1.1 1.5e+06 1 1.69398
81 252.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 0 4.03361
82 252.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.95623
83 252.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 0 3.48635
84 252.3 8.5 21 12000 0.99 0 0 1.66127
85 252.3 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 0 4.03361
86 252.3 8.5 21 13000 0.99 0 0 1.57909
87 253.3 8.5 21 12000 0.99 0 0 1.86962
88 253.3 8.5 21 13000 0.99 0 0 1.73305
89 251.3 8.5 21 13000 0.99 0 0 1.7135
90 253.3 9.7 21 13000 0.99 0 0 1.67049
91 252.3 9.7 21 13000 0.99 0 0 1.66474
92 252.3 8.5 21 14000 0.99 0 0 1.78918
93 250.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 2.488
94 253.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 2.66393
95 250.3 9.7 21 13000 0.99 0 0 2.62851
96 251.3 9.7 21 13000 0.99 0 0 1.97641
97 251.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 2.19221
98 250.3 8.5 21 13000 0.99 0 0 2.11604
99 254.3 9.7 21 13000 0.99 0 0 1.97081

100 254.3 8.5 21 13000 0.99 0 0 2.37489
101 252.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 2.2883
102 250.3 7.3 21.5 13000 0.99 0 0 2.37167
103 252.3 7.3 21.5 13000 0.99 0 0 2.00703
104 252.3 8.5 21 13000 0.95 0 0 1.77675
105 253.3 7.3 21.5 13000 0.99 0 0 2.29211
106 251.3 7.3 21.5 13000 0.99 0 0 2.00765
107 254.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 3.43236

F. B.2 –Table des modèles SWAN pour les données des années ’96 -’97. (suite)
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Point lambda beta Vo Temperature mu Td 'Auto-absorption' chi2
108 252.3 8.5 21 12500 0.99 0 0 1.56461
109 252.3 8.5 21.5 12500 0.99 0 1 2.64627
110 252.3 8.5 21 12500 0.99 0 1 3.17037
111 252.3 9 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.14973
112 252.3 9 21 12000 0.99 0 1 2.78631
113 252.8 8.5 21 12000 0.99 1.5e+06 1 2.2233
114 252.3 8.5 21.5 12000 0.99 0 1 2.23604
115 252.3 8.5 21 13500 0.99 0 0 1.62809
116 252.3 9.7 21 12500 0.99 0 0 1.61549
117 252.3 8.5 21 13000 0.99 -1 0 2.31509
118 252.3 7.3 20.5 12500 0.99 0 0 2.8253
119 251.3 8.5 20 12500 0.99 0 0 2.62042
120 252.3 7.3 20 12500 0.99 0 0 3.6127
121 252.3 8.5 20 12500 0.99 0 0 2.63548
122 252.3 9.7 20 12500 0.99 0 0 2.67093
123 253.3 8.5 20 12500 0.99 0 0 3.08943
124 251.3 8.5 22 12500 0.99 0 0 1.46264
125 252.3 7.3 22 12500 0.99 0 0 2.01568
126 252.3 8.5 22 12500 0.99 0 0 1.2187
127 252.3 9.7 22 12500 0.99 0 0 1.26244
128 253.3 8.5 22 12500 0.99 0 0 1.28176
129 251.3 8.5 20.5 12500 0.99 0 0 2.07313
130 252.3 7.3 20.5 12500 0.99 0 0 2.8253
131 252.3 9.7 20.5 12500 0.99 0 0 2.07472
132 253.3 8.5 20.5 12500 0.99 0 0 2.42236
133 251.3 8.5 21.5 12500 0.99 0 0 1.4864
134 252.3 7.3 21.5 12500 0.99 0 0 2.14967
135 252.3 8.5 21.5 12500 0.99 0 0 1.30036
136 252.3 9.7 21.5 12500 0.99 0 0 1.37345
137 253.3 8.5 21.5 12500 0.99 0 0 1.4592
138 252.3 8.5 20.5 12500 0.99 0 1 3.85157
139 252.3 8.5 20.5 12500 0.99 0 0 2.00159
140 252.3 8.5 20.5 13000 0.99 0 0 2.02111
141 251.3 8.5 20 13000 0.99 0 0 2.74034
142 252.3 7.3 20 13000 0.99 0 0 3.38026
143 252.3 8.5 20 13000 0.99 0 0 2.69789
144 252.3 9.7 20 13000 0.99 0 0 2.76693
145 253.3 8.5 20 13000 0.99 0 0 3.17544
146 252.3 8.5 22 12000 0.99 0 1 1.71625
147 251.3 8.5 22 12000 0.99 0 1 2.10138
148 253.3 8.5 21.5 13000 0.99 0 0 1.40464
149 252.3 9.7 21.5 13000 0.99 0 0 1.40231
150 252.3 8.5 21.5 13000 0.99 0 0 1.29103
151 251.3 8.5 21.5 13000 0.99 0 0 1.47623
152 253.3 8.5 20.5 13000 0.99 0 0 2.31142
153 252.3 9.7 20.5 13000 0.99 0 0 2.11007
154 252.3 7.3 20.5 13000 0.99 0 0 2.7801
155 251.3 8.5 20.5 13000 0.99 0 0 2.09312
156 253.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.18582
157 252.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.2873
158 252.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.14432
159 252.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 1.85996
160 251.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.43328
161 253.3 8.5 22 12000 0.99 0 1 1.66986

F. B.3 –Table des modèles SWAN pour les données des années ’96 -’97. (suite)
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Point lambda beta Vo Temperature mu Td 'Auto-absorption' chi2
162 252.3 8.5 22.5 13000 0.99 0 0 1.15243
163 251.3 8.5 22.5 13000 0.99 0 0 1.50082
164 253.3 8.5 22.5 13000 0.99 0 0 1.16469
165 252.3 7.3 22.5 13000 0.99 0 0 1.90084
166 252.3 9.7 22.5 13000 0.99 0 0 1.32943
167 252.3 7.3 22 12000 0.99 0 1 2.15065
168 252.3 9.7 22 12000 0.99 0 1 2.2177
169 252.3 8.5 22 12500 0.99 0 1 2.07723
170 253.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.16721
171 253.3 8.5 22.5 12000 0.99 0 1 4.39077
172 254.3 9.7 21 12000 1.1 1.5e+06 1 3.19866
173 254.3 8.5 22 12000 0.99 0 1 2.14453
174 253.3 8.5 23 12000 0.99 0 1 1.68504
175 253.3 8.5 23 12000 0.99 0 1 1.71965
176 252.3 8.5 23 12000 0.99 0 1 1.87508
177 252.3 8.5 22.5 12000 0.99 0 1 1.80708
178 254.3 9.7 22.5 12000 1.1 1.5e+06 1 1.66661
179 252.3 8.5 22 11000 0.99 0 1 1.38225
180 252.3 8.5 22 12000 0.99 1 1 2.05814
181 253.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.38279
182 253.3 8.5 22.5 12000 0.99 0 1 2.52389
183 252.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.52265
184 253.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.2017
185 251.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 2.79612
186 251.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.90337
187 252.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.36799
188 251.3 7.3 22 12000 0.99 0 1 2.47665
189 251.3 9.7 22 12000 0.99 0 1 3.05398
190 252.3 7.3 22 12000 0.99 0 1 2.31264
191 253.3 7.3 22 12000 0.99 0 1 2.43382
192 253.3 9.7 22 12000 0.99 0 1 2.17434
193 254.3 7.3 22 12000 0.99 0 1 2.91334
194 254.3 9.7 22 12000 0.99 0 1 2.26638
195 251.3 7.3 23 12000 0.99 0 1 2.59355
196 251.3 9.7 23 12000 0.99 0 1 3.19046
197 252.3 7.3 23 12000 0.99 0 1 2.24413
198 252.3 9.7 23 12000 0.99 0 1 2.42524
199 253.3 7.3 23 12000 0.99 0 1 2.2792
200 253.3 9.7 23 12000 0.99 0 1 2.01887
201 254.3 7.3 23 12000 0.99 0 1 2.63063
202 254.3 8.5 23 12000 0.99 0 1 1.82863
203 254.3 9.7 23 12000 0.99 0 1 1.97566
204 251.3 7.3 22.5 12000 0.99 0 1 3.00777
205 251.3 9.7 22.5 12000 0.99 0 1 2.45848
206 252.3 7.3 22.5 12000 0.99 0 1 2.17467
207 252.3 9.7 22.5 12000 0.99 0 1 2.34381
208 253.3 7.3 22.5 12000 0.99 0 1 2.24253
209 253.3 9.7 22.5 12000 0.99 0 1 2.02485
210 254.3 7.3 22.5 12000 0.99 0 1 2.71607
211 254.3 8.5 22.5 12000 0.99 0 1 1.91252
212 251.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 2.14916
213 252.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.80551
214 251.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 2.48323
215 253.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.40453
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Point lambda beta Vo Temperature mu Td 'Auto-absorption' chi2
216 252.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 1.84556
217 252.3 8.5 22 10500 0.99 0 1 1.23588
218 254.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.52919
219 252.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.56255
220 252.3 8.5 21.5 13000 0.99 0 0 1.55629
221 252.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.13225
222 251.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 2.12242
223 253.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 2.10058
224 254.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 2.24147
225 254.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.36491
226 253.3 8.5 21.5 13000 0.99 0 0 1.41963
227 255.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 2.57741
228 255.5 9.7 22 13000 0.99 0 0 2.1407
229 255.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 3.94342
230 250.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 2.53141
231 250.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 2.00842
232 250.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 2.36655
233 252.3 8.5 22 12500 0.99 0 0 1.28325
234 253.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.18033
235 255.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.67846
236 255.5 8.5 22 13000 0.99 0 0 2.01918
237 255.3 7.3 22 13000 0.99 0 0 2.96955
238 250.3 9.7 22 13000 0.99 0 0 3.60914
239 252.8 7.3 22 13000 0.99 0 0 1.93597
240 252.8 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.1437
241 252.8 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.17292
242 251.8 7.3 22 13000 0.99 0 0 1.88593
243 251.8 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.2469
244 251.8 9.7 22 13000 0.99 0 0 1.47049
245 252.3 7.3 22 13000 0.99 9 0 1.66809
246 252.3 8.5 22 13000 0.99 9 0 1.31606
247 252.3 9.7 22 13000 0.99 9 0 1.91134
248 252.3 7.9 22 13000 0.99 0 0 1.48498
249 252.3 9.1 22 13000 0.99 0 0 1.12038
250 251.3 8.5 22 13000 0.99 0 0 1.90337
251 253.3 8 22 13000 0.99 9 0 1.23459
252 252.3 8 22.5 13000 0.99 9 0 1.59921
253 252.3 8 22 12500 0.99 9 0 1.32894
254 252.3 8 22 13000 0.99 9 0 1.24456
255 252.3 8 21.5 13000 0.99 9 0 1.27125
256 254.3 8 22 13000 0.99 9 0 1.44928
257 252.8 7.3 22 13000 0.99 9 0 1.61942
258 253.3 7.3 22 13000 0.99 9 0 1.66957
259 253.8 7 22 13000 0.99 999 0 2.02329
260 253.3 7.5 22 13000 0.99 999 0 1.56635
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B.2 Années maximum 2001-2002

Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
0 249.3 8.5 22 13000 1.8 1e+06 0 1.82511
1 249.3 8.5 22 13000 1.7 1e+06 0 2.49145
2 249.3 8.5 22 13000 1.6 1e+06 0 3.18334
3 252.3 8.5 22 13000 1.7 1e+06 0 1.32948
4 252.3 8.5 22 13000 1.6 1e+06 0 1.81068
5 249.3 8.5 21 13000 1.5 1e+06 0 3.56039
6 252.3 5.5 22 13000 1.8 1e+06 0 0.690354
7 255.3 8.5 22 13000 1.6 1e+06 0 0.983315
8 252.3 8.5 21 13000 1.5 1e+06 0 2.3295
9 255.3 8.5 21 13000 1.5 1e+06 0 1.23142

10 249.3 8.5 22 13000 1.9 1e+06 0 1.20164
11 249.3 8.5 23 13000 1.8 1e+06 0 2.45996
12 252.3 8.5 22 13000 1.9 1e+06 0 0.543736
13 252.3 8.5 23 13000 1.8 1e+06 0 1.16748
14 252.3 8.5 22 13000 1.8 1e+06 0 0.772373
15 252.3 5.5 21 13000 1.5 1e+06 0 0.769452
16 255.3 8.5 22 13000 1.9 1e+06 0 0.399231
17 255.3 8.5 23 13000 1.8 1e+06 0 0.65495
18 255.3 5.5 22 13000 1.7 1e+06 0 0.676164
19 255.3 5.5 22 13000 1.8 1e+06 0 0.934673
20 255.3 8.5 22 13000 1.7 1e+06 0 0.620295
21 255.3 8.5 22 13000 1.8 1e+06 0 0.441382
22 252.3 11.5 22 13000 1.8 1e+06 0 2.45834
23 252.3 11.5 21 13000 1.5 1e+06 0 4.79148
24 255.3 11.5 22 13000 1.7 1e+06 0 1.94073
25 255.3 11.5 22 13000 1.8 1e+06 0 1.33967
26 255.3 5.5 21 13000 1.5 1e+06 0 0.450939
27 255.3 5.5 21 13000 1.4 1e+06 0 0.65133
28 252.3 8.5 21 13000 1.7 1e+06 0 0.854502
29 255.3 8.5 21 13000 1.7 1e+06 0 0.462123
30 252.3 5.5 21 13000 1.7 1e+06 0 0.443054
31 255.3 5.5 21 13000 1.7 1e+06 0 0.602559
32 252.3 8.5 21 13000 1.6 1e+06 0 1.39252
33 252.3 5.5 21 13000 1.6 1e+06 0 0.519814
34 249.3 8.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 1.46178
35 249.3 11.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 3.36389
36 252.3 5.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 0.757945
37 252.3 8.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 0.675434
38 252.3 11.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 2.19609
39 255.3 5.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 1.07567
40 255.3 8.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 0.416464
41 255.3 11.5 22 13000 1.5 1.67e+06 0 1.15283
42 252.3 8.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.288459
43 255.3 8.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.524118
44 249.3 11.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 1.78655
45 252.3 11.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.802824
46 249.3 5.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.860106
47 249.3 8.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.536663
48 252.3 5.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 1.13727
49 255.3 5.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 2.02377
50 255.3 11.5 21 13000 1.6 1.67e+06 0 0.496891
51 252.3 8.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 0.396104
52 249.3 8.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 0.836485
53 255.3 8.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 0.477483
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
54 249.3 5.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 1.00029
55 252.3 5.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 1.13347
56 255.3 5.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 1.90396
57 249.3 11.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 2.1058
58 252.3 11.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 1.08234
59 255.3 11.5 22 13000 1.6 1.67e+06 0 0.596163
60 249.3 5.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.31343
61 249.3 8.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.420098
62 249.3 11.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.890391
63 252.3 5.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.85195
64 252.3 8.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.449111
65 252.3 11.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.397814
66 255.3 5.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 3.00333
67 255.3 8.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.08679
68 255.3 11.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.383704
69 249.3 5.5 21 13000 1.6 1e+06 0 1.1012
70 249.3 8.5 21 13000 1.6 1e+06 0 2.54154
71 249.3 11.5 21 13000 1.6 1e+06 0 5.29804
72 252.3 11.5 21 13000 1.6 1e+06 0 3.57068
73 255.3 5.5 21 13000 1.6 1e+06 0 0.442516
74 255.3 8.5 21 13000 1.6 1e+06 0 0.755109
75 255.3 11.5 21 13000 1.6 1e+06 0 2.58005
76 249.3 5.5 21 13000 1.7 1e+06 0 0.777735
77 249.3 8.5 21 13000 1.7 1e+06 0 1.9541
78 249.3 11.5 21 13000 1.7 1e+06 0 4.04812
79 252.3 11.5 21 13000 1.7 1e+06 0 2.58974
80 255.3 11.5 21 13000 1.7 1e+06 0 1.63938
81 249.3 14.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 2.6468
82 252.3 14.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.83902
83 255.3 14.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.09974
84 258.3 5.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 4.32744
85 258.3 8.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 2.06671
86 258.3 11.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.988321
87 258.3 14.5 21 13000 1.7 1.67e+06 0 1.05958
88 249.3 5.5 21 13000 1.4 0 0 1.86201
89 249.3 8.5 21 13000 1.4 0 0 3.7006
90 249.3 11.5 21 13000 1.4 0 0 7.06154
91 252.3 5.5 21 13000 1.4 0 0 0.795917
92 252.3 8.5 21 13000 1.4 0 0 2.46694
93 252.3 11.5 21 13000 1.4 0 0 5.03647
94 255.3 5.5 21 13000 1.4 0 0 0.452204
95 255.3 8.5 21 13000 1.4 0 0 1.3473
96 255.3 11.5 21 13000 1.4 0 0 3.74739
97 249.3 5.5 21 13000 1.5 0 0 1.03369
98 249.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 2.48885
99 249.3 11.5 21 13000 1.5 0 0 5.26341

100 252.3 5.5 21 13000 1.5 0 0 0.479958
101 252.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 1.361
102 252.3 11.5 21 13000 1.5 0 0 3.56686
103 255.3 5.5 21 13000 1.5 0 0 0.430048
104 255.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 0.74901
105 255.3 11.5 21 13000 1.5 0 0 2.59761
106 249.3 5.5 21 13000 1.6 0 0 0.7165
107 249.3 8.5 21 13000 1.6 0 0 1.83258
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
108 249.3 11.5 21 13000 1.6 0 0 3.85251
109 252.3 5.5 21 13000 1.6 0 0 0.431548
110 252.3 8.5 21 13000 1.6 0 0 0.780254
111 252.3 11.5 21 13000 1.6 0 0 2.64533
112 255.3 5.5 21 13000 1.6 0 0 0.640625
113 255.3 8.5 21 13000 1.6 0 0 0.435695
114 255.3 11.5 21 13000 1.6 0 0 1.55166
115 249.3 5.5 21 13000 1.7 0 0 0.60775
116 249.3 8.5 21 13000 1.7 0 0 0.974751
117 249.3 11.5 21 13000 1.7 0 0 2.6643
118 252.3 5.5 21 13000 1.7 0 0 0.598804
119 252.3 8.5 21 13000 1.7 0 0 0.403017
120 252.3 11.5 21 13000 1.7 0 0 1.54416
121 255.3 5.5 21 13000 1.7 0 0 1.07029
122 255.3 8.5 21 13000 1.7 0 0 0.351139
123 255.3 11.5 21 13000 1.7 0 0 0.936289
124 249.3 5.5 21 13000 1.8 0 0 0.717615
125 249.3 8.5 21 13000 1.8 0 0 0.590551
126 249.3 11.5 21 13000 1.8 0 0 1.99793
127 252.3 5.5 21 13000 1.8 0 0 0.936984
128 252.3 8.5 21 13000 1.8 0 0 0.276218
129 252.3 11.5 21 13000 1.8 0 0 0.942034
130 255.3 5.5 21 13000 1.8 0 0 1.63646
131 255.3 8.5 21 13000 1.8 0 0 0.443749
132 255.3 11.5 21 13000 1.8 0 0 0.588586
133 249.3 5.5 21 13000 1.9 0 0 0.977399
134 249.3 8.5 21 13000 1.9 0 0 0.43005
135 249.3 11.5 21 13000 1.9 0 0 1.43276
136 252.3 5.5 21 13000 1.9 0 0 1.37746
137 252.3 8.5 21 13000 1.9 0 0 0.312522
138 252.3 11.5 21 13000 1.9 0 0 0.582636
139 255.3 5.5 21 13000 1.9 0 0 2.39137
140 255.3 8.5 21 13000 1.9 0 0 0.674786
141 255.3 11.5 21 13000 1.9 0 0 0.42118
142 249.3 5.5 22 13000 1.4 0 0 2.40606
143 249.3 8.5 22 13000 1.4 0 0 4.44418
144 249.3 11.5 22 13000 1.4 0 0 8.0608
145 252.3 5.5 22 13000 1.4 0 0 1.15034
146 252.3 8.5 22 13000 1.4 0 0 2.96931
147 252.3 11.5 22 13000 1.4 0 0 5.76099
148 255.3 5.5 22 13000 1.4 0 0 0.646907
149 255.3 8.5 22 13000 1.4 0 0 1.65125
150 255.3 11.5 22 13000 1.4 0 0 4.22782
151 249.3 5.5 22 13000 1.5 0 0 1.48595
152 249.3 8.5 22 13000 1.5 0 0 3.10385
153 249.3 11.5 22 13000 1.5 0 0 6.12117
154 252.3 5.5 22 13000 1.5 0 0 0.750053
155 252.3 8.5 22 13000 1.5 0 0 1.75856
156 252.3 11.5 22 13000 1.5 0 0 4.15241
157 255.3 5.5 22 13000 1.5 0 0 0.547872
158 255.3 8.5 22 13000 1.5 0 0 0.962763
159 255.3 11.5 22 13000 1.5 0 0 2.96584
160 249.3 5.5 22 13000 1.6 0 0 1.06394
161 249.3 8.5 22 13000 1.6 0 0 2.31828
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
162 249.3 11.5 22 13000 1.6 0 0 4.55258
163 252.3 5.5 22 13000 1.6 0 0 0.612734
164 252.3 8.5 22 13000 1.6 0 0 1.22649
165 252.3 11.5 22 13000 1.6 0 0 3.11121
166 255.3 5.5 22 13000 1.6 0 0 0.689956
167 255.3 8.5 22 13000 1.6 0 0 0.562257
168 255.3 11.5 22 13000 1.6 0 0 1.81765
169 249.3 5.5 22 13000 1.7 0 0 0.902034
170 249.3 8.5 22 13000 1.7 0 0 1.44761
171 249.3 11.5 22 13000 1.7 0 0 3.3954
172 252.3 5.5 22 13000 1.7 0 0 0.700451
173 252.3 8.5 22 13000 1.7 0 0 0.656863
174 252.3 11.5 22 13000 1.7 0 0 2.22134
175 255.3 5.5 22 13000 1.7 0 0 1.01889
176 255.3 8.5 22 13000 1.7 0 0 0.40485
177 255.3 11.5 22 13000 1.7 0 0 1.17706
178 249.3 5.5 22 13000 1.8 0 0 0.893752
179 249.3 8.5 22 13000 1.8 0 0 0.91325
180 249.3 11.5 22 13000 1.8 0 0 2.33747
181 252.3 5.5 22 13000 1.8 0 0 0.955592
182 252.3 8.5 22 13000 1.8 0 0 0.402911
183 252.3 11.5 22 13000 1.8 0 0 1.25369
184 255.3 5.5 22 13000 1.8 0 0 1.52833
185 255.3 8.5 22 13000 1.8 0 0 0.418396
186 255.3 11.5 22 13000 1.8 0 0 0.696952
187 249.3 5.5 22 13000 1.9 0 0 1.0885
188 249.3 8.5 22 13000 1.9 0 0 0.650358
189 249.3 11.5 22 13000 1.9 0 0 1.84197
190 252.3 5.5 22 13000 1.9 0 0 1.35516
191 252.3 8.5 22 13000 1.9 0 0 0.365678
192 252.3 11.5 22 13000 1.9 0 0 0.783695
193 255.3 5.5 22 13000 1.9 0 0 2.26475
194 255.3 8.5 22 13000 1.9 0 0 0.591033
195 255.3 11.5 22 13000 1.9 0 0 0.594599
196 249.3 5.5 23 13000 1.4 0 0 3.10363
197 249.3 8.5 23 13000 1.4 0 0 5.3342
198 249.3 11.5 23 13000 1.4 0 0 9.21441
199 252.3 5.5 23 13000 1.4 0 0 1.63607
200 252.3 8.5 23 13000 1.4 0 0 3.61189
201 252.3 11.5 23 13000 1.4 0 0 6.61827
202 255.3 5.5 23 13000 1.4 0 0 0.958394
203 255.3 8.5 23 13000 1.4 0 0 2.07993
204 255.3 11.5 23 13000 1.4 0 0 4.84369
205 249.3 5.5 23 13000 1.5 0 0 2.06836
206 249.3 8.5 23 13000 1.5 0 0 3.88096
207 249.3 11.5 23 13000 1.5 0 0 7.13515
208 252.3 5.5 23 13000 1.5 0 0 1.13365
209 252.3 8.5 23 13000 1.5 0 0 2.29642
210 252.3 11.5 23 13000 1.5 0 0 4.90319
211 255.3 5.5 23 13000 1.5 0 0 0.774791
212 255.3 8.5 23 13000 1.5 0 0 1.45626
213 255.3 11.5 23 13000 1.5 0 0 3.47507
214 249.3 5.5 23 13000 1.6 0 0 1.53476
215 249.3 8.5 23 13000 1.6 0 0 3.10425
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
216 249.3 11.5 23 13000 1.6 0 0 5.43422
217 252.3 5.5 23 13000 1.6 0 0 0.912715
218 252.3 8.5 23 13000 1.6 0 0 1.4993
219 252.3 11.5 23 13000 1.6 0 0 3.53667
220 255.3 5.5 23 13000 1.6 0 0 0.860776
221 255.3 8.5 23 13000 1.6 0 0 0.814685
222 255.3 11.5 23 13000 1.6 0 0 2.22844
223 249.3 5.5 23 13000 1.7 0 0 1.30986
224 249.3 8.5 23 13000 1.7 0 0 2.2525
225 249.3 11.5 23 13000 1.7 0 0 4.2338
226 252.3 5.5 23 13000 1.7 0 0 0.931612
227 252.3 8.5 23 13000 1.7 0 0 1.02519
228 252.3 11.5 23 13000 1.7 0 0 2.79186
229 255.3 5.5 23 13000 1.7 0 0 1.09824
230 255.3 8.5 23 13000 1.7 0 0 0.586836
231 255.3 11.5 23 13000 1.7 0 0 1.52735
232 249.3 5.5 23 13000 1.8 0 0 1.21532
233 249.3 8.5 23 13000 1.8 0 0 1.38524
234 249.3 11.5 23 13000 1.8 0 0 3.06279
235 252.3 5.5 23 13000 1.8 0 0 1.10692
236 252.3 8.5 23 13000 1.8 0 0 0.673124
237 252.3 11.5 23 13000 1.8 0 0 1.70876
238 255.3 5.5 23 13000 1.8 0 0 1.67979
239 255.3 8.5 23 13000 1.8 0 0 0.517493
240 255.3 11.5 23 13000 1.8 0 0 0.960222
241 249.3 5.5 23 13000 1.9 0 0 1.33678
242 249.3 8.5 23 13000 1.9 0 0 1.03715
243 249.3 11.5 23 13000 1.9 0 0 2.42395
244 252.3 5.5 23 13000 1.9 0 0 1.45353
245 252.3 8.5 23 13000 1.9 0 0 0.56255
246 252.3 11.5 23 13000 1.9 0 0 1.14012
247 255.3 5.5 23 13000 1.9 0 0 2.23913
248 255.3 8.5 23 13000 1.9 0 0 0.627917
249 255.3 11.5 23 13000 1.9 0 0 0.771973
250 249.3 2.5 21 13000 1.4 0 0 1.00334
251 249.3 14.5 21 13000 1.4 0 0 11.6541
252 252.3 2.5 21 13000 1.4 0 0 0.72295
253 252.3 14.5 21 13000 1.4 0 0 9.05062
254 255.3 2.5 21 13000 1.4 0 0 0.946389
255 255.3 14.5 21 13000 1.4 0 0 7.00387
256 249.3 2.5 21 13000 1.5 0 0 0.991638
257 249.3 14.5 21 13000 1.5 0 0 9.24686
258 252.3 2.5 21 13000 1.5 0 0 0.994764
259 252.3 14.5 21 13000 1.5 0 0 6.99089
260 255.3 2.5 21 13000 1.5 0 0 1.49327
261 255.3 14.5 21 13000 1.5 0 0 5.26442
262 249.3 2.5 21 13000 1.6 0 0 1.22398
263 249.3 14.5 21 13000 1.6 0 0 7.31801
264 252.3 2.5 21 13000 1.6 0 0 1.48498
265 252.3 14.5 21 13000 1.6 0 0 5.35762
266 255.3 2.5 21 13000 1.6 0 0 2.3612
267 255.3 14.5 21 13000 1.6 0 0 3.92933
268 249.3 2.5 21 13000 1.7 0 0 1.71348
269 249.3 14.5 21 13000 1.7 0 0 5.60817
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
270 252.3 2.5 21 13000 1.7 0 0 2.18899
271 252.3 14.5 21 13000 1.7 0 0 3.93779
272 255.3 2.5 21 13000 1.7 0 0 3.31889
273 255.3 14.5 21 13000 1.7 0 0 3.0041
274 249.3 2.5 21 13000 1.8 0 0 2.28265
275 249.3 14.5 21 13000 1.8 0 0 4.24371
276 252.3 2.5 21 13000 1.8 0 0 3.1549
277 252.3 14.5 21 13000 1.8 0 0 2.84308
278 255.3 2.5 21 13000 1.8 0 0 4.56901
279 255.3 14.5 21 13000 1.8 0 0 1.96616
280 249.3 2.5 21 13000 1.9 0 0 3.15039
281 249.3 14.5 21 13000 1.9 0 0 3.2264
282 252.3 2.5 21 13000 1.9 0 0 4.21265
283 252.3 14.5 21 13000 1.9 0 0 2.2903
284 255.3 2.5 21 13000 1.9 0 0 5.46282
285 255.3 14.5 21 13000 1.9 0 0 1.40932
286 249.3 2.5 22 13000 1.4 0 0 1.43834
287 249.3 14.5 22 13000 1.4 0 0 12.9635
288 252.3 2.5 22 13000 1.4 0 0 1.00028
289 252.3 14.5 22 13000 1.4 0 0 10.0332
290 255.3 2.5 22 13000 1.4 0 0 1.09559
291 255.3 14.5 22 13000 1.4 0 0 7.70642
292 249.3 2.5 22 13000 1.5 0 0 1.33528
293 249.3 14.5 22 13000 1.5 0 0 29.7591
294 252.3 2.5 22 13000 1.5 0 0 1.19248
295 252.3 14.5 22 13000 1.5 0 0 7.85978
296 255.3 2.5 22 13000 1.5 0 0 1.57495
297 255.3 14.5 22 13000 1.5 0 0 5.86507
298 249.3 2.5 22 13000 1.6 0 0 1.48291
299 249.3 14.5 22 13000 1.6 0 0 8.28265
300 252.3 2.5 22 13000 1.6 0 0 1.61441
301 252.3 14.5 22 13000 1.6 0 0 6.04607
302 255.3 2.5 22 13000 1.6 0 0 2.40149
303 255.3 14.5 22 13000 1.6 0 0 4.37783
304 249.3 2.5 22 13000 1.7 0 0 1.86116
305 249.3 14.5 22 13000 1.7 0 0 6.65187
306 252.3 2.5 22 13000 1.7 0 0 2.22134
307 252.3 14.5 22 13000 1.7 0 0 4.67761
308 255.3 2.5 22 13000 1.7 0 0 3.4398
309 255.3 14.5 22 13000 1.7 0 0 3.47432
310 249.3 2.5 22 13000 1.8 0 0 2.55399
311 249.3 14.5 22 13000 1.8 0 0 5.09236
312 252.3 2.5 22 13000 1.8 0 0 3.20054
313 252.3 14.5 22 13000 1.8 0 0 3.41513
314 255.3 2.5 22 13000 1.8 0 0 4.48766
315 255.3 14.5 22 13000 1.8 0 0 2.30496
316 249.3 2.5 22 13000 1.9 0 0 3.26202
317 249.3 14.5 22 13000 1.9 0 0 3.94048
318 252.3 2.5 22 13000 1.9 0 0 4.21749
319 252.3 14.5 22 13000 1.9 0 0 2.72971
320 255.3 2.5 22 13000 1.9 0 0 5.11765
321 255.3 14.5 22 13000 1.9 0 0 1.63367
322 249.3 2.5 23 13000 1.4 0 0 2.00152
323 249.3 14.5 23 13000 1.4 0 0 37.6307
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
324 252.3 2.5 23 13000 1.4 0 0 1.38909
325 252.3 14.5 23 13000 1.4 0 0 11.1902
326 255.3 2.5 23 13000 1.4 0 0 1.34767
327 255.3 14.5 23 13000 1.4 0 0 8.56765
328 249.3 2.5 23 13000 1.5 0 0 1.79385
329 249.3 14.5 23 13000 1.5 0 0 11.7711
330 252.3 2.5 23 13000 1.5 0 0 1.49528
331 252.3 14.5 23 13000 1.5 0 0 8.88041
332 255.3 2.5 23 13000 1.5 0 0 1.75866
333 255.3 14.5 23 13000 1.5 0 0 6.61457
334 249.3 2.5 23 13000 1.6 0 0 1.87418
335 249.3 14.5 23 13000 1.6 0 0 9.48168
336 252.3 2.5 23 13000 1.6 0 0 1.87049
337 252.3 14.5 23 13000 1.6 0 0 6.94607
338 255.3 2.5 23 13000 1.6 0 0 2.41286
339 255.3 14.5 23 13000 1.6 0 0 5.01184
340 249.3 2.5 23 13000 1.7 0 0 2.14625
341 249.3 14.5 23 13000 1.7 0 0 7.79771
342 252.3 2.5 23 13000 1.7 0 0 2.36906
343 252.3 14.5 23 13000 1.7 0 0 5.51742
344 255.3 2.5 23 13000 1.7 0 0 3.13291
345 255.3 14.5 23 13000 1.7 0 0 3.84237
346 249.3 2.5 23 13000 1.8 0 0 2.60999
347 249.3 14.5 23 13000 1.8 0 0 6.07323
348 252.3 2.5 23 13000 1.8 0 0 3.09791
349 252.3 14.5 23 13000 1.8 0 0 4.14119
350 255.3 2.5 23 13000 1.8 0 0 4.10965
351 255.3 14.5 23 13000 1.8 0 0 2.77028
352 249.3 2.5 23 13000 1.9 0 0 3.19549
353 249.3 14.5 23 13000 1.9 0 0 4.77014
354 252.3 2.5 23 13000 1.9 0 0 3.89139
355 252.3 14.5 23 13000 1.9 0 0 3.09632
356 255.3 2.5 23 13000 1.9 0 0 5.10227
357 255.3 14.5 23 13000 1.9 0 0 1.97841
358 249.3 2.5 19 13000 1.4 0 0 0.573167
359 249.3 5.5 19 13000 1.4 0 0 1.00816
360 249.3 8.5 19 13000 1.4 0 0 2.7146
361 249.3 11.5 19 13000 1.4 0 0 5.58137
362 249.3 14.5 19 13000 1.4 0 0 9.55115
363 252.3 2.5 19 13000 1.4 0 0 0.585176
364 252.3 5.5 19 13000 1.4 0 0 0.521383
365 252.3 8.5 19 13000 1.4 0 0 1.72003
366 252.3 11.5 19 13000 1.4 0 0 4.1066
367 252.3 14.5 19 13000 1.4 0 0 7.5629
368 255.3 2.5 19 13000 1.4 0 0 1.03349
369 255.3 5.5 19 13000 1.4 0 0 0.480566
370 255.3 8.5 19 13000 1.4 0 0 1.17537
371 255.3 11.5 19 13000 1.4 0 0 3.04121
372 255.3 14.5 19 13000 1.4 0 0 6.02095
373 249.3 2.5 19 13000 1.5 0 0 0.73311
374 249.3 5.5 19 13000 1.5 0 0 0.598538
375 249.3 8.5 19 13000 1.5 0 0 1.72305
376 249.3 11.5 19 13000 1.5 0 0 4.04715
377 249.3 14.5 19 13000 1.5 0 0 7.46867
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
378 252.3 2.5 19 13000 1.5 0 0 1.00419
379 252.3 5.5 19 13000 1.5 0 0 0.378364
380 252.3 8.5 19 13000 1.5 0 0 1.01247
381 252.3 11.5 19 13000 1.5 0 0 2.83882
382 252.3 14.5 19 13000 1.5 0 0 5.76794
383 255.3 2.5 19 13000 1.5 0 0 1.69446
384 255.3 5.5 19 13000 1.5 0 0 0.596663
385 255.3 8.5 19 13000 1.5 0 0 0.743728
386 255.3 11.5 19 13000 1.5 0 0 2.08075
387 255.3 14.5 19 13000 1.5 0 0 4.53768
388 249.3 2.5 19 13000 1.6 0 0 1.13488
389 249.3 5.5 19 13000 1.6 0 0 0.458977
390 249.3 8.5 19 13000 1.6 0 0 1.04995
391 249.3 11.5 19 13000 1.6 0 0 2.82846
392 249.3 14.5 19 13000 1.6 0 0 5.73181
393 252.3 2.5 19 13000 1.6 0 0 1.63927
394 252.3 5.5 19 13000 1.6 0 0 0.494411
395 252.3 8.5 19 13000 1.6 0 0 0.611178
396 252.3 11.5 19 13000 1.6 0 0 1.90771
397 252.3 14.5 19 13000 1.6 0 0 4.32782
398 255.3 2.5 19 13000 1.6 0 0 2.55741
399 255.3 5.5 19 13000 1.6 0 0 0.956303
400 255.3 8.5 19 13000 1.6 0 0 0.606867
401 255.3 11.5 19 13000 1.6 0 0 3.37759
402 255.3 14.5 19 13000 1.6 0 0 1.43288
403 249.3 2.5 19 13000 1.7 0 0 1.77618
404 249.3 5.5 19 13000 1.7 0 0 0.568888
405 249.3 8.5 19 13000 1.7 0 0 0.636101
406 249.3 11.5 19 13000 1.7 0 0 1.90128
407 249.3 14.5 19 13000 1.7 0 0 4.28182
408 252.3 2.5 19 13000 1.7 0 0 2.50282
409 252.3 5.5 19 13000 1.7 0 0 0.859636
410 252.3 8.5 19 13000 1.7 0 0 0.458546
411 252.3 11.5 19 13000 1.7 0 0 1.25719
412 252.3 14.5 19 13000 1.7 0 0 3.15705
413 255.3 2.5 19 13000 1.7 0 0 3.65213
414 255.3 5.5 19 13000 1.7 0 0 1.53167
415 255.3 8.5 19 13000 1.7 0 0 0.705584
416 255.3 11.5 19 13000 1.7 0 0 1.04418
417 255.3 14.5 19 13000 1.7 0 0 2.49452
418 249.3 2.5 19 13000 1.8 0 0 2.49044
419 249.3 5.5 19 13000 1.8 0 0 0.845392
420 249.3 8.5 19 13000 1.8 0 0 0.467441
421 249.3 11.5 19 13000 1.8 0 0 1.28923
422 249.3 14.5 19 13000 1.8 0 0 3.2561
423 252.3 2.5 19 13000 1.8 0 0 3.39945
424 252.3 5.5 19 13000 1.8 0 0 1.33048
425 252.3 8.5 19 13000 1.8 0 0 0.495693
426 252.3 11.5 19 13000 1.8 0 0 0.863989
427 252.3 14.5 19 13000 1.8 0 0 2.36952
428 255.3 2.5 19 13000 1.8 0 0 4.72622
429 255.3 5.5 19 13000 1.8 0 0 2.22038
430 255.3 8.5 19 13000 1.8 0 0 0.952679
431 255.3 11.5 19 13000 1.8 0 0 0.854025
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Point lambda beta Vo Temperature 'mu ' 'Td ' 'Auto-absorption' chi2
432 255.3 14.5 19 13000 1.8 0 0 1.89408
433 249.3 2.5 19 13000 1.9 0 0 3.32708
434 249.3 5.5 19 13000 1.9 0 0 1.26865
435 249.3 8.5 19 13000 1.9 0 0 0.471764
436 249.3 11.5 19 13000 1.9 0 0 0.884338
437 249.3 14.5 19 13000 1.9 0 0 2.44844
438 252.3 2.5 19 13000 1.9 0 0 4.41318
439 252.3 5.5 19 13000 1.9 0 0 1.93008
440 252.3 8.5 19 13000 1.9 0 0 0.691921
441 252.3 11.5 19 13000 1.9 0 0 0.65689
442 252.3 14.5 19 13000 1.9 0 0 1.76911
443 255.3 2.5 19 13000 1.9 0 0 5.92908
444 255.3 5.5 19 13000 1.9 0 0 3.00226
445 255.3 8.5 19 13000 1.9 0 0 1.32443
446 255.3 11.5 19 13000 1.9 0 0 0.842003
447 255.3 14.5 19 13000 1.9 0 0 1.50817
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Annexe C

Tables des cascades radiatives

Dans cet annexe on liste, dans des tables séparées pour chaque ion, la probabilité des cascades ra-
diatives en nombre de photons émis par raie issue de l’échange de charge avec un atome H, He ou une
molécule H2. La probabilité d’émission due aux échanges de charge avec H2 est présentée là où on ne
dispose pas de probabilité calculée pour les échanges decharge avec H, et remplace cette dernière.

