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Résuneg

L'échange de charge est un processus de couplagefigEe lorsqu’un gaz ionisé interagit avec un
gaz neutre. Le but de ma these était d'étudier I'occuratecce phénomene et séets dans I'héliosphére
et d’'autres systemes astrophysiques.

J'ai en premier lieu déterminé les parametres du flot dfbgene atomique interstellaire autour du
soleil et mis en évidence sa déflection a I'entrée damdibsphere. Cette déflection, due a la création
d’une population d'atomes secondaires lors des échamgesatge atomes H-protons, est la conséquence
de la distorsion de I'héliosphére sousfiat du champ magnétique interstellaire. L'étude étaseleasur
I'analyse et la modélisation des données de l'instrun®8MAN sur SOHO, qui mesure I'émission de
rétro-difusion résonnante du rayonnement solaire & Lymdfh21.6nm) par les atomes d’hydrogene
dans I'espace interplanétaire et sa ré-absorption pacelule montée devant les photometres.

Dans une deuxieme phase, j'ai étudié les émissions/KUW¥.1-1 keV) dues aux échanges de charge
entre les ions lourds du vent solaire et les atomes d’hyhegt d’hélium. J'ai développé un modéle
statique et une variante dynamique pour calculer les &niss< dans I'héliosphére en tenant compte
des variations de I'activité solaire a grande (cycle dedd) et courte (sursauts de vent solaire) échelle.
J'ai appligué mon modele & une série d'observations ecdes télescopes XMM, Chandra et Suzaku.
L'étude a montré que I'héliosphére est responsableudle i'émission entre 0.3 et 1 keV attribuée aupa-
ravant a la Bulle Interstellaire Locale, une structure @@ farsecs environ, supposée remplie de gaz tres
chaud. Les résultats préliminaires dans le domaine @ k&Y montrent également que la contribution
héliosphérique est du méme ordre que celle attribdaddalle Locale.

Finalement, en utilisant des modeles existants de Ifater entre le vent solaire et I'exosphére de
Mars, j'ai calculé les émissions X dues aux échanges degehentre les ions lourds du vent solaire et
les atomes planétaires, montré comment elles révidsmstructures magnétiques autour de la planéte, et
les ai comparées aux observations récentes Chafidha.

Mots-clés : Milieu Interstellaire - Halo Galactique - Soleil & Vent Sala - Planétes & Exosphéres
Planétaires - Milieu Interplanétaire - Fondfidis UV, EUV & X.



Abstract

Charge-exchange is a verffieient phenomenon whenever an ionized gas interacts withuahe
gas. My thesis included a thorough analysis of the occurehtieis phenomenon and itdfects in the
heliosphere and other astrophysical systems.

At first, | used interstellar (IS) H distributions in ordernmodel the backscattered Lymaremission
observed with the SOHSWAN instrument and finally constrain the IS hydrogen patanse This study
allowed to demonstrate the deflection of the IS hydrogen fldtln vespect to the IS helium flow. This
deflection is due to the coupling of IS hydrogen atoms to ISqm®in the heliospheric interface and the
creation of a secondary population of hydrogen, which iddtgalecelerated and deviated with respect
to primary IS atoms. The deflection of this secondary popnawith respect to the primary flow is the
direct proof that the structure of the heliosphere is nosyarietric, but tilted under the pressure of an
inclined local IS magnetic field.

In a second part, | modeled the EUV and soft X-ray emissionhénheliosphere due to charge-
exchange between heavy solar wind ions and IS hydrogen dindhé&have built the first time-dependent
model of heliospheric X-ray emission in response to soladwiomposition and flux temporal variations,
taking into account the solar rotation and the solar windatgmtopagation. | applied the model to X-ray
data obtained with XMM, Chandra and Suzaku telescopes. & damonstrated that in the 0.3-1 keV
range the heliospheric X-ray emission is responsible iaheldiffuse emission previously attributed to
hot gas in the so-called Local Interstellar Bubble (100 gessvide). A preliminary analysis of the lower
energy emission (0.1-0.3 keV) during the last months of negigishows that the heliospheric contribu-
tion may very well explain most of the supposed Local Bublnhéssion at these energy ranges too.