Tous les résultats présentés sont calculés par l’équipe du Dr. Vasili Kharchenko du Harvard-Smithsonian
Center for Astrophysics, à Cambridge-Massachussets.

De la table C.1 à la table C.5 les probabilités sont calcul´ees en tenant compte de la structure exacte de
l’ion et des niveaux d’énergie occuppés déjà par les électrons de l’ion. Les tables restantes sont calculées
en faisant l’hypothèse que chaque ion est de type hydrogénoı̈de et sont moins précises. Elles sont notées
avec la lettreh.
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T. C.1 –Carbon Ions

C6+ → C5+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+)

5→4 11.0 0.0402 0.0199 0.0665 0.0520

4→3 23.8 0.4277 0.0932 0.4553 0.0819

5→3 34.8 0.0416 0.0320 0.0450 0.0342

3→2 68.0 0.3626 0.4316 0.4048 0.5517

4→2 91.8 0.2857 0.0982 0.2907 0.0712

5→2 102.9 0.0437 0.0613 0.0277 0.0455

2s→1s 183.7 0.0857 0.1129 0.0764 0.0913

2p→1s 367.4 0.6498 0.5347 0.6871 0.6228

3→1 435.4 0.1076 0.2113 0.1014 0.1909

4→1 459.2 0.1650 0.1737 0.1535 0.1108

C5+ → C4+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+)

1s2p3P→1s2s3P 5.5 0.4414 0.5390 0.3994 0.5181

1s4f3F→1s3d3D 16.6 0.1507 0 0.1483 0

1s3s1S→1s2p1P 45.6 0.0306 0.1024 0.0264 0.0750

1s3s3S→1s2p3P 47.6 0.1423 0.4096 0.1159 0.2999

1s3d3D→1s2p3P 49.8 0.2542 0.1908 0.2413 0.2726

1s3p3P→1s2s3S 54.6 0.2264 0.1940 0.3125 0.2148

1s2s1S→1s2 1S 152.2 0.0081 0.0058 0.0089 0.0076

1s2s3S→1s2 1S 299.0 0.7469 0.7352 0.7519 0.7377

1s2p3P→1s2 1S 304.2 0.0529 0.0646 0.0479 0.0621

1s2p1P→1s2 1S 307.9 0.1169 0.1509 0.1081 0.1450

1s3p1P→1s2 1S 354.5 0.0547 0.0462 0.0752 0.0512

1s4p1P→1s2 1S 370.9 0.0243 0 0.0123 0



213

T. C.2 –Nitrogen Ions

N7+ → N6+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+)

6→5 8.1 0.0130 0.0004 0.0262 0.01296

5→4 15.0 0.4336 0.3702 0.4070 0.43365

6→4 23.1 0.0124 0.0002 0.0161 0.01241

4→3 32.4 0.3737 0.4296 0.3977 0.37367

5→3 47.4 0.2075 0.1822 0.2043 0.20755

3→2 92.6 0.5103 0.5312 0.5286 0.51028

4→2 125.0 0.1002 0.1339 0.1405 0.10021

5→2 140.0 0.1459 0.1224 0.1104 0.14587

2s→1s 250.0 0.0654 0.0593 0.0597 0.06536

2p→1s 500.0 0.7340 0.7579 0.7561 0.73403

3p→1s 592.6 0.0828 0.0807 0.0821 0.08279

4p→1s 625.0 0.0474 0.0583 0.0699 0.04744

5p→1s 640.0 0.0952 0.0734 0.0577 0.09520

N6+ → N5+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+)

1s2p3P→1s2s3S 6.5 0.3814 0.2899 0.4133 0.3522

1s4s3S→1s3p3P 23.6 0.0829 0 0.0496 0

1s4f3F→1s3d3D 23.8 0.1460 0 0.2080 0.0376

1s3d1D→1s2p1P 66.9 0.0474 0.0492 0.0648 0.0510

1s3s3S→1s2p3P 68.6 0.0544 0.1462 0.0504 0.1988

1s3d3D→1s2p3P 71.3 0.1967 0.1968 0.2654 0.2040

1s3p3P→1s2s3S 76.9 0.1455 0.4273 0.1243 0.3475

1s4s3S→1s2p3P 94.0 0.1195 0 0.0715 0

1s4d3D→1s2p3P 95.1 0.1189 0.0291 0.1431 0.0492

1s4p3P→1s2s3S 101.3 0.1646 0 0.1450 0

1s2s3S→1s2 1S 419.8 0.6915 0.7173 0.6826 0.6997

1s2p3P→1s2 1S 426.1 0.1080 0.0821 0.1171 0.0998

1s2p1P→1s2 1S 430.7 0.1091 0.0927 0.1206 0.1125

1s3p1P→1s2 1S 497.9 0.0354 0.1019 0.0306 0.0831

N5+ → N4+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+)

2p→2s 10.0 0.5864 0.7754 0.6605 0.7206

4s→3p 16.0 0.1371 0 0.0455 0

4p→3d 16.3 0.0087 0 0.0055 0

4f→3d 16.6 0.1145 0 0.1873 0

4d→3p 17.4 0.0310 0 0.0463 0

4p→3s 19.7 0.0398 0 0.0251 0

3s→2p 46.5 0.0407 0.6627 0.0484 0.4869

3d→2p 49.9 0.2422 0.1127 0.3938 0.2336

3p→2s 59.2 0.2466 0.2246 0.2341 0.2794

4s→2p 65.1 0.2024 0 0.0671 0

4d→2p 66.5 0.1012 0 0.1512 0

4p→2s 76.2 0.1670 0 0.1054 0
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T. C.3 –Oxygen Ions

O8+ → O7+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+)

6→5 10.6 0.0556 0 0.0961

5→4 19.6 0.3532 0.0016 0.3928

6→4 30.2 0.0479 0 0.0512

4→3 42.3 0.2866 0.3964 0.3401

5→3 61.9 0.2202 0.0008 0.2302

3→2 120.9 0.4570 0.3266 0.5119

5→2 182.9 0.1643 0.0006 0.1612

2s→1s 326.5 0.0720 0.0941 0.0604

2p→1s 653.1 0.7074 0.6152 0.7539

3p→1s 774.0 0.0912 0.1121 0.0850

4p→1s 816.3 0.0332 0.2244 0.0323

5p→1s 835.9 0.1023 0.0012 0.0857

O7+ → O6+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+)

1s2p3P→1s2s3S 7.6 0.4697 0.2674 0.4765

1s5g3G→1s4f3F 19.6 0.1534 0.0679 0.1638

1s4f1F→1s3d1D 32.4 0.1023 0.0447 0.1034

1s4f3F→1s3d3D 32.4 0.4093 0.1787 0.4136

1s4d3D→1s3p3P 33.5 0.0412 0.0187 0.0451

1s4p3P→1s3s3S 35.1 0.0076 0.0430 0.0108

1s5f3F→1s3d3D 47.4 0.0419 0.0313 0.0439

1s3d3D→1s2p3P 96.5 0.4543 0.2184 0.4639

1s3p3P→1s2s3S 103.0 0.0692 0.2690 0.0680

1s4d3D→1s2p3P 129.0 0.1330 0.0602 0.1456

1s4p3P→1s2s3S 136.1 0.0271 0.1522 0.0382

1s2s3S→1s2 1S 560.9 0.6081 0.6897 0.6052

1s2p3P→1s2 1S 568.5 0.1915 0.1090 0.1942

1s2p1P→1s2 1S 574.0 0.1576 0.0818 0.1611

O6+ → O5+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H,XQ+) Y(He,XQ+)

2p→2s 12.0 0.6283 0.4401 0.6927 0.4774

4s→3p 23.1 0.1159 0.00003 0.0985 0

4p→3d 23.4 0.0107 0.0037 0.0068 0.0006

4f→3d 23.9 0.2665 0 0.3000 0.0588

4d→3p 24.9 0.0366 0.0173 0.0516 0.0217

4p→3s 27.7 0.0541 0.0185 0.0346 0.0032

3s→2p 67.3 0.0557 0.0675 0.0415 0.1417

3d→2p 71.5 0.2835 0.3168 0.3396 0.2657

3p→2s 82.5 0.1560 0.4861 0.1694 0.5096

4s→2p 93.6 0.1709 0.00004 0.1452 0

4d→2p 95.4 0.1181 0.0558 0.1664 0.0700

4p→2s 107.0 0.2158 0.0738 0.1379 0.0129
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T. C.4 –Neon Ions

Ne9+ → Ne8+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+)

1s2p3P→1s2s3S 9.9 0.3558 0.3139 0.3548 0.3114

1s5g3G→1s4f3F 24.8 0.1189 0 0.1078 0

1s4f3F→1s3d3D 53.0 0.2166 0.0866 0.1965 0.0908

1s4s3S→1s3p3P 53.4 0.0345 0.1222 0.0375 0.1067

1s4f1F→1s3d1D 53.6 0.0541 0.0216 0.0491 0.0227

1s4d3D→1s3p3P 55.1 0.0168 0.0248 0.0200 0.0265

1s4p3P→1s3s3S 57.2 0.0217 0.0501 0.0198 0.0535

1s5s3S→1s3p3P 79.0 0.0544 0 0.0523 0

1s3d3D→1s2p3P 158.4 0.2308 0.1612 0.2072 0.1692

1s3p3P→1s2s3S 166.8 0.1316 0.1572 0.1405 0.1494

1s4s3S→1s2p3P 210.3 0.0493 0.1749 0.0537 0.1527

1s4p3P→1s2s3S 221.2 0.0749 0.1731 0.0683 0.1846

1s2s3S→1s2 1S 905.1 0.6245 0.6442 0.6250 0.6454

1s2p3P→1s2 1S 914.7 0.1726 0.1523 0.1721 0.1510

1s2p1P→1s2 1S 922.1 0.1196 0.1030 0.1198 0.1011

Ne8+ → Ne7+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+)

2p→2s 15.9 0.6636 0.5863 0.6668 0.6506

5s→4p 18.9 0.0477 0 0.0467 0

5g→4f 19.6 0.1510 0 0.1411 0

4s→3p 41.4 0.0418 0.1496 0.0442 0.1556

4f→3d 42.4 0.2690 0.1122 0.2514 0.1454

4d→3p 43.9 0.0206 0.0323 0.0250 0.0398

4p→3s 47.6 0.0250 0.0580 0.0222 0.0337

5s→3p 62.2 0.0658 0 0.0645 0

3d→2p 126.0 0.2868 0.2025 0.2647 0.2552

3p→2s 140.6 0.1618 0.1964 0.1718 0.2230

4s→2p 166.0 0.0616 0.2204 0.0652 0.2294

4d→2p 168.4 0.0655 0.1024 0.0793 0.1263

4p→2s 183.9 0.0938 0.2173 0.0832 0.1264

5s→2p 186.8 0.1014 0 0.0995 0

5d→2p 188.1 0.0995 0 0.1127 0

5p→2s 203.9 0.0807 0 0.0782 0
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T. C.5 –Magnesium Ions

Mg10+ → Mg9+ Slow SW Fast SW

Transition Energy (eV) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+) Y(H2,XQ+) Y(He,XQ+)

6f→5g 16.6 0.0862 0 0.0861 0

6g→5f 16.6 0.1165 0 0.1134 0

2p→2s 19.8 0.6857 0.5900 0.6827 0.6530

5s→4p 29.7 0.0269 0.0666 0.0265 0.0659

5g→4f 30.6 0.2322 0.1025 0.2274 0.1329

6s→4p 47.1 0.0308 0 0.0304 0

6g→4f 47.2 0.0642 0 0.0604 0

4f→3d 66.3 0.2970 0.1209 0.2884 0.1617

5f→3d 96.9 0.0389 0.0573 0.0349 0.0706

5s→3p 97.1 0.0364 0.0903 0.0360 0.0893

3d→2p 195.7 0.3491 0.2134 0.3342 0.2719

3p→2s 214.0 0.1370 0.1659 0.1408 0.1799

4p→2s 281.4 0.0580 0.0928 0.0593 0.0834

5s→2p 290.9 0.0561 0.1390 0.0553 0.1374

5d→2p 292.6 0.0563 0.0723 0.0632 0.0848

6s→2p 308.2 0.0677 0 0.0669 0

6d→2p 309.2 0.0712 0 0.0812 0

5p→2s 312.5 0.0623 0.1514 0.0615 0.0837
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T. C.6 –Magnesium Ions (h)

Mg9+ →Mg8+ Mg8+ → Mg7+ Mg7+ →Mg6+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

6.0 0.0012 5.1 0.0004 4.2 0.0001

12.9 0.2423 10.9 0.1558 9.1 0.0720

18.9 0.0010 31.3 0.2789 13.3 0.0001

37.0 0.1878 42.2 0.1460 25.9 0.3658

49.9 0.2270 47.3 0.0003 35.0 0.0675

55.9 0.0011 168.8 0.4253 39.2 0.0001

199.5 0.4159 200.1 0.3523 140.1 0.4352

236.5 0.2372 211.1 0.2219 166.1 0.4621

249.4 0.3450 216.1 0.0005 175.2 0.1026

255.4 0.0018 179.4 0.0001

Mg6+ →Mg5+ Mg5+ → Mg4+ Mg4+ →Mg3+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

3.2 0.00001 5.3 0.0091 3.9 0.0035

6.9 0.0223 15.2 0.3776 11.1 0.2704

10.0 0.00001 20.5 0.0085 15.0 0.0032

19.6 0.4074 82.0 0.5106 60.1 0.6533

26.5 0.0209 97.2 0.4764 71.3 0.3416

29.7 0.00001 102.5 0.0130 75.2 0.0049

106.0 0.4536

125.6 0.5146

132.5 0.0318

135.7 0.00002
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T. C.7 –Silicon Ions (h)

Si10+ → Si9+ Si9+ → Si8+ Si8+ → Si7+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

9.0 0.0274 7.9 0.0088 6.8 0.0029

19.5 0.2704 17.1 0.2861 14.7 0.2782

28.5 0.0224 25.0 0.0072 21.6 0.0024

55.7 0.1299 48.8 0.1338 42.1 0.1485

75.2 0.2533 65.8 0.2680 56.8 0.2606

84.2 0.0257 73.7 0.0083 63.6 0.0027

300.9 0.4090 263.3 0.4101 227.3 0.4118

356.6 0.1641 312.1 0.1690 269.4 0.1875

376.1 0.3850 329.2 0.4074 284.2 0.3962

385.1 0.0419 337.1 0.0135 291.0 0.0045

Si7+ → Si6+ Si6+ → Si5+ Si5+ → Si4+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

6.8 0.0029 5.6 0.0007 4.6 0.0002

14.7 0.2782 12.0 0.2074 10.0 0.1081

21.5 0.0024 17.6 0.0006 14.6 0.0001

42.09 0.1485 34.3 0.2247 28.5 0.3287

56.8 0.2606 46.3 0.1943 38.4 0.1012

63.6 0.0027 51.9 0.0006 43.1 0.0002

227.3 0.4118 185.3 0.4197 153.8 0.4307

269.4 0.1875 219.6 0.2839 182.3 0.4152

284.2 0.3962 231.6 0.2954 192.3 0.1539

291.0 0.0045 237.2 0.0011 196.9 0.0003

Si4+ → Si3+

Energy (eV) Y(M,XQ+)

3.3 0.00002

7.1 0.0261

10.5 0.00002

20.4 0.4065

27.6 0.0244

30.9 0.00002

110.3 0.4494

130.7 0.5134

137.9 0.0371

141.2 0.00003
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T. C.8 –Sulfur Ions (h)

S10+ → S9+ S9+ → S8+ S8+ → S7+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

6.2 0.0001 5.5 0.00002 8.5 0.0167

11.4 0.1568 10.1 0.0704 18.4 0.2803

17.5 0.0001 15.5 0.00001 27.0 0.0136

24.6 0.1446 21.7 0.2288 52.7 0.1313

35.9 0.1277 31.8 0.0574 71.1 0.2625

42.1 0.0001 37.3 0.00001 79.6 0.0157

70.2 0.1204 62.1 0.1265 284.3 0.4095

94.7 0.1354 83.8 0.2143 337.0 0.1658

106.1 0.1469 93.9 0.0660 355.4 0.3991

112.3 0.0001 99.4 0.00002 364.0 0.0256

378.9 0.4028 335.4 0.4069

449.0 0.1520 397.5 0.1598

473.6 0.2058 419.2 0.3258

485.0 0.2392 429.3 0.1075

491.1 0.0002 434.7 0.00003

S7+ → S6+ S6+ → S5+ S5+ → S4+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

7.4 0.0052 6.3 0.0017 4.3 0.0046

15.9 0.2858 13.7 0.2616 12.2 0.3069

23.3 0.0042 20.0 0.0014 16.5 0.0043

45.6 0.1381 39.0 0.1671 66.0 0.6057

61.5 0.2676 52.7 0.2450 78.2 0.3876

68.9 0.0049 59.0 0.0016 82.5 0.00656

246.1 0.4107 210.8 0.4138

291.7 0.1745 249.9 0.2111

307.6 0.4069 263.5 0.3725

315.0 0.0080 269.9 0.0026

S4+ → S3+

Energy (eV) Y(M,XQ+)

3.5 0.0026

10.1 0.2331

13.6 0.0024

54.5 0.7013

64.6 0.2944

68.2 0.0037
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T. C.9 –Iron Ions (h)

Fe13+ → Fe12+ Fe12+ → Fe11+ Fe11+ → Fe10+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

8.1 0.0111 7.4 0.0056 6.5 0.0026

17.6 0.2848 16.1 0.2861 14.1 0.2699

25.7 0.0090 23.5 0.0046 20.6 0.0018

50.2 0.1327 46.0 0.1374 40.3 0.1580

67.7 0.2668 62.1 0.2680 54.4 0.2528

75.8 0.0104 69.5 0.0052 60.9 0.0020

270.8 0.4010 248.3 0.4106 217.6 0.4128

321.0 0.1676 294.3 0.1735 257.9 0.1996

338.6 0.4055 310.4 0.4074 272.0 0.3842

346.7 0.0170 317.9 0.0085 278.5 0.0033

Fe10+ → Fe9+ Fe9+ → Fe8+ Fe8+ → Fe7+

Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+) Energy (eV) Y(M,XQ+)

5.9 0.0011 5.3 0.0005 3.4 0.00002

12.7 0.2360 11.4 0.1802 7.3 0.02899

36.4 0.1945 16.7 0.0004 21.0 0.40508

49.1 0.2211 32.6 0.2534 28.3 0.02715

55.0 0.0010 44.1 0.1687 31.7 0.00002

196.6 0.4166 49.4 0.0004 113.3 0.44706

233.0 0.2457 176.3 0.4227 134.3 0.51163

245.7 0.3360 209.0 0.3201 141.6 0.04128

251.6 0.0016 220.4 0.2565 145.0 0.00003

225.7 0.0007

Fe7+ → Fe6+

Energy (eV) Y(M,XQ+)

6.1 0.0143

17.4 0.4009

23.4 0.0134

93.8 0.4732

111.2 0.5064

117.2 0.0204

120.0 0.00001



Annexe D

Spectres des cascades radiatives dans
l’H éliosph̀ere

Dans les tables suivantes nous présentons l’intensité des raies spectrales dues aux CX dans l’Héliosphère
interne pour le minimum et maximum solaire et dans les directions de visée downwind et upwind. Les
intensités sont associées aux spectres présentés dansles figures 4.9(a) et 4.9(b) respectivement, et elles
sont présentées en photons cm−2 s−1 sr−1.

T. D.1: Table des intensités des raies spectrales CX dans
l’Héliosphère interne, direction DW (fig. 4.9(a)).

Minimum Maximum
Energie(eV) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦)

C5+ 11.0 1.478e-01 1.768e-01 1.494e-01 1.056e-01 7.218e-02 1.212e-01
23.8 7.730e-01 1.217e+00 8.526e-01 9.366e-01 4.725e-01 1.133e+00
34.8 1.349e-01 2.468e-01 1.270e-01 1.274e-01 1.031e-01 1.405e-01
68.0 1.628e+00 3.006e+00 1.445e+00 1.352e+00 1.279e+00 1.426e+00
91.8 5.783e-01 1.014e+00 6.067e-01 6.825e-01 4.052e-01 8.043e-01

102.9 1.766e-01 4.143e-01 1.471e-01 1.776e-01 1.773e-01 1.841e-01
183.7 3.600e-01 7.715e-01 3.118e-01 3.367e-01 3.295e-01 3.514e-01
367.4 2.206e+00 4.051e+00 2.046e+00 2.045e+00 1.698e+00 2.240e+00
435.4 6.351e-01 1.358e+00 5.286e-01 5.327e-01 5.871e-01 5.329e-01
459.2 5.800e-01 1.241e+00 5.217e-01 5.792e-01 5.256e-01 6.189e-01

C4+ 5.5 3.355e+00 2.101e+00 3.251e+00 7.925e-01 9.119e-01 7.791e-01
16.6 5.838e-01 7.947e-02 7.250e-01 9.032e-02 2.746e-02 1.155e-01
45.6 3.907e-01 3.711e-01 3.380e-01 1.186e-01 1.635e-01 1.072e-01
47.6 1.603e+00 1.495e+00 1.402e+00 4.865e-01 6.578e-01 4.440e-01
49.8 1.779e+00 7.954e-01 1.782e+00 3.392e-01 3.406e-01 3.508e-01
54.6 1.934e+00 7.919e-01 2.039e+00 3.257e-01 3.405e-01 3.321e-01

152.2 5.870e-02 2.438e-02 6.072e-02 1.054e-02 1.042e-02 1.095e-02
299.0 5.460e+00 2.942e+00 5.495e+00 1.168e+00 1.270e+00 1.174e+00
304.2 4.022e-01 2.518e-01 3.897e-01 9.497e-02 1.093e-01 9.337e-02
307.9 9.245e-01 5.847e-01 8.918e-01 2.179e-01 2.541e-01 2.130e-01
354.5 4.638e-01 1.890e-01 4.896e-01 7.803e-02 8.123e-02 7.970e-02
370.9 4.845e-02 1.281e-02 6.024e-02 1.456e-02 4.427e-03 1.862e-02

N6+ 8.1 2.197e-05 5.892e-04 2.354e-05 6.227e-04 2.090e-04 7.905e-04
15.0 1.784e-02 6.981e-02 1.334e-02 3.494e-02 2.931e-02 3.819e-02

Continued on next page

221



222 ANNEXE D. SPECTRES DES CASCADES RADIATIVES DANS L’H́ELIOSPHÈRE

T. D.1 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦)

23.1 1.226e-05 5.364e-04 1.606e-05 5.867e-04 1.879e-04 7.480e-04
32.4 2.067e-02 7.570e-02 1.539e-02 3.451e-02 3.218e-02 3.657e-02
47.4 8.777e-03 3.411e-02 6.561e-03 1.692e-02 1.434e-02 1.844e-02
92.6 2.557e-02 9.558e-02 1.906e-02 4.492e-02 4.048e-02 4.811e-02

125.0 6.439e-03 2.293e-02 4.784e-03 9.995e-03 9.801e-03 1.043e-02
140.0 5.898e-03 2.318e-02 4.412e-03 1.167e-02 9.727e-03 1.278e-02
250.0 2.856e-03 1.102e-02 2.134e-03 5.408e-03 4.638e-03 5.874e-03
500.0 3.648e-02 1.366e-01 2.720e-02 6.436e-02 5.784e-02 6.899e-02
592.6 3.885e-03 1.474e-02 2.899e-03 7.070e-03 6.224e-03 7.624e-03
625.0 2.804e-03 1.014e-02 2.085e-03 4.528e-03 4.321e-03 4.765e-03
640.0 3.538e-03 1.422e-02 2.652e-03 7.359e-03 5.942e-03 8.123e-03

N5+ 6.5 1.577e-01 3.505e-01 1.403e-01 1.854e-01 1.459e-01 2.059e-01
23.6 5.674e-03 2.208e-02 7.281e-03 2.502e-02 7.628e-03 3.201e-02
23.8 2.631e-02 3.889e-02 3.162e-02 4.406e-02 1.343e-02 5.637e-02
66.9 2.549e-02 5.488e-02 2.251e-02 2.623e-02 2.316e-02 2.825e-02
68.6 6.319e-02 1.400e-01 4.926e-02 5.185e-02 6.087e-02 5.058e-02
71.3 1.027e-01 2.214e-01 9.094e-02 1.071e-01 9.330e-02 1.158e-01
76.9 1.647e-01 4.057e-01 1.282e-01 1.475e-01 1.767e-01 1.426e-01
94.0 8.179e-03 3.183e-02 1.050e-02 3.606e-02 1.100e-02 4.614e-02
95.1 2.836e-02 5.666e-02 2.933e-02 4.293e-02 2.206e-02 5.179e-02

101.3 1.648e-02 4.384e-02 2.093e-02 4.967e-02 1.515e-02 6.355e-02
419.8 3.390e-01 8.002e-01 2.894e-01 3.825e-01 3.377e-01 4.121e-01
426.1 4.467e-02 9.927e-02 3.973e-02 5.249e-02 4.131e-02 5.830e-02
430.7 4.910e-02 1.087e-01 4.318e-02 5.539e-02 4.546e-02 6.087e-02
497.9 3.941e-02 9.693e-02 3.072e-02 3.538e-02 4.220e-02 3.428e-02

N4+ 10.0 1.484e+00 9.437e-01 1.468e+00 3.591e-01 4.092e-01 3.545e-01
16.0 5.214e-02 2.533e-02 6.495e-02 2.878e-02 8.752e-03 3.680e-02
16.3 6.296e-03 1.607e-03 7.826e-03 1.827e-03 5.554e-04 2.335e-03
16.6 2.142e-01 2.116e-02 2.660e-01 2.404e-02 7.309e-03 3.073e-02
17.4 5.296e-02 5.728e-03 6.575e-02 6.508e-03 1.979e-03 8.321e-03
19.7 2.873e-02 7.354e-03 3.572e-02 8.356e-03 2.541e-03 1.068e-02
46.5 5.982e-01 7.215e-01 4.636e-01 2.102e-01 3.203e-01 1.794e-01
49.9 6.357e-01 1.662e-01 6.934e-01 8.515e-02 6.949e-02 9.366e-02
59.2 5.224e-01 2.875e-01 5.175e-01 1.201e-01 1.234e-01 1.233e-01
65.1 7.690e-02 3.740e-02 9.579e-02 4.249e-02 1.292e-02 5.433e-02
66.5 1.730e-01 1.870e-02 2.147e-01 2.125e-02 6.460e-03 2.716e-02
76.2 1.207e-01 3.085e-02 1.500e-01 3.506e-02 1.066e-02 4.483e-02

O7+ 10.6 1.393e-04 2.624e-02 4.704e-04 3.010e-02 9.051e-03 3.857e-02
19.6 2.136e-03 1.703e-01 3.907e-03 1.923e-01 5.913e-02 2.459e-01
30.2 1.200e-04 2.260e-02 4.053e-04 2.593e-02 7.797e-03 3.323e-02
42.3 3.108e-01 1.043e+00 2.301e-01 4.122e-01 4.514e-01 4.132e-01
61.9 1.177e-03 1.057e-01 2.323e-03 1.197e-01 3.666e-02 1.532e-01

120.9 2.566e-01 9.637e-01 1.915e-01 4.592e-01 4.079e-01 4.936e-01
182.9 8.810e-04 7.890e-02 1.735e-03 8.934e-02 2.736e-02 1.143e-01

Continued on next page
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T. D.1 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦)

326.5 7.379e-02 2.495e-01 5.466e-02 1.000e-01 1.078e-01 1.008e-01
653.1 4.830e-01 1.743e+00 3.593e-01 7.819e-01 7.433e-01 8.234e-01
774.0 8.792e-02 2.998e-01 6.516e-02 1.221e-01 1.293e-01 1.239e-01
816.3 1.756e-01 5.296e-01 1.292e-01 1.635e-01 2.345e-01 1.444e-01
835.9 1.195e-03 5.102e-02 1.555e-03 5.616e-02 1.788e-02 7.161e-02

O6+ 7.6 6.200e-01 1.523e+00 5.415e-01 7.679e-01 6.389e-01 8.404e-01
19.6 1.721e-01 4.154e-01 1.560e-01 2.276e-01 1.721e-01 2.551e-01
32.4 1.118e-01 2.746e-01 1.009e-01 1.511e-01 1.137e-01 1.695e-01
32.4 4.470e-01 1.098e+00 4.034e-01 6.042e-01 4.546e-01 6.782e-01
33.5 4.739e-02 1.135e-01 4.295e-02 6.167e-02 4.710e-02 6.898e-02
35.1 7.707e-02 1.880e-01 5.837e-02 5.860e-02 8.308e-02 5.214e-02
47.4 6.849e-02 1.673e-01 5.820e-02 7.739e-02 7.100e-02 8.239e-02
96.5 5.320e-01 1.303e+00 4.748e-01 6.946e-01 5.423e-01 7.728e-01

103.0 4.824e-01 1.194e+00 3.657e-01 3.873e-01 5.260e-01 3.526e-01
129.0 1.527e-01 3.658e-01 1.385e-01 1.989e-01 1.517e-01 2.225e-01
136.1 2.728e-01 6.656e-01 2.066e-01 2.076e-01 2.941e-01 1.848e-01
560.9 1.385e+00 3.423e+00 1.125e+00 1.404e+00 1.473e+00 1.430e+00
568.5 2.527e-01 6.210e-01 2.207e-01 3.130e-01 2.605e-01 3.426e-01
574.0 1.949e-01 4.777e-01 1.723e-01 2.482e-01 1.995e-01 2.741e-01

O5+ 12.0 1.202e+01 5.720e+00 1.289e+01 3.387e+00 2.337e+00 3.878e+00
23.1 1.144e+00 3.863e-01 1.424e+00 4.361e-01 1.335e-01 5.579e-01
23.4 9.284e-02 6.613e-02 1.086e-01 4.886e-02 2.588e-02 5.868e-02
23.9 3.821e+00 8.876e-01 4.576e+00 1.003e+00 3.067e-01 1.283e+00
24.9 7.723e-01 2.645e-01 8.703e-01 1.779e-01 1.055e-01 2.097e-01
27.7 4.723e-01 3.327e-01 5.523e-01 2.466e-01 1.301e-01 2.963e-01
67.3 1.487e+00 7.419e-01 1.328e+00 3.665e-01 3.116e-01 3.991e-01
71.5 6.359e+00 3.555e+00 6.658e+00 1.803e+00 1.488e+00 1.979e+00
82.5 6.262e+00 4.526e+00 5.563e+00 1.717e+00 1.962e+00 1.694e+00
93.6 1.686e+00 5.695e-01 2.099e+00 6.431e-01 1.968e-01 8.226e-01
95.4 2.491e+00 8.533e-01 2.807e+00 5.741e-01 3.405e-01 6.767e-01

107.0 1.883e+00 1.327e+00 2.202e+00 9.835e-01 5.189e-01 1.182e+00

Ne8+ 9.9 1.243e-01 3.552e-01 1.035e-01 1.785e-01 1.491e-01 1.953e-01
24.8 7.094e-03 3.040e-02 9.164e-03 3.468e-02 1.048e-02 4.447e-02
53.0 4.097e-02 1.283e-01 3.710e-02 8.379e-02 5.158e-02 9.818e-02
53.4 4.129e-02 1.117e-01 3.144e-02 3.914e-02 4.888e-02 3.714e-02
53.6 1.023e-02 3.201e-02 9.263e-03 2.092e-02 1.287e-02 2.452e-02
55.1 9.357e-03 2.517e-02 7.530e-03 1.080e-02 1.078e-02 1.120e-02
57.2 1.756e-02 4.771e-02 1.351e-02 1.825e-02 2.071e-02 1.805e-02
79.0 3.437e-03 1.391e-02 4.431e-03 1.587e-02 4.795e-03 2.034e-02

158.4 6.584e-02 1.947e-01 5.560e-02 1.057e-01 8.082e-02 1.183e-01
166.8 5.958e-02 1.660e-01 4.851e-02 7.579e-02 7.057e-02 8.040e-02
210.3 5.909e-02 1.598e-01 4.500e-02 5.600e-02 6.996e-02 5.313e-02
221.2 6.065e-02 1.648e-01 4.665e-02 6.304e-02 7.154e-02 6.234e-02
905.1 2.486e-01 7.018e-01 2.039e-01 3.354e-01 2.967e-01 3.613e-01

Continued on next page
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T. D.1 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦) I(75◦, -90◦) I(75◦, 0◦) I(75◦, 90◦)

914.7 6.032e-02 1.723e-01 5.022e-02 8.659e-02 7.235e-02 9.476e-02
922.1 4.098e-02 1.173e-01 3.423e-02 5.940e-02 4.918e-02 6.516e-02

Ne7+ 15.9 1.217e+00 1.007e+00 1.211e+00 5.016e-01 4.229e-01 5.473e-01
18.9 4.412e-02 1.834e-02 5.492e-02 2.079e-02 6.337e-03 2.660e-02
19.6 1.333e-01 5.807e-02 1.660e-01 6.581e-02 2.006e-02 8.420e-02
41.4 1.862e-01 2.080e-01 1.570e-01 7.240e-02 9.097e-02 6.853e-02
42.4 3.605e-01 2.474e-01 3.851e-01 1.579e-01 9.980e-02 1.839e-01
43.9 5.796e-02 4.936e-02 5.434e-02 2.068e-02 2.118e-02 2.125e-02
47.6 6.344e-02 8.403e-02 5.708e-02 3.190e-02 3.644e-02 3.147e-02
62.2 6.093e-02 2.531e-02 7.586e-02 2.868e-02 8.741e-03 3.669e-02

126.0 4.683e-01 3.701e-01 4.700e-01 1.983e-01 1.537e-01 2.211e-01
140.6 3.615e-01 3.142e-01 3.468e-01 1.417e-01 1.336e-01 1.496e-01
166.0 2.745e-01 3.065e-01 2.315e-01 1.067e-01 1.340e-01 1.010e-01
168.4 1.838e-01 1.566e-01 1.724e-01 6.564e-02 6.717e-02 6.748e-02
183.9 2.378e-01 3.149e-01 2.139e-01 1.196e-01 1.365e-01 1.180e-01
186.8 9.399e-02 3.900e-02 1.170e-01 4.420e-02 1.347e-02 5.654e-02
188.1 1.064e-01 3.827e-02 1.324e-01 4.337e-02 1.322e-02 5.548e-02
203.9 7.387e-02 3.104e-02 9.198e-02 3.517e-02 1.072e-02 4.500e-02

Mg10+ 1330.0 2.482e-01 8.384e-01 1.899e-01 3.913e-01 3.556e-014.181e-01
1340.0 6.881e-02 2.394e-01 5.310e-02 1.182e-01 1.008e-011.287e-01
1350.0 5.651e-02 1.952e-01 4.351e-02 9.508e-02 8.233e-021.030e-01
1570.0 8.518e-03 3.363e-02 6.835e-03 2.014e-02 1.374e-022.313e-02

Mg9+ 16.6 1.952e-02 3.913e-02 2.463e-02 4.422e-02 1.352e-02 5.656e-02
16.6 2.571e-02 5.289e-02 3.246e-02 5.976e-02 1.827e-02 7.645e-02
19.8 4.632e-01 9.912e-01 4.208e-01 5.435e-01 4.100e-01 6.100e-01
29.7 3.990e-02 8.896e-02 3.237e-02 3.545e-02 3.836e-02 3.572e-02
30.6 1.075e-01 2.235e-01 1.059e-01 1.524e-01 8.897e-02 1.802e-01
47.1 6.892e-03 1.398e-02 8.698e-03 1.580e-02 4.830e-03 2.021e-02
47.2 1.370e-02 2.914e-02 1.731e-02 3.293e-02 1.007e-02 4.213e-02
66.3 1.319e-01 2.742e-01 1.311e-01 1.917e-01 1.086e-01 2.277e-01
96.9 3.873e-02 8.369e-02 3.253e-02 3.858e-02 3.548e-02 4.107e-02
97.1 5.412e-02 1.206e-01 4.390e-02 4.803e-02 5.200e-02 4.839e-02

195.7 1.916e-01 4.044e-01 1.803e-01 2.484e-01 1.642e-01 2.870e-01
214.0 1.182e-01 2.534e-01 1.033e-01 1.242e-01 1.065e-01 1.349e-01
281.4 5.967e-02 1.333e-01 5.076e-02 5.992e-02 5.667e-02 6.324e-02
290.9 8.327e-02 1.857e-01 6.754e-02 7.396e-02 8.006e-02 7.453e-02
292.6 5.268e-02 1.089e-01 4.606e-02 5.238e-02 4.590e-02 5.656e-02
308.2 1.517e-02 3.073e-02 1.914e-02 3.473e-02 1.062e-02 4.443e-02
309.2 1.838e-02 3.232e-02 2.315e-02 3.652e-02 1.117e-02 4.672e-02
312.5 8.317e-02 2.028e-01 6.828e-02 8.117e-02 8.739e-02 8.196e-02
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T. D.2: Table des intensités des raies spectrales CX dans
l’Héliosphère interne, direction UW (fig.4.9(b)).

Minimum Maximum
Energie(eV) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦)

C5+ 11.0 1.554e-01 2.511e-01 1.807e-01 1.304e-01 1.611e-01 1.536e-01
23.8 9.851e-01 2.544e+00 1.181e+00 1.241e+00 1.610e+00 1.486e+00
34.8 1.141e-01 2.722e-01 1.349e-01 1.490e-01 1.767e-01 1.731e-01
68.0 1.160e+00 2.537e+00 1.353e+00 1.488e+00 1.673e+00 1.700e+00
91.8 6.512e-01 1.738e+00 7.812e-01 8.732e-01 1.107e+00 1.037e+00

102.9 9.685e-02 3.157e-01 1.152e-01 1.908e-01 2.097e-01 2.165e-01
183.7 2.281e-01 6.113e-01 2.699e-01 3.651e-01 4.049e-01 4.154e-01
367.4 1.798e+00 4.289e+00 2.119e+00 2.371e+00 2.790e+00 2.748e+00
435.4 3.465e-01 8.423e-01 4.051e-01 5.445e-01 5.691e-01 6.084e-01
459.2 4.125e-01 1.130e+00 4.925e-01 6.490e-01 7.415e-01 7.452e-01

C4+ 5.5 3.245e+00 1.175e+00 3.629e+00 7.883e-01 8.030e-01 8.738e-01
16.6 8.835e-01 2.781e-01 1.033e+00 1.281e-01 1.743e-01 1.558e-01
45.6 2.870e-01 1.250e-01 3.124e-01 1.045e-01 9.095e-02 1.110e-01
47.6 1.210e+00 5.367e-01 1.322e+00 4.350e-01 3.868e-01 4.644e-01
49.8 1.875e+00 5.967e-01 2.103e+00 3.623e-01 3.976e-01 4.105e-01
54.6 2.206e+00 5.476e-01 2.508e+00 3.411e-01 3.672e-01 3.843e-01

152.2 6.520e-02 1.883e-02 7.373e-02 1.133e-02 1.252e-02 1.287e-02
299.0 5.700e+00 1.870e+00 6.428e+00 1.198e+00 1.263e+00 1.342e+00
304.2 3.891e-01 1.408e-01 4.352e-01 9.448e-02 9.624e-02 1.047e-01
307.9 8.860e-01 3.167e-01 9.898e-01 2.150e-01 2.171e-01 2.377e-01
354.5 5.301e-01 1.319e-01 6.027e-01 8.190e-02 8.834e-02 9.233e-02
370.9 7.423e-02 4.484e-02 8.712e-02 2.065e-02 2.811e-02 2.512e-02

N6+ 8.1 8.796e-05 1.899e-03 1.322e-04 8.813e-04 1.188e-03 1.070e-03
15.0 5.674e-03 7.295e-02 7.988e-03 4.048e-02 4.742e-02 4.687e-02
23.1 8.251e-05 1.806e-03 1.243e-04 8.350e-04 1.129e-03 1.015e-03
32.4 5.739e-03 6.585e-02 7.993e-03 3.832e-02 4.329e-02 4.386e-02
47.4 2.754e-03 3.504e-02 3.873e-03 1.953e-02 2.280e-02 2.259e-02
92.6 7.411e-03 8.842e-02 1.036e-02 5.060e-02 5.790e-02 5.816e-02

125.0 1.682e-03 1.816e-02 2.331e-03 1.085e-02 1.202e-02 1.235e-02
140.0 1.893e-03 2.449e-02 2.666e-03 1.355e-02 1.591e-02 1.570e-02
250.0 8.824e-04 1.110e-02 1.240e-03 6.212e-03 7.229e-03 7.179e-03
500.0 1.061e-02 1.270e-01 1.484e-02 7.259e-02 8.315e-02 8.346e-02
592.6 1.160e-03 1.420e-02 1.626e-03 8.040e-03 9.275e-03 9.265e-03
625.0 7.572e-04 8.455e-03 1.052e-03 4.978e-03 5.574e-03 5.683e-03
640.0 1.185e-03 1.580e-02 1.675e-03 8.642e-03 1.024e-02 1.004e-02

N5+ 6.5 1.159e-01 4.038e-01 1.383e-01 2.189e-01 2.616e-01 2.549e-01
23.6 1.174e-02 7.735e-02 1.486e-02 3.562e-02 4.842e-02 4.334e-02
23.8 4.276e-02 1.362e-01 5.144e-02 6.274e-02 8.528e-02 7.632e-02
66.9 1.763e-02 5.235e-02 2.095e-02 2.970e-02 3.427e-02 3.420e-02
68.6 2.730e-02 7.490e-02 3.126e-02 5.110e-02 5.135e-02 5.644e-02
71.3 7.186e-02 2.160e-01 8.545e-02 1.218e-01 1.412e-01 1.405e-01
76.9 6.391e-02 2.063e-01 7.535e-02 1.436e-01 1.422e-01 1.579e-01

Continued on next page
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T. D.2 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦)

94.0 1.693e-02 1.115e-01 2.142e-02 5.135e-02 6.980e-02 6.247e-02
95.1 3.269e-02 1.158e-01 3.939e-02 5.661e-02 7.334e-02 6.773e-02

101.3 3.112e-02 1.536e-01 3.858e-02 7.073e-02 9.614e-02 8.605e-02
419.8 2.110e-01 7.637e-01 2.523e-01 4.332e-01 4.999e-01 4.989e-01
426.1 3.284e-02 1.143e-01 3.918e-02 6.198e-02 7.407e-02 7.218e-02
430.7 3.459e-02 1.171e-01 4.116e-02 6.446e-02 7.614e-02 7.479e-02
497.9 1.544e-02 4.986e-02 1.821e-02 3.454e-02 3.432e-02 3.802e-02

N4+ 10.0 1.484e+00 5.405e-01 1.672e+00 3.594e-01 3.684e-01 3.991e-01
16.0 8.160e-02 8.868e-02 9.634e-02 4.084e-02 5.559e-02 4.968e-02
16.3 9.640e-03 5.627e-03 1.131e-02 2.591e-03 3.527e-03 3.152e-03
16.6 3.231e-01 7.406e-02 3.773e-01 3.411e-02 4.642e-02 4.149e-02
17.4 7.996e-02 2.005e-02 9.339e-02 9.234e-03 1.257e-02 1.123e-02
19.7 4.400e-02 2.574e-02 5.161e-02 1.186e-02 1.614e-02 1.442e-02
46.5 3.212e-01 1.641e-01 3.338e-01 1.700e-01 1.282e-01 1.743e-01
49.9 7.813e-01 1.801e-01 8.908e-01 9.900e-02 1.172e-01 1.149e-01
59.2 5.339e-01 2.062e-01 5.994e-01 1.270e-01 1.378e-01 1.434e-01
65.1 1.203e-01 1.309e-01 1.421e-01 6.029e-02 8.206e-02 7.333e-02
66.5 2.611e-01 6.546e-02 3.050e-01 3.014e-02 4.103e-02 3.667e-02
76.2 1.848e-01 1.080e-01 2.167e-01 4.974e-02 6.771e-02 6.051e-02

O7+ 10.6 4.221e-03 9.374e-02 6.373e-03 4.312e-02 5.853e-02 5.249e-02
19.6 2.701e-02 5.962e-01 4.075e-02 2.748e-01 3.724e-01 3.343e-01
30.2 3.636e-03 8.075e-02 5.491e-03 3.715e-02 5.043e-02 4.522e-02
42.3 7.146e-02 6.576e-01 9.777e-02 4.233e-01 4.432e-01 4.735e-01
61.9 1.681e-02 3.716e-01 2.537e-02 1.712e-01 2.321e-01 2.083e-01

120.9 7.564e-02 9.142e-01 1.059e-01 5.200e-01 5.977e-01 5.986e-01
182.9 1.255e-02 2.773e-01 1.893e-02 1.277e-01 1.732e-01 1.554e-01
326.5 1.727e-02 1.628e-01 2.366e-02 1.036e-01 1.094e-01 1.161e-01
653.1 1.308e-01 1.463e+00 1.818e-01 8.606e-01 9.643e-01 9.827e-01
774.0 2.098e-02 2.031e-01 2.881e-02 1.276e-01 1.360e-01 1.435e-01
816.3 3.066e-02 1.547e-01 4.055e-02 1.395e-01 1.151e-01 1.462e-01
835.9 7.916e-03 1.730e-01 1.192e-02 7.996e-02 1.081e-01 9.719e-02

O6+ 7.6 4.125e-01 1.604e+00 4.992e-01 8.883e-01 1.045e+00 1.029e+00
19.6 1.309e-01 5.082e-01 1.588e-01 2.720e-01 3.283e-01 3.178e-01
32.4 8.412e-02 3.384e-01 1.022e-01 1.808e-01 2.186e-01 2.114e-01
32.4 3.365e-01 1.354e+00 4.087e-01 7.233e-01 8.745e-01 8.456e-01
33.5 3.592e-02 1.369e-01 4.352e-02 7.348e-02 8.849e-02 8.579e-02
35.1 2.401e-02 5.743e-02 2.793e-02 5.051e-02 4.242e-02 5.315e-02
47.4 4.054e-02 1.492e-01 4.882e-02 8.620e-02 9.810e-02 9.884e-02
96.5 3.841e-01 1.519e+00 4.658e-01 8.216e-01 9.838e-01 9.575e-01

103.0 1.533e-01 4.232e-01 1.792e-01 3.454e-01 3.054e-01 3.683e-01
129.0 1.159e-01 4.417e-01 1.404e-01 2.370e-01 2.856e-01 2.768e-01
136.1 8.500e-02 2.039e-01 9.888e-02 1.790e-01 1.505e-01 1.885e-01
560.9 6.681e-01 2.357e+00 7.994e-01 1.471e+00 1.579e+00 1.657e+00
568.5 1.681e-01 6.541e-01 2.035e-01 3.622e-01 4.259e-01 4.196e-01

Continued on next page
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T. D.2 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦)

574.0 1.358e-01 5.319e-01 1.645e-01 2.907e-01 3.453e-01 3.378e-01

O5+ 12.0 1.436e+01 8.003e+00 1.644e+01 4.166e+00 5.139e+00 4.902e+00
23.1 1.770e+00 1.348e+00 2.081e+00 6.208e-01 8.438e-01 7.551e-01
23.4 1.275e-01 1.303e-01 1.501e-01 6.404e-02 8.265e-02 7.651e-02
23.9 5.570e+00 3.099e+00 6.480e+00 1.427e+00 1.940e+00 1.736e+00
24.9 1.005e+00 4.530e-01 1.159e+00 2.275e-01 2.887e-01 2.702e-01
27.7 6.491e-01 6.584e-01 7.637e-01 3.234e-01 4.176e-01 3.864e-01
67.3 1.319e+00 7.546e-01 1.424e+00 4.211e-01 4.922e-01 4.869e-01
71.5 7.196e+00 3.798e+00 8.213e+00 2.095e+00 2.471e+00 2.429e+00
82.5 5.179e+00 2.584e+00 5.637e+00 1.720e+00 1.760e+00 1.909e+00
93.6 2.609e+00 1.987e+00 3.068e+00 9.154e-01 1.244e+00 1.113e+00
95.4 3.241e+00 1.462e+00 3.737e+00 7.340e-01 9.314e-01 8.719e-01

107.0 2.587e+00 2.626e+00 3.044e+00 1.290e+00 1.666e+00 1.542e+00

Ne8+ 9.9 7.066e-02 3.749e-01 8.745e-02 2.076e-01 2.433e-01 2.405e-01
24.8 1.544e-02 1.084e-01 1.962e-02 4.986e-02 6.759e-02 6.069e-02
53.0 3.413e-02 2.114e-01 4.278e-02 1.069e-01 1.345e-01 1.268e-01
53.4 1.306e-02 5.114e-02 1.587e-02 3.719e-02 3.558e-02 4.055e-02
53.6 8.526e-03 5.280e-02 1.069e-02 2.670e-02 3.358e-02 3.167e-02
55.1 4.372e-03 1.931e-02 5.331e-03 1.166e-02 1.279e-02 1.323e-02
57.2 6.315e-03 2.785e-02 7.676e-03 1.842e-02 1.888e-02 2.048e-02
79.0 7.356e-03 4.959e-02 9.314e-03 2.281e-02 3.093e-02 2.777e-02

158.4 4.092e-02 2.364e-01 5.093e-02 1.268e-01 1.523e-01 1.481e-01
166.8 2.969e-02 1.453e-01 3.655e-02 8.442e-02 9.536e-02 9.668e-02
210.3 1.870e-02 7.312e-02 2.272e-02 5.319e-02 5.089e-02 5.799e-02
221.2 2.180e-02 9.617e-02 2.650e-02 6.360e-02 6.521e-02 7.073e-02
905.1 1.307e-01 6.731e-01 1.613e-01 3.817e-01 4.392e-01 4.397e-01
914.7 3.428e-02 1.819e-01 4.242e-02 1.007e-01 1.180e-01 1.167e-01
922.1 2.361e-02 1.256e-01 2.923e-02 6.931e-02 8.145e-02 8.038e-02

Ne7+ 15.9 1.239e+00 1.039e+00 1.411e+00 5.780e-01 6.771e-01 6.689e-01
18.9 6.863e-02 6.429e-02 8.088e-02 2.961e-02 4.024e-02 3.602e-02
19.6 2.078e-01 2.035e-01 2.450e-01 9.372e-02 1.274e-01 1.140e-01
41.4 1.276e-01 9.325e-02 1.387e-01 6.834e-02 6.519e-02 7.438e-02
42.4 4.270e-01 3.902e-01 4.924e-01 1.987e-01 2.494e-01 2.352e-01
43.9 5.210e-02 3.573e-02 5.829e-02 2.194e-02 2.384e-02 2.480e-02
47.6 4.816e-02 4.801e-02 5.452e-02 3.195e-02 3.269e-02 3.548e-02
62.2 9.478e-02 8.868e-02 1.117e-01 4.084e-02 5.551e-02 4.968e-02

126.0 4.900e-01 4.365e-01 5.585e-01 2.354e-01 2.825e-01 2.745e-01
140.6 3.405e-01 2.665e-01 3.842e-01 1.561e-01 1.758e-01 1.784e-01
166.0 1.881e-01 1.374e-01 2.045e-01 1.007e-01 9.606e-02 1.096e-01
168.4 1.653e-01 1.135e-01 1.849e-01 6.967e-02 7.574e-02 7.876e-02
183.9 1.805e-01 1.800e-01 2.044e-01 1.198e-01 1.226e-01 1.330e-01
186.8 1.462e-01 1.367e-01 1.723e-01 6.293e-02 8.554e-02 7.656e-02
188.1 1.647e-01 1.341e-01 1.938e-01 6.175e-02 8.394e-02 7.513e-02
203.9 1.150e-01 1.088e-01 1.355e-01 5.009e-02 6.808e-02 6.093e-02

Continued on next page
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T. D.2 – continued from previous page
Minimum Maximum

Energie(eV) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦) I(250◦, -90◦) I(250◦, 0◦) I(250◦, 90◦)

Mg10+ 1330.0 9.050e-02 7.672e-01 1.184e-01 4.405e-01 5.020e-015.059e-01
1340.0 2.744e-02 2.446e-01 3.604e-02 1.365e-01 1.590e-011.579e-01
1350.0 2.205e-02 1.943e-01 2.894e-02 1.091e-01 1.265e-011.260e-01
1570.0 4.723e-03 4.828e-02 6.274e-03 2.503e-02 3.086e-022.950e-02

Mg9+ 16.6 3.488e-02 1.367e-01 4.270e-02 6.295e-02 8.557e-02 7.658e-02
16.6 4.615e-02 1.847e-01 5.655e-02 8.508e-02 1.156e-01 1.035e-01
19.8 3.649e-01 1.218e+00 4.348e-01 6.509e-01 7.866e-01 7.608e-01
29.7 2.010e-02 5.741e-02 2.345e-02 3.659e-02 3.866e-02 4.101e-02
30.6 1.093e-01 3.909e-01 1.314e-01 1.957e-01 2.489e-01 2.326e-01
47.1 1.234e-02 4.884e-02 1.511e-02 2.249e-02 3.057e-02 2.736e-02
47.2 2.473e-02 1.018e-01 3.035e-02 4.689e-02 6.373e-02 5.704e-02
66.3 1.377e-01 4.977e-01 1.656e-01 2.477e-01 3.165e-01 2.949e-01
96.9 2.354e-02 7.437e-02 2.758e-02 4.298e-02 4.890e-02 4.928e-02
97.1 2.727e-02 7.772e-02 3.181e-02 4.955e-02 5.235e-02 5.554e-02

195.7 1.711e-01 6.008e-01 2.046e-01 3.092e-01 3.849e-01 3.650e-01
214.0 8.127e-02 2.540e-01 9.613e-02 1.423e-01 1.658e-01 1.643e-01
281.4 3.628e-02 1.125e-01 4.295e-02 6.596e-02 7.424e-02 7.537e-02
290.9 4.194e-02 1.197e-01 4.892e-02 7.633e-02 8.065e-02 8.555e-02
292.6 3.630e-02 1.053e-01 4.272e-02 5.951e-02 6.887e-02 6.859e-02
308.2 2.715e-02 1.074e-01 3.325e-02 4.944e-02 6.720e-02 6.015e-02
309.2 3.219e-02 1.129e-01 3.920e-02 5.200e-02 7.068e-02 6.326e-02
312.5 4.102e-02 1.323e-01 4.909e-02 8.401e-02 8.903e-02 9.424e-02
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ABSTRACT

Aims. We study the EUV/soft X-ray emission generated by charge transfer between solar wind heavy ions and interstellar neutral
atoms and variations of the X-ray intensities and spectra with the line of sight direction, the observer location, the solar cycle phase
and the solar wind anisotropies, and a temporary enhancement of the solar wind similar to the event observed by Snowden et al.
(2004) during the XMM-Hubble Deep Field North exposure.
Methods. Using recent observations of the neutral atoms combined with updated cross-sections and cascading photon spectra we have
computed self-consistent distributions of interstellar hydrogen, helium and highly charged solar wind ions for a stationary solar wind
and we have constructed monochromatic emission maps and spectra. We have evaluated separately the contribution of the heliosheath
and heliotail, and included X-ray emission of the excited solar wind ions produced in sequential collisions to the signal.
Results. In most practicable observations, the low and medium latitude X-ray emission is significantly higher at minimum activity
than at maximum, especially around December. This occurs due to a strong depletion of neutrals during the high activity phase, which
is not compensated by an increase of the solar wind flux. For high latitudes the emission depends on the ion species in a complex way.
Intensity maps are in general significantly different for observations separated by six-month intervals. Secondary ions are found to
make a negligible contribution to the X-ray line of sight intensities, because their density becomes significant only at large distances.
The contribution of the heliosheath-heliotail is always smaller than 5%.
We can reproduce both the intensity range and the temporal variation of the XMM-HDFN emission lines in the 0.52–0.75 keV interval,
using a simple enhanced solar wind spiral stream. This suggests a dominant heliospheric origin for these lines, before, during and also
after the event.

Key words. solar wind – X-rays: diffuse background – ISM: general – galaxy: halo – X-rays: ISM – ISM: supernova remmants

1. Introduction

That objects as cold as comets emit copious X-rays was a sur-
prising discovery (Lisse et al. 1996). The emission mechanism,
first proposed by Cravens (1997), is now convincingly demon-
strated as a major source of cometary and planetary X-rays.
Charge exchange (CX) collisions of highly charged ions of the
solar wind (SW) with the neutral atoms and molecules from the
coma produce cascades of photons in the extreme ultraviolet
(EUV) and soft X-ray regions (Häberli et al. 1997; Krasnopolsky
1997; Kharchenko & Dalgarno 2000; Schwadron & Cravens
2002).

Cox (1998) pointed out that neutral interstellar (hereafter IS)
and geocoronal atoms would also undergo CX with the SW ions,
and generate soft X-rays throughout the heliosphere. The helio-
spheric emission has been subsequently modelled by Cravens
et al. (2001) and Robertson et al. (2001), who explained sat-
isfactorily the global correlation observed by Freyberg (1994,
1998) between the so-called Long Term Enhancements (LTE’s)
measured by the ROSAT satellite and strong solar wind
events. The geocoronal emission has been investigated by

� Figures 9–13 are only available in electronic form at
http://www.aanda.org

Robertson & Cravens (2003a,b) and measured during Chandra
observations of the dark moon (Wargelin et al. 2004). Earlier,
Gruntman (1998) modelled the EUV emission produced by the
recombination of alpha particles of the SW colliding with inter-
stellar atoms, and showed the substantial influence of the solar
wind characteristics on the emission.

The intensity of the soft X-rays in the heliosphere was first
estimated by Cravens (2000), who found it to be of the same or-
der as the soft X-ray emission from the so-called Local Bubble
(hereafter LB), the 100 parsecs wide cavity surrounding the Sun,
filled with tenuous hot (106 K) gas (Snowden et al. 1994, 1999).
More generally, for faint and diffuse astronomical X-ray sources
the CX heliospheric emission may contaminate significantly the
X-ray spectra below 1.5 keV as has been demonstrated by a
long duration XMM-Newton exposure towards the Hubble Deep
Field-North (Snowden et al. 2004, hereafter SCK04).

The cosmic diffuse X- ray emission is the sum of extragalac-
tic, halo and LB contributions (Kuntz & Snowden 2000). It is
difficult to separate out the CX emissions from those of the Local
Bubble (LB). Shadowing is of limited use because of the absence
of clouds of sufficient density and emission lines dominate the
continuum in the CX spectrum and the LB spectrum.

Article published by EDP Sciences and available at http://www.aanda.org or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20065250
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As seen from the Sun, heliospheric CX emission maxima
will be aligned along the interstellar wind axis (Cox 1998). The
ROSAT 6-month survey necessary to reconstruct full sky soft
X-ray maps did not show this alignment so that low upper limits
to the local emission were derived. However, it has been demon-
strated that parallax effects connected with the ROSAT all-sky
survey geometry destroy the axial symmetry and cause a much
smoother emission pattern, so that substantial contamination by
CX is not excluded (Lallement 2004).

Robertson & Cravens (2003a,b) constructed sky maps of
the heliospheric and geocoronal CX intensity, using global effi-
ciency factors representing all ions at once. Pepino et al. (2004)
carried out similar calculations of the spectra emitted by the in-
dividual ions and of the corresponding power densities taking
separate account of collisions of hydrogen and helium and dis-
tinguishing between the fast and slow solar winds.

We extend the study to the calculation of line of sight (LOS)
spectral emission maps. We explore potential sources of vari-
ability of the received signals and quantify the resulting intensi-
ties. We take into account the observer location, the solar cycle
phase, the LOS and we calculate the intensities of the strongest
emission lines and the contributions of the outer heliosphere. We
investigate the contribution of secondary ions created sequen-
tially by CX. We examine the effects of temporary solar wind
enhancements and solar rotation (Cravens 2000) using a realis-
tic model of the expanding solar wind. Observations of the soft
diffuse X-ray background with the XMM-Newton telescope are
analysed.

In Sect. 2 we describe the model developed for the calcula-
tion of the X-ray emission. In Sect. 3, we present the heliospheric
X-ray emission maps derived from the model and discuss the ef-
fects of the solar cycle, observing location on the emission pat-
tern. In Sect. 3.3 we evaluate the contribution of the secondary
ions and in Sect. 3.4 the contributions of the heliosheath and he-
liotail. In Sect. 4, we present X-ray and EUV spectra for lines of
sight at different helio-ecliptic latitudes, corresponding to slow
and fast solar winds, and for neutral gas distributions that depend
on solar activity conditions. In Sect. 5 we simulate the temporal
variations of the heliospheric X-ray emission generated by a so-
lar impulsive event for solar wind conditions and a geometry
corresponding to the XMM-Newton Hubble Deep Field-North
(HDFN) exposure of June 1, 2001. The model results are com-
pared with the XMM-Newton observations of the diffuse back-
ground spectra by SCK04. Finally, in the last Sect. 6, we sum-
marize and discuss the results.

2. Description of the model

Our simulation of the heliospheric CX emission has four steps.
The first is the computation of the density distribution of IS H
and He atoms in response to the solar wind and solar EUV con-
ditions for solar minimum and maximum activity. In the second
step, these density distributions are used to calculate densities
of heavy solar wind ions (XQ+), modulated by collisions with
the neutral heliospheric gas. In the third step we use the self-
consistent density grids of H and He neutral atoms and solar
wind ions to calculate the X-ray emissivity due to the CX col-
lisions. Finally these emissivities are used to calculate the total
intensity along all lines of sight.

2.1. Hydrogen and helium density grids

In order to calculate the neutral H density distribution we have
adapted a so-called classical “hot model” used in computing the

interplanetary-interstellar H Lyman-α emission (Lallement et al.
1985a,b). The IS hydrogen flow, after crossing the heliospheric
interface, is described as a single Maxwellian flow. The density
distribution reflects the action of gravity, radiation pressure and
losses due to solar wind CX and solar EUV ionization and recog-
nises the latitudinal anisotropy of the loss terms. Although the
CX with H+ is not an H loss process, the newly created H atoms
are expanding radially at a high velocity and their contribution to
the density is negligible. Thus, we treat resonant CX as if it were
a pure ionization process of the IS hydrogen gas. The param-
eters specifying the IS neutral hydrogen are: nH(at 100 AU)=
0.1 cm−3, T = 13 000 K, Vo = 21 km s−1, λUW = 252.3◦,
βUW = 8.5◦ (Lallement et al. 2005), where λUW and βUW are the
helio-ecliptic longitude (λ) and latitude (β) respectively for the
upwind direction of the incoming neutral H flow. We employ a
density grid nH[r, λ, β] with a 1◦ × 1◦ resolution for λ, β and for
r a variable step increasing with distance r from the Sun, from
δr = 0.3 AU at the earth orbit up to δr = 9 AU at 100 AU.

Helium density distributions in the inner heliosphere have
been computed with the model developed by Lallement et al.
(2004). The helium distributions are described by the clas-
sical kinetic model, with the parameters: nHe(at 100 AU) =
0.015 cm−3, T = 6300 K, Vo = 26.2 km s−1, λDW = 74.7◦,
βDW = −5.3◦ (Witte 2004; Vallerga et al. 2004; Gloeckler et al.
2004). Resolution in θ is 1◦. Distance steps are varying logarith-
mically in the sunward direction and they are very small near the
Sun, where the helium is still dense and the emissivity due to He
is high and varying rapidly.

Solar activity influences differently the heliospheric distri-
butions of H and He atoms. The ratio, µ, of radiation pressure
to gravity for neutral hydrogen, varies from 0.9 at solar mini-
mum to 1.5 at solar maximum (Woods et al. 2000). For H, the
major source of ionization is CX of H with solar wind protons,
followed by EUV photo-ionization. Ionization rates β i as a func-
tion of heliographic latitude are derived from the SOHO-SWAN
preliminary data analysis (Quémerais et al. 2006). During solar
minimum βi is 6.6 × 10−7 s−1 at heliographic latitudes between
±20◦ and 4× 10−7 s−1 at latitudes over ±20◦ and up to the poles.
During solar maximum, the anisotropy is less important. It is
scaled every 10◦ with βi values between 8.4 × 10−7 s−1 at the
equator and 6.7 × 10−7 s−1 at the poles.

For helium atoms µ = 0. Radiation pressure is negligible
compared to solar gravitational attraction and the atoms are grav-
itationally focused downwind. The main cause of ionization is
solar EUV radiation and electron impacts. The mean lifetime
(the inverse of βi) at 1 AU varies from 1.4 × 107 s at solar
minimum to 0.62 × 107 s at solar maximum, in agreement with
McMullin et al. (2004).

Recent work has shown strong evidence for an anisotropic
distribution of the He 30.4 nm solar irradiance and thus of the
He photo-ionization rate (Witte et al. 2004; Auchère et al. 2005)
and it has been shown that the electron impact ionization rate
is also anisotropic (McMullin et al. 2004). However, since our
model does not include any latitudinal dependence of the helium
ionization rate, we use isotropic photo-ionization and electron
impact ionization.

The radial dependence of electron impact ionization is taken
from Rucinski & Fahr (1989). Lallement et al. (2004) used it in
an analysis of SOHO-UVCS 58.4 nm data, and found that the
rate is appropriate for solar minimum, but requires a three-fold
increase for solar maximum. In order to have self-consistency
we use both the Rucinski & Fahr (1989) radial dependence and
the Lallement et al. (2004) electron impact ionization. Further
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Table 1. Slow and Fast Solar Wind Parameters. Cross sections for CX between SW heavy ions and H and He are based on theoretical and
experimental work of (Beijers et al. 1994; Bliman et al. 1992; Bonnet et al. 1985; Dijkkamp et al. 1985a,b; Fritsch et al. 1996; Greenwood et al.
2001; Harel et al. 1992, 1998; Ishii et al. 2004; Iwai et al. 1982; Lee et al. 2004; Liu et al. 2005; Phaneuf et al. 1987; Richter et al. 1993; Shimakura
et al. 1992; Suraud et al. 1991; Wu et al. 1994).