Finally, | have used a hybrid model of the Martian plasmamemrinent to model the charge-exchange
induced soft X-ray emission from the Martian exosphere.vehased input exosphere parameters from
Lyman-« measurements of Mars ExprégSBICAM 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 - Plemé& Planetary Exos-
pheres - Interplanetary Medium - flise UV, EUV & X-ray Background.



Glossaire-Acronymes

LR R R R R IR R R R R

<

BL : Bulle interstellaire Locale, volume (cavité) del00 pc autour le systeme solaire, rempli de gaz trés
ténu

BS: Bow Shock, choc de décélération du vent interstellaravant de I'héliopause, ou choc de décélération
du vent solaire devant une planete (p.ex. Mars)

CW:': CrossWind, la direction perpendiculaire a I'axe d’agevdu vent interstellaire

CX: Charge-eXchange, processus d’'échange de charge entne einune particule neutre

DW : DownWind, la direction aval ou 'sous le vent’ pour le verieirstellaire

HDFN : Hubble Deep Field North, champ d’observations profondédiesicope spatial Hubble

HDP : Hydrogen Deflection Plane, le plan de déflection du flot ditmgéne a I'entrée de I'héliosphéere

IP : InterPlanétaire

IS: InterStellaire

LB ou LHB: Local (Hot) Bubble, voir aus®L

LIC : Local Interstellar Cloud, le Nuage Interstellaire Locakde systeme solaire traverse actuellement
LOS: Line Of Sight, ligne de visée pour une observation

LTEs: Long-Term Enhancements, longues périodes d’augmentdg I'intensité X difuse mesurée par
ROSAT

LU : Line Unit, unité d’intensité utilisée frequemmentastronomie X, définie en photons chs ™ srt

Ly-a : Lyman-, raie spectrale de résonance de I'hnydrogéne neutre, géréral des ions a un seul électron,
a la longueur d’onde 121.6 nm (pour I'hydrogene), issudadizansition électronique entre les niveaux
orbitaux n=2 et n=1

MBM 12: Magnani+ Blitz + Mundy, Magnani et al., Astrophys. J., 295, 402-421 (198&%g® moleculaire

a hautes latitudes galactiques

MPB : Magnetic Pile-up Boundary, barriere d’empilement matgmie dans I'environnement plasma de
Mars

pc - parsec contraction de ’parallaxe-seconde’, unité de longueuasironomie, 1 pe 3.085 136 m ~
206 265 UA

o ROSAT: abbréviation de ROntgenSATellit

S OO0 OO O

RU : ROSAT Units, unité d'intensité en astronomie X, intrddupour les mesures du satellite ROSAT
(Snowden et al. (1995)), définie en®@ounts st arcmirr?

SGF: acronyme de South Galactic Filament, introduit dans monuseript pour désigner simplement le

Filament dense a haute latitude sud galactique obsenXéNJ-Newton et Suzaku

SOHO: SOlar and Heliospheric Observatory

SPICAM: SPectroscopy for Investigation of Characteristics ofAtraosphere of Mars

SWAN: Solar Wind ANisotropies

SWCX: Solar Wind Charge-eXchange, échanges de charge danstlsalaire, voirCX

SXRB: Soft X-Ray Background, le fond fius aux rayons X 'mous’

TS: Termination Shock, choc terminal du vent solaire ou ceigeicommence a sentir I'obstacle du gaz du
milieu interstellaire et est décéléré ; transitionetgonique-subsonique

o XMM-Newtor X-ray Multi-Mirror Mission - Newton

UA: Unité Astronomique, unité de longueur en astronomieequiespond approximativementa la longueur
du demi-grand axe de I'orbite terrestre (la distance Sdkeite), 1 UA~ 1.50 1G* m ~ 4.85 10° pc

o UW : UpWind, la direction face a I'arrivée du vent interséiie, ou amont

ZDSC: Zero Doppler Shift CirclgCone, ensemble de lignes de visée pour lesquelles leatfcBloppler
entre I'observateur (cellule d’hydrogéne sur SWAN) et dsmes H interplanétaires est nul a une date
d’observation donnée
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Preface