SW type Slow Fast

VSW (km s−1) 400 750
[ O

H+ ] 1/1780 1/1550
nH+o at 1 AU (cm−3) 6.5 3.2

Spectral Lines (keV)a σ(H,XQ+) σ(He,XQ+ ) σ(H,XQ+) σ(He,XQ+ )

XQ+ Produced by X∗(Q−1)+ [ XQ+

O ]b (10−15 cm2) (10−15 cm2) [ XQ+

O ]b (10−15 cm2) (10−15 cm2)
C6+ (0.37, 0.44, 0.46) 0.318 4.16 1.50 0.085 4.63 1.50
C5+ (0.3, 0.35, 0.37) 0.210 2.00 1.40 0.440 2.90 1.11
N7+ (0.25, 0.5, 0.6, 0.62, 0.64) 0.006 5.67 2.00 0.000 5.55 2.00
N6+ (0.42, 0.43, 0.5) 0.058 3.71 1.26 0.011 3.32 1.49
N5+ (0.05, 0.059, 0.065) 0.065 2.27 1.41 0.127 2.92 1.07
O8+ (0.33, 0.65, 0.77, 0.82, 0.84) 0.070 5.65 2.80 0.000 6.16 2.80
O7+ (0.561, 0.569, 0.574) 0.200 3.40 1.80 0.030 3.70 1.97
O6+ (0.072, 0.083, 0.094, 0.107) 0.730 3.67 0.96 0.970 3.91 1.31
Ne9+ (0.905, 0.915, 0.922) 0.030c 7.20 2.40 0.006c 7.20 2.40
Ne8+ (0.126, 0.141, 0.187) 0.084 3.70 1.30 0.102 3.00 1.10
Mg11+ (1.33, 1.34, 1.35, 1.37) 0.035c 7.5 2.6 0.001c 7.5 2.6
Mg10+ (0.28, 0.29, 0.3, 0.31) 0.098 3.73 1.00 0.029 2.50 0.90

a Including most important lines, b Schwadron & Cravens (2000), c Rough estimate from ACE data.

work is, however, certainly needed to improve the accuracy of
the helium ionization rate of helium (McMullin et al. 2004).

2.2. Heavy solar wind ion distributions

In the inner heliosphere and in the absence of charge transfer, the
density of heavy ions would follow a r−2 dependence. Here, in
addition to the radial expansion, we consider the effect of colli-
sions with interplanetary neutrals. The next step in our model is
the computation of the heavy ion losses due to CX with hydrogen
and helium atoms and the determination of a density distribution
for each ion species. The process may be written:

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+] (1)

and it represents the loss of ion XQ+ and the production of ion
X(Q−1)+. The density of ion XQ+ is given by the equation:

dNXQ+

dx
= −NXQ+ (σ(H,XQ+) nH(x) + σ(He,XQ+) nHe(x))

+NX(Q+1)+(σ(H,X(Q+1)+) nH(x) + σ(He,X(Q+1)+) nHe(x)) (2)

where x is the distance along the SW stream lines, σ(H,XQ+) and
σ(He,XQ+) are the hydrogen and helium CX cross-sections and
nH(x) and nHe(x) are the hydrogen and helium densities respec-
tively. The first term represents the loss due to CX between XQ+

and H and He while the second term is the source term due to the
equivalent CX process for X(Q+1)+. For bare ions (C6+, N7+, O8+)
the source term is, of course, absent, and in a first approximation
we neglect it also for the lower state ions. We will discuss its role
and justify this assumption in Sect. 3.3.

If we neglect this term, the ion density as a function of
distance from the Sun is described by the equation:

NXQ+ (r) =
NXQ+o

r2
exp

(
−
∫ r

ro

(σ(H,XQ+) nH(x) + σ(He,XQ+) nHe(x))dx

)
(3)

where r is the radial distance from the Sun and the density of ion
XQ+ at 1 AU is expressed in the form NXQ+o = [ XQ+

O ] [ O
H+ ] nH+o,

[O] being the total oxygen ion content of the solar wind and n H+o

the proton density at 1 AU. The adopted values of [ XQ+

O ] and [ O
H+ ]

for the fast and slow solar winds are given in Table 1.
We assume that the heavy ion flux is propagating radially

from the Sun. For each grid cell (r, λ, β), where λ and β are the
ecliptic coordinates, varying 1◦ by 1◦, the corresponding helio-
graphic coordinates λHelio and βHelio are calculated, and βHelio is
used to discriminate between slow and fast solar wind.

During solar minimum we adopt the Slow Solar Wind com-
position (SSW) at an average velocity of 400 km s−1, acceler-
ated in the equatorial zone (βHelio = [–20◦, 20◦]), and the Fast
Solar Wind (FSW) composition with an average velocity of
750 km s−1, accelerated at higher heliographic latitudes (βHelio =
[–20◦, –90◦], [20◦, 90◦]). The proton density nH]+o is 6.5 cm−3

for the SSW and 3.2 cm−3 for the FSW. During solar maximum
we assume that all the solar wind is in the SSW state. These
values are consistent with the ionization rates we have used for
the computation of the neutral densities. In Table 1 we summa-
rize the parameters characterizing the two different states of the
Solar Wind, as well as abundances [ XQ+

O ] and CX cross sections
with H and He for each heavy ion species (and charge state) used
in our analysis. The charge and elemental abundances of heavy
ions in the slow and fast solar wind are adopted from Schwadron
& Cravens (2000). We have updated values of cross sections
of ion collisions with H and He atoms. The selective and total
cross sections of the charge transfer collisions of the heavy so-
lar wind ions have been constructed using relevant data from the
laboratory measurements and theoretical calculations reported in
Table 1.

We have calculated the number of XQ+ ions lost due to CX
collisions with H and He atoms for the SW plasma flux propa-
gating in the radial direction. For that we use a refined grid such
that each grid cell is smaller than the H and He grid cells at each
distance from the Sun so that we can obtain the best resolution
for the affected regions of both neutral species.
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2.3. Calculating the X-ray emission

The final step of our simulation is the computation of the direc-
tional intensity I(λ, β) of X-ray emission lines, resulting from
CX collisions of the heavy SW ions XQ+ with the heliospheric
H and He atoms. We compute the line of sight intensity I, seen
by an observer at Earth orbit at different dates. CX collisions,
producing X-ray photons, are described by the equation:

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+] (4)

→ X(Q−1)+ + [H+,He+] + [Y(Ei ,H), Y(Ei ,He)]

where Y(Ei ,H), Y(Ei ,He) is the photon yield for the spectral line
Ei induced in the CX between the ion XQ+ with H and He re-
spectively. The values of quantum yields in collisions of the
most important solar wind ions have been presented in arti-
cles on the charge transfer mechanism of cometary X-ray emis-
sion (Kharchenko & Dalgarno 2000, 2001; Rigazio et al. 2002;
Kharchenko et al. 2003; Pepino et al. 2004). The photon ener-
gies Ei and relative intensities of different emission lines of the
CX spectra have been computed for the fast and slow winds.

The volume collision frequency RXQ+ in units of cm−3 s−1

of XQ+ ions with the neutral heliospheric atoms is given by the
equation:

RXQ+ (r) = NXQ+o(r) vrel (σ(H,XQ+) nH(r) + σ(He,XQ+) nHe(r) )

= R(XQ+ ,H) (r) + R(XQ+,He) (r). (5)

If we consider only the region inside the termination shock,
where solar wind ions are supersonic, then the relative velocity
between the solar wind ions and the IS neutrals, u rel = VSW − un
in Eq. (5), can be approximated by VSW, since the neutral veloc-
ity vn � VSW. With the exception of Sect. 3.4 all the results have
been obtained with this assumption. In Sect. 3.4 we examine in
detail the case of the outer Heliosphere (the heliosheath and he-
liotail) where the IS neutral velocity and ion thermal velocity are
no longer negligible.

Thus, for the inner heliosphere, the number of hν-photons
emitted per second from unit volume is given by the formula:

εhν (r) = R(XQ+,H)(r) Y(hν,H) + R(XQ+,He)(r) Y(Ehν,He). (6)

The intensity measured at energy hν for an observer in position
O(λE , βE) for a line of sight LOS(λ, β) is

Ihν(O,LOS) =
1

4π

∫ 100 AU

0
εhν (r) ds. (7)

During solar maximum, the computation of the intensity is quite
simple since we consider only one state of the Solar Wind, the
slow one. This is not the case during solar minimum and es-
pecially for LOS towards high latitudes. In Fig. 9 (Supporting
Online Material, hereafter SOM) we present a simplified obser-
vation geometry for such lines of sight for solar minimum con-
ditions. In the figure, we have considered the Solar Equator par-
allel to the ecliptic plane but in reality the two planes have an
angle of incidence of about 7.25◦ which is taken into account in
the modelling. As shown in Fig. 9 (SOM), a high latitude LOS
crosses regions of both slow and fast SW and thus, the total in-
tensity is a mixture of SSW and FSW induced photons. This is
taken into account in our simulation when we interpolate in our
heavy-ion grid for each point on the LOS according to its dis-
tance and latitude.

3. Charge transfer EUV and X-ray maps
of the heliosphere

3.1. Emissivity maps

Figure 10 (SOM) shows the contour maps of the total emissivity
of excited O∗5+ and O∗6+ ions produced in the charge transfer
collisions of the SW ions with the hydrogen and helium gas dur-
ing solar minimum. The top panels present iso-emissivity con-
tours at positions (x, y) between ±15 AU in the plane defined by
the IS He wind axis and the vector (λ = −16◦, β = 0◦) which is
very close to the ecliptic plane and, thus, contains mainly slow
SW. In these figures, the IS wind is travelling from left to right.
We recognize on the upwind side the crescent shape due to the
r−2 dependence of the solar wind flux and the spatial distribu-
tion of hydrogen. On the downwind side we find the excess of
emissivity due to the focusing of He neutrals in the He cone.

The bottom panels of Fig. 10 (SOM) present iso-emissivity
contours at positions (x, z) between ±15 AU in the plane defined
by the IS He wind axis (λ = 74◦, β = −5◦) and the heliospheric
polar axis. The IS wind comes from the left and heads on –5 ◦
downwards with respect to the z axis. The two panels stress the
discontinuity at ±20◦ between the SSW and the FSW during so-
lar minimum, as well as the contrast between the ions charac-
terizing the two SW types. The discontinuity boundaries appear
very sharp because we consider a simplified anisotropic model
for the solar wind. The left panels present iso-emissivity con-
tours for the O5+ line at 0.08 keV (sum of the lines 0.072 and
0.082 keV), generated from O6+, abundant in the fast SW. The
right column presents contours for the sum of intensities of O ∗6+
emission lines of 0.561, 0.569 and 0.574 keV, induced in radia-
tive transitions from the triplet and singlet excited states of O∗6+.
We show in Fig. 10 (SOM) the average energy of O ∗6+ photons:
0.57 keV. The O7+ SW ions, producing excited O∗6+, are more
abundant in the SSW.

3.2. Intensity maps

In Figs. 1 (and 11, 12, 13, SOM) we present full-sky maps of
the heliospheric X-ray emission in ecliptic coordinates. Color in
these figures represents intensities of the CX emission given in
10−9 erg cm−2 sr−1 s−1, the red colour corresponding to minimum
and the blue to maximum values. We also mark in each map con-
tours at 10% (white), 50% (grey) and 90% (black) of maximum
value. We have removed from every map a data portion of
20◦ × 20◦ around the solar disk where no instrument can ob-
serve. In the following we examine the different effects illus-
trated in these maps.

3.2.1. Solar cycle effects

Again, in Figs. 1 and 11, 12, 13 (SOM) we chose two oxygen
ions characterizing the slow or the fast SW, in order to empha-
size the contrast between the two SW states. In the two top pan-
els of each column we illustrate the O7+ 0.65 keV line for solar
maximum and solar minimum conditions. In the third and fourth
panel of each column we present the O5+ 0.08 keV line for solar
maximum and solar minimum respectively.

The striking features are: (i) at solar minimum, the modeled
intensity in the equatorial region is conspicuously different from
regions at medium or high latitudes. This is entirely due to the
solar wind latitudinal structures, separating the slow from the
fast solar wind, shown in Fig. 9 (SOM). For the fast solar wind,
the major contributors to the CX emission are low charge such
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Fig. 1. Solar maximum and
solar minimum full sky
monochromatic for the O7+

line at 0.65 keV and the O5+

line at 0.08 keV. The ob-
server is situated at 75◦ (left
column) and at 251◦ (right
column) ecliptic longitude.
The color scale is in units
of 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1,
red colour corresponding to
minimum and blue to max-
imum values. The masked
area is the 20◦ × 20◦ region
around the solar disk. The
map is shown in ecliptic
coordinates.

as C4+, N5+ and in particular O5+, illustrated in Fig. 1 . These
ions emit in the EUV (E ≤ 150 eV). The slow solar wind is
characterized by highly charged ions C6+, N7+, O8+ and Ne9+

which produce harder X-ray emitting ions, as for example O 7+

illustrated in the maps.

(ii) The X-ray emission pattern for solar maximum is very
similar for both O5+ and O7+ lines, but for solar minimum there
are strong differences. While O7+ emission is almost absent at
high ecliptic latitudes, O5+ is much brighter due to the difference
in relative abundance of O8+ and O6+. O7+ is generated during
CX between O8+ ion and H and He. O8+ is absent from the fast
solar wind. The O7+ emission is never zero, because there are no
lines of sight containing only the FSW.

(iii) At low latitudes, near the solar equator, X-ray emissions
are more intense for solar minimum than for solar maximum be-
cause the neutral atom content is higher during solar minimum.

During solar minimum, photo-ionization is less efficient and H
and He are less readily destroyed by photo-ionization. Further,
gravitational pressure exceeds radiation pressure and thus neu-
tral H atoms have incoming trajectories and fill the ionization
cavity.

3.2.2. Effect of the observer’s position

Each column represents a different observing position on the
Earth’s orbit. We cover half an orbit, about every 45 ◦ starting
downwind (λE = 75◦, Fig. 1, left) to upwind (λE = 251◦,
Fig. 1, right). When examining the different vantage points on
the Earth’s orbit, it is no longer the solar wind ion distribution
that is the source of the X-ray pattern differences, but the H and
He distributions in interplanetary space. These differences are
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even more striking in the solar maximum maps, where only one
solar wind type is present.

When the observer is situated downwind (see Fig. 1, left),
emission is dominated by CX with He. Maximum intensity is
observed for a ring of LOS upwind, around the forbidden solar
direction. These LOS cross all the ionization cavity, extending
to several AU, before reaching the first H atoms. Thus the max-
imum in intensity is due to He concentrated around and behind
the sun, on the downwind (DW) side. In this region the focusing
cone (λ = 75◦, β = −5◦) produces an excess of CX and thus of
X-ray intensity. H atoms are absent downwind, where the ioniza-
tion cavity limits the neutral atom abundance. This is illustrated
by the minimum of emission in the LOS forming a large ring
around the He cone.

These characteristic features evolve gradually when moving
on the Earth’s orbit from downwind to upwind (Figs. 11–13 -
SOM). Maximum emission is still located close around the sun
but the emission pattern loses its axisymmetric form. The He
cone becomes less and less striking, but still distinguishable by
an excess of emission when observing a LOS that crosses it.
The minimum X-ray intensity obtains a large oval-like pattern
in LOS pointing downwind, less and less disturbed by the pres-
ence of the He cone as we move upwind.

On an upwind position of the observer (Fig. 1, right), the
major source is CX with H with maximum X-ray intensity on
the northern antisolar lines of sight, towards the incoming flow.
Those antisolar LOS cross a much smaller portion of the ion-
ization cavity than LOS pointing downwind. They therefore see
more H atoms approaching, while they miss He atoms which are
absent at distances greater than 1 AU from the sun. Minimum
X-ray intensity on these maps is thus situated in the southern
hemisphere towards the Sun (DW) illustrating the major loss of
H neutrals in the ionization cavity. Even though there is little He
on the upwind maps, it is not completely absent and we still find
a halo of X-ray emission around the Sun.

3.3. The secondary ion charge transfer source term

Secondary ions contribute to the total heliospheric emission. In
Fig. 2 we show how the ratio of the total ion density, including
secondary CX-produced ions (Eq. (2)), to the density calculated
with the primary CX destruction term (Eq. (3)) only, varies with
distance to the Sun. We show this ratio for two different ions
originating from slow SW regions, C5+ and O7+, moving in two
radial directions, and heading upwind or downwind.

C5+ is produced in C6+ + H CX collisions with a high value
of cross section and depleted in the CX C5+ + H and C5+ +
He collisions, with cross sections that are significantly smaller.
Moreover, C6+ is more abundant than C5+ in the slow SW, and
CX of C6+ is a large source of C5+. The gain of C5+ exceeds
the loss and its density increases rapidly at large distances from
the Sun. For the other ions the source term is less important but
it slows the decrease that would occur in its absence. The ion
creation term becomes effective at large distances from the Sun
of 30–40 AU, beyond the region where most of the emission
takes place. For an upwind LOS, 88% of the total
X-ray emission due to H is produced in the first 10 AU and
98% of the total X-ray emission due to He is produced within
the first 5 AU. We conclude that the secondary source term does
not add more than 4% to the total X-ray emission of the inner
Heliosphere, and therefore we can neglect it in a first approach.
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Fig. 2. Ratio between the total ion density (including secondary CX
sources) and primary ion density as a function of distance from the Sun.

3.4. The outer heliosphere contribution

In the previous sections, we analyzed the various effects of the
solar cycle and the observer’s position on the total emission
maps. The maps refer to the inner heliosphere, where the solar
wind is supersonic and flows radially. Beyond the termination
shock it is forced to decelerate and turn backwards at the he-
liopause. The relative contribution of the inner heliosheath and
the heliotail to the total X-ray emission has been computed sepa-
rately using the plasma and neutral distributions of Izmodenov &
Alexashov (2003). In this kinetic-continuum model (Baranov &
Malama 1993), the solar wind at the orbit of the Earth is steady
and spherically symmetric. The interstellar flow which consists
of hydrogen atoms is uniform and plane-parallel outside the he-
liosphere. In these conditions the flow is steady and axisym-
metric. All charged particles (electrons, protons, alpha-particles,
pickup ions) are treated as a single component fluid, described
by the hydrodynamic Euler equations with source terms that in-
clude the effects of CX. The motion of the interstellar atoms
in the heliospheric interface is determined by solving the ki-
netic equation. It is assumed in the model that H atoms interact
with the plasma by CX only and electron impact is neglected.
Computations have been carried out far in the tail of the inter-
action region. This self-consistent neutral-plasma model yields
H and ion densities, thermal velocities and flow velocities along
streamlines. We use these results out to 3000 AU beyond which
the production of X rays is negligible.

In Fig. 3 are shown the solar wind streamlines from the self
consistent plasma/neutrals model. The IS wind flows from right
to left pushing the solar wind plasma and creating the helio-
spheric interface. In a first step, ion losses have been computed
along each solar wind streamline. Up to the termination shock
the loss term has been calculated as described earlier. Once the
termination shock is crossed, we can no longer neglect the ther-
mal motion of the ions which becomes important in the he-
liosheath, and in Eq. (5) we replace VSW by vrel,HS where

vrel,HS =

√
(v2rel + 8kTi/πmi) (8)

includes the relative velocity between ions and neutrals u rel =
VSW − un and the ion thermal motion.

Except for the upwind and downwind direction, any line of
sight in the heliosheath crosses all the streamlines making at the
Sun an angle between 0 and 90 degrees. Since ions displaced
from the forward direction continue to exchange with the neutral
atoms the computation of the intensities makes use of the loss
along the streamlines. For the upwind LOS emission ceases at
the heliopause. For the downwind LOS ions contribute to the
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emission at large distances out to 3000 AU where the ions have
all been removed by CX.

In the heliosheath, CX with atomic hydrogen dominates.
Gravitational focusing and ionization effects which both enhance
the concentration of He over H close to the Sun are not at work at
large distances and in estimating the X-rays from the heliosheath
we may ignore He. We may also ignore solar activity which is
limited in its effects at large distances and consider the inten-
sities produced in a stationary slow solar wind. In Fig. 4, we
present the total emission in units of erg cm−2 s−1 sr−1 from CX
with H as a function of distance in AU from the Sun on three
LOS, upwind, crosswind and downwind, for a hypothetical ion
of atomic number 16 with a cross-section of 3.5×10−15 cm2 and
at a spectral line of 0.56 keV.

In Table 2 we present the contributions of emissions in the
outer heliosphere from individual ions, expressed as percentages
of the total emission intensity due to H and total emission due
to H + He, received within 100 AU. The corresponding amount
is much larger downwind and depends essentially on the cross
section of CX with H atoms, decreasing as the cross section in-
creases. The largest enhancement happens for C5+ which has the
smallest cross section and is depleted less rapidly with distance.
Upwind, the heliosheath extends to about 170 AU and its contri-
bution is small at 2.7% of the total. Crosswind there is a small

Table 2. Contribution of the Outer Heliosphere, up to ∼170 AU UW,
∼300 AU CW and ∼3000 AU DW, to the X-ray intensity due to CX
between heavy SW ions and IS H atoms and to the total directional
X-ray intensity (H+He) within 100 AU.

H/He emission within 100 AU
UW CW DW
2.7 1.08 0.15

% LOS
XQ+ σ(H,XQ+) Ha H+Heb H H+He H H+He

(10−15 cm2)
C6+ 4.16 1.8 1.31 4.3 2.24 15 1.95
C5+ 2.00 2.7 1.97 7.3 3.8 37.9 4.93
N7+ 5.67 1.4 1.02 3.0 1.56 9.9 1.29
N6+ 3.71 1.9 1.39 4.7 2.44 17 2.21
N5+ 2.27 2.4 1.75 6.7 3.48 32 4.16
O8+ 5.65 1.3 0.95 2.9 1.51 9.8 1.27
O7+ 3.40 1.9 1.39 4.9 2.55 19 2.47
O6+ 3.67 1.8 1.31 4.7 2.44 17.2 2.24
Ne9+ 7.20 0.97 0.71 2.1 1.09 7.1 0.92
Ne8+ 3.70 1.7 1.24 4.5 2.34 16.9 2.2
Mg11+ 7.5 0.9 0.66 2.0 1.04 6.7 0.87
Mg10+ 3.73 1.6 1.17 4.4 2.29 16.6 2.16

a % to add to the emission due to CX with H; b % to add to the total
emission due to CX with H and He.

increase to 7.3%, the heliopause occuring at 300 AU. A sub-
stantial enhancement of 38% results for the downwind direction
because CX contributes out to 3000 AU.

As stated above, in the external heliosphere most of the emis-
sion comes from hydrogen. In Table 2 we show the resulting con-
tributions to the emission generated by collisions with H and the
resulting contribution to the total emission. The contributions of
the heliosheath to the total intensities are smaller on the down-
wind hemisphere since there, CX with He is the dominant source
of emission. Globally, due to this counteracting effect, the con-
tribution is limited to about 5%.

4. EUV and soft X-ray spectra

EUV and soft X-ray spectra for three LOS from two locations of
the observer at solar minimum and solar maximum are presented
in Figs. 5 and 6.

The LOS are specified by βLOS = –90◦, South heliospheric
Pole LOS, βLOS = 90◦, the North heliospheric Pole and βLOS =
0◦, in the equatorial plane. The LOS with βLOS = 0◦ is oriented
towards the anti-solar direction for each position of the observer.
Thus, when the observer is located upwind at λE = 251◦ the
equatorial LOS is directed towards the incoming neutral atom
flow, λH ∼ 252◦, βH ∼ 8◦. When the observer is located down-
wind at λE = 75◦, the equatorial LOS is directed almost inside
the Helium focusing cone (λHe = 74◦, βHe = –5◦).

The spectra include the emission lines from the ions listed in
Table 1 , at energies between 0.005 keV to 1.4 keV. They exclude
a small fraction of heavier ions FeQ+, SiQ+ and SQ+ which pro-
duce lines in the 300 eV energy range. Each line is a Gaussian
profile with FWHM of 12 eV, which corresponds to the resolu-
tion achieved by McGammon et al. (2002). The EUV and X-ray
spectra arising from CX vary significantly with solar activity,
line of sight and observer location.
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Fig. 5. Heliospheric EUV a) and X-ray b) emission spectra for an ob-
server located upwind pointing in three different lines of sight: north
ecliptic pole in blue, south ecliptic pole in red and equatorial antiso-
lar LOS in green. Plain lines correspond to solar minimum conditions
and dashed lines correspond to solar maximum conditions. Units are
photons cm−2 s−1 sr−1 eV−1.

5. Effect of an impulsive solar event on the X-ray
emission temporal profile: the Hubble Deep
Field-North observation

SCK04 observed the HDFN with the XMM-Newton European
Photon Imaging Camera (EPIC) on June 1, 2001 and presented
a temporal and spectroscopic analysis of the diffuse X-ray emis-
sion in the range E < 1.5 keV. They identify in their obser-
vations the X-ray spectrum expected from CX emission of the
highly ionized solar wind ions, characterized by C VI lines at
0.37 and 0.46 keV, O VII line at 0.57 keV (the triplet 0.561,
0.568, 0.574 keV), O VIII lines at 0.65 and ∼0.8 keV, Ne XI
lines at ∼0.92 keV, and Mg XI lines at ∼1.35 keV. They observed
a strong X-ray intensity enhancement in this energy range dur-
ing one of the long exposures and they correlated the increase
with an enhancement of both the solar wind flux and the highly
ionized heavy ion abundances, in particular with a high O 7+/O6+

ratio.
They considered the possible targets to be interstellar neu-

tral H and He atoms or exospheric H atoms of the geocorona.
Neither source appears to provide a satisfactory explanation of
the temporal variation of the intensities. The emissions and the
SW enhancement cut off at the same time, suggesting a terres-
trial origin, yet the intensity remained nearly constant over a long
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Fig. 6. Same as Fig. 5 but for an observer located downwind. Units are
photons cm−2 s−1 sr−1 eV−1.

period of time during which the SW varied by a factor between
3 and 6, consistent with a distributed heliospheric emission.

We explore the temporal evolution of the X-ray emission de-
tected along a given LOS in the interplanetary space, under the
influence of a solar wind enhancement. We model the location
of the solar wind as a function of time along a Parker-type spi-
ral, taking account of solar rotation. We assume that the LOS is
entirely contained within the solar equatorial plane and that the
rotation axis is perpendicular to the ecliptic. The former assump-
tion is questionable. However, we have made some simulation in
similar geometries for a 45◦ inclined LOS and for an active re-
gion extended in latitude, for which we obtain similar results. In
addition, we are interested in the way the rotation influences the
temporal behaviour of the emission, and how it is combined with
the non-stationary ionization.

We consider two regimes of X-ray emission, high and low
(Snowden et al. 2004). The observational parameters are given
in Table 3. Observations began on June 1, 2001 at 08:16:36 UT,
about 0.2 d before the SW flux enhancement. The observer was
at λE = 251◦, β = 0.0◦ and the LOS along which XMM-Newton
EPIC was pointing was λHDFN = 148◦ , βHDFN = +57◦ corre-
sponding to a heliographic latitude βhelio = +50◦. For the model
the LOS is in the ecliptic plane, towards λ = 148◦ and the ob-
server is at λE = 251◦ to match as well as possible the XMM-
Newton observation.

We define the proton flux in units of 2.6×108 cm−2 s−1 which
is the typical SSW value for the quiet Sun at solar maximum. We
call it the slow proton flux unit (SPFU). In our simulation the
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Table 3. Parameters of XMM-Newton observation of HDFN on June 1,
2001.

Observation geometry parameters
2001 June 01, λXMM = 251◦
λHDFN = 148◦, βHDFN = +57◦

Solar Wind Parameters High Low
H+ flux SPFUa 3.8 1.15
O7+/O6+ b 0.99 0.15

Model 1b Model 2c

High Low High Low
O8+/O7+ 0.05:: 1:: 0.57 0.33
Line Model Energy Flux (10−9 erg cm−2 sr−1 s−1)
O VII 0.57 keV 12.5 7.04 11.5 7.26
O VIII 0.65 keV 6.28 6.5 6.56 3.38

a ACE SWEPAM data, SPFU = 2.6 108 cm−2 s−1; b ACE SWICS data;
c For these choices, see Sect. 5.

base level is 1.15 SPFU derived from ACE/SWEPAM data also
(SCK04). From the same data we represent the SW flux during
the enhancement by a step function whose area is equal to the in-
tegral of the measured flux during the same period of time. This
corresponds to a mean value of about 3.8 SPFU, a relative in-
crease of a factor of 3.3. The high X-ray emission regime occurs
before and during the SW enhancement and the low X-ray emis-
sion regime starts with the SW enhancement cut-off (SCK04).

According to SCK04 the O7+/O6+ ratio was significantly
high at around 0.99 during the X-ray high emission regime and
dropped to 0.15 just when the SW flux measurements came back
to normal values. SCK04 estimate that an equivalent enhance-
ment should have occurred for the relative abundances of the
ionization states of O8+, Ne9+ and Mg11+, but also cite contradic-
tory observations from preliminary ACE results for the O 8+/O7+

ratio. According to these data, the O8+/O7+ ratio was curiously
low, about 0.05, during the event and increased by a factor of
20–30 just after the event.

We have investigated these two situations, focusing on the
two oxygen ions O8+ and O7+, which produce excited O7+ and
O6+ ions respectively. Their de-excitation gives rise to the most
intense lines in the energy range 0.52–0.75 keV: the O VII line
at 0.57 keV (the triplet 0.561, 0.568, 0.575 keV) and the O VIII
line at 0.65 keV, best detected by XMM.

We have simplified the description of the solar event by con-
sidering an active region (AR) with a longitudinal size of about
6◦, rotating with the Sun (360 degrees per 27 days), and assumed
it persists throughout a time of 5 days. If we assume that the ac-
tive region is continually expelling material, the enhancement
will be described as a step function during about half a day. The
expelled material, propagating radially at 400 km s−1, travels for
about 4.3 d before reaching the Earth while the AR turns through
57◦ on the solar disk.

In Fig. 7 we illustrate the position of the SW enhancement
on day 0 at the start of XMM-Newton observation. The satellite
is at λ = 251◦ with EPIC pointing towards λHDFN = 148◦ 0.2 d
before the measurements of the SW enhancement. The sections
of LOS that respond to the presence of the SW enhancement, at
this precise moment, are represented by the intersections of the
dark purple arm with the LOS. All parts of the LOS between the
two intersections have been reached earlier at the times indicated
by the corresponding colours.

When the SW flux, enhanced by a factor E, encounters the
neutral atoms in interplanetary space, the X-ray emission inten-
sity is increased proportionally. In parallel, because CX with

Fig. 7. Solar Wind enhancement localization for the start of the XMM
HDFN X-ray observation.

protons is the main source of ionization of IS H atoms, the
ionization rate is increased by the same factor E. The helium
ionization rate is also slightly affected. The changes may be rep-
resented approximately by the ionization rate ratios β high/βlow =
(E + 0.1)/1.1 for H and βhigh/βlow = (0.1 · E + 1)/1.1 for He.
Therefore, we have a global decrease in the volumic density of
both neutral species which is calculated in the model. The loss
of emissivity due to this decrease of neutral density, though, is
much fainter than the direct gain from the increased SW flux.
Once the SW has passed through the region the neutral densi-
ties relax to lower equilibrium values with a modified SW ion
distribution and a diminished X-ray intensity.

Along lines of sight, 88% of the total X-ray emission due to
H is produced in the first 10 AU and 42% in the first 2 AU. For
He, 98% of the total X-ray emission is produced within the first
5 AU and 88% in the first 2 AU. Figure 7 shows that the major
portion of the enhanced X-ray emission on the LOS (λ = 148 ◦)
is produced before the SW enhancement is registered by ACE
and Wind solar wind instruments.

In Fig. 8 we present the results of simulations and SCK04
data. In the bottom panels we give the solar wind input param-
eters and in the upper panels the X-ray emissions derived from
the simulations together with the mean values from the observa-
tional data (SCK04). The black dashed line shows the simulated
SW flux enhancement in SPFU as it would be measured by an in-
strument at the position of the Earth (λ = 251◦, 1 AU). The plain
green vertical lines correspond to the start and end of XMM ob-
servations, while the dashed green vertical line delimits the high
and low X-ray emission regimes, and the end of the SW enhance-
ment. The crosshatched parts of the graphs represent the periods
where no X-ray observations in this LOS are available. The red
and blue dashed lines represent the O7+/O6+ and O8+/O7+ ratios
respectively, associated with the variations of SW proton flux.

Before the SW enhancement, we adopt the ratios O7+/O6+

= 0.27 and O8+/O7+ = 0.35 (Schwadron & Cravens 2000). For
the time during and after the SW enhancement we consider
two possibilities. One, described in panels 1a and 1b, uses the
ACE/SWICS data in the SCK04 analysis which showed a very
high O7+/O6+ ratio during the enhancement, dropping by an or-
der of magnitude after the event, and an O 8+/O7+ ratio which
was low when O7+/O6+ was high but increased by a factor of
twenty when O7+/O6+ fell. For the second possibility, described
in panels 2a and 2b, we adopt the measured O7+/O6+ ratio and
assume O8+/O7+ = 0.57 during the event as implied by the O8+

and O7+ lines ratio calculation in SCK04. This ratio is quite
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Fig. 8. Various parameters’ temporal profiles, before, during and after the June 1, 2001 HDFN observation. Periods where no X-ray observations
of HDFN are available are crosshatched in the graphs. Lower panels show SW input parameters: The dashed black line shows the proton flux
enhancement, estimated as a step function, in units of SPFU (see text for further explanation). The dashed red line and the dashed blue line show
the O7+/O6+ and the O8+/O7+ ratio evolution respectively. Left panel: O7+/O6+ and O8+/O7+ ratios derived from ACE measurements. Right panel:
O8+/O7+ ratio implied by Snowden et al. analysis. Upper panels show X-ray emission temporal profiles for the two cases considered: The plain
black line shows the simulation result for X-ray energy flux in the energy range 0.52–0.75 keV. The plain red and blue lines show X-ray energy
fluxes for the two major spectral lines in this energy range: the O VII 0.56 keV and O VIII 0.65 keV lines respectively. The green horizontal lines
show average high and low heliospheric energy fluxes in the energy range 0.52–0.75 keV by XMM data fit, assuming there is no heliospheric
contribution in the low X-ray emission state (SCK04). The purple horizontal lines show equivalent averages assuming that there is no cosmic
background contribution, only particle background (this study). Energy fluxes are all presented in units 10−9 ergs cm−2 sr−1 s−1.

superior to the normal value (0.35) but not unreasonably so and
moreover it involves a similar O7+ and O8+ evolution throughout
the event. After the event cut-off we consider a O8+/O7+ ratio
of 0.33 which implies again a similar decrease of O7+ and O8+

which is the most frequent case in solar events.

The red and blue curves show the X-ray lightcurves for the O
VII line at 0.56 keV and the O VIII line at 0.65 keV respectively.
The plain black curve shows the simulated lightcurve for total
X-ray emission in the 0.52–0.75 keV energy range.

Figure 7, demonstrates that the LOS is affected by the SW
enhancement about 3.0 d before the begining of observations,
which corresponds to around day –2.6 on our lightcurve. The X-
ray emissions contained in the two lines evolve in very similar
ways in the two models. Calculated with ACE data (left panel),
it rises suddenly by about 130% half a day later, to reach a max-
imum on day –1.8 from June 1, 0:00 UT. Then, a first drop oc-
curs on day –1.0 at ∼57% of the maximum value and a sec-
ond at ∼40% of the maximum value on day +1. This is exactly
the moment the SW enhancement ends. The emission calculated
with the O8+/O7+ ratio (right panel) implied by the spectral lines
rises and falls at exactly the same intervals and more steeply. The
emission rises by ∼150% , then decreases by 53% and at the last
cut-off, on day +1, is stabilized at 30% of the maximum value.

The main difference between the two possible scenarios
lies in the evolution of the two OVII and OVIII lines. With
the second set of conditions, the lines behave in similar ways,
decreasing in intensity by factors 1.6 and 1.94 respectively.
The mean high intensities are 11.5 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1

for O VII and 6.5 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 for O VIII, and
the mean low 7.26 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 for O VII and
3.38 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 for O VIII. According to the first
scenario the OVIII line is nearly constant varying between 6.28×
10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 and 6.5×10−9 erg cm−2 sr−1 s−1), and the
OVII line decreases strongly from 12.5× 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1

to 7.04 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1.
Because there are no observations of the HDFN before day

0.3 after June 1, 0:00 UT, our comparison with the data is limited
to the interval 0.3 : 1.3 day from June 1, where the second cut-
off occurs. The simulated lightcurves at the beginning of XMM
observation are already at a high mean level, and present faint
variations until the moment the SW enhancement cuts-off, on
day +1. This is exactly the temporal pattern of the 0.52–0.75 keV
emission recorded by XMM, as can be seen in Fig. 1 of Snowden
et al. This emission drops by a factor of about 1.5.

To proceed further requires additional assumptions on the
heliospheric and cosmic background radiations for this direction.
We consider two extreme cases.
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In the first case we assume, following Snowden et al. that
the high emission level is significantly contaminated by the he-
liosphere while during the low level period this local emission
is negligible and most of the signal is of cosmic origin (ex-
cept for the particle background). The difference between the
two high and low spectra provides a measurement of the he-
liospheric contribution during the event. Since the heliospheric
contribution is contained in lines only, and is made of the
OVII + OVIII lines in the 0.52–0.75 keV range, it amounts to
13.5 × 10−9 ergs cm−2 sr−1 s−1 as derived from line fitting by
SCK04 (Tab. 2, SCK04, sum of the two O lines). This absolute
level is significantly smaller than the model estimates of about
18.8×10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 and 18.0×10−9 erg cm−2 sr−1 s−1 for
the first and second case respectively. In contrast, the low level
is effectively zero. We have plotted in Fig. 8 the two values (13.5
and 0 × 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1). Despite the fluctuations on the
measured intensities they are inconsistent with the simulations,
which imply a relative decrease by less than a factor of 2 (more
precisely 1.4 and 1.7 respectively).

If we assume that there is no signal other than from the he-
liosphere (except for the particle background) we can use the
background subtracted high and low XMM spectra, derived from
Fig. 3 of SCK04, to estimate the heliospheric contributions. We
obtain high to low ratios of 1.66 for the OVII line and 2.28 for
the OVIII line. These ratios match those obtained in the second
scenario but the total high intensity is 25×10−9 erg cm−2 sr−1 s−1,
much higher than the model predictions. However in view of the
many simplifying assumptions, we cannot conclusively exclude
a model with a very low cosmic background.

Our conclusion here is that very likely the actual situation is
somewhere between the two extreme cases. Still, the good agree-
ment on the light curves and the overall intensity for model and
data in the second case strongly suggests that (i) heliospheric
X-rays are the main contributor to the observed enhancement
and (ii) even the LOW spectrum contains a large fraction of he-
liospheric emission.

6. Discussion

We have performed a parametric study of the heliospheric
X-ray background emission and an analysis of the multiple fac-
tors which can influence the emission level. We have demon-
strated the complex response to these factors, which include the
date of observation (through the difference between the earth
longitude and the interstellar wind axis longitude), the solar cy-
cle phase (through the H and He densities which vary signif-
icantly with the phase), the solar wind type (through the high
ion absolute and relative abundances), and finally the solar wind
history (through the potentially very strong solar wind enhance-
ments and abundance variations). The contribution to the signal
generated in the inner heliosphere by secondary collisions has
been shown to be negligible. The contribution to the signal of
the external heliosphere (heliosheath and tail) is estimated and
found to be small, except in the tail direction for some particular
ions. This type of model results should allow an estimate of the
expected range for the emission for a given direction of sight and
date.

We have modelled in a very simplified way the temporal vari-
ation of the signal in the case of a sudden and temporary solar
wind increase, and made a data/model comparison in the case of
the XMM-HDFN. It is possible to reproduce the intensity level
and the temporal evolution of the line intensities, although no
solution has been found here matching perfectly all the data si-
multaneously. It is likely however from this study that a large

fraction of the signal is of heliospheric origin, including in the
post-event (LOW) period of time. This is in agreement with the
results of Cravens et al. (2001), based on correlations with the
solar wind, and of Lallement (2004) based on the Local Bubble
emission pattern.

It is clear from Fig. 7 that each specific geometry will pro-
duce a different temporal variation. A LOS at 180 degrees from
the HDFN direction would have had a totally different light
curve, for the same solar wind history. Such complex temporal
variations preclude a good correlation on small time scales be-
tween the X-ray emission and the locally measured solar wind.
On the other hand, this diversity can be useful because the com-
bination of numerous examples such as the above one may allow
constraints on the actual local and cosmic contributions.

To reach this goal a number of improvements in the mod-
elling have to be worked out. We have been using here a single
fluid model for the IS H density, but we know that H atoms are
separated in the outer heliosphere in two populations with dif-
ferent temperature, velocity and arrival direction (e.g. Lallement
et al. 2005). Two population models should be developed. More
important, in our simulation the eruptive region is stationary
in the Sun’s frame, like a garden hose, and apart from one
enhanced stream we have only used simplified stationary states
of solar cycle minimum and maximum conditions. Realistic
models should include 3D solar wind hourly data (ideally from
different vantage points) as well as precise measurements of
the high ion relative abundances. The exact 3D observation
geometry should be, as well, taken into account in the model,
which requires the knowledge of the active region geometry. In
parallel, a more precise time-dependent model of the neutral
distributions, consistent with the solar wind flux and velocity
variations is needed.
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Fig. 10. Iso-emissivity contour maps up to 15 AU for solar minimum conditions. Left column corresponds to the sum of the ion O5+ lines at 0.072
and 0.082 keV and right column to the sum of the ion O6+ lines at 0.561, 0.569 and 0.574 keV. Top panels correspond to the plane (x, y) defined
by the vectors (74◦, –5◦) and (–16◦, 0◦). Bottom panels correspond to the plane (x, z) containing the IS He wind axis (74◦, –5◦) and the ecliptic
axis. The color scale is in units of photons cm−3 s−1.
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Fig. 11. Solar maximum and solar minimum full sky monochromatic
emission maps. The two lines here are the 0.65 keV (O7+) and the
0.08 keV (O5+). The observer is situated at 121◦ ecliptic longitude. The
color scale is in units of 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1, red colour correspond-
ing to minimum and blue to maximum values. The masked area corre-
sponds to the 20◦× 20◦ region around the solar disk. The map is shown
in ecliptic coordinates.

Fig. 12. Same as Fig. 11 for an observer at 165◦ ecliptic longitude. The
color scale is in units of 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1, red colour corresponding
to minimum and blue to maximum values.
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Fig. 13. Same as Fig. 11 for an observer at 211◦ ecliptic longitude. The color scale is in units of 10−9 erg cm−2 sr−1 s−1, red colour corresponding
to minimum and blue to maximum values.
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ABSTRACT

Aims. We study the 0.57 keV (O VII triplet) and 0.65 keV (O VIII) diffuse emission generated by charge transfer collisions between
solar wind (SW) oxygen ions and interstellar H and He neutral atoms in the inner Heliosphere. These lines which dominate the
0.3−1.0 keV energy interval are also produced by hot gas in the galactic halo (GH) and possibly the Local Interstellar Bubble (LB).
Methods. We developed a time-dependent model of the Solar Wind Charge-Exchange (SWCX) X-ray emission, based on the lo-
calization of the Solar Wind Parker spiral at each instant. We include input SW conditions affecting three selected fields, as well as
shadowing targets observed with XMM-Newton, Chandra and Suzaku satellites and calculate X-ray emission in the oxygen lines O VII
and O VIII in order to determine the SWCX contamination and the residual emission to attribute to the galactic soft X-ray background.
We obtain ground level intensities and/or simulated lightcurves for each target and compare to X-ray data from the three instruments
mentioned.
Results. The local 3/4 keV emission (due essentially to O VII and O VIII) detected in front of shadowing clouds is found to be
entirely explained by the CX heliospheric emission. No emission from the LB is needed at these energies. The observed and modeled
range of the foreground oxygen emission is 0.3−4.6 LU (Line Units = photons cm−2 s−1 sr−1) for OVII and 0.02−2.1 LU for OVIII
depending on directions and conditions.
Using the model predictions we subtract the heliospheric contribution to the measured emission and derive the halo contribution.
We also correct for an error in the preliminary analysis of the Hubble Deep Field North (HDFN). We find intensities of 4.9+1.29

−1.04 LU,
6.25+0.63

−0.98 LU, 11.15+2.36
−1.41 LU for OVII and 1.41+0.60

−0.49 LU, 1.62+0.35
−0.49 LU, 1.97+1.11

−0.71 LU for OVIII towards the Marano Field, the Hubble
Deep Field-North, and the Lockman Hole respectively.

Key words. solar wind – X-rays: diffuse background – X-rays: ISM – ISM: general – Galaxy: halo

1. Introduction

Charge-eXchange (CX) collisions between highly charged Solar
Wind ions and solar system neutrals was identified as a very
efficient mechanism of soft X-ray emission by Cravens et al.
(1997), following the discovery of X-ray emission from comets
(Lisse et al. 1996). Immediately after that, Cox (1998) sug-
gested that X-ray emission induced in Solar Wind Charge-
eXchange (SWCX) with interstellar (IS) neutrals flowing across
the Heliosphere would be an additional component of the diffuse
soft X-ray background (SXRB), not to be considered lightly.

Signs of the SWCX diffuse emission had already been de-
tected during the ROSAT all-sky survey, as a background com-
ponent varying in scales of one to several days and contam-
inating all observations with count rates comparable to the
cosmic background (Snowden 1993). These temporal variations
called long-term enhancements (LTEs; Snowden et al. 1995)
had been associated to solar wind variations (Freyberg 1994)
although their origin remained unknown until the discovery of
SWCX emission.

Cravens et al. (2001) and Robertson et al. (2001) modeled
the heliospheric SWCX emission with a simple model of the

� Appendix A is only available in electronic form at
http://www.aanda.org

SW radial propagation without solar rotation, and explained sat-
isfactorily the global correlation between the LTEs and strong
solar wind enhancements. Moreover, the geocoronal emission
was examined by Robertson & Cravens (2003a,b) and measured
during Chandra observations of the dark moon (Wargelin et al.
2004). The temporal variations of the X-ray emission (includ-
ing the ROSAT LTE’s) were proved to be as much due to the
geocoronal emission, as due to the heliospheric emission (H and
He). However, the geocoronal emission consists mainly of short-
term, intense peaks and is more tightly correlated to SW en-
hancements than the He and especially the H component of
LTE’s (Fig. 2 in Cravens et al. 2001) which makes it much easier
to identify. Their analysis showed that the geocoronal emission
can reach the same order of magnitude as the heliospheric con-
tribution during only short-time intervals.

LTEs were, in general, easily identified in ROSAT
lightcurves, and time-variable contaminated data were system-
atically removed (Snowden & Freyberg 1993), removing mainly
the geocoronal component, but not all of the heliospheric emis-
sion. In general, it was proved that the contamination could be
quite significant in the case of large solar wind enhancements,
as has been demonstrated by the long-duration XMM-Newton
exposure towards the Hubble Deep Field-North (Snowden et al.
2004, hereafter SCK04).
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However, the ground level of the heliospheric SWCX emis-
sion has been a subject of debate. Cravens (2000) estimated that
it could be of the same order as the soft X-ray emission of the
so-called Local Interstellar Bubble (hereafter LB). On the other
hand, Cox (1998) predicted that the heliospheric CX emission
maxima should be aligned along the interstellar wind axis (i.e.
towards galactic coordinates lII,bII = 4◦,+16◦ and in the oppo-
site direction), a trend which was not observed in ROSAT survey
maps. Lallement (2004) warned that parallax effects due to the
ROSAT observation geometry destroy this axial symmetry and
that as a consequence the absence of such maxima does not al-
low to draw conclusions. The reconstruction of the heliospheric
emission sky map for the ROSAT survey geometry and the com-
parison with the data and the LB geometry suggested that, apart
from a few specific regions and from high latitude directions, a
significant contribution of the heliosphere is not precluded.

The Local Interstellar Bubble is a ≤100 pc cavity surround-
ing the Solar System and presumably filled with rarefied, hot
plasma. The idea of the Hot LB derived from the need to explain
the fraction of the soft X-ray background that does NOT anti-
correlate with the interstellar column density, and thus can not
be attributed to distant galactic emission but needed a local ori-
gin (Sanders et al. 1977; Snowden et al. 1990). The temperature
of the emitting gas has been inferred by the Wisconsin (Fried
et al. 1980; McCammon & Sanders 1990; Snowden et al. 1990)
and ROSAT (Snowden 1993) surveys band ratios in the 1/4 keV
energy range, and found to be around 106 K.

Apart from distinct features like supernovae and superbub-
bles (e.g. Loop I), the diffuse SXRB below 1 keV is still largely
considered to be consisting of three major components: (i) an
unabsorbed∼106 K thermal component originating from the LB,
(ii) an absorbed ∼2 × 106 K thermal component associated with
the galactic halo and (iii) an absorbed extragalactic power law
(Kuntz & Snowden 2000; also see review of McCammon &
Sanders 1990, and references within).

In Koutroumpa et al. (2006) we have presented a thorough
analysis of the total ground level SWCX heliospheric emission
and exposed a detailed list of the factors influencing this emis-
sion, such as the solar cycle phase, the observer position, and
the line of sight (LOS), as well as a preliminary analysis of a
time-dependent model.

In this paper we present a more detailed comparison be-
tween soft X-ray observations from XMM-Newton, Chandra
and Suzaku and time-dependent simulations of heliospheric
CX-induced soft X-ray emission. Our goal is to try and distin-
guish the post-CX heliospheric component within the soft X-ray
background, in the range 0.5−1.0 keV and more specifically sep-
arate the oxygen (O VII 0.57 keV; O VIII 0.65 keV) heliospheric
emission from the Local Interstellar Bubble (LB) and Galactic
Halo emission in the same energy range. The two oxygen lines
are of primary importance in the study of the LB, because if
the 1/4 keV emission is usually analysed to derive the Bubble’s
temperature, the oxygen line ratio is used to constrain, or rule
out, higher temperatures for the LB models (Henley et al. 2007,
here after HSK07), as well as to constrain the halo emission
characteristics.

X-ray data selection criteria and processing are presented
in Sect. 2, followed by a thorough presentation of the time-
dependent SWCX heliospheric model in Sect. 3. Case to case
results are detailed in Sects. 4.1 to 4.5. Finally, conclusions and
global comparison to ROSAT 3/4 keV maps are discussed in
Sect. 5.

Table 1. List of selected targets.

Name Gal. Coord. Instrument Obs. period
Marano Field (269.8◦, −51.7◦) XMM 22–30/08/2000
HDFN (126.0◦, 55.2◦) XMM 01/06/2001
Lockman Hole (149.1◦, 53.6◦) XMM 15–27/10/2002

MBM 12 (159.2◦, −35◦) Chandra 17/08/2000
Suzaku 03–08/02/2006

Filament (278.7◦, −46◦) XMM 03/05/2002
Suzaku 01–03/03/2006

2. Data selection and analysis

2.1. Selection criteria

The targets selected are summarized in Table 1 and can be as-
sembled in two major groups according to the criteria upon
which they were selected.

The initial goal of this study was to model short-scale varia-
tions of the soft X-ray heliospheric background due to temporary
SW enhancements. This idea was inspired by the SWCX X-ray
detection during the Hubble Deep Field North (HDFN here af-
ter) observation of June, 1, 2001 with XMM-Newton (SCK04).
The HDFN exposure was long enough to detect one of the most
beautiful examples of CX emission in the Heliosphere, due to a
large SW flux enhancement (SCK04; Koutroumpa et al. 2006).

Such long-lasting exposures are not very frequent in the ob-
servation schedules of X-ray observatories, so we decided to
look in the XMM-Newton database for short-spaced repeated
exposures on the same target-fields and preferentially associ-
ated with some medium or large SW enhancements recorded in
the same periods by SW instruments (WIND, ACE/SWEPAM,
OMNIWEB database). We thus collected three targets, includ-
ing the HDFN, the Marano Field and the Lockman Hole, which
compose our first group. We chose XMM-Newton because it
disposes of a large Database of easy access. We needed a large
spectral resolution in the 0.5−0.7 keV energy range, where the
O VII and O VIII lines are dominant, so we used only MOS 1
and 2 spectra, which have the best resolution in this domain and
the least calibration problems. The data extraction and analysis
with XMM MOS 1 and 2 are detailed in Sects. 2.2 and 2.3.

Since the initial idea, the goal of this study has evolved.
We decided to include two shadowing targets in the study,
the molecular cloud MBM12 and a nearby filament in the
Southern Galactic hemisphere (here after called South Galactic
Filament = SGF). Each of these two shadows, has been observed
during a minimum and maximum solar activity period. The ob-
servations are separated by several years, 2000 and 2006 for the
MBM 12, and 2002 and 2006 for the SGF. Also, the observations
were not made with the same instrument, Chandra and Suzaku
for MBM 12, and XMM and Suzaku for the SGF. Even though
the characteristics of these cases are quite different from the first
group, we feel we can include them in this study since they are
made in different solar conditions, and give an idea of the large-
scale mean temporal variations of the SWCX X-ray emission
level. Moreover, some of them are associated with quite par-
ticular SW conditions, either CMEs (MBM 12-Chandra obser-
vation, Filament-XMM observations), or sudden SW enhance-
ment (MBM 12-Suzaku exposures). Each of the MBM 12 and
SGF fields are detailed in paragraphs 4.1 and 4.2 respectively.

In any case, all observation fields are as clear as possible of
large diffuse sources, in order to distinguish the post-CX helio-
spheric emission. We avoid the galactic plane and compile target
fields with as few bright point sources as possible.
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In Table 1 we list, besides the target name and central co-
ordinates, the instrument used for each series of observations,
and the observing period(s) for each field. Details on the data
and model results will be given for each field in Sect. 4. General
discussions on the data-model comparisons will also be given in
Sect. 5.

2.2. Data processing

All XMM observations were reprocessed using the Science
Analysis System (SAS version 6.5; the software is based on
the model described in SCK04). We used only MOS data to
take advantage of its better spectral resolution. All the spectra
used are an average of MOS1 and MOS2 detectors. To clean
the event files from soft proton flare contamination, we used
the MOS-FILTER process available in the Extended Source
Analysis Software (XMM-ESAS). By building a histogram of
counts/s in the 2.5−12 keV energy range and fitting a gaussian
distribution upon it, it retains only the time intervals where the
count rates are within a 3σ range.

The different fields contain moderately bright sources that
may have emission lines in the same energy bands as the charge
exchange induced soft X-ray emission. The XMM SSC (Survey
Science Center) produces a summary source list file providing
information such as the coordinates and the flux of the detected
sources in various energy bands for each observation. Using the
0.5−2 keV energy band, we removed all the sources that con-
tribute to more than 1% to the background emission in this par-
ticular energy band. The region subtracted was a disk covering
90% of the total flux of the sources. We then checked the re-
sults of the filter by building a “cheese” map (full field of view
with sources removed) in a small energy band around the OVII
and OVII emission lines (0.5−0.7 keV) to check that no sources
remained. All spectra were extracted from this filtered event
file. In this study we did not use any astrophysical nor instru-
mental background spectrum since the charge exchange induced
X-ray emission is present in the entire field of view and any
background spectrum may contain the emission we are trying
to measure.

2.3. Spectral modeling

The purpose of our simple model is to extract the flux of the
O VII and O VIII emission lines respectively at 0.57 keV and
0.65 keV. To do so with minimal assumptions, we add narrow
lines at the expected energies to a continuum emission. In the
imaging mode, the spectral resolution of XMM is much broader
than any astrophysical line width. Concerning the continuum
emission we assume, there are many origins to it but we decided
to make a simple modelization with only two power laws.

We fit the soft X-ray spectra between 0.5 and 1.2 keV with
XSPEC (11.3.2ad; Arnaud 1996). The first component used in
the model accounts for the residual soft proton contamination
which is convolved by the redistribution matrix but not folded
by the instrumental efficiency. The index and the normalization
of this power law were free to vary.

The second component is an absorbed power law account-
ing for the extragalactic component. Its index was fixed to 1.46
(Chen et al. 1997) for all the observations. The absorption de-
pends on the H column density of the part of the Galaxy each
field is situated and the values are specified for each case in
Sect. 4. We note that our modelling of the continuum is not
realistic but it is sufficient for our study since we are mostly

interested in charge exchange (CX) emission, which contains
only lines.

Part of the spectral lines observed will be astrophysical emis-
sion from the Local Interstellar Bubble (LB) or a galactic corona.
We prefer not to model this astrophysical emission to avoid
underestimating the heliospheric component. We decided to
model the following spectral lines with a gaussian distribution:
O VII 0.57 keV, O VIII 0.65 and 0.81 keV, and Ne IX 0.91 keV.

The model (that we name PLC = PowerLaw Continuum)
we used in our analysis can be described as follows: power-
law/b + phabs(powerlaw) + Gaussian + Gaussian + Gaussian +
Gaussian. The Gaussian width was set to 0. This resulted most
of the time in a good fit (χ2 ∼ 140−170 for 135 d.o.f).

To test the robustness of our simple model for the continuum,
we also tried a more sophisticated model for the continuum in-
spired by (and applied on) the SGF data analysis in HSK07 (see
Sect. 4.2.1). This model consisted of a thermal plasma in col-
lisional ionization equilibrium of temperature T = 106.06 K to
model the LB, with oxygen abundance set to zero and two gaus-
sians to account for the O VII and O VIII lines. The Galactic
halo emission was modeled as two absorbed thermal plasma
components of temperatures T = 105.93 K and T = 106.43 K
respectively.

In our test (that we name TCZEROX = Thermal Continuum
ZERo OXygen), we used the LB model of HSK07 and we also
forced a zero oxygen abundance for the halo components, keep-
ing the same temperatures, so that all O VII and O VIII inten-
sities are included in the gaussians. This test gave only a 15%
difference in the O VII strengths with respect to our simplified
model, which gives us confidence in our procedure. The mean
difference in the O VIII line flux is around 40%, but does not af-
fect our confidence, since this line measurements are much more
uncertain than the O VII line. The results on the SGF data anal-
ysis are thoroughly detailed in Sect. 4.2.1.

3. Heliospheric SWCX model

CX collisions, producing X-ray photons, are described by the
reaction:

XQ+ + [H,He] → X∗(Q−1)+ + [H+,He+]

→ X(Q−1)+ + [H+,He+] + [Y(hν,H), Y(hν,He)] (1)

where Y(hν,H), Y(hν,He) is the photon yield for the spectral line hν
induced in the CX between the ion XQ+ with H and He
respectively.

The model used to calculate the ground level heliospheric
CX-induced soft X-rays is detailed in Koutroumpa et al. (2006).
It calculates the dynamical distribution of interstellar H (nH(r))
and He (nHe(r)) atoms in the inner Heliosphere with respect to
distance r from the Sun, considering solar cycle variations ef-
fects and solar wind anisotropies for both H and He ionization
processes.

It then calculates the SW heavy ion radial propagation and
loss due to CX occuring from collisions with IS atoms. We ob-
tain then, the radial distribution of the SW heavy ion NXQ+ (r),
depending on the density of ion XQ+ at 1 AU:

NXQ+o = [XQ+ /O] [O /H+] nH+o (2)

and on an exponential term accounting for the ion loss due to
CX with IS H and He, with cross sections σ(H,XQ+) and σ(He,XQ+)
respectively. [O] is the total oxygen ion content of the solar wind
and nH+o the proton density at 1 AU. The adopted values of
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σ(H,XQ+), σ(He,XQ+), [XQ+ /O] and [O /H+] for the fast and slow
solar winds are given in Table 1 of Koutroumpa et al. (2006).

For each selected target field and observation date, we cal-
culate the path on the line of sight (LOS), decomposed in N ∼
60 segments of increasing step ds j as we move away from the
observer, from 0.1 AU at 1 AU up to 8.5 AU at the final dis-
tance of ∼85 AU, and the corresponding emissivity in units of
(photons cm−3 s−1):

ε j = R(XQ+,H)(r) Y(hν,H) + R(XQ+,He)(r) Y(hν,He) (3)

depending on the spectral line (hν) considered.

R(XQ+ ,H)(r) = NXQ+o(r) VSW σ(H,XQ+) nH(r) (4)

and

R(XQ+ ,He)(r) = NXQ+o(r) VSW σ(He,XQ+) nHe(r) (5)

is the volume collision frequency of ion XQ+ with neutral he-
liospheric H and He respectively, in units of cm−3 s−1 and VSW
is the SW mean speed, which approximates the relative speed
between the SW ions and IS neutrals in the inner heliosphere,
urel = VSW − un, since vn � VSW.

The integrated emission for the particular spectral line on the
LOS is given by the following Eq. (6):

I (LU) = (1 / 4π)
N∑

j=1

εj dsj (6)

and defines the ground level emission of the spectral line for the
particular date and LOS and the solar cycle phase (minimum
or maximum) corresponding at this date. Details on the station-
ary model calculations are given in Koutroumpa et al. (2006).
All photon yields and cross-sections have also been calculated
or discussed in previous papers (Kharchenko & Dalgarno 2000;
Pepino et al. 2004). In the time-dependent model we use in
this study we consider the triplet O VII at 0.57 keV, and the
line O VIII at 0.65 keV only, since these lines are the best de-
tected in the X-ray instruments we consider. In what follows,
the time-dependent model described is equivalent for both lines
considered.

Whenever solar instruments (WIND, ACE/SWEPAM) mea-
sure an important SW increase, due to solar flares, CMEs or
other, within a few days of the observation dates of our selected
fields, we apply a time-dependent simulation on the ground
emission level to account for the variations induced in the total
X-ray emission levels due to the enhancement. This was made
for all of our targets except the Suzaku SGF exposure (Mars
2006) when the SW was rather calm. For each field we model
the SW enhancements as one or multiple step functions, if there
are more than one events during the observations period. The
general procedure is similar for each simulation, based on the
localization of the SW enhancements as a function of time along
a Parker-type spiral, but we care to take into account the spe-
cific observation geometry and SW conditions for each target
and date. These specific conditions will be detailed for each tar-
get in the Sects. 4.1 to 4.5.

The general principle of modeling the impact of the SW en-
hancements on the segmented LOS is resumed in the following.
Detailed calculations, formulas and schematic view of possible
observation geometries are given in Appendix A.

In our modeling we are compelled to consider two cases,
whether the LOS is pointing forward on the Earth’s orbit, or
backwards on it, as explicitely shown in Fig. A.1. In fact, when

the LOS is pointing forward on the orbit, the spiral is affecting
the LOS progressively, starting from the observer on the Earth’s
position (Fig. A.1a). In the second case of the LOS pointing
backwards, the combined effect of the solar rotation and of the
SW radial propagation acts in such a way that the LOS is af-
fected starting at an intermediate point, dividing the LOS in two
parts: (i) one on which the spiral is moving away from the ob-
server, and (ii) a second (usually smaller) on which the spiral
is approaching the observer (Fig. A.1b). We will go through the
differences in modeling the two cases in Appendix A.

The Active Region (AR) causing the SW enhancement
is supposed to extend from North to South Solar Poles and
is continuously emitting a SW proton (p+) flux enhanced by
a factor fSW( fn) with respect to normal values fn = 2.6 ×
108 cm−2 s−1, at a speed of VSW. The solar longitudinal extend of
the AR is defined such that the total duration of the enhancement
is ∆t as measured in SW instruments.

Equivalently, associated with the SW p+ flux enhancement,
we consider measured variation factor [A]SW([XQ+ /O]) in the
heavy ion relative abundances with respect to normal slow
SW abundances [XQ+ /O], in the particular circumstances the
relative abundances of O7+ (0.2) and O8+ (0.07), obtained with
ACE/SWICS intrument.

At each instant Ti we define the form of the Parker spiral tak-
ing into account solid solar rotation (27-day period), the radial
propagation speed (VSW), the “ignition” time on the solar disk
towards each radial direction (Tdj), and the total width of the spi-
ral (∆Dtot). Only in the cases of CMEs, we neglect the solar rota-
tion, since radial propagation is dominating the CME structure.

Depending on the spiral’s width and time Ti, the segment
ds j can be affected either completely, or partially, as shown in
Figs. A.1a and b. This latter case is especially encountered when
we model explosive CME’s which are usually very brief. We in-
clude a correction fx and Ax, adjusting the enhancement factor
and the abundance variation factor respectively, according to the
total width of the sub-segment really touched by the enhance-
ment at each instant Ti. These corrections are calculated for each
LOS according to the observation geometry (LOS pointing for-
ward or backwards, details in Appendix A).

Once we have defined the sub-segment(s) really affected
by the spiral at instant Ti we calculated the “new tempo-
rary” total heliospheric intensity Ii, modified because of the
SW enhancement:

Ii(LU) = (1 / 4π)
N∑

j=1

ε′j dsj = (1 / 4π)
N∑

j=1

fx [A]x εj dsj. (7)

We can then reproduce the temporal variation of the X-ray in-
tensity levels during the periods of observation in simulated
lightcurves for each of our targets. Abundance variations, can
be correlated or anticorrelated with p+ flux, so they can either
emphasize or compensate for the influence of the SW p+ flux
enhancements, as we will detail in several examples.

The model is dealing only with soft X-ray emission gener-
ated in the Heliosphere, not accounting for the geocoronal emis-
sion. Although we cannot exclude that some residual geocoronal
emission remains in the data and should be included in a more
complete modeling of SWCX emission, we can consider, here,
that the major part of the geocoronal emission is removed along
with proton events (data processing, Sect. 2.2), since it is ex-
actly correlated with the SW variations (Cravens et al. 2001).
Moreover, a quick look on the observation geometries and the
fact that XMM is in high orbit seems to indicate that most of
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the observations avoided the geocorona. Therefore, we decide to
neglect any residual geocoronal emission in the SWCX analysis.

4. Results

4.1. MBM12 shadowing cloud

MBM 12 is a nearby molecular cloud in the southern Galactic
hemisphere (l, b = 159.◦2, −34◦). It’s distance is estimated with
much uncertainty between 60 and 360 pc, according to various
studies (Hobbs et al. 1986; Andersson et al. 2002; Lallement
et al. 2003). MBM 12, with a column density of NH = 4 ×
1021 cm−2, is optically thick in the energy range 0.5−0.7 keV
where the O VII (0.57 keV) and the O VIII (0.65 keV) lines
are dominant. Therefore when observing on-cloud at this en-
ergy range, the emission flux detected must be generated nearby,
partly by the CX process in the Heliosphere and a small residual
emission due to the Galactic background.

MBM 12 was frequently used as a shadow for the soft X-ray
background, allowing to determine what fraction of the emission
is generated in local regions, close to the Sun, and what fraction
belongs to the Galactic (disk + halo) or extragalactic compo-
nents. The first time the MBM 12 was observed as a shadow, was
with ROSAT XRT/PSPC on July 31/ August 1, 1991 (Snowden
et al. 1993, here after SMV93), which yielded an upper limit
for the observed ON-CLOUD emission of 23 ROSAT Units and
∼75 ROSAT Units for the observed OFF-CLOUD emission (see
Fig. 3 in SMV93).

ROSAT Units (RU) characteristic of the ROSAT measure-
ments correspond to 10−6 counts s−1 arcmin−2. An approx-
imate equivalence between RU and LU (Line Units = pho-
tons cm−2 s−1 sr−1) can be estimated based on Smith et al. (2007)
reasoning on the line flux measured in ROSAT observations.
SMV93 fitted the ROSAT data with a Raymond & Smith (1977)
model, simulating a standard LB of a temperature of 106 K
which fits adequately the 1/4 keV band. For such a model, the
3/4 keV (0.5−0.8 keV) band produces only 47 counts s−1 sr−1

(=3.98 RU, since 1 sr = 1.18 × 107 arcmin2) which are essen-
tially due to the O VII triplet intensity producing 0.28 LU for
such a model (according to ATOMDB). The PSPC instrument
on ROSAT has very low resolution in the 3/4 keV band and can-
not resolve O VII and O VIII lines of continuum. If we assume,
keeping in mind the large uncertainties, that all of the emission
detected in the 3/4 keV ROSAT band is due to the O VII triplet
alone, then, 1 RU = 0.07 LU. With this equivalence we con-
clude that the intensity measured by ROSAT for the MBM 12
was ∼1.6 LU for the ON-CLOUD emission and ∼5.25 LU for
the OFF-CLOUD emission.

4.1.1. Chandra August 17, 2000

Chandra observed MBM 12 on August 17, 2000, for a total
interval of ∼56 ks (Smith et al. 2005). A first observation on
July 9−10 of the same year was excluded by the authors be-
cause of a severe solar flare. For the 17/08/2000 observation,
the authors report an unexpected strong foreground emission
in the O VII (0.57 keV) and especially the O VIII (0.65 keV)
lines. Their best fit of the spectra yielded a foreground flux of
1.79 ± 0.55 LU for the O VII line and 2.34 ± 0.36 LU for the
O VIII line. They discuss the possibility of the emission being
due to a non-equilibrium nature of the LB, but rather conclude
that their observations were contaminated by CX induced emis-
sion inside the Heliosphere.

θ
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47°, 3°

CME material

(a) Chandra-MBM 12
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Earth ~137°

He cone
OFF
44°, 2°
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47°, 3°

(b) Suzaku-MBM 12

Fig. 1. Geometries of the MBM 12 observations seen from the North
ecliptic pole. Panel a): Chandra-MBM 12 observation geometry on
17/08/2000 with the CME-1 material expanding in the interplanetary
space. Panel b): Suzaku-MBM 12 observation geometry for the period
03−08/02/2006 for both ON (black LOS) and OFF (red LOS) expo-
sures. The He cone is crossed by both LOS, but the OFF exposure sees
through denser He distribution. See details in text.

Indeed, on August 12, 2000 at 10:35 UT, SOHO/LASCO
observed a CME, which we name CME-1 here after, associ-
ated with an M-class flare from active region (AR) 9119, behind
the west limb (Edgar et al. 2006). The CME was on the high
end of CME masses, with a total mass of M = 1.2 × 1016 g
ejected, during a total of ∆t = 3 h. It’s speed was evaluated
at about 660 km s−1. Apparently, the Chandra observation ge-
ometry (Fig. 1a) shows that Chandra was pointing through the
interplanetary region affected by the CME material. A second
CME (named CME-2) of equivalent mass, with a mean speed
of 900 km s−1 and originating from AR 9114 near the first one,
was recorded four hours later. In addition, ACE/SWICS mea-
surements indicate that SW O8+ had a relative abundance of 25%
during the week preceeding the Chandra observation, and during
the observation.

We model the CME(s) propagation through the interplan-
etary space and how it affected the Chandra observation of
MBM 12. In Fig. A.2 (Online Material, here after OM) we
present a series of LASCO/C3 images of CME-1, begining at
11:18 UT and ending at 14:18 UT. In the figures, the inner white
circle represents the Solar disk while the outer circle traces the
sphere limits at R = 6.4 Solar Radii (R	). This is the surface
crossed by the CME in the temporal interval showed in the fig-
ures. We can consider, then, that all of the CME mass crossed
this sphere in ∆t = 3 h and we can calculate the SW proton
flux fSW in the CME, according to Eq. (8):

fSW = M / (S ∆t) (8)
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where S = 2 πR 2 (1 − cos θ) and θ is half the angular width
of the CME. In a 3 h interval, the Sun’s rotation can be ne-
glected with respect to the propagation speed of the CME ma-
terial. Thus, from Eq. (A.1), we define as departure time Tdj =
12/08/00 10:35 UT the onset time of CME-1, as recorded on the
solar disk in EIT UV and LASCO images. In the same way we
can evaluate the CME-2 SW flux, and departure time as Tdj =
12/08/00 14:54 UT.

The CME speed and angular width are the two parameters
that influence the most the post-CX X-ray emission, because
they define the part of the LOS to be affected and also the tim-
ing for the CME to impact on it. The LOS emissivity is maxi-
mum near the observer, up to 3−4 AU, therefore, from Fig. 1a
we understand that the CME width and speed will determine if
the MBM 12 LOS is to be strongly affected during the Chandra
observation or not.