L'échange de charge est un processus de couplagefigzce lorsqu’un gaz ionisé et un gaz neutre
en mouvement relatif rentrent en interaction. En débutsathese au Service d’Aéronomie sous la di-
rection de Rosine Lallement en 2004, pour étudier I'oceceedes échanges de charge et letiist®
dans I'néliosphere, j'étais loin d'imaginer la divdéside toutes les applications du phénomeéne, et son
importance potentielle sur de nombreux systemes astsiplss.

Dans ce manuscrit je commencerai par une description rudaine de la structure qu’'on appelle
I'héliosphére et l'interaction du Soleil et du vent sotaavec le milieu interstellaire, ainsi qu’'une petit
rappel des bases essentielles de la théorie d’échandmrdeaet des émissions EX/qui en découlent.
Ensuite, j'essaierai d’exposer de maniere la plus cladssiple mes travaux de these, que je résume ici
en guise d’introduction.

Dans une premiére partie j'ai étudié la rétifasion de la raie solaire de résonance de I'hydrogene
(UV, Lyman-alpha) par les atomes d’hydrogene d'origirteristellaire, en analysant les données de I'ins-
trument SWAN sur SOHO pour le cycle solaire complet. Lesaages de charge entre les protons du
vent solaire et les atomes d’hydrogene interstellairatetface héliosphérique sont responsables de la
création d’'une population secondaire d'atomes d’hydnegdans le milieu interplanétaire qui a perdu
partiellement les caractéristiques du gaz interstelldiorigine et a gagné en compensation certaines des
propriétés du gaz interstellaire ionisé perturbé pEbstacle que constitue I'héliosphere. Ces deux po-
pulations étant mises en évidence grace a leur emprsintl'’eémission solaire qu’elles rétrofiisent,
j'ai pu grace aux calculs que j'ai développés montrer lguesecond» gaz neutre est chffié, déecéléré
et aussi dévié par rapport au flot interstellaire primdirest la premiére fois qu’est mise en évidence la
distorsion de I'néliosphére (trés probablement soefseft du champ magnétique interstellaire) ce qui a
des conséquences importantes a la fois pour ses pEgpeatgénéral et aussi pour les observations des
sondes Voyager.

J'ai ensuite modélisé les émissions EX\ues aux échanges de charge entre les ions lourds du
vent solaire et les atomes H et He interstellaires. Cettisgtom difuse contribue significativement au
fond diffus interstellaire dans le domaine des rayonsmous» et est, jusqu’aujourd’hui, mal comprise
et par conséquent quelquefois négligée a tort. Unedgraartie du fond diius entre 0.1 et 1.2 keV est
attribuée a une structure interstellaire de 100 parseesos, qu'on appelle la Bulle Locale, volume
supposé rempli de gaz tres chaud émettant un spectre aaferessemblant a celui de I'héliosphére. La
modeélisation que j'ai développée, comprend tout d’dame description statique de la distribution des
atomes neutres H et He interstellaires dans I'héliospH@asée, pour la composante H, sur I'analyse des
données SWAN décrite ci-dessus, puis une simulatioostaire des processus d’échange de charge
entre les ions lourds du vent solaire et les distributiors miEutres interstellaires, afin de calculer les
émissions EUYX issues de ces collisions. La modélisatidiieetuée, bien que stationnaire, prend en
compte les variations a grande échelle temporelle déJitiesolaire. Ensuite, j'ai adapté le modele pour
prendre en compte les variations aux échelles tempor@i@tes du vent solaire et I'impact de celles-ci
sur le profil temporel des émissions X dans I'héliosph&'est la premiére fois qu’'une modélisation
dynamique compléte, tenant compte de la propagationleadiavent solaire ET de la rotation solaire,
est utilisée pour calculer les émissions X issues deariggs de charge dans I'héliosphere. J'ai appliqué
mon modéle a une série de données X observées avetdssdpes XMM-Newton, Chandra et Suzaku.
Les résultats obtenus montrent que I'émission attelaué Bulle Locale entre 0.3 et 1.2 keV provient en
fait de I'héliosphere et on propose une méthode pour pole soustraire correctement des observations
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X. La contribution locale modifie aussi l'interprétatior temission X du halo galactique.