The angular width of a CME is very difficult to evaluate since
the apparent width can be much larger than the actual width be-
cause of projection effects, so that it reaches 360◦ for a CME
originating at the Sun Center. CME-1 and CME-2 were classified
as Partial Halo events because their total angular widths were es-
timated at 2θ = 168◦ and 161◦ respectively. The LASCO/C2 and
C3 images of CME-1 (OM – Fig. A.2) show a latitudinal appar-
ent width of ∼40◦, but since the CME-1 occured just behind the
west limb, it must have had a rather large width. CME-2 could
have a smaller width as it was on the visible part of the Solar
Disk. If we consider an intermediate angular width of CME-1
and CME-2, 2θ = 100◦ and 2θ = 60◦, we obtain from Eq. (8) a
SW proton flux of ∼5 × (2.6 × 108) cm−2 s−1 and ∼10 × (2.6 ×
108) cm−2 s−1 for each respectively.

In this context, the LOS is “touched” at a point near 1 AU
away from the observer by CME-1 and around 2 AU away from
the observer by CME-2 a little later. The simulated lightcurves
of O VII and O VIII emission modified because of the interac-
tion with CME-1 and CME-2 material are presented in Fig. 2.
This interaction, in combination with the strongly enhanced O8+

relative abundance [O8+ /O] = 0.25, gave a mean photon flux
of 1.49 LU for the O VII triplet and 2.13 LU for the O VIII line
in the same interval as the Chandra exposure. The ground level
emission of the Heliosphere for the MBM 12 direction observed
on the 17/08/2000 was modeled as a maximum solar activity pe-
riod and yielded 1.33 LU and 0.52 LU respectively for O VII and
O VIII lines, which means a 12% increase for the O VII triplet
and over 300% increase for the O VIII line due to the abun-
dance/CME perturbations.

These values are very close to the ones measured by Chandra
On-Cloud, which reinforces the conclusion of Smith et al. (2005)
that the emission detected was entirely due to SWCX, not only
for the O VIII line which was the most affected by the CMEs
and the changes in abundances they induced, but also for the
O VII triplet.

4.1.2. Suzaku February 3–8, 2006

The observation of MBM 12 with Suzaku on February 3−8,
2006 was performed in two consecutive exposures, ON-CLOUD
(3−6/02/2006, for a total of 231 ks) and immediately after that,
OFF-CLOUD (6−8/02/2006, for a total of 168 ks) (Smith et al.
2007). The ON-CLOUD exposure was pointing at galactic coor-
dinates (159.2◦, −34.47◦), which translates to 47◦, 3◦ of helioe-
cliptic coordinates, while the OFF-CLOUD exposure was about
3◦ away from the cloud, at galactic coordinates (157.3◦, −36.8◦)
equal to 44◦, 2◦ in helioecliptic coordinates.
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Fig. 2. Simulated lightcurves of O VII (red plain line) and O VIII
(blue dashed line) emission in LU for the MBM 12 Chandra expo-
sure (17/08/2000 01:04 UT) under the combined impact of CME-1 and
CME-2 (see details in text). X-ray data is also presented (Smith et al.
2005): O VII red dot, O VIII blue triangle. The horizontal double arrow
delimits the Chandra exposure duration.

ON-CLOUD the authors detect a local O VII line flux of
(3.34 ± 0.26) LU and an O VIII line flux of (0.24 ± 0.10) LU,
while OFF-CLOUD the total line flux, including local (SWCX +
LB?) and unabsorbed distant (galactic disk + halo) emission,
rises at (5.68 ± 0.59) LU and (1.01 ± 0.26) LU for O VII and
O VIII respectively. The authors note that SW conditions were
quite stable during the Suzaku exposures, except a short period
of the ON-CLOUD observation, and conclude that the discrep-
ancies with their previous results on MBM-12 observation with
Chandra (4.1.1; Smith et al. 2005) were due to uncertainties on
the background, especially in the case of Chandra, as well as to
the large solar flare/CME influencing the Chandra background
even more. However, they acknowledge once more the probabil-
ity that SWCX emission may be contaminating at an unknown
degree the MBM 12 O VII and O VIII detection.

In this study, we model the MBM 12 Suzaku observations,
taking into account the short SW perturbation recorded at the
end of the ON-CLOUD pointing and the influence it had on the
measured data. We note first three factors partly responsible for:
(i) the Chandra – Suzaku discrepancy and (ii) the ON/OFF dif-
ference during the Suzaku observations.

The first point is the very strong difference between the so-
lar maximum conditions in 2000 (Chandra observations) and
the 2006 solar minimum conditions (Suzaku data). Indeed, as
demonstrated in the monochromatic maps in Koutroumpa et al.
(2006), for low helioecliptic latitudes ±20◦ the SWCX X-ray
emission is higher for solar minimum than for solar maximum.
This is due to the fact that at solar minimum the radiation pres-
sure is weakened with respect to gravity and the IS H and He tra-
jectories are more convergent. This, in addition with the fact that
ionization processes are less efficient, favours a better concentra-
tion of IS neutrals around the Sun (and the observer), filling more
efficiently the ionization cavity for H, and enlarging the gravi-
tational cone extent and density for He atoms. Therefore, it is
quite logical that Suzaku measurements find a higher O VII and
O VIII levels, since the SWCX emission is closer and brighter at
solar minimum.

Second, we must point out the observation geometry dif-
ferences between the Chandra and Suzaku exposures (Fig. 1).
The Chandra observation, on August 17, 2000 was pointing
downwind, but almost parallel to the He gravitational cone, thus
missing the enhancement due to this part of the Heliosphere
(Koutroumpa et al. 2006). On the contrary, Suzaku in February
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was pointing directly inside the He cone, which was only
1−2 AU away from the observer, where the emissivity on the
LOS is maximum. Therefore, the Suzaku measurements should
be normally much larger than the Chandra data.

Finally, the OFF-CLOUD LOS of Suzaku was pointing
through a denser region of the He cone with respect to
the ON-CLOUD LOS in the same period. Consequently, the
OFF-CLOUD emission should be slightly higher than the
ON-CLOUD emission, even for calm SW conditions. Indeed,
ground level O VII and O VIII fluxes for the ON-CLOUD
pointing are 3.82 LU and 1.48 LU respectively, while for the
OFF-CLOUD exposure they are 4.05 LU and 1.57 LU respec-
tively. The ON-CLOUD ground level fluxes are ∼3 times higher
than the equivalent fluxes in the Chandra simulation.

Naturally, only the difference of the observing geometry be-
tween ON and OFF cloud pointings is not enough to explain the
ON/OFF difference in X-ray emission intensities. We model the
temporal variations of the X-ray emission in the 0.5−0.7 keV
including a step function of 2.01 × (2.6 × 108) cm−2 s−1, to
account for the SW “spike” recorded on day To = 2.2, start-
ing on 03/02/2006 00:00 UT, and propagating at a particularly
low speed (VSW = 350 km s−1) for 0.75 d. The SW proton
flux remained at a high, but stable, level equal to 1.7 × (2.6 ×
108) cm−2 s−1after the spike. The modeled step function is pre-
sented with the black plain line in the lower panel of Fig. 3.

O7+ relative abundance was at about half its normal value
([O7+ /O] = 0.11) before the SW spike which reduced the
ground level of around the same factor. During and after the
SW enhancement the relative abundance remained at lower
([O7+ /O] = 0.18) than normal values. Data for the O8+ rela-
tive abundance are very poor, but indicate that O8+ was also very
scarce in the SW ([O8+ /O] = 0.01) before the SW enhance-
ment, which also reduced the initial ground level. Abundance
remains very low throughout all the Suzaku observations, so we
considered a very slow recovery, with a value of 0.02 during the
SW enhancement and 0.03 after that.

The simulation results combining the difference in the ON
and OFF observation geometries, the SW enhancement and re-
duced abundances are shown in the upper panel of Fig. 3. The
X-ray emission starts at a lower than ground level, due to the ini-
tial very low abundances of both O7+ and O8+. Then, the model
is predicting a rise in both ON and OFF X-ray background
emission, which accentuates even more the difference due to
geometry effects. The mean O VII line fluxes for the ON and
OFF observations are 3.56 LU and 4.62 LU respectively. On the
other hand, the O VIII line fluxes for the ON and OFF expo-
sures are 0.5 LU and 0.77 LU respectively. The ON-CLOUD
simulation values for both O VII and O VIII lines are slightly
above, but within error bars, the corresponding measured data,
strongly implying that the foreground local emission detected on
the MBM 12 cloud could be exclusively originating from within
the Heliosphere.

On the other hand, for the OFF-CLOUD pointing the model
results are lower than the measured values. Nevertheless, it is
strongly implied that besides the large ground level foreground
contamination from heliospheric X-rays, the distant component
could be lower than what was suggested by Smith et al. (2007),
due to local temporal enhancements of the heliospheric com-
ponent. Indeed, the ∼30% and ∼55% increase respectively in
the O VII and O VIII line intensities have been attributed to the
Galactic Halo oxygen emission, since in the Smith et al. (2007)
analysis the foreground emission is considered stable. In this
case, what was attributed to distant galactic disk and halo should
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Fig. 3. Upper panel: simulated lightcurves for the O VII and O VIII line
emission in Line Units (photons cm−2 s−1 sr−1) for the MBM12 ON and
OFF observations during the period 03−08/02/2006. The plain red line
is for the O VII emission and the dashed blue line is for the O VIII emis-
sion. Red circles represent the measured ON and OFF O VII line flux,
while the blue triangles represent the measured ON and OFF fluxes
for O VIII line (Smith et al. 2007). Lower panel: solar wind proton flux
(dotted line) in units of 108 cm−2 s−1 for the same period. The step func-
tion simulating the SW enhancement is presented with the plain black
line. In both panels, the vertical plain lines represent the start and end of
the observation period, while the dashed vertical line is the separation
between the ON and OFF exposures.

be revised to the residual flux of O VII and O VIII lines noted in
Table 5.

4.2. South Galactic absorbing filament

HSK07 and Henley & Shelton (2007) have observed an absorb-
ing filament in the Southern galactic Hemisphere. They fitted
simultaneously the ON-Filament and OFF-Filament exposures
obtained with XMM-Newton (HSK07) and Suzaku (Henley &
Shelton 2007) respectively. Their goal was to use the difference
in the galactic column density in the two directions (ON: 9.6 ×
1020 cm−2 and OFF: 1.9 × 1020 cm−2) in order to disentangle
the unabsorbed foreground emission attributed to the LB and the
absorbed extragalactic and galactic halo component.

Their basic spectral modeling was the same for both XMM
and Suzaku observations and was composed of: (i) a thermal
plasma model in collisional ionization equilibrium for the LB,
(ii) two absorbed thermal plasma components for the Galactic
halo, and (iii) an absorbed power law for the unresolved extra-
galactic sources (AGN). The absorption was determined by the
column density for the ON and OFF exposures as mentioned
before.
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Table 2. Summary of O VII and O VIII modeled and measured line fluxes for the XMM/SGF May 3, 2002 observation. NB: O VII and O VIII line
fluxes in each column do not refer to the same diffuse SXRB component. SWCX model refers to the heliospheric component, HSK07 results to
the line intensity attributed to the LB, and XMM/PLC and XMM/TZEROX to the total intensity measured in the O VII and O VIII gaussians in
the present XMM data analysis. For details see text in Sect. 4.2.1.

SWCX HSK07 XMM/PLC XMM/TCZEROX
ON OFF LB ON OFF ON OFF

O VII 3.16 3.47 3.4+0.6
−0.4 11.38+1.51

−1.65 16.95+2.66
−2.67 13.23 ± 1.37 16.55 ± 2.5

O VIII 1.02 1.11 1.0 3.36+0.73
−0.70 2.74+1.10

−1.06 5.07+0.68
−0.64 3.52+1.10

−1.06

In the following paragraphs 4.2.1 and 4.2.2 we will detail the
results obtained by HSK07 and Henley & Shelton (2007) for the
O VII and O VIII line emission in the case of XMM and Suzaku
respectively, as well as the SWCX simulations we applied on the
XMM observations.

4.2.1. XMM exposures 03/05/2002

XMM observed the SGF on May 3, 2002 in two consecutive
exposures ON and OFF for a total 12.8 ks and 27.8 ks respec-
tively. After flare removal with standard XMM data analysis pro-
cedures, the useful time remaining was 11.9 ks for the ON expo-
sure and only 4.4 ks for the OFF exposure.

HSK07 fitted the ON and OFF spectra obtained with MOS-1
and 2 cameras simultaneously, applying the standard model de-
scribed previously. Their standard LB model assumed a thermal
plasma with a temperature of 106.06 K and emission measure
EM = 0.018 cm−6 pc. For these parameters, the LB standard
model line emission yields 2.9 LU for O VII and 0.017 LU for
O VIII (HSK07, ATOMDB database).

In order to measure more precisely the O VII and O VIII line
emission from the LB in the XMM data, they replaced the
standard thermal plasma model with a variation including two
Gaussians for the oxygen lines and a thermal plasma model with
frozen parameter of zero oxygen abundance to account for the
continuum and remaining spectral lines. The Gaussians’ widths
were fixed at zero and the energies were fixed at 0.5681 keV for
the O VII triplet and 0.6536 keV for the O VIII line. The two
Gaussians yield O VII and O VIII line fluxes of 3.4+0.6

−0.4 LU and
1.0 LU respectively, which is higher than what is predicted by
the standard LB models (HSK07, ATOMDB database).

We need, at this point, to comment on the central energy po-
sition of the O VII triplet. The O VII central energy was biased
by the assumption that emission is due to thermal plasma, and
was chosen as the mean energy of the resonance (O6r: 574 eV),
intercombination (O6i: 568.5 eV) and forbidden (O6f: 560.9 eV)
lines, weighted by the line emissivities for a 106.06 K plasma.
Indeed, the location of the centroid of the O VII triplet depends
on the emission mechanism considered and can be represented
by the line ratio G = (O6f+O6i) /O6r. In the case of hot plasmas
ratio G is less than 1, but larger than 3 in the case of charge-
exchange (Kharchenko 2005). Future instruments with better
spectral resolution should be able to separate the oxygen triplet
lines and give more information on the nature of the soft X-ray
background.

The XMM-Earth system was positioned at a heliospheric
longitude of 222◦ on 03/05/2002, and the SGF LOS were point-
ing at high south heliospheric latitudes (ON: 352◦, −75◦, OFF:
353◦, −73◦). The SWCX model for the SGF observation ge-
ometry on 03/05/2002, considered with maximum solar condi-
tions, predicts a ground level O VII line emission of 2.32 LU
and an equivalent O VIII line emission of 0.92 LU. Near-Earth

SW measurements show moderate variations, but not neat en-
hancements to be modeled as step functions.

However, in the LASCO/CME catalog we find a CME start-
ing on 30/04/2002 23:32 UT (To + ∆t = −2.02 + 0.167 d), and
progressing at a speed of VSW = 1100 km s−1 centered at a he-
lioecliptic longitude of about 307◦ and with half width angle θ ∼
65◦. These parameters give a SW proton flux at fSW = 6 × (2.6 ×
108) cm−2 s−1. If we adopt moderately enhanced relative abun-
dances during the observation period for both O7+ and O8+, 0.30
and 0.08 respectively, we obtain the following line fluxes for
the ON and OFF exposures: 3.16 LU (ON) and 3.47 LU (OFF)
for the O VII triplet and 1.02 LU (ON) and 1.11 LU (OFF) for
the O VIII line. These simulated flux values, along with those
obtained by HSK07 and attributed to the LB, as well as those
measured for the total line intensity (foreground + distant halo
component) in the two XMM data fits (PLC, TCZEROX) are
summarized in Table 2.

Compared to HSK07 results on the LB line intensities, both
ground level and especially CME-modified line intensities could
account for most (if not all) of the emission attributed to the
LB (3.4 LU and 1. LU respectively for O VII and O VIII).
Moreover, the CME impact on the OFF-SGF exposure, produces
a 10% enhancement with respect to the ON-SGF exposure, espe-
cially in the O VII intensity. HSK07 assumed that the foreground
LB emission was identical for the two exposures, thus, the 10%
enhancement of the heliospheric component was probably erro-
neously attributed to the Galactic Halo. We regret that HSK07
did not provide equivalent line intensity values for the galactic
halo to compare to.

In our XMM data processing and modeling we made no as-
sumptions on the nature of the O VII and O VIII line emis-
sion (see Sect. 2.3), and removed only the continuum from
XMM data (columns XMM/PLC and XMM/TCZEROX in
Table 2). Subtraction of the SWCX heliospheric component
should give the residual emission, to really be separated in LB
and Galactic halo emission, which can radically modify the pa-
rameters initially assumed for those components.

SGF is a medium-size absorber. In fact, HSK07 comment the
fact that the SGF-ON column density is much lower than other
shadowing observations: 4 × 1021 cm−2 for MBM 12 (Smith
et al. 2005, 2007), up to ∼1023 cm−2 for Barnard 68 (Freyberg
et al. (2004), which gave higher temperature results for the LB
(106.21 K). For these absorbers, it is easier to conclude that what
is measured as foreground emission is really local (LB according
to HSK07, SWCX according to our study), because transmissiv-
ity of O VIII radiation is less than 14%. On the contrary, the
SGF has a higher transmissivity (up to 61% for O VIII energies)
and therefore it is more difficult to really determine what orig-
inates from the local component or leaks through the filament
from distant components.

In their study, HSK07 test the case of a hotter LB (106.21 K),
which would give higher O VIII emission, but conclude that such
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a case predicts far too much intrinsic halo O VI intensity, which
is incompatible with FUSE measurements (Shelton et al. 2007).
They are, thus, constrained to admit that the different temper-
atures of the LB resulting from the various shadowing observa-
tions, are due to anisotropies inside the LB for the different LOS.

What we could propose is the contrary: if the emission at-
tributed to the LB is largely or entirely heliospheric, as it is sug-
gested in our analysis, there is no need to look for a hotter or
anisotropic bubble and hence, no need for a cooler halo and no
discrepancy with FUSE measurements.

4.2.2. Suzaku exposures 01/03/2006

The Suzaku observations of the SGF were performed on
March 1, 2006 16:56 UT for a total of ∼80 ks (ON-Filament),
and on March 3, 2006 20:52 UT for a total of ∼100 ks (OFF).
Henley & Shelton (2007) fit the same basic model (unabsorbed
LB + absorbed × (halo + extragalactic)) on the spectra and find
LB and halo parameters very different from those obtained with
the XMM data in 2002. In detail, they detect a much fainter
O VII triplet of 0.17 LU only for the LB, while O VIII line flux is
not detected with certainty. No details on the halo absolute line
fluxes for the two oxygen lines are given.

The authors are perplexed by the difference of their Suzaku
spectra of the SGF and their equivalent XMM spectra previously
analyzed in HSK07. They report steady SW conditions within
normal measured values, and claim that “the SWCX emission
should be the same for both (XMM and Suzaku) observations,
composing a fixed fraction of the foreground emission”.

At this point, we need to stress once more the effect of the
solar cycle phase on the SWCX component and thus on the soft
X-ray data. As we mentioned earlier, there is a large difference
on the O VII and O VIII line fluxes between solar maximum
(years 2000−2002) and solar minimum (2006), because of the
difference in the distributions of IS neutrals in the Heliosphere.
In the case of SGF, which points at very high southern ecliptic
latitude (353◦, −73◦) the effect is the opposite with respect to
MBM 12, which was in low ecliptic latitude, because it is domi-
nated by differences in the solar ions relative abundances.

At solar maximum, the SW is merely isotropic and the ion
relative abundances are homogeneous and close to slow SW con-
ditions. On the other hand, at solar minimum we find a SW
highly anisotropic and composed of equatorial regions of slow
wind and high latitude regions of fast wind. In this latter case,
LOS pointing at high ecliptic latitudes are partly affected by fast
SW (above∼20◦) and the X-ray emission is dominated by differ-
ences of ion relative abundances with respect to maximum cycle
phase. Indeed, O8+ is completely absent from the fast SW and
O7+ is strongly depleted ([O7+ /O] = 0.07). Therefore, X-ray
emission on high latitude LOS is expected to be much fainter at
solar minimum than solar maximum.

During the Suzaku observations of the SGF SW flux was
very calm, but also there was rather low O7+ and O8+ relative
abundances as recorded by ACE/SWICS in the ecliptic plane
(in general the ecliptic plane is dominated by slow SW condi-
tions). The O7+ was only 0.083 during the ON-Filament expo-
sure, while it rose to 0.13, 1.5 d after, for the OFF exposure.
O8+ statistics were very poor in the SWICS data for this period,
but show very low values, of 0.02 for the period of the exposures.
For lack of data, we assume that high latitude abundances were
lower than average by the same amount as in the ecliptic.

The ground level model predicts an O VII line flux of
0.83 LU and an O VIII line flux of 0.07 LU (for solar minimum
conditions in the LOS of the SGF). After abundance correction

(0.083/0.2 for O7+ and 0.02/0.07 for O8+) we predict 0.34 LU
in O VII and 0.02 LU in O VIII for the ON-Filament exposure.
These values are about an order of magnitude below the equiv-
alent values in the SGF-XMM simulation, which is the same
difference Henley & Shelton (2007) state for their Suzaku and
XMM spectra in the Suzaku band (0.3−0.7 keV). Besides the
two oxygen lines we analyze here, which are the most impor-
tant in the range 0.5−0.7 keV, the main ion lines dominating
the Suzaku band, are due to CX collisions of C6+, N7+ and N6+

with IS neutrals. These ions, although not treated in this study,
are known to have equivalent abundance variations as O7+ and
O8+ between solar maximum and solar minimum, and thus, an
equivalent trend in the SWCX X-ray emissions they generate
(Koutroumpa et al. 2006).

The simulated O VII and O VIII intensities we derive are
of the same order and even slightly higher than the ones at-
tributed to the LB by Henley & Shelton (2007). We conclude
that, as in the case of the XMM data, the foreground emission
in the 0.5−0.7 keV band can be exclusively attributed to the
Heliosphere. We must also note, that according to O7+ abun-
dance measurements, the SWCX O VII emission is likely to have
risen by a factor of 1.6 during the OFF exposure, with respect to
the ON exposure. Therefore, the background emission attributed
to the absorbed distant component should be revised, by sub-
tracting properly the heliospheric contribution (see Table 4).

4.3. Hubble Deep Field North

The Hubble Deep Field-North has been observed with
XMM-Newton as a test case for the noncosmic background
modeling and subtraction for the European Photon Imaging
Camera. The total length of the observation was broken in four
exposures scheduled over a period of 16 days. The fourth point-
ing, on June 1, 2001 offered an exemplary case of SWCX emis-
sion detection, which was analysed by SCK04.

The authors, in a useful exposure time of 38.1 ks out of a to-
tal 95.4 ks, after removal of flaring periods, discerned a drop in
the 0.52−0.75 keV band lightcurve, occuring in the last quarter
of the interval. They used a separate spectral fit for the HIGH
and LOW regime, as they define the intervals before and after
the drop respectively, with four main components: (i) an unab-
sorbed thermal component with T ∼ 0.1 keV for the LB, (ii)
an absorbed thermal component with also T ∼ 0.1 keV for
the lower halo emission, (iii) an absorbed, hotter component
(T ∼ 0.6 keV) for the Galactic halo or Local Group emission,
and (iv) an absorbed power law with spectral index of 1.46 for
the unresolved extragalactic sources. The absorption was fixed
to the Galactic column density NH = 1.5 × 1020 cm−2. In the
HIGH state of the exposure only, a series of spectral lines to
represent the SWCX emission was added in the fitting process.
The lines included were the C VI 0.37 and 0.46 keV lines, the
O VII triplet at 0.57 keV, the O VIII lines at 0.65 and 0.81 keV,
the Ne IX line at 0.91 keV and the Mg XI line at 1.34 keV.
Their analysis yielded a SWCX induced line flux of 7.39 LU and
6.54 LU for the O VII and O VIII lines respectively in the HIGH
state only, while the contribution of SWCX in the LOW state
regime and the remaining pointing was completely neglected.

In Sect. 5 of Koutroumpa et al. (2006), we presented a first
time-dependent modeling of the SWCX emission, based on the
same method presented in this study and applied on the HDFN
June 1, 2001 exposure. We have used a simplified geometry of
the LOS, supposing that it was lying in the ecliptic plane instead
of pointing at a helioecliptic latitude of 57◦. We have presented
simulated lightcurves for two different sets of SW parameters
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Table 3. Simulation parameters and results for the HDFN observations. We list SW parameters, and relative abundances for the two variants of
the simulation, as well as model and data line fluxes for O VII and O VIII.

Proton flux step function Ion relative abundances
Simulation 1 Simulation 2 HIGH LOW

To + ∆t (d) fSW (SPFU) To + ∆t (d) fSW (SPFU) [O7+ /O] [O8+ /O] [O7+ /O] [O8+ /O]
(0.5 + 0.5) 4 (0.5 + 1.) 10 0.488 0.28 0.125 0.038

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)
Simulation 1 Simulation 2 SCK04 Data

High Low High Low High High Low
O VII 4.20 3.22 9.06 2.02 7.39 15.44 8.14
O VIII 1.99 1.40 5.69 1.18 6.54 8.14 1.96

and concluded that the heliospheric X-rays were responsible for
the observed enhancement and mainly that the LOW state spec-
trum still contained a large fraction of heliospheric emission.
Unfortunately, an error in taking into account the variable steps
on the LOS, which was discovered after publication annuls our
results, but not our main conclusions which we attempt to vali-
date in the present re-analysis of the HDFN simulation.

We performed two simulations, taking into account the real
geometry of the HDFN observation (Observer at λobs = 251◦,
LOS pointing backwards at λ, β = 48◦, 57◦,) and considering
O7+ and O8+ relative abundances as implied by the O VIII and
O VII lines ratio calculation in SCK04 (SCK04; Koutroumpa
et al. 2006, see Table 3). The difference in the two simulations
lies on the step function adopted for the SW enhancement and
how it affects the high latitude LOS of the HDFN.

In the first case, we take equivalent conditions as those pre-
sented in Koutroumpa et al. (2006), with a step function occuring
on day To +∆t = (0.5 + 0.5) d, and a SW proton flux of 4 SPFU.
The results are presented in the upper panel of Fig. 4a.

We can see from Fig. 4a that timing between model and
data seems correct, as it did for the simplified geometry used in
Koutroumpa et al. (2006). The simulated lightcurve, within the
observation limits, starts at an already higher value, dropping at
the end of the SW enhancement. Nevertheless, the absolute dif-
ference between HIGH and LOW regimes in the simulation is
far too low to explain the large drop measured in XMM data.
Indeed the HIGH to LOW drop is of 0.98 LU and 0.59 LU only,
in the model for the line O VII and O VIII respectively, while it
is of 7.3 LU for O VII and of 6.18 for O VIII in the data.

The HDFN is the only exposure divided in two states. Since
the target field is the same for the two states, the column density
is identical, thus, we are confident that such a variation in the soft
X-ray background is mainly due to the heliospheric emission.
The Geocorona could partly be responsible for the variation, but
as explained in Cravens et al. (2001) and SCK04 it should be
temporally correlated with the SW rising and dropping with it.
Moreover, SCK04 analyze the XMM-Newton geometry for the
01/06/2001 and conclude that the satellite avoids the main zones
that could be contaminated by the Geocorona.

As a consequence, we wished to test our SWCX model and
see if we can find reasonable SW enhancement conditions that
could fit better this strong variation in the Soft X-ray back-
ground. We consider then, a step function occuring on To +∆t =
(0.5 + 1.0) d and with a SW proton flux of 10 × (2.6 ×
108) cm−2 s−1, which is quite rare, but not impossible to oc-
cur. We assume that the AR producing this enhancement is not
infinitely ancient on the solar disk, as assumed in the general
time-dependant modeling described in Sect. 3, but appears ∼7 d
earlier than 01/06/2001 00:00 UT (day 0), while pointing radi-
ally at a helioecliptic longitude of λ j ∼ 219◦.

Under such conditions, the LOS will be affected only up
to the segment (λ j, β j ∼ 219◦, 40◦) which lies at phase angle
φ j ∼ 32◦ and distance 1.08 AU with respect to the observer (see
Fig. A.1b and Sect. 3). We, therefore, assume that the SW leav-
ing the Sun on day −7 d and affecting the major emitting part of
the LOS was quite different than the one measured on day 0.5
at the Earth’s position. This is a plausible hypothesis, since the
SW variation time-scales can be much shorter than 7 days. In
addition, we cannot be certain for the SW conditions at a ∼30◦
angular distance from the Earth, since there are no in situ mea-
surements at such distances.

The results of this simulation are presented in Fig. 4b with
the same annotations as in Fig. 4a. The “truncation” of the spi-
ral’s effect on the LOS at 40◦ forces a harder drop between the
HIGH and LOW states, which correspond better to the observed
temporal profile. Moreover, the increase of the SW proton flux
we imposed allows a better comparison between the simulated
and measured HIGH-LOW differences. Indeed, the drop of the
O VII line flux is of 7.04 LU. The O VIII line drops by 4.51 LU
which is still a little low with respect to the data drop, but we
could suppose that ion relative abundances are also very differ-
ent than the ones measured in Earth orbiting solar instruments.

What we need to stress as a conclusion to these simulation
tests we performed, is the importance of accurate and multi-
positioned in-situ measurements of the SW properties. Since
SWCX emission is so sensitive to SW flux and abundance vari-
ations, precise simulations can only be improved with detailed
and liable input parameters.

4.4. Marano Field

The Marano Field was named by an optical quasar survey by
Marano et al. (1988) and was frequently surveyed in optical
wavelengths, X-rays (ROSAT, XMM) and radio wavelengths
(Krumpe et al. 2007, and references within). The mean galactic
H I column density in the Marano Field is NH = 2.7 × 1020 cm−2.
XMM-Newton observed the Marano Field 7 times in the period
between August 22, and August 27, 2000. The mean total expo-
sure time was ∼10 ks for each observation.

The SWCX model ground level is taken for maximum solar
activity for 2000. Marano field is pointing at −67◦of helioeclip-
tic latitude which means the SW affecting the outer parts of the
LOS could have been very different than the one measured in the
ecliptic.

The SW variations measured form WIND instrument at this
time period can be modeled as 3 step functions starting on days
(from date 22/08/2000 00:00 UT): 0 d (step-1), 1.625 d (step-2)
and 5 d (step-3) lasting 1.4 d, 0.4 d and 1.8 d respectively. Step-
1 yields an enhancement of 2.12 × (2.6 × 108) cm−2 s−1, step-2
an enhancement of 2.7 × (2.6 × 108) cm−2 s−1 and finaly step-3
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(b) Simulation 2

Fig. 4. Solar Wind input conditions, SWCX simulation results and XMM-Newton data analysis results for the HDFN June, 1, 2001 observation.
Column a): simulation 1 based on real-time SW measurements in the ecliptic, Column b): simulation 2 based on best model-XMM data correlation.
Upper panels: simulated lightcurves for the O VII and O VIII line emission in Line Units. The plain red line is for the O VII emission and the
dashed blue line is for the O VIII emission. Red circles represent the XMM-measured O VII line fluxes, while the blue triangles represent the
XMM-measured fluxes for O VIII line. Lower panel: solar wind proton flux (dotted line) in units of 108 cm−2 s−1 for the same period. The step
function simulating the SW enhancement in each simulation is presented with the plain black line. In all panels, the vertical plain lines represent
the start and end of the observation period, while the dashed vertical line is the separation between the High and Low regimes as defined in SCK04.

gives an enhancement of 1.8 × (2.6 × 108) cm−2 s−1. There are
ACE/SWICS measurements showing high values of O8+ = 0.14
and O7+ = 0.3 abundances before and during step-1 and step-2.

In figure OM-A.3, we present the lightcurves for O VII
and O VIII lines resulting from the simulation, as well as the
XMM-data for the 7 Marano exposures. The variations measured
with XMM in the Marano field are not very large, mainly inside
the error bars of each data point. The model predicts relative
variations of the same order and with the right timing as well.
We see a moderate mean increase around day 2 (24/08/2000) of
about 38% in the O VII line, which is reproduced with a relative
strength of 34% in the model. The O VIII data points have larger
uncertainties, but the mean relative increase in the exposures pe-
riod is around 50−80% (considering the points with the smallest
error bars), while the model predicts a relative increase of 40%.

4.5. Lockman Hole

The Lockman Hole is the sky region with the absolute lower
H I column density (NH ≈ 4.5 × 1019 cm−2). XMM-Newton
observed the Lockman Hole 7 times in the period between
October 15, and October 28, 2002. The total exposure time spans
from ∼80 ks to ∼105 ks for each observation.

The SWCX model ground level is taken for maximum solar
activity, 2002 being closer to maximum. To model the Lockman
Hole exposures during the period 15−28/10/2002 we use two
step functions starting at days −9.25 (step-1) and 0 (step-2).
Step-1 has a SW proton flux of 1.7 × (2.6 × 108) cm−2 s−1

lasting for about 2 days, while step-2 has a proton flux of ∼2 ×
(2.6 × 108) cm−2 s−1 lasting for about 2 days. O7+ relative
abundances could be slightly enhanced during the two SW en-
hancements (∼0.3−0.4, although not used in the figure), but
O8+ abundances are very difficult to estimate because of big lack
of data. The Lockman Hole is pointing at an helioecliptic lati-
tude of 45◦ which could allow very different SW caracteristics
affecting the LOS than those measured in Solar instruments.

The resulting lightcurves are presented in figure OM-A.4.
Clearly besides the discrepancies in the variation amplitudes, we
also have a timing problem in the comparison, the model predict-
ing an emission rising too fast with respect to the measured en-
hancement for step-1 and too late for step-2 respectively. These
discrepancies do not have any obvious explanation but an inher-
ent variation in the O VII and O VIII emission of the Lockman
Hole field (more discussion in Sect. 5.1).

5. Discussion

5.1. Non-shadowed regions

In Table 4 we resume all the XMM observation fields modeled
in the SWCX simulations. We include the SG Filament XMM
ON exposure, since it is a minor absorber and substantial emis-
sion of the halo remains. The data results are for the total O VII
and O VIII line intensity as calculated in the XMM/PLC spec-
tral model we defined in Sect. 2.3. The data contain, thus, both
local foreground and distant components of the O VII, O VIII
diffuse emission. Model results stand for the heliospheric O VII
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Table 4. List of XMM-Newton re-processed observations. Comparison of total SXRB O VII and O VIII line intensity in XMM/PLC data fit (see
Sect. 2.3) and SWCX model results.

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)
Target Data (Total) CX Model Residual

Name Gal.Coord. Obs ID Start Date O VII O VIII O VII O VIII O VII O VIII

M
ar

an
o

F
ie

ld

(269.8◦, −51.7◦)

x:129320801 22/08/2000 6.67+1.26
−1.01 2.22+0.66

−0.53 1.46 0.58 5.21 1.64
x:129320901 22/08/2000 5.55+1.08

−0.92 1.97+0.50
−0.45 1.49 0.59 4.06 1.38

x:110970201 24/08/2000 5.58+1.52
−1.02 2.91+0.65

−0.41 1.80 0.74 3.78 2.17
x:110970301 24/08/2000 6.82+1.29

−1.32 2.43+0.60
−0.60 1.87 0.78 4.95 1.65

x:110970401 24/08/2000 7.68+1.61
−1.35 1.60+0.76

−0.62 1.91 0.80 5.77 0.80
x:110970501 26/08/2000 6.17+1.14

−0.88 2.03+0.50
−0.42 1.50 0.56 4.67 1.47

x:110970701 30/08/2000 7.25+1.16
−0.78 1.16+0.55

−0.37 1.36 0.43 5.89 0.73

H
D

F
N

(126.0◦, 55.2◦) x:111550401
01/06/2001 HIGH 15.44+0.56

−1.12 8.14+0.28
−0.56 9.06 5.69 6.38 2.45

01/06/2001 LOW 8.14+0.70
−0.84 1.96+0.42

−0.42 2.02 1.18 6.12 0.78

L
oc

km
an

H
ol

e

(149.1◦, 53.6◦)

x:147510101 15/10/2002 8.76+1.80
−0.74 2.30+0.68

−0.53 2.46 0.96 6.30 1.34
x:147510801 17/10/2002 18.12+1.84

−1.62 3.40+0.79
−0.73 2.30 0.90 15.82 2.5

x:147510901 19/10/2002 16.69+3.17
−1.72 3.90+1.73

−0.83 2.10 0.82 14.59 3.08
x:147511001 21/10/2002 10.69+1.42

−1.14 1.80+0.66
−0.47 1.99 0.78 8.70 1.02

x:147511101 23/10/2002 18.47+3.95
−1.60 3.91+1.99

−0.72 2.11 0.83 16.36 3.08
x:147511201 25/10/2002 7.25+1.81

−1.45 2.05+0.89
−0.72 2.47 0.96 4.78 1.09

x:147511301 27/10/2002 13.94+2.54
−1.60 2.61+1.01

−0.97 2.44 0.95 11.50 1.66

Fi
la

m
en

t

(278.7◦, −45.3◦) x:084960201 03/05/2002 ON 11.38+1.51
−1.65 3.36+0.73

−0.70 3.16 1.02 8.96 2.37
(278.7◦, −47.1◦) x:084960101 03/05/2002 OFF 16.95+2.66

−2.67 2.74+1.10
−1.06 3.47 1.11 11.72 1.18

and O VIII line emission, ONLY, due to charge-exchange col-
lisions. Finally in the last two columns we present the residual
diffuse SXRB emission when we subtract the SWCX compo-
nent from the total data results. This residual emission, should
be originating in the Galactic Halo (or the border regions of the
Loop I), since from what we already demonstrated in the shad-
owing results, the LB emission can be accounted as exclusively
CX-induced heliospheric emission (see also following Sect. 5.2).

The residual emission is quite variable, since the SWCX
temporal model did not succeed in correlating temporally all se-
ries of observations. Notably, the Lockman Hole variations are
due to the complete lack of temporal correlation between the
observed X-ray emission variations and the SWCX model pre-
dictions. These variations, we do not manage to explain, unless
there is an inherent variation in the Galactic halo emission be-
tween the different Lockman Hole exposures. But, according to
the absorption law:

IOVII ∝ exp(−σOVII NH) (9)

where σOVII ∼ 8.56 × 10−22 cm2 is the photoelectric absorp-
tion cross section for O VII energies (Morrison & McCammon
1983), to have a factor of 2 decrease in O VII line intensity, we
need a factor of ∼20 increase in the H I column density NH,
which is contested in the H I galactic atlas of Hartmann & Burton
(1997). In addition, Kappes et al. (2003) demonstrated that in the
Lockman Hole region of the sky the halo is quite homogeneous.
It is therefore probable that the Lockman observations were con-
taminated by solar protons or terrestrial CX emission.

For the HDFN field we have retained the simulation 2 results
of the SWCX model, since they are the ones that give the most
stable residual emission as required for a unique long-lasting ex-
posure towards a constant field (see Sect. 4.3). The Marano field

is the only one to have relatively constant residual emission,
since already data were quite stable even before the CX com-
ponent subtraction.

We understand that, in general, XMM data comparison to
model results provides quite poor correlation, especially for the
O VII line intensity. The data are systematically higher than
model predictions, by factors ranging from 2 to 10. This is ex-
pected, naturally, since the model accounts only for the CX he-
liospheric component of the SXRB. In addition, the residual
emission, after the CX subtraction is quite different for each tar-
get region. This is due to the different H I column density in
each field, or, to intrinsic variations of the Galactic Halo emis-
sion from one region to another.

The O VII data points (and thus the residual intensity) ex-
hibit a higher dispersion than the O VIII data points for each tar-
get. Except for the HDFN which, as we explained in Sect. 4.3,
was temporally divided in two exposures towards the exact same
field, all the other targets, were observed in repeated exposures
in which the central field of view was pointing in slightly dif-
ferent directions. In the O VIII line energies, the transmission is
very high, larger than 60% for column densities less than ∼1021

(Freyberg 2004; HSK07), like our XMM targets, and thus is less
sensitive to column density variations. However, the O VII line
is much more absorbed, so even minor variations of the NH col-
umn density induce large dispersion in the emission measured
for the repeted exposures at each galactic region.

In the future, we need to pursue the study with better statis-
tics for each target field, i.e. apply the SWCX model to more
exposures towards each field so as to fit separately each target
results.



D. Koutroumpa et al.: Oxygen line emission in the soft X-ray background 913

Table 5. List of shadowing observations. Comparison of previous data-analyses results with our SWCX model. Data results include mainly the
LB O VII and O VIII line fluxes.

Line flux (LU = photons cm−2 s−1 sr−1)
Target Data (LBa) CX Model Residual

Name Gal.Coord. Obs IDb Start Date O VII O VIII O VII O VIII O VII O VIII

M
B

M
12 (159.2◦, −34.5◦) c:900015943 17/08/2000 ON 1.79 ± 0.55c1 2.34 ± 0.36c1 1.49 2.13 0.30 0.21

(159.2◦, −34.5◦) s:500015010 03/02/2006 ON 3.34 ± 0.26c2 0.24 ± 0.10c2 3.56 0.50 0:: 0::
(157.3◦, −36.8◦) s:501104010 06/02/2006 OFF 5.68 ± 0.59c2 1.01 ± 0.26c2 4.62 0.77 1.06 0.24

Fi
la

m
en

t (278.7◦, −45.3◦) x:084960201 03/05/2002 ON 3.4+0.6
−0.4

d1 1 d1 3.16 1.02 0.24 0::
(278.7◦, −47.1◦) x:084960101 03/05/2002 OFF 3.47 1.11 0:: 0::
(278.7◦, −47.1◦) s:501001010 01/03/2006 ON 0.13d2 N.A.d2 0.34 0.02:: 0:: 0::

a Only Smith et al. (2007) OFF exposure with Suzaku includes O VII and O VIII strengths of LB and halo emission (see Sect. 4.1.2 for details).
b Prefixes are x: for XMM-Newton, c: for CHANDRA, s: for SUZAKU. c1 Smith et al. (2005), c2 Smith et al. (2007). d1 HSK07 & d2 Henley &
Shelton (2007) see Sect. 4.2 for details.

5.2. Shadowing observation data vs. SWCX model

The most important result in our analysis is the one deriving
from the shadowing observations, which is that the emission ini-
tially attributed to the Local Interstellar Bubble till now, is prob-
ably originating entirely from within the Heliosphere.

In Table 5, constructed in the same principle as Table 4, we
resume the MBM 12 and SG Filament shadowing observations.
In Fig. 5 we linearly fit the data over the SWCX model results
for each shadowing observation. We did not use data errorbars
as standard deviation to weight the fit, because not all data error-
bars were communicated (HSK07 and Henley & Shelton 2007).
The fit coefficients (y(LU) = (a + bx)(LU)) for the O VII and
O VIII lines are also noted on the figure.

The observations data represent the LB O VII and O VIII line
intensities as derived from the authors (Smith et al. 2005, 2007;
HSK07; Henley & Shelton 2007). As explained individually for
each case in Sects. 4.1 and 4.2, the shadows block more or less
efficiently the Galactic Halo oxygen emission, and in their anal-
ysis the authors derive only the local foreground emission of the
oxygen lines.

The only exception is in the Suzaku/MBM 12 observation
(Smith et al. 2007) where the O VII and O VIII halo emis-
sion is added to the foreground emission for the OFF-CLOUD
exposure. However, as we demonstrated in Sect. 4.1.2, there
is a ∼30% and ∼55% increase in the OFF-CLOUD simulated
SWCX O VII and O VIII line intensities respectively, due to the
brief SW enhancement at the end of the ON-CLOUD exposure.
Smith et al. (2007) supposed that the foreground (LB) emission
was constant between the ON and OFF cloud exposures, thus
this increase was erroneously attributed to the Galactic Halo
emission which should be revised. For this reason, we include
these values in the linear data-model fits as well.

The linear fit has a slope of 1.19 (±0.14; 0.19 (1σ) for O VII
and O VIII resp.) which means that the SWCX model repro-
duces very well the local foreground emission measured in shad-
ows. Moreover, the intersection of the linear fit with the data
axis should give an estimate of the residual foreground emis-
sion to be attributed to the LB. The foreground is found to be
(−0.26 ± 0.43 (1σ)) LU for O VII and (−0.17 ± 0.24 (1σ))
LU for O VIII, which means that with a high probability the
LB O VII and O VIII emission is negligible compared to the
heliospheric emission.
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Fig. 5. Foreground emission data from shadowing observations in lit-
terature (MBM 12: Smith et al. 2005, 2007, and SGF: HSK07; Henley
et al. 2007b) versus SWCX model results for the O VII and O VIII line
intensities. Linear fits are calculated with no error-bar weighting, since
not all data error-bars were communicated (see Table 5 and Sect. 5.2
for details).

5.3. The ROSAT 3/4 keV map

In Fig. 6 we present a 3/4 keV all-sky map of the ROSAT sur-
vey in galactic coordinates, extracted from Wang (1998). The
map colorscales are in ROSAT units (1 RU = 0.07 LU). On the
map we have marked the positions of the target fields we have
presented in our analysis. The survey maps were constructed
during a 6-month period, due to the constraints of the ROSAT
observation geometry scanning the sky through a great circle
perpendicular to the Sun-ROSAT direction. Data decontamina-
tion removed contamination due to LTEs to some extent, but not
all of the heliospheric emission.

North Galactic hemisphere fields have lower column den-
sity than the ones in the South Galactic hemisphere. HDFN,
Lockman give an equivalent mean residual emission for the
Halo, except for unexplicable variations of the Lockman Hole.
The Marano Field should have similar residual emission as the
SGF, since they lie in the same region, but the column density is
different for Marano (Krumpe et al. 2007) than the two SGF ON
and OFF fields (HSK07).

MBM 12 has the largest column density, especially com-
pared to the other shadowing case we analyze, the SGF.
Moreover, it is the only field pointing at no particular
emissive feature in the 3/4 keV band. MBM 12 has only
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Fig. 6. ROSAT 3/4 keV all-sky map (Wang 1998) in ROSAT units
(10−6 cts s−1 arcmin−2) including target fields modeled with the
SWCX model.

23 ≤ I ≤ 75 ROSAT units (10−6 counts s−1 arcmin−2), ON and
OFF limits as measured by SMV93. The equivalence between
Line Units and ROSAT Units being 1RU = 0.07 LU, MBM 12
counts ∼1.6 LU ON-CLOUD and ∼5.25 LU OFF-CLOUD.
The ROSAT observation of MBM 12 was also during a so-
lar maximum, which is why the ON-CLOUD measurements
are of the same order as the ON-CLOUD O VII measure-
ments (1.79 LU) from the Chandra/MBM 12 observation (the
OFF-CLOUD Chandra O VII; O VIII data were not commu-
nicated) and as the solar maximum SWCX model towards the
MBM 12 (1.33 (ground level) – 1.49 LU). Summing the O VII
and O VIII line intensities in the Chandra observations would
highly exceed the ROSAT observations, but O VIII was highly
contaminated by transient SWCX emission, as discussed in
Sect. 4.1.1.

All the other fields are in the vicinity of the Loop I lim-
its were and could be contaminated by the Loop’s emission as
well. The HDFN, Lockman Hole, SGF and Marano fields yield
around 100−150 ROSAT units, i.e. 7−10.5 LU, which is of the
same order of magnitude as the XMM O VII and O VIII data
reported in Table 4 (except HDFN which is highly contami-
nated by SWCX emission). The SWCX model predicts a he-
liospheric emission at least one fifth of the ROSAT emission
maps in the brightest regions in the map, besides the Loop I,
which leaves substantial contamination of the Heliosphere to the
Galactic Halo emission.

6. Conclusions

For a series of deep field and shadow X-ray observations we
have calculated the X-ray emission due to charge-exchange col-
lisions in the Heliosphere, taking into account the temporal evo-
lution of the emission due to solar cycle phase and/or solar wind
enhancements.

This analysis yields estimates of the SWCX heliospheric
component within the diffuse Soft X-ray Background and con-
firms the large contamination of X-ray data by the heliospheric
emission.

The local 3/4 keV emission (due essentially to O VII and
O VIII) detected in front of shadowing clouds is found to be
entirely explained by the CX heliospheric emission. No emission
from the LB is needed at these energies. Such a negative result
will have to be taken into account in future determinations of the
LB temperature and pressure.

Galactic (halo + Loop I) oxygen line intensities need to
be corrected for heliospheric contamination. We provide some

corrections appropriate to the directions we have considered.
Again, halo gas determinations must include these new con-
straints.

Our analysis is limited by the absence of out-of-ecliptic solar
wind measurements and ionic abundances with enough statis-
tics. Nevertheless, if pursued for a large sample of observations,
it should better constrain the galactic emission. Future X-ray in-
struments with higher spectral resolution should allow a more
precise determination of oxygen (and other) emission lines and
better disentangle the different sources of emission.
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Appendix A: Propagation of SW variations
and sub-segment calculations in the SWCX
model

At each instant Ti we define the form of the Parker spiral by
calculating the radial distance OD j = D j = VSW (Ti − Tdj ) (if
Ti ≥ Tdj , else D j = 0) the front of the spiral has reached, and
the total width D jD′j = ∆Dtot = ∆t VSW = D( j+1)D′( j+1) of the
spiral. Tdj is the instant when the spiral leaves the Sun along the
radial r j, depending on the radial propagation of the SW and the
solar rotation (considered as solid for simplicity with a 27-day
period), and defined by the Eq. (A.1):

Tdj = To − (1 AU /VSW) +

⎧⎪⎪⎨⎪⎪⎩
−27ϕ j/360, if LOS backwards

+27ϕ j/360, if LOS forward
(A.1)

where To is the instant on which the SW enhancement is mea-
sured in the solar instruments, and ϕ j = λobs − λ j is the angle
EÔA (see Fig. A.1a) between the observer position (defined by
the helioecliptic longitude λobs) and the point r j of the LOS (de-
fined by the helioecliptic coordinates λ j, β j). We also define the
distance AD j = ∆D j = D j − r j, with respect to the radial po-
sition r j of the begining of the segment ds j, which will be used
later on.

When the segment AB = ds j is only partially affected by the
SW enhancement, we need to define a new enhancement fac-
tor fx = ( fSW − 1) S S ′

ds j
+ 1 to apply on the entire segment ds j

to account for the difference between the sub-segment really af-
fected, S S ′, and the total length ds j of the segment. An equiva-
lent adjustment is to be applied in the abundances variation fac-
tor: [A]x = ([A]SW − 1) S S ′

ds j
+ 1. We will at first describe the

procedure for the simplest case, when the LOS is ponting for-
ward (Fig. A.1a), and then the more complicated case of the
LOS pointing backwards (Fig. A.1b). In the two figures the
length of segment ds j is exagerated with respect to real dimen-
sions for better legibility.

A.1. LOS forward

We calculate the sub-segment S S ′ indirectly by defining the seg-
ments AS ′ and S B: S S ′ = ds j − AS ′ − S B. We assume that the
arcs D jD( j+1) and D′jD

′
( j+1) are small enough to be considered as

straight lines. This is reasonable, for the segments ds j are nar-
row, especially near the observer (0 to 5 AU) where the emissiv-
ity is maximum and needs to be defined accurately. Then, from
the opposed triangles (S ′BD′( j+1) and S ′AD′j) and (S BD( j+1) and
S AD j) we can have respectively:

AS ′ = dsj

(
1 + (OD′j BD′( j+1))/(OD′( j+1) AD′j)

)−1

=

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩

dsj

(
1 +

(D j−∆Dtot) (|∆D j+1 |+∆Dtot)

(D j+1−∆Dtot) (|∆D j |−∆Dtot)

)−1

, if ∆Dj > ∆Dtot > 0

0, if ∆Dj ≤ 0

(A.2)

S B = dsj

(
1 + (OD ( j+1) ADj)/(ODj BD( j+1))

)−1

=

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩

dsj

(
1 +

D j+1 |∆D j |
D j |∆D j+1 |

)−1

, if ∆Dj+1 < 0

0, if ∆Dj+1 ≥ 0.

(A.3)

A.2. LOS backwards

In the second case of the LOS pointing backwards, the com-
bined effect of the solar rotation and of the SW radial propa-
gation acts in such a way that the LOS is affected starting at
an intermediate point, dividing the LOS in two parts: (i) one on
which the spiral is moving away from the observer, and (ii) a
second (usually smaller) on which the spiral is approaching the
observer (Fig. A.1b). For the first part, where the spiral is mov-
ing away from the observer, Eqs. (A.2) and (A.3) remain un-
changed. In the second part, where the spiral is approaching the
observer, we have named the segment ds j = A1B1 in Fig. A.1b
to avoid confusion. Respectively, we have named OA1 = r j,
OB1 = r j+1, A1D j = ∆D j = D j− r j and S S ′ = ds j−A1S ′ −S B1.
Thus, we calculate the segments A1S ′ and S B1 from the opposed
triangles (S ′A1D j and S ′B1D( j+1)) and (S B1D′( j+1) and S A1D′j)
respectively:

A1S ′ = dsj

(
1 + (ODj B1D( j+1))/(OD( j+1) A1Dj)

)−1

=

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩

dsj

(
1 +

D j |∆D j+1 |
D j+1 |∆D j |

)−1

, if ∆Dj < 0

0, if ∆Dj ≥ 0

(A.4)

S B1 = dsj

(
1+(OD′( j+1) A1D′j)/(OD′j B1D′( j+1))

)−1

=

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩

dsj

(
1+

(D j+1−∆Dtot) (|∆D j |+∆Dtot)

(D j−∆Dtot) (|∆D j+1 |−∆Dtot)

)−1

, if ∆Dj+1 > ∆Dtot > 0

0, if ∆Dj+1 ≤ 0.

(A.5)
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OA = rj

AB = dsj

OB = rj+1

ϕj

ϕj+1

(a) Forward LOS (b) Backward LOS

Fig. A.1. General geometries of the SW impact on the LOS sub-segment S S ′ as seen from the North ecliptic pole. Panel a): LOS pointing forward
on the orbit (AB = dsj, OA = r j, OB = r j+1). Panel b): LOS pointing backwards on the orbit (AB = dsj, OA = r j, OB = r j+1). A1B1 = dsj,
OA1 = r j, OB1 = r j+1 have equivalent annotations, but S S ′ is calculated differently for this case, since the spiral is approaching the observer (see
details in the text).
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Fig. A.2. ON-LINE Material: LASCO C3 images of the 12/08/2000 10:35 UT CME.The inner circle represents the Sun. The outer circle represents
the sphere at 6.4 Solar Radii used to calculate the CME proton flux. The CME crosses this surface between 11:18 UT and 14:18 UT.
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ABSTRACT

Aims. We study the soft X-ray emission induced by charge transfer (CX) collisions between solar wind highly charged ions and neutral hydrogen
and oxygen atoms of the Martian exosphere.
Methods. A 3D multi-species hybrid simulation model is used to describe the interaction between the solar wind and the Martian corona.
We calculate velocity and density distributions of the SW plasma in Mars environment using exospheric H and O profiles recently inferred
respectively from the SPICAM experiment on board Mars-Express for Hydrogen, and from a newly built model for non-symmetric oxygen.
On a second step, a 3D test-particle has been developed to compute the X-ray emission produced by CX collisions between neutrals and solar
wind minor ions. Model results are compared to recent observations of Mars with Chandra and XMM.
Results. We calculate projected X-ray emission maps from different vantage points and for XMM observing conditions and demonstrate how
the X-ray emission reflects the Martian bow shock and magnetic barrier structures of the Solar Wind - Martian exosphere interface. Our maps
confirm that X-ray images are a powerful tool for the study of the interface. We compare the different heavy ion contributions and illustrate the
potential of monochromatic maps.
We show that the exospheric density profile has a strong influence on the X-ray brightness induced in CX collisions. The realistic model of the
Mars corona, interacting with a typical flux of the SW plasma,can not reproduce the high luminosity, nor the corresponding very extended
halo observed with the XMM-Newton X-ray telescope. Potential explanations of these discrepancies are discussed. The influence of collisional
quenching on the observed spatial differenciation of the O VII triplet line ratios is investigated.

Key words. Mars – planetary exospheres – solar wind – charge exchange – X-rays

1. Introduction

X-ray emissions from comets have been detected in a totally
unexpected way (Lisse et al, 1996). Various mechanisms were
suggested in order to explain this surprising discovery : (i) elec-
tron bremsstrahlung (Northrop et al. 1997; Northrop 1997),(ii)
scattering or fluorescence of solar X-rays by gas or very small
(10−19 g) dust particles in the coma (Wickramasinghe & Hoyle
1996; Krasnopolsky 1996, 1997a, 1997b), (iii) electron impact
and recombination excitation resulting in spectral line radia-
tion (Bingham et al. 1997) and (iv) charge transfer collisions
between solar wind (SW) heavy ions and cometary neutrals
(Cravens 1997, Haberli et al. 1997, Krasnopolsky 1997b). In
the case of comets, the SW charge-exchange (SWCX) mecha-
nism is the most probable source of soft X-rays (Krasnopolsky
1997, Cravens, 1997), according to observational tests and
quantitative comparison with modeled spectra.

Send offprint requests to: Dimitra Koutroumpa, e-mail:
dimitra.koutroumpa@aerov.jussieu.fr

CX induced X-ray emission from non-magnetized planets,
such as Mars and Venus, were predicted for the first time by
Cravens (2000) and the first model of minor ion propagation
through a simplified solar wind - martian exosphere interface
has been devised by Holmstr ¨om et al (2001). Due to the ab-
sence of an internal magnetic field, the solar wind can inter-
act directly with the upper atmosphere of these planets, and
CX collisions between multiple charged heavy SW ions and
atmospheric neutral components may occur at high altitudes.
This was confirmed by Chandra observations in 2001 (Dennerl,
2002, a & b). In addition to a fully illuminated disk of the
size of the planet, a fainter halo has been detected up to 3
Martian radii. The different X-ray emission regions are associ-
ated to different X-ray mechanisms. For instance, fluorescence
and scattering of solar X rays are efficient processes at low alti-
tude and they explain emissions from the disk but not from the
X-halo. On the other hand, SWCX mechanism provides a good
description of this halo (Dennerl et al, 2002b).

Gunell et al (2004) have estimated the CX X-ray emission
from Mars in the context of the Chandra observations, incor-
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porating a hybrid model for the SW-Mars interaction and a test
particle simulation of heavy ion trajectories near Mars. They
simplified the computation by considering a unique cross sec-
tion for both H and O atoms, and replacing cascading transi-
tions to ground state by a simplified two-step cascade model.
This model assumes equal probabilities for all transitionsstart-
ing from the same initial excited state. The simulation gavea
quite good agreement with the Chandra 2001 observation of
the total X-ray intensity. The limited spectral resolutiondid not
allow any conclusive spectral analysis.

Recently, new observations of Mars have been performed
with the Reflection Grating Spectrometer (RGS) aboard XMM-
Newton (Dennerl et al., 2006). The data are of unprecedented
quality and allow for the first time a detailed spectroscopic
study of Martian X-rays from the disk and halo, resolving flu-
orescence spectral lines from emission lines induced in theCX
collisions.

In this paper, we present an improved modeling of the
SWCX emission from Mars, employing separate spectra of
CX emission induced by the solar wind from H and O coro-
nal gases and detailed cascading EUV and X-ray spectra of the
CX emission appropriate to the slow SW conditions. In section
2 we detail the simulation model and in section 3 we show the
general results. In section 4 we use our model to simulate the
Mars XMM observation, using first the test-case hydrostatic
exosphere and then the Martian neutral H corona derived from
the analysis of the SPICAM-Mars Express data set, as well as
a newly computed oxygen model and we finally discuss the
data-model comparison in section 5.

2. Simulation model

The simulation model is separated in two main steps. In a
first step we use a three-dimensional and multi-species hybrid
model to provide a global description of the solar wind in-
teraction with the Martian neutral environment. This simula-
tion model is based on the algorithm developed and tested by
Matthews (1994) and adapted for the case of Mars by Modolo
et al. (2005, 2006). We resolve the Maxwell equations and ob-
tain self-consistently a quasi-stationary solution for the global
electromagnetic field as well as a description of the plasma
dynamic in the vicinity of the planet. This simulation model
reproduces successfully the plasma environment surrounding
Mars such as, among other, the Martian Bow Shock (hereafter
BS) and the Magnetic Pile-up Boundary (hereafter MPB) ob-
served by the Mars Global Surveyor spacecraft (Trotignon et
al, 2006). In a second step, once we achieve equilibrium in the
hybrid simulation, the electric and magnetic field 3D distribu-
tions obtained with the hybrid model are used as the input field
for the test-particle model. Trajectories of highly-charged solar
wind (SW) ions are followed in the simulation box and X-ray
emissions due to CX collisions with the planetary neutrals are
computed. A brief description of the three-dimensional multi-
species hybrid simulation model is given in section 2.1. Details
on the test-particle simulation model is given in section 2.2.

2.1. The hybrid model

Solar and planetary ions are represented by sets of macropar-
ticles, describing the full dynamics of each ion species, while
electrons are described by a massless fluid ensuring the conser-
vation of the charge neutrality of the plasma, and contribut-
ing to the electronic pressure and the electric currents. The
magnetic field undergoes a temporal evolution according to
Faraday’s law.

The coordinate system is defined such that the axisX =
Vsw/‖Vsw‖ is aligned with the local solar wind direction , where
Vsw is the SW velocity. The axisY = Econv, whereEconv is the
motional electric field defined by -Vsw× BIMF , whereBIMF is
the Interplanetary Magnetic Field (IMF), and finallyZ com-
pletes the right-handed system. The angle betweenVsw and
BIMF is a free parameter taken to 90◦ for this study. This choice
is motivated by the simplification of the simulation analysis.
This magnetic field orientation does not follow the Parker spi-
ral (at Mars the angle would be about 55◦) and it is not unusual
to find this case since the short term variations of the IMF are
important (in module and direction). For a smaller angle the
solar wind flow around the planet would be more asymmetric,
but the structure and the size of the interface region would not
change significantly. We will come back to this point in the
discussion section. The spatial resolution of the 3D uniform
simulation grid is 300 km, equal to twice the inertial lengthof
the solar wind protons. The dimension of the simulation box
is defined by−2.85 ≤ X ≤ +2.85 Martian radii (RM) and
−6.6 ≤ Y,Z ≤ +6.6 RM. The planet is modeled as a fully ab-
sorbing obstacle with a radius of 3400 km and ions penetrating
in the obstacle boundary are stopped. Open boundaries are used
in the solar wind direction and periodic boundaries in the per-
pendicular directions, except for the planetary ions whichare
escaping freely from the simulation domain. At the first step
of the simulation a computation is run from time t≃0 to time
t≃1000 s, while a nearly stationary solution is obtained around
time t≃450 s.

Until we reach the quasi-stationary regime, the SW is sup-
posed to contain two ion species (H+ and He++ ions) described
by Maxwellian distribution functions with a bulk velocity of
400 km/s and temperatures of 5 eV for protons and 22 eV for
alpha particles. The proton density is taken to 2.3 cm−3 and
alpha particles contribute 5% of the solar wind density. The
intensity of the interplanetary magnetic field convected bythe
solar wind is 3 nT. The Alfv`en and sound velocities for these
parameters are close to 40 km s−1. The planetary plasma is rep-
resented by H+ and O+ ions.

The Martian neutral environment is described by two coro-
nae of atomic oxygen and hydrogen and we have considered
two sets of exospheric distributions in our study, both presented
in figure 1. The distribution of H extends much further out com-
pared to O, and is of crucial importance for the extent of the CX
emission region. However, up to date the exospheric densityof
H above a few hundred km has not been directly measured and
is extrapolated from measurements at lower altitude. First, a
test case simulation has been performed using O and H coronas
with spherical symmetry identical to those used by Modolo et
al (2005,2006). For atomic hydrogen (fig. 1, simple plain line),
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Fig. 1. Spherically symmetric neutral H corona in hydrostatic equi-
librium for solar minimum conditions (Krasnopolsky, 1993a,b, plain
line). Spherically symmetric O corona from Kim et al (1998) and
Krasnopolsky and Gladstone (1996)(dashed line). Spherically sym-
metric neutral H corona derived from SPICAM data (Chaufray et al,
2007b, bold plain line). Neutral O corona with no spherical symmetry
from Chaufray et al (2007b) for day side (bold dotted line) and night
side (bold dot-dashed line). The red crosses are the model results of
Anderson et& Hord (1971) based on Mariner 6 and 7 measurements.

the density profile is given by a simplified hydrostatic equilib-
rium formulation adopted from Krasnopolsky (1993a, b). The
oxygen density profile (fig. 1, simple dashed line) is consisting
of a suprathermal population computed by Kim et al. (1998)
and a cold oxygen population (Krasnopolsky and Gladstone,
1996). In the simulations we use neutral coronae for solar mini-
mum conditions, consistent with the solar activity period when
the XMM observations have been done. More details on the
neutral coronae, the ionization processes and the plasma para-
meters used for the hybrid simulations are given in Modolo et
al. (2005 and 2006).

Recent studies have shown that the above distributions tend
to overestimate H and O densities. This does not have signif-
icant consequences on the bow shock and MPB locations and
the global structure. However, the morphology of CX emission
should be sensitive to the neutral gas distribution. To investi-
gate the dependence of the X-ray emission on the distributions
of coronal H and O gases, we will also carry out calculations for
a second model of the exosphere gas density. We adopt an ex-
osphere with more realistic distributions of H and O densities,
presented in figure 1 with bold lines. The comparison between
the two resulting interfaces and X-ray maps yields an inter-
esting evaluation of the sensitivity of the CX-induced X-rays
to the exospheric density profiles. The new hydrogen corona
is calculated upon Mars Express-SPICAM measurements of
the backscattered solar Lyman-α emission. SPICAM is a dual
band (infrared and ultraviolet) spectrometer on board the Mars
Express mission. At present SPICAM is providing the most
accurate Lyman-α measurements of the H distribution in the
Martian atmosphere.

The hydrogen corona in our realistic case is obtained by
using a 1D Chamberlain-type exosphere with exobase condi-
tions derived from the recent analysis of the Lyman-α emission

sampled during limb observations with SPICAM for a period
of low solar activity (Mars 2005) and for a solar zenith angle
equal to 30◦(Chaufray et al. 2007b). Two populations are in-
cluded: a cold one with parameters nc = 8 104 cm−3 and Tc =

200 K at the exobase, and a hot one with parameters nh = 2 104

cm−3 and Th = 600 K respectively. The density profile for the
subsolar direction is given in figure 1 with the bold plain line.
We recall here for comparison the first Lyman-αmeasurements
of the martian exosphere performed with the UV spectrometers
of Mariner 6 and 7 during the flyby of Mars in 1969 (Anderson
& Hord, 1971). The analysis derived an exospheric tempera-
ture of 350± 100 K and a number H density at 250 km altitude
of 3± 1× 104 cm−3.

The 3D atomic oxygen corona of Mars is computed for
a period of low solar activity. The oxygen thermal compo-
nent is obtained by using a 1D model of Chamberlain’s ex-
osphere (Chamberlain 1963) with exobase conditions derived
from Krasnopolsky (2002). The hot, or non-thermal, oxygen
corona is mainly produced by the dissociative recombination of
O2+ ions in two fast oxygen atoms between 120-300 km : O2+

+ e−→O+O (∆E= 0.84-6.99 eV).∆E is the excess of kinetic
energy which sometimes is larger than the escape energy. A 3D
Monte-Carlo approach has been used to determine the hot pop-
ulation above 300 km, where O2+ density profiles are assumed
to vary with the solar zenith angle, which induces no spheri-
cal symmetry in the distributions (Chaufray et al. 2007a). This
induces different density profiles for the day-side and night-
side hemispheres presented in figure 1 with bold dashed and
dot-dashed lines respectively. Results for the realistic case are
detailed in section 4.2.

2.2. The test-particle model

The second step consists of running a test-particle simulation
with the electric and magnetic fields obtained from the hybrid
simulation model. We consider that the fields E and B are in
equilibrium and we no longer introduce H+ and He++ ions in
the simulation box, but only heavy SW ions. In the test-particle
model we follow the trajectory of N particles (N= 106 in this
study). We inject one heavy SW ion macroparticle after the
other in the box and we calculate its trajectory solving equa-
tions of motion. The next macroparticle is injected when the
former one has either left the box, is absorbed by the planet-
obstacle or its weight is reduced to 0 because of CX collisions.
The reaction the solar wind ionXQ+ undergoes in the simula-
tion is:

XQ+ + M → X∗(Q−1)+ + M+ (1)

where M= [H, O] are the neutral target atoms in the Martian
coronae. In each grid cell we calculate the probability of ion
XQ+ capturing an e− from exospheric neutrals, register the ion
X∗(Q−1)+ production rate and cumulate the contributions of ions
X∗(Q−1)+ produced by all NXQ+ ions in the grid.

For all heavy ion species the initial distribution functionin
the solar wind is an isotropic Maxwellian with a bulk velocity
of 400 km/s. Relative abundances of highly charged ions used
in this study, in the slow SW, with cross sections CX with H
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Table 1. Input parameters for slow solar wind conditions. Relative ion
abundances [XQ+

O ] are adopted from Schwadron & Cravens (2000).a

New results of Mawhorter et al. (2007), see details in text.

Vsw = 400 km/s, [ O
H+ ] = 1/1780

nH+o (1.5 AU)= 2.3 cm−3

XQ+ [ XQ+

O ] σ(H,XQ+) σ(O,XQ+)

(10−15 cm2) (10−15 cm2)
C6+ 0.318 4.16 5.
C5+ 0.210 2.00 2; 4.16a

N7+ 0.006 5.67 12.
N6+ 0.058 3.71 5.
O8+ 0.070 5.65 6.
O7+ 0.200 3.40 12; 6.5a

O6+ 0.730 3.67 5.
Ne8+ 0.084 3.70 6.

and O atoms respectively, are reported in table 1. The selec-
tive and total cross sections of the charge transfer collisions of
the heavy solar wind ions with H have been constructed using
relevant data from the laboratory measurements and theoreti-
cal calculations reported in table 1 of Koutroumpa et al., 2006.
Cross sections for CX with O are less well-known, thus, we use
the cross sections of heavy ions colliding with H2O estimated
for CX in cometary comae environments (Wegman et al., 1998;
Schwadron & Cravens, 2000).

Unless explicitly specified, all cross-sections here referto
an ion-neutral relative velocity of 400 kms−1. Cross sections
in the charge-exchange process depend on the relative veloc-
ity of the two colliding particles. This has been demonstrated
in various theoretical studies (Shipsey et al. 1983, Kimura
and Lane 1987, Richter & Solov’ev, 1993, Harel et al., 1998,
Lee et al. 2004), laboratory measurements (Meyer et al. 1985,
Beiersdorfer et al. 2001, Mawhorter et al., 2007) and in ob-
servations of speed-dependent CX-induced cometary spectra
(Lisse et al. 2005). However, the precise dependence on the
collision velocity is still rather uncertain for a number ofions.
In section 4.1 we have investigated the influence of the velocity
dependence of the O7+ ion cross-section.