D’autre part, durant les derniers mois de ma thése, j'dbpge cette étude dans le domaine des X
'mous’ ou 'tres mous’, entre 0.1-0.3 keV. Les résultatsliprinaires montrent que dans ce domaine ou
I'émission de la Bulle Locale est sensée &tre tres ritaja, I'émission héliosphérique contribue a une
grand fraction (et peut-étre la totalité) du signal.

Finalement, en utilisant des modeles existants de Ifaterentre le vent solaire et I'exosphére Mar-
tienne, j'ai calculé les émissions X dues aux échangeshdege entre les ions lourds du vent solaire
et les atomes neutres planétaires. J'ai utilisé commanpaires d’'entrée pour I'exosphére martienne
les résultats de I'analyse des données de I'instrumer@/A&R sur Mars Express, et jai comparé mes
calculs des émissions X aux observations récentes de dacsles télescopes XMM-Newton et Chan-
dra. J’ai montré comment, avec des détecteurs X d’'uneluésn spatiale et spectrale fisante, on
peut contraindre les positions et les formes des structapgmétiques autour des planetes, et avoir des
informations sur les exospheéres et I'échappement.

L'ensemble de mon travail de thése a contribué a une enedl compréhension du phénomeéne
d’échange de charge dangfdrents contextes, surtout dans I'héliosphéere. Madtds sur les émissions
EUV/X issues des échanges de charge dans I'héliosphere motitsmis I'accent sur I'importance de
ce mécanisme en ce qui concerne sa contribution au fdfisdk galactique. Tous les systemes des
vents stellaires en intéraction avec le milieu interatedl, ou d’autres systemes astrophysiques, doivent
émettre des rayons X issus des échanges de chargeokigdire fire, alors, un exemple tres intéressant
en terme d'observations et de modélisation pour la cohgréion de ces phénomeénes.
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Chapitre 1

L'H eliosphere et I'environnement
galactigue du Solell

Le philosophe gred\naxagore(500-428 av. J.-C.) fut un des premiers occidentaux a @e&pone
théorie scientifique sur le Soleil, déclarant qu'il s'sgfit d’'une masse incandescente plus grande que le
PéloponneseéAristarque de Samdgnv. 310-230 av. J.-C.) a été le précurseur de la thé@liocentrique,
placant le Soleil au centre de I'Univers, et non pas la Tetyant calculé (malgré ses erreurs de calcul)
que le diamétre de cette derniére était bien inferaecelti du Soleil.

« Vous n'étes pas sans savoir que par I'Univers, la plupad #éstronomes signifient une sphere
ayant son centre au centre de la Terre (...). Toutefois,t&ggie de Samos a publié certains écrits
sur les hypothéses astronomiques. Les présuppositioins qrouve dans ses écrits suggerent un
univers beaucoup plus grand que celui mentionné plus hacbmmence en fait avec I'hypothése
que les étoiles fixes et le Soleil sont immobiles. Quantérte, elle se déplace autour du soleil sur
la circonférence d’'un cercle ayant son centre dans le $olei

(ArchimedePréface du traitée sablier)

Sa théorie, pourtant, sera fortement contestée par sgengporains (ex. Archiméde, 287-212 av.
J.-C.) qui soutenaient toujours les théories d’Arist@@4¢322 av J.-C.). Au XVle siécle, la reprise de la
théorie héliocentrique p&operniccommence a percer le 'voile’ géocentrique du statu-gistaiélicien
et religieux. Au début du XVlle siecléaliléeinaugura I'observation télescopigue du Soleil en obsgrva
les taches solaires, tandis que pres de cent ans pludNeandondécomposa la lumiere solaire au moyen
d’un prisme, révélant le spectre visible.

Depuis ce temps d’évolution lente des études et thésalesres, nul ne peut contester que non seule-
ment I'Univers n’est pas géocentrique, mais le Soleil eaiggerdu son statut d’astre parfait et inusable.
Il se retrouve actuellement rétrogradé’ en étoile paiie type spectral G2-W. G2 » signifie qu'il a une
température de surface d’environ 5 770 Kelvins, avec ungeoo jaune tirant sur le blanc. Le fixe
« V » indique qu'il évolue actuellement, comme la majorité é&sles, sur la séquence principale du
diagramme de Hertzsprung-Russell : il tire son énergi€detions de fusion nucléaire qui transforment,
dans son noyau, I'hydrogéne en hélium, et se trouve dagsatml’équilibre hydrostatique, ne subissant
ni contraction, ni dilatation continuelles. Il gravite,mme environ 200-400 milliards d’étoiles et une
masse considérable de matiere interstellaire, autogedtre de la Galaxie et se situe a une distance de
8600 pc (environ 25000 années-lumiére) de celui-ci.

Dans ce chapitre d'introduction, jessaierai de décidieemaniere rudimentaire, le milieu interstel-
laire qui entoure actuellement le systeme solaire et camheeSoleil avec son activité (magnétisme,
vent solaire) interagit avec son environnement galaetiqu

1.1 Le milieu interstellaire local et le vent interstellaire

Le Soleil, une étoile ordinaire de type avancé se situaedlement dans le Bras d’'Orion dans les
parties externes de la Galaxie (fig.1.1, panneau supgrierivoisinage galactique du Soleil, aux échelles
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de~500 pc, consiste en un systeme typique de cavités chattieries, sofiées par des vents stellaires
et de supernovae, dont la Bulle Locale (Local Hot Bubble, |Hdg1.1, panneau du milieu) d’une taille
de 100 pc et supposée contenir du gaz trés rareéfie002 cn®) et trés chaud~10° K). Les 'murs’

de la cavité sont formés de nuages denses et froids, alerseqclavés dans le gaz chaud de la cavité,
se trouvent plusieurs petits nuagefful et 'tiedes’ (par rapport a la température du gaz de kepBu
Le Soleil traverse actuellement un tel nuage de quelqueggade taille, appelé le Nuage Interstellaire
Local (Local Interstellar Cloud, LIC, fig.1.1 panneau iné&ir).

1.1.1 Le Nuage Interstellaire Local

Le Nuage Interstellaire Local fait partie d’'un groupe deges qui contiennent principalement de
I'nydrogéne et de I'hélium partiellement ionisés, awss températures de I'ordre de 5000 - 10000 K
et des densités de l'ordre de 0.1 TnLa distribution de ces nuages dans un espace de 10-20 pc a ét
etudiée en utilisant la méthode de ‘'triangulation Depp(Crutcher (1982) ; Lallement et al. (1990) ;
Lallement et Bertin (1992)). La méthode consiste a madardécalage Doppler des raies d'absorption
dans les spectres des étoiles proches qui se situentgdargce derriere un nuage. L'’hypothése princi-
pale étant que le gaz dans le nuage se déplace comme ursobdes alors le décalage Doppler des raies
d’absorption dans la direction de chaque cible est la ptiojeclirecte du vecteur vitesse du nuage. Pour
séparer les dlierents nuages-absorbeurs, il est nécessaire de chessligdes de visée courtes, c'est a
dire des étoiles trés proches.

Les études de Lallement et al. (1990) et Lallement et B€1@92) concernaient des étoiles-cibles
dans deux hémisphéres opposés. Les résultats obteramoordaient pas entre eux, et montraient que,
sauf erreur d'analyse, le Soleil se trouvait entre deux esatiferents, que I'on appela Galactique (G)
et Anti-galactique (AG) selon la direction dans laquelieéitaient observés. Le nuage G se déplace a une
vitesse de 29.3 knT$ relative au Soleil, dans la direction (I, 8)(184.5, -20.5) qui se traduit en, )
= (70.2, -8.5) en coordonnées hélioécliptiques, et le gaz qu'il amitise trouve a une température de
5400 K. D’autre part, le nuage AG a une température de 65003 déplace a une vitesse de 25.7 km
s™! relative au Soleil, dans la direction (I, b)(186.%, -16.£4) ou (1, B) = (74.9, -7.8).

L'ambiguité des résultats a été résolue par les nesgusitu des atomes d’hélium IS dans le systeme
solaire interne par I'expérience GAS sur le satellite s Ces analyses (Witte et al. (1993)) ont
déterminé la vitesse du flot He (en vecteur et module) ajosi sa température et ont trouvé des va-
leurs qui correspondaient aux valeurs trouvées pour lgeid&. Ainsi, la conclusion était que le Soleil
se trouve quasiment au bord du nuage AG, dorénavant reNarage Local (Local Cloud, LC), et c’est
pour cette raison que les deux nuages (AG et G), ne pouveienbbservés en méme temps. De plus,
les mesures GAS ont confirmé que les atomes neutres du flob iBeuvaient rentrer librement dans
I'héliosphére, sans que leurs propriétés soient misekifi fait qui était prévu par les modeles de l'inter-
face.

En dfet, le mouvement relatif entre le Soleil et le milieu intelistire local (nuage local) crée un
flot permanent de gaz et de poussiere interstellaire adt®unotre étoile, appelé le Vent Interstellaire.
Le milieu interstellaire étant partiellement ionisés tleux composantes, neutre et ionisée, se comportent
differemment en s'approchant du Soleil. Le plasma, d’'apemledeles, sera décéléré, chiawet déviée
autour de I'Héliopause, qui est la discontinuité de conéatre les plasmas du Vent Solaire et du Vent
Interstellaire. La partie neutre du Vent IS ne percoit pagresence du Vent Solaire et, en une premiére
approximation, s’écoule librement a travers l'intedate comportement des particules neutres est di a
leur libre parcours moyen qui est tres grand : quelquesrdizade UA pour les interactions neutres-ions
(et électrons) et quelques centaines de UA pour les apiiséntre neutres.

L'écoulement libre des neutres IS a travers l'interfagidsphérique est surtout vrai pour le flot He,
qui traverse l'interface sans étre filtré et préservepsegriétés IS. Par contre, les neutres H du flot IS sont
couplés par échanges de charge avec les protons qui coatd’'HEliopause et, d'apres les modeles,
seulement B environ des atomes H IS traversent l'interface inatté€&ette propriété des neutres He, a
permis d’établir un état de 'perturbation zero’ pour lé f®, qui sert de référence pour les études qui ont
suivi.

La caractéristique qui reste a définir pour le nuage lesalla densité des atomes H et He. Les
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Fic. 1.1 —L’environnement solaire a flerentes échelles : la Galaxie (résultats du satelliteBRE)Hauser et al.
(1995)), le bras local (les contours de la Bulle Locale atpade résultats sur I'absorption du sodium, Sfeir
et al. (1999)), et les nuages locaux interstellaires (lega de mesures d’absorption vers des étoiles tres @sch
Lallement et al. (1995)).
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mesuresn situ des neutres He avec GAS et des ions 'pick-up’ d’hélium (fpiek-up’ sont appelés les
neutres IS qui sont ionisés prés du Soleil) avec SWICS $yssds, ont contraint avec une trés bonne
précision la densité des neutres He, f{He0.014 cm® (Gloeckler (1996) ; Mobius (1996) ; Witte et al.
(1996)). Puisque I'hélium n’est pas filtré a l'interfacette densité s’applique dans le nuage local aussi.
Le nuage local a été trouvé a 40% ionisé (mesures EUVIpULS et al. (1995) ; Wdl et al. (1999)), ce
qui résulte en une densité des ions He de fjHe0.009 cnT et un total de 0.023 noyaux d’He crh
D’aprées le rapport d’'abondances cosmologiques dans leuril local, la densité d’hydrogene est
10 fois plus importante que celle d’hélium, le nuage logaait,chlors, contenir environ 0.23 noyaux H
cm3. Ainsi avec une densité plasma de fjH 0.05 cn12 et une densité de neutres RjH: 0.18 cn1?,
les modeles plasma prévoient un filtrage~dé0% des atomes H neutres dans I'héliosphere, ce qui est
confirmé par les mesures des ions 'pick-ug’ par SWICS sur Ulysses qui calculent n(H0.12 cnt3
(apres filtrage).
Les détails sur l'interface entre les plasmas des Vents $laire et le comportement du flot IS (les
deux composantes, H et He) a la traversée de l'interfagd’gitérieur de I'héliosphere seront resumés
par la suite dans la section 1.3.1.

1.1.2 La Bulle Interstellaire Locale

L'existence de la cavité interstellaire locale a étete de deux diagnostics observationnels : les
raies d'absorption dans les spectres des étoiles prod¢h&smission du fond X ditus. D’abord, les
spectres des étoiles proches ont montré que les colamstéls dans le milieu interstellaire augmen-
taient brusquement autour des distances 50 - 150 pc, seldinelztion d'observation. Ceci a été la
preuve principale que le milieu qui entoure la région gelétait depourvu de gaz dense et froid.

D’autre part, les observations des rayons X avec le satdiDSAT (Snowden et al. (1998)) in-
diquaient une émission filise dont la nature exigeait une source locale, jusqu'a 10R0O parsecs.
En fait, une fraction considérable des émissions X dardohaaine 0.1 - 0.4 keV présentait dans les
données ROSAT un manque d’anti-corrélation avec les reesie colonne-densité, tandis qu’une telle
anti-corrélation est attendue si I'émission est géaér distance.

En dfet, les émissions X sont fortement absorbées par le gawsiatlaire, d'apres la loi d’absorp-
tion :

[(E) « exp(o(E)NR) (1.1)

oul(E) est l'intensité totale sur la ligne de visée a I'éneflgj o(E) est la sectionféicace de I'absorption
photo-électrique a I'energie et Ny est la colonne-densité de I'hydrogéne neutre)(ld long de la ligne
de visée en question. Pour donner un exemple, I'épaisgeigue est égale a 1 a I'enerdie= 0.25 keV
pour une colonne-densitéy = 101 cm=2. Ainsi, la fraction non-corrélée et par cela non-absethie
doit pas étre générée plus loin que 100 - 200 parsecs.

Cette émission diuse a été pendant longtemps attribuée a la Bulle Loaisi appelée Bulle Lo-
cale Chaude (Local Hot Bubble). La température du gaz daca\ité a été évaluée a partir des modeles
d’émission thermique du gaz chaud par le rapport des batidbservation ROSAT (bandgd keV =
[0.1-0.3] keV et 34 keV = [0.5-1.0] keV) et estimée autour de®l1R. La présence d’une bulle remplie
de gaz chaud semble étre en accord avec les modeles dyremmdg vents stellaires et d’éjecta de su-
pernovae en expansion. Plus particulierement, la tdillesgoropriétés physiques de la Bulle Locale sont
treés bien reproduites par des modeles d’évolution diemibcal comprenant une série de supernovae
anciennes, rech#fi¢es par un événement récent (de Avillez et Breitschin@@D5)).

Lataille et la forme de la Bulle Locale ont fait I'objet d’'uiéude détaillée avec des observations des
raies d'absorption du sodium utilisant les distancesipescdes étoiles proches du catalogue Hipparcos
(Lallement et al. (2003)). Ceci a permis une cartograpléeipe de la cavité locale en 3D, par la localisa-
tion des nuages denses qui produisent I'absorption. Detiescde la Bulle Locale sont présentées dans
la figure 1.2, ou la structure de la Bulle est révélee. £larpanneau 1.2(a) qui représente la structure de
la cavité dans le plan galactique, on voit les 'murs’ desgesadenses aux limites de la Bulle, ainsi que
sa connexion aux cavités voisines par des tunnels moirsedeBans le panneau 1.2(b) qui représente
la structure perpendiculaire au plan galactique, la Budteeennectée aux halos galactiques (nord et sud)
par deux 'cheminées’.
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(a) LHB, vue du pole galactique (b) LHB, vue de I'equateur galactique

Fic. 1.2 —Cartographie de la Bulle Locale Interstellaire par des mesudes raies d’absorption sur des étoiles
proches. (a) Structure fermée dans le plan galactiqueeldre galactique se trouve vers la droite de la figure. (b)
Structure ouverte dans le plan perpendiculaire au plan dé#daxie, le centre galactique se trouve vers la droite
et le pole Nord galactique vers le haut. Figure adaptée déebhzent et al. (2003).

L'axe des cheminées apparait nettement dans les cart8&R@émission difuse a 0.25 keV, ce
qui est en accord avec une plus faible colonne-densité dugua laisse pénétrer plus d’émission X
provenant du halo galactique et des sources extragalasti@@iautre part, la fraction non-absorbée de
I'émission parait plus intense dans la direction des ¢hees d'un facteur 2 par rapport aux directions
dans le plan galactique (Snowden et al. (1998)). Par coesitgla Bulle Locale est considérée plus
étendue en distance, également d’un facteur 2, dansrksdidins polaires.

Cependant, I'emission X ffuse de la Bulle Locale, et par conséquent, la tempéraiuigad dans
celle-ci, doivent étre révisées pour inclure dans ligsm des mesures des raies spectrales X la contribu-
tion du processus d’échange de charge dans I'héliospfEmme nous expliquerons par la suite dans le
chapitre 2, les réactions d’'échange de charge entrerieddords du vent solaire et les neutres interstel-
laires entrant dans I'héliospheére, induisent des casceaalliatives dans le méme domaine spectral que
I'émission thermique attribuée au gaz de la Bulle Locale.

1.2 Le ventsolaire : origine de I'reliosphere

L'idee de I'héliosphére définie comme la sphere de datdu Soleil a été introduite en 1955 par
Davis qui a basé ce concept sur la modulation des rayons cosswgtantre-phase avec le cycle de I'ac-
tivité solaire. Cette modulation ne pouvait étre expligugu’en admettant que le milieu enveloppant le
Soleil etle systeme solaire subit des changements entimlmum et le maximum d’activité solaire, qui
affectent la propagation des rayons cosmiques, leur permettamiver plus facilement sur Terre pen-
dant le minimum. Les rayons cosmiques étant des parti@iesriguement chargées, ces changements
devaient impliquer des champs magnétiques qui varienbretibn du cycle solaire. Aussi, puisque les
rayons cosmiques sont trés énergétiques, le volume ldgnsl les variations ont lieu devait étre trés
vaste. L'image de ce milieu magnétisé qui entoure le Saleié complétée par la découverte, a la méme
époque, d'une sorte de radiation 'corpusculaire’ émee@ Soleil, c'est a dire, des particules chargées
qui déclenchaient dedfets géomagnétiques. Dans cette notion de radiation soufaire on reconnait
facilement le vent solaire.

L'existence du vent solaire en tant que flot constant de @astoulant de la couronne solaire a été
évoguée paBiermannen 1951 pour expliquer la direction radiale anti-solaire geeues de plasma des
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cometes. A I'époque, il était aussi connu que la courasolaire était trés chaude, a une température
qui dépassait le million de degrés. En