The excited ionX∗(Q−1)+ produces cascading EUV and soft
X-ray photons according to reactions:

X∗(Q−1)+ + M+ → X(Q−1)+ + M+ + Y(Ei ,M) (2)

whereY(Ei ,M) is the photon yield for the spectral lineEi induced
in the CX between the ionXQ+ with H or O. The values of
quantum yields in collisions of the most important solar wind
ions have been computed for application to the charge trans-
fer mechanism of cometary and heliospheric X-ray emission
[Kharchenko and Dalgarno (2000, 2001); Rigazio et al. (2002);
Kharchenko et al. (2003); Pepino et al. (2004)]. Nevertheless,
photon yields for CX between ions and O are not available yet,
so, instead, we use the photon yields for CX with H as well.
In the above references photon energies Ei and relative inten-
sities of different emission lines of the CX spectra have been
constructed for both fast and slow solar winds. In this studywe
use the slow wind parameters which should suit solar wind val-
ues for low helioecliptic latitudes (± 20◦) in solar minimum or
maximum conditions.

Very recently, new experimental results on cross sections
with O have been published by Mawhorter et al. (2007) (see
table 1). While the present calculations have been done for
older cross-section values, at first order the resulting line in-
tensities can be estimated by multiplication with the cross-
section ratio (see table 2). On the other hand, inferences on
H2O yields from cometary X-ray observations have been ob-
tained by [Krasnopolsky et al. 2004, Lisse et al. 2005, Sussen
et al. 2006, Bodewitz et al. 2006], that would probably be more
appropriate than H yields we have used here for collisions with
O. However, the basic results in this paper would not be signif-
icantly modified using those data.

2.2.1. Secondary Ion Production

As long as it may collide with exospheric neutrals, i.e. in prac-
tice as long as it remains within the simulation box around
Mars, theX(Q−1)+ ion produced in reaction 1 can continue to
exchange charges according to sequential reactions:

XQ+ + M → X∗(Q−1)+ + M+

X(Q−1)+ + M → X∗(Q−2)+ + M+ (3)

We do not have the possibility to follow all CX reactions
down to complete neutralization of the produced ions, because
of the limited memory capacities of actual simulators, but we
have estimated the secondary emission, i.e. the X-ray emission
of X∗(Q−2)+ ions. In order to calculate this secondary emission
we perform two consecutive test particle simulations. During
the first one we register the density and velocity of all primary
X(Q−1)+ ions produced in reaction 1. We assume that during the
CX the momentum is conserved between the parent ionsXQ+

and theX(Q−1)+ ions. By fitting theX(Q−1)+ informations we de-
duce a three-dimensional grid of collision frequency, velocity
and temperature. In a second test-particle simulation, instead of
injecting SW ions in the entry face of the simulation box, we
inject theX(Q−1)+ ions at every location within the box, assum-
ing their distribution function is an isotropic Maxwellianwith
the plasma characteristics previously deduced for each partic-
ular grid cell. We follow their trajectories from this creation
position and calculate the secondaryX∗(Q−2)+ production along
these trajectories. This contribution has been examined for the
case of O6+ ions sequentially produced by O8+ and O7+ ions.
The contribution of the secondary emission (from the two step
SW O8+ to O7+ then O6+ cascade) has been found to be in-
significant, contributing to the total O6+ emission by less than
1% of the primary component (SW O7+ to O6+). Therefore, we
will no longer consider this contribution, and focus on the pri-
mary CX emission.

3. Simulation Results

3.1. Total X-ray Emission maps

Figures 2(a) and 2(b) display X-ray brightness maps in the
0.35-0.9 keV interval. Ions contributing to this emission are
C5+, N6+, N5+, O7+ and O6+. The maps are projections on
the planesE - Vsw (XY), B - Vsw (XZ) and E - B (YZ) re-
spectively. The solid and dashed white lines trace the posi-
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tions of the Bow Shock (BS) and Magnetic Pile-up Boundary
(MPB) respectively as they result from the simulations. The
derived position of the planetary shock along the SW veloc-
ity axis is at about 1.75 Mars radii, and the MPB stands at
∼ 1.23 Mars radii, while observations have given mean BS
and MPB positions at 1.63 ± 0.01(resp.1.64± 0.08)RM and
1.25± 0.03(resp.1.29± 0.04)RM according to fits on Phobos2
and MGS data respectively (Trottignon et al., 2006, Vignes et
al. 2000). The simulated locations are in agreement with the
data within the model distance uncertainty which is of the or-
der of one cell dimension (± 0.09RM).

The emission in both plates XY (fig. 2(a)) and XZ (fig. 2(b))
is mostly produced on the sunward side of the planet and con-
centrated in the regions behind the Bow Shock and the MPB,
tracing the BS and MPB forms. In the XY projection (fig. 2(a))
the soft X-ray emission presents the same asymmetry as the
magnetic field strength (figures 1(a) and 1(c) in Modolo et al.
2006), due to the action of the motional electric field on the SW
ions entering the Martian environment, while in the XZ projec-
tion the symmetry is maintained. The brightness reaches max-
imum values behind the MPB, for the lines of sight that cross
the grid-cells the closest to the planet, with maximum valueof
4 Wm−2sr−1. The brightness is about half this value between
the shock and the MPB.

3.2. Mapping Solar Wind Ion Ratios

Figures 3(a) and 3(b) display the ratio between the photon flux
emitted by the ion O7+ and the one emitted by the ion O6+ from
the two XY and XZ planes respectively, and figures 3(c), 3(d)
equivalently display the O7+ to O5 ratio. The solid and dashed
black lines trace the positions of the BS and MPB respectively
as they come out from the hybrid simulations. Again, the global
asymmetry due to the electric field convection is clearly visible
in the XY plane (fig. 3(a), 3(c)), while structures in the plane
XZ seem almost symmetric.

These line ratio maps exhibit fine structures which are
tightly connected to the BS and MPB forms. They reflect a
differentiation mechanism due to charge to mass ratios. The
smaller the Larmor radius (the higher the charge to mass ra-
tio), the stronger the confinement after the shock and the
MPB, which enhances the emissivity. Other small structures
are present, which we suspect to be connected to the complex
pattern and possible multiple shock waves displayed in figure 1
of Modolo et al., 2006. There may be also other differentiation
mechanisms, for exemple, connected to the differential colli-
sion cross sections, that we will not discuss here. Detection of
such structures with high spatial and spectral resolution X-ray
observations could shed a new light on all the mechanisms at
play within the interface.

4. Comparison with the XMM-Newton observation
of Mars on 20 - 21 November 2003

Mars was observed with the XMM-Newton satellite in
November 20-21, 2003 by Dennerl et al. (2006) (hereafter
called the XMM03 observation). High resolution X-ray spec-
tra recorded with the Reflection Grating Spectrometer (RGS)

were analysed and the data confirmed that the X-ray emission
is made of two dinstinct components, i.e. fluorescent scattering
of solar X-rays in the upper atmosphere, and charge-exchange
emission due to collisions between solar wind heavy ions and
exospheric neutrals at larger distance from the planet.

Thanks to the high resolution spectroscopy, a number of
diagnostics are available. In what follows we consider the gen-
eral emission pattern, the emission pattern of individual ions,
the ratio of triplet to singlet transitions of the He-like O6+ ion,
the O7+/O6+ flux ratio and the total CX-induced X-ray lumi-
nosity L =

∑
ih ph(ih)E(ih), which is the direct sum of the CX

photon fluxesph(ih) observed at an energyE(ih).

4.1. Total and Individual emission maps

We calculated the CX-induced X-ray emission maps in the
same geometry conditions as the XMM03 observation. On this
date, Mars was at a helioecliptic longitude of aboutλM =

27◦and the Earth (XMM) atλE = 57◦, at a phase angle (an-
gle Sun-Mars-Earth) of∼40◦. The simulation is done within
the assumption that the ecliptic plane corresponds to the B-Vsw

plane.

The 50′′ radius RGS field-of-view and the comparison with
the dimensions of the simulation box as seen from the observer
are shown in figure 4(a). The simulation box projected area
and the observation field are of comparable size. For lines-of-
sight within the projected area of the box we use the integra-
tion across the entire box and neglect the line-of-sight portions
in front of and beyond the box, an assumption justified by the
fact that the outer regions of the simulation box do not influ-
ence at all the total emission in any direction. For lines-of-sight
within the XMM FOV and outside the box projected area we
assume that the CX rate is the same as the rate computed at
the closest box boundary. Again this assumption relies on the
fact that along these lines-of-sight the emissivity is negligible.
Such lines-of-sight are needed for the data-model comparisons
of total and monochromatic intensities described in the next
sections.

In figure 4 is shown the power fluxp (W m−2 sr−1) of the
CX-induced X-ray emission from Mars in logarithmic units (to
be compared with figure 8 of Dennerl et al. 2006). The simu-
lated total emission displays the crescent-like structurein the
sunward side of the planet. Its global shape looks similar to
the observed total emission pattern (figure 8 of Dennerl et al.
2006) and the emission pattern of the bright C5+ lines (figures
7d, e and f of Dennerl et al. 2006). The simulated ”crescent”
is asymmetric with respect to the Sun-Mars axis, it is more
brighter close to the planet towards the north (along the elec-
tric field direction) and its outer part is more elongated in the
opposite direction. This is also the case in the global C5+ im-
ages of XMM03. The model-predicted emission, though, does
not extend further than 3 Mars radii, while observations show
a much larger extend, up to 8 mars radii.

Individual ion maps for C5+, O6+ and O7+ are presented in
figure 5. We notice no significant differences between the three
emission patterns. On the contrary, the corresponding XMM03
observations are somewhat different: no crescent pattern for
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Fig. 2. Total soft X-ray emission maps for 0.35 keV≤ E ≤ 0.9 keV, in units of W m−2 sr−1. The solid and dashed black lines trace the position
of the bow shock and the MPB respectively. Panel (a): projection in the planeVsw-E , panel (b): projection in the planeVsw-B.

O7+ and O6+, but two lobes above the poles of the planet, with
the ion O7+ northern lobe extending up to 8 Mars radii (see
figures 7a, b and c of Dennerl et al. 2006).

The fact that the brightest lines show the best agreement
with the model suggests that the signal is probably too weak for
the faintest lines to be well defined. Nevertheless, we have in-
vestigated a possible role of the speed dependence of the cross-
sections as a possible cause of the observed discrepancies.We
have performed a test-particle simulation taking into account
the speed dependence of the cross section for the O8+ ions
(fig. 5(d)). According to experimental and theoretical results
of Shipsey et al. (1983), Richter & Solov’ev, 1993, Harel et
al., 1998, Meyer et al. (1985) and Lee et al. (2004), the O8+

CX cross section decreases by a factor of 2 when the velocity
decreases from 400km/s to 200 km/s. Because the ion speed
changes across the interface, the speed dependence plays a role.
As shown in figure 5 there is a very small decrease of the inten-
sity but there is no significant change of the emission pattern.
The crescent shape remains and no lobes do appear.

4.2. Using a two-populations Hydrogen corona, and a
non spherical, Oxygen corona

We have performed the same simulation than described in the
previous sections, except for the density distributions ofex-
ospheric O and H atoms. Here we have used the combination

of two spherically symmetric H distributions (a ”cold” and a
”hot” population) resulting from the analysis of SPICAM data,
and an aspherical Oxygen corona. The distributions have been
described in section 2.1). The planetary shock and the magnetic
pile-up boundary are slightly closer to the planetary disk.This
is due to the steeper density gradient, which leads to a smaller
neutral coronal density at large distance from the planet, and in
turn to a fainter obstacle to the SW flow. The shock is located
at∼ 1.54 Mars radii (instead of 1.75 Mars radii previously), a
position in good agreement with the various observational re-
sults reported in Vignes et al. (2000) and ranging from 1.5 to
1.72RM. In figure 6 we show the total emission map for these
more realistic exospheres. The total X-ray emission between
0.35 and 0.9 keV is shown for the XMM03 observation geom-
etry. Compared with the previous case, the brightness distrib-
ution does not change significantly, although the emission is
somewhat more concentrated at the limb. However, the bright-
ness is considerably smaller.

4.3. CX spectral line analysis and luminosity in the
disk and halo

In table 2 we summarize the photon fluxes in each spectral line
emitted from the excited ionX∗(Q−1)+ as they are derived from
the model and compare with the equivalent photon fluxes of
CX-induced lines observed in the spectra of Mars and its halo
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Fig. 5. Individual ion emission power flux maps in the XMM03 observation geometry. Axes are in Mars radii. The colorscale is the logarithm
of power fluxp (W m−2 sr−1). Panel (a) is for ion C5+ lines 367.4, 435.4 and 459.2 eV and panel (b) for ion O6+ multiplet 560.9 eV(O6f), 568.5
eV(O6i), 574.0 eV(O6r) lines. The two lower panels show emission lines at 653.1, 774.0, 816.3 and 835.9 eV of ion O7+. Panel (c) shows the
emission calculated with a constant total CX cross section,while panel (d) shows the emission calculated with a speed-dependant CX cross
section (Lisse et al. 2005).

(Dennerl et al. 2006). We adopt the same definition, i.e. the
DISK area corresponds to|r| ≤ 10′′ and the HALO is defined
by 15′′ ≤ |r| ≤ 50′′, as illustrated in Figure 4. Here we compare
only charge-exchange emission lines, i.e. fluorescence lines are
not included in the analysis. Both hydrostatic and realistic re-
sults are presented, but the specificities of the latter oneswill
be commented in section 4.2. Model photon fluxes are com-
puted separately for the DISK (|y| ≤ 10′′) and halo (15′′ ≤ |y|
≤ boxsize) components as well as for the total (disk+ halo=
total box size) and given in units of 10−6 cm−2 s−1.

The nine CX line strengths which are included both in the
observed spectra and the results of the hydrostatic and realistic
simulations are compared in figures 7(a) and 7(b) respectively.
Observed data points are plotted against model values and lin-
ear fits are attempted in the figures. We suppose that the linear
fit crosses the point (0, 0) and we use data errors as standard

deviation. The fits for the halo component and total observa-
tion region give about the same correlation with coefficients of
about 4.1 and 3.6 respectively for the hydrostatic case. On the
other hand, the disk fit gives a much higher slope of about 7.5.
For the realistic case, as shown in fig. 7(b)) the disk-halo (again
in the sense of the Dennerl et al. definitions of section 4) trends
are inversed, i.e. the model reproduces better the disk intensity
than the halo.

Solar wind conditions reported on 20-21 November 2003
are quite high, eventhough SW is measured by Earth-orbiting
instruments which can only marginally account for SW con-
ditions on Mars’ position. This high SW activity could induce
much higher CX emission than our model predictions which
are only averages for mean slow SW conditions. The enhance-
ment could be due to an enhanced solar wind flux or to the
increase of high ion relative abundances. If high fluxes or abun-
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Table 2. Charge-exchange simulated emission lines compared to the RGS CX spectral lines of Mars and its halo (Dennerl et al. 2006). Lines
missing in the simulations are noted in bold italics. aThose values are not computed in the test-particle model, but derived from the theoretical
spectra of C∗5+ emission: 5p→ 1s are 3-4 times weaker than 4p→ 1s transitions.b Values ajusted with Mawhorter et al. (2007) cross sections
for CX collisions with O, which is dominant in low altitudes in the Martian exosphere, contributing mainly to the disk emission.c N6+ line
592.6 eV not included.

Photon flux (10−6 cm−2 s−1)

Model XMM03 data
Hydrostatic Realistic

X∗(Q−1)+ (Transition) E[eV] Total Disk Halo Total Disk Halo Total Disk Halo

C∗5+ (2p→ 1s) 367.4 6.154 1.554 3.257 1.334 0.853 0.298 16.2± 5.2 11.0± 4.2 9.1± 3.5
(3p→ 1s) 435.5 1.019 0.257 0.539 0.221 0.141 0.049 6.6± 2.3 (1.9± 1.9) 7.9± 2.7
(4p→ 1s) 459.4 1.563 0.395 0.827 0.339 0.217 0.076 4.5± 3.2 5.7± 2.8 5.3± 2.5
(5p→ 1s) 470.4 0.39 a 0.1 a 0.21 a 0.084 a 0.054 a 0.019 a 5.5 ± 2.2 2.7 ± 2.3 5.5 ± 1.8

C∗4+ (1s3p1P→ 1s2 1S) 354.5 0.183 0.056; 0.11b 0.088 0.047 0.034; 0.07b 0.008
(1s4p1P→ 1s2 1S) 370.9 0.081 0.025; 0.05b 0.039 0.021 0.015; 0.03b 0.004

(5p→ 1s) 378.5 weak weak weak weak weak weak 9.9 ± 4.2 (2.8 ± 2.8) 8.4 ± 3.1
N∗6+ (2p→ 1s) 500.0 0.172 0.040 0.095 0.035 0.021 0.009 9.3± 2.7 4.5± 2.2 7.1± 2.2

(3p→ 1s) 592.6 0.019 0.004 0.011 0.004 0.002 0.001 38.1± 30.0 (2.4± 2.4) 22.0± 19.0
(4p→ 1s) 625.0 0.011 0.003 0.006 0.002 0.001 0.0006
(5p→ 1s) 640.0 0.022 0.005 0.012 0.005 0.003 0.001

N∗5+ (2 3S→ 1 1S) 419.8 1.090 0.285 0.565 0.243 0.159 0.052
(2 3P→ 1 1S) 426.1 0.170 0.044 0.088 0.038 0.025 0.008
(2 1P→ 1 1S) 430.7 0.172 0.045 0.089 0.038 0.025 0.008
(3 1P→ 1 1S) 497.9 0.056 0.015 0.029 0.012 0.008 0.003

O∗7+ (2p→ 1s) 653.1 1.910 0.441 1.050 0.381 0.225 0.097 9.9± 2.4 4.3± 2.1 7.4± 2.1
(3p→ 1s) 774.0 0.246 0.057 0.135 0.049 0.029 0.012
(4p→ 1s) 816.3 0.090 0.021 0.049 0.018 0.010 0.004 3.9± 1.5 (0.4± 0.4) (1.6± 1.6)
(5p→ 1s) 835.9 0.276 0.064 0.152 0.055 0.033 0.014

O∗6+ (2 3S→ 1 1S) 560.9 3.139 0.845; 0.46b 1.607 0.767 0.531; 0.29b 0.145 12.8± 3.2 4.2± 2.9 5.3± 2.3
(2 3P→ 1 1S) 568.5 0.988 0.266; 0.14b 0.506 0.242 0.167; 0.09b 0.046 (1.5± 1.5) (1.2± 1.2) (2.2± 2.2)
(2 1P→ 1 1S) 574.0 0.814 0.219; 0.12b 0.416 0.199 0.138; 0.08b 0.038 (2.3± 2.3) 7.0± 3.3 (1.4± 1.4)

(5p→ 1s) 712.5 weak weak weak weak weak weak 7.9 ± 2.1 (0.4 ± 0.4) 6.2 ± 1.7
? ? 872.5 (1.8 ± 1.8) (0.5 ± 0.5) 3.8 ± 2.2

Total luminosity (MW) 2.35 0.60 1.24 0.52 0.34 0.11 12.9c 6.16c 10.04c

dances were the only cause for the data-model discrepancy, all
three fits should give about the same slope. From figure 7 we
understand that this is not the case and that the disk-halo slope
discrepancy is due to a different reason. Assuming that CX is
the dominant mechanism of X-ray lines in the Martian halo re-
gion, the difference between the observed and modelled disk-
to-halo ratio for the (supposedly) CX lines may be due to the
presence of an additional emission mechanism which operates
low in the martian atmosphere and produces some part of the
disk emission, to non stationary effects or alternately uncertain-
ties in photon direction reconstruction. We will come back to
this point in the last section.

Before discussing the absolute values of the luminosity, it
is important to recall the strong differences between the two
Chandra and XMM results: the total XMM luminosity for the
entire field (and including fluorescence) is found by Dennerl
et al (2006) to be around 12.9 MW, excluding the very uncer-
tain 593eV N6+ line, and cumulates the emission from as far
as 8 Mars radii, while the Chandra emission, after it has been
adapted to the RGS spectral band, i.e. excluding the carbon flu-
orescence line, is of about 2 MW, and emission is detected up
to 3 Mars radii only. As derived from table 2 from Dennerl et al
(2006) the total XMM CX emission from the halo is of the or-
der of 10 MW, while for Chandra the halo emission (supposed
to be entirely of CX origin) corresponds to a total power of 0.5
± 0.2 MW.

Dennerl et al. (2006) have already discussed these discrep-
ancies. A stronger fluorescence emission is expected for XMM
because the solar X-ray flux was very high during the XMM
observation. However, (i) the solar flux alone can not explain
the large size of the halo because the fluorescence emission is
concentrated on the disk and (ii) XMM spectroscopic perfor-
mances allow to show that most of the emission intensity is in
high ion lines, requiring a process such as CX emission.

On the other hand, at the time of the XMM observations
the high solar X ray intensity could happen along with a very
high solar wind flux. Solar conditions averaged in 2003 cor-
respond to an average minimum activity, and because of that
our model has been computed for mean solar minimum condi-
tions. However, XMM data were recorded at a time of some-
what higher than mean solar wind activity and the averaged
model may underestimate the solar wind flux and abundances
of higher charge states ions.

In addition, solar wind conditions may vary a lot between
the Earth’s or Mars’ position and thus we need to bare in mind
that a determination of the SW flux at Mars is a difficult task.
Finally, CX emissivities are very sensitive to SW ion abun-
dances, and no precise measurements of ion abundances at
Mars are available.

Moreover, Martian coronae are very sensitive to the solar
activity and intensity of the solar wind flux. Density of coronal
gas in the halo regions may strongly vary with solar activity,
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Fig. 4. Total CX-induced X-ray power flux map from Mars in the same
projection as the XMM03 observation (figure 8 in Dennerl et al. 2006),
at a phase angle of 40◦. Axes are in Mars radii. The colorscale is the
logarithm of power fluxp(W m−2 sr−1). The B-Vsw plane corresponds
to the ecliptic and the Electric field (E) axis points the north.

and especially in short-term variations, which could be an ad-
ditional reason for the difference between XMM and Chandra
observations.

As a conclusion it is impossible to preclude that the SW
flux or the high ion abundances (or a combination of both)
were in average about 3 times higher for the XMM observation.
Observations have shown that the shock and the MPB distance
variations in response to solar wind variations are very small,
which means we can not use those measured distances as an
argument against a solar wind flux increase.

Model and XMM total luminosity values for the DISK,
HALO and full field of view are noted in table 2. The total
CX luminosity derived from our simulations in the hydrostatic
case is 2.35 MW. It is in good agreement to the total luminos-
ity of 2.4 MW estimated by Holmstr ¨om et al. (2001) and of 1.8

6
4

2
0

-2
-4

-6

y (R
M

)

6 4 2 0 -2 -4 -6

z (φ = 40°, R M)

E(North)

Vsw
B

-1
1.

0
-1

0.
5

-1
0.

0
-9

.5
-9

.0
lo

g 
(p

)

Total 0.35 - 0.9 keV

Fig. 6. Same as fig. 4 but for a SPICAM derived H corona and a
Chamberlain non-symmetric O corona. The colorscale is the logarithm
of power fluxp(W m−2 sr−1). The Sun is toward the left.

MW in the 0.5 - 1.2 keV energy range derived by Gunell et al.
(2004). Gunell et al used a Chamberlain type exosphere, i.e.
a thinner outer exosphere compared to the present hydrostatic
case, but assumed a solar wind about 1.8 times more intense
than in our model. These two differences seem to partly com-
pensate.

The hydrostatic model CX luminosity is about 5.5 times
smaller than the XMM03 observations (12.9 MW), while larger
by a factor of 5 than the Chandra luminosity of 0.5± 0.2 MW
in the energy range 0.5-1.2 keV (Dennerl et al., 2002). Again,
the strong solar wind and ion abundances variability could be
responsible for these variations.

As shown in table 2, for the realistic case, there is a large
discrepancy between the total model CX luminosity 0.52 MW,
computed with typical SW parameters, and the XMM observed
total CX emission, 12.8 MW. The model disk CX luminosity
(0.34MW) is now higher than the halo component (0.11MW),
resulting in a disk/halo CX luminosity ratio of about 3 against
0.48 in the hydrostatic case. The same ratio is 0.61 for XMM
data. We may conclude that, for a realistic exosphere the model
predictions are rather difficult to reconcile with XMM obser-
vations. Neither the luminosity, nor the halo size, nor the disk-
halo luminosity ratio seem to be compatible. On the other hand,
the computed CX halo luminosity (0.11 MW) is now smaller
than the Chandra halo luminosity (0.5± 0.2 MW).

4.4. Key diagnostics of CX induced X-ray emission

4.4.1. The O6+ triplet

The X-ray emission of the He-like O6+ ion is very efficiently
used for diagnostics in astrophysical plasmas. The main tran-
sitions occur from the following multiplet states to the ground
state 11S(we use the same annotations as Dennerl et al., 2006):
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Fig. 7. CX induced emission line fits. Observed photon flux (XMM03)
in disk (filled circles), halo (hollow circles) and total (filled squares) of
Mars as a function of simulated photon flux values for the hydrostatic
(a) and the realistic (b) case. The fit slope for each component (disk,
halo) and the total is shown in the figures. Line N6+ 592.6 eV is not
included in the fits.

- the 23S1 triplet at 560.9 eV, called forbidden (O6f)
- the 23P1 triplet at 568.5 eV, called intercombination line (O6i)
- the singlet state 21P1 at 574 eV, usually refered to as resonance
line (O6r)
The ratioG = (O6f +O6i)/O6r of triplet to singlet transitions
is used to identify the emission mechanism and is usually less
than 1 for hot plasmas where excitation of O6+ ions occurs due
to electron impacts. This ratio has to be larger than 3 in the
case of charge-exchange (Kharchenko, 2005). In the XMM03
observations the ratio is foundG ∼ 6 for |y| ≤ 50′′ (halo+
disk) andG ∼ 5 for 10′′ ≤ |y| ≤ 50′′. Our model reflects the
atomic data we have used and yields a mean ratio of∼ 5 in the
simulation box, which is in agreement with the values found by
Dennerl et al (2006).

Dennerl et al (2006) report a much fainter G ratio (0.8±0.6)
for oxygen lines from the disk. This interesting result may be
interpreted in two ways: either a different mechanism is respon-
sible for the disk emission, or the G factor differs from its the-
oretical nominal value for some physical reason. Because the
forbidden line emission disappears, it suggests an effect of col-
lisional depopulation. We have investigated this possibility.

If Nex is the density of the ions in the metastable level, then
the combined effects of production through charge transfer and
depopulation by radiative decay and collisions imply:

dNex

dt
= σc n v ni −

Nex

τR
− Nexωcol (4)

whereσc is the charge-transfer cross-section,n is the density
of neutrals (H, O),v is the collision velocity,ni the O7+ ion
density, andωcol represents the quenching collision frequency,
which includes all types of collisions and all target atoms,elec-
trons and ions able to induce the quenching.

Quenching collisions remove excited electrons from the
long-lived metastable states and because of that suppress their
emissions. Degradation of the X-ray emission of metastable
ions may be caused by sequent CX collisions of metastable
O∗6+ ions with atmospheric gas. CX collisions lead to a forma-
tion of doubly excited ion states O∗∗5+ which decay mostly due
to Auger process. Ifσx is a cross-section representative of all
collisions, then,

ωcol =
∑

xi

nxi σqi v = nxσx v (5)

For the steady state solutiondNex
dt = 0, which implies:

Nex =
σc n v ni

1+ ωcol τR
τR (6)

and the line radiation flux per unit volume is:

I =
I0

1+ ωcol τR
(7)

whereI0 is the intensity in absence of collisions.
Collisions become important and significantly reduce the

radiation whenωcol · τR ≃ 1, i.e.nx = (σx vτR)−1. For the life-
time of the O∗6+ metastable state against radiative decayτR ≃
10−3, ion velocities through the atmospherev ≃ 400km s−1, and
assumingσx ≃ 10−15 cm−3 based on a simple”geometrical”
scaling and cross-section values of the CX collisions of O6+

ions with the CO2 and CO (∼5 10−15 cm2), the corresponding
density isnx ≃ 2.5 1010 cm−3. This corresponds to an altitude
of about 150 km, where most of the gas is neutral. The same
calculation for ions fully decelerated down to 4 km s−1 gives
nx ≃ 2.5 1012 cm−3, which corresponds to altitudes of the order
of 100km. The cross-sectionσx could include a factor around
2-4, but it could not change estimations of the quenching al-
titude because of the exponential character of the atmospheric
density profiles.

As a conclusion, quenching of the metastable state
O∗6+(23s) and degradation of the forbidden line, i.e. relative
increase of the intensities of the other lines, such as Ir may
happen at altitudes of the order of or below 150 km, below
the Martian exobase. Those regions are able to generate oxy-
gen triplet G values much lower than the low density value
G≃6. (Note that similar calculations for the quenching of the
O∗6+(21s) by ionospheric electrons show that this phenomenon
is negligible).

The interpretation of the Dennerl et al results in terms of
quenching effects requires that the main part of the disk emis-
sion (again defined as in Dennerl et al. (2006)) is generated at
or below this low altitude (100-150 km). Using only the present
model it is difficult to demonstrate or refute this hypothesis. As
a matter of fact, figures 4 and 6 show that indeed the bright-
est signal comes from the inner region, i.e. the last cell above
the disk. Unfortunately, the cell size is 300 km, that is onlythe
emission integrated between 0 and 300 km is computed.
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4.4.2. The O7+/O6+ ratio

The O7+/O6+ emission flux ratio may be used to determine the
relative abundance of the parent ions O8+ and O7+ in the so-
lar wind. A typical value of the [O8+]/[O7+] ratio in the slow
solar wind is 0.35 (Schwadron & Cravens 2000), while in ex-
tremely strong solar wind fluxes (e.g. Snowden et al. 2004) the
ratio can be largely enhanced, around 0.57± 0.07. As we de-
scribed in section 3.2 the O7+/O6+ ratio may show large irregu-
larities and complex structures, especially behind the magnetic
barriers (BS and MPB) of the Martian plasma environment.
Nevertheless, we can employ the mean ratios, averaged over
the entire simulation box of the model, and averaged over the
whole image representing the XMM data. The XMM03 spec-
trum at|y| ≤ 50′′ yielded an O7+/O6+ flux ratio of 0.56± 0.16,
including lines at 653.1 eV and 816.9 eV for the O7+ flux and
lines O6r(574 eV), O6i(568.5 eV), O6f(560.9 eV) and 712.5
eV for the O6+ flux. O7+/O6+ = 0.56 is exactly the ratio we
derived from the whole simulation box for a SW relative abun-
dance ratio [O8+]/[O7+] = 0.35. As a consequence, globally the
spectral data seem to be compatible with a typical, quiet SW
oxygen charge state distributions. This is not in favor of a par-
ticularly high ion abundance in the solar wind as the origin of
the XMM strong luminosity, as we discussed above.

4.4.3. Detection of unpredicted spectral features

All intense lines predicted by the model are detected.
Conversely, interestingly 3 lines detected by XMM are not in-
cluded in our relevant atomic database because they were not
supposed to have significant brightness, being transitionsfrom
state 5p directly to 1s. It is known from laboratory experiments
and theoretical investigations that low energy collisionslead
to selected populations of np states, but 5p-population should
be by several times lower than 4p (Richter & Solov’ev (1993),
Harel et al. (1998), Beiersdorfer et al., 2001). Since the solar
wind is slowing down close to the MPB, such lines may in-
deed be present, but their high relative intensities need tobe ex-
plained by an alternative mechanism other than charge transfer.
Another possible (but unlikely) explanation for the existence of
these lines is charge transfer with CO2. In fact, experiments by
Beiersdorfer (2003), show that n=5 levels could be populated if
H atoms are replaced by CH4 or CO2 molecules. CO2 is abun-
dant in the Martian atmosphere, however NOT at high altitudes
where these emissions are detected.

5. Summary and conclusions

We have performed detailed simulations of X-ray emissions
due to charge exchange between solar wind heavy ions and
neutral H and O atoms from the Martian exosphere and com-
pared our model results to the Mars Chandra and XMM obser-
vations (Dennerl et al., 2002,2006).

The models demonstrate how, observations of CX X-ray
emission, carried out with a sufficient spatial resolution, could
be used to estimate with a good precision the Bow Shock and
Magnetic Pile-up Boundary locations around planets. Line ra-
tio maps could allow to plot the density distributions and tra-

jectories of individual high ions, which can be used to scan(?)
the interface structure and the electromagnetic field.

We have shown that the CX emission pattern is extremely
sensitive to the exospheric neutral distribution, essentially the
large distance hydrogen corona. Thus, CX X-ray observations
and analysis of spectra and intensities of emission lines provide
a complementary method for the study of the neutral planetary
coronae.

The model X-ray emission, computed for the extended ex-
osphere used in our first simulation, can account for most of
the CX-induced emission and its overall shape, with a rather
good fit considering all the uncertainties brought on by averag-
ing solar wind conditions, by numerical statistics and observa-
tion constraints, and observational uncertainties. Nevertheless,
the model predictions for the location and the intensities of the
CX emission produced in the martian exosphere are lower than
the X-ray emission detected in observations. The general shape
of the total model emission fits well the observations, but ob-
served maps of X-ray emissions of individual ions display a
very different shape than the model predictions. This may be
due to the low signal for those individual lines.

On the other hand, the use of realistic distributions of ex-
ospheric neutral H and O resulting from new modeling and the
Mars Express/SPICAM data, strongly decreases the CX lumi-
nosity and strongly increases the relative disk intensity with
respect to the halo. The total and halo CX luminosity and the
halo/disk CX emission ratio are below XMM observations, by
factors of 25, 100, and 5 respectively. The observed halo size
extending up to 8 Mars radii is also by far too large with re-
spect to the model. Such differences require extreme solar wind
conditions pertaining for a long duration at the time of the
XMM observations, which is impossible to preclude but seems
unlikely. The model results on luminosity and disk-halo ratio
are much closer to the Chandra data, but the absence of spec-
tral resolution precludes a clear separation of fluorescence and
charge transfer emissions.

Spectral diagnostics such as the series of detected lines,
the mean [O8+]/[O7+] ratio, and the O VII triplet characteris-
tics are in good agreement with expectations. There are two
exceptions : first, three spectral features close to 5p-1s tran-
sitions of excited O∗6+ , C∗5+, and C∗4+ ions respectively are
detected with intensities significantly brighter than predictions
of the CX mechanism. The potential role of CO2 and of SW
ion deceleration (§4.4.3) is unlikely.

Second, according to Dennerl et al the OVII G ratio (G =
(O6f +O6i)/O6r) is decreasing from≃ 5 at large distances,
down to 0.8 close to the disk. This is not predicted by the
present model which by definition corresponds to a unique
distribution among the triplet lines. A possible explanation is
collisional quenching close to the planet where densities in-
crease dramatically: if increased collisions depopulate the 23S1

metastable state before radiative decay occurs, the G ratiowill
decrease. We have estimated the collisional quenching influ-
ence and we found that it should be significant below 100-150
km, under the exobase. Further modeling with a refined grid is
required to investigate this possibility of quenching.

As said above, extreme solar wind conditions could possi-
bly explain the large halo luminosity, its extent and its high
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variability, but they are not favoured by the measured O8+

to O7+ ratio which appears appropriate for average slow so-
lar wind conditions (see section 4.4.2). The existence of an
extended exosphere is an alternative explanation, howeverit
would have to be (i) higly variable, (ii) made of hot, fast mov-
ing hydrogen characterized by large enough Doppler shifts to
avoid resonating with the solar Ly-apha radiation (the solar
Ly-α width corresponds to about 150 km s−1). No fully self-
consistent models of the exosphere able to track the hot neutrals
created by charge transfer have been built yet. Because the es-
cape processes are of prime importance for Mars, this deserves
further investigation.

Whether the model data discrepancies reveal a more ex-
tended exosphere, or a different emission mechanism at work
is beyond the scope of this paper. Soft X-ray line emission is
expected from the impacts of energetic electrons on neutrals
(Bingham et al, 1997, Shapiro et al, 2005), but this mech-
anism produces emission lines of low charge ions mainly.
Observations at higher spatial resolution, would be extremely
valuable to provide answers to the above questions.
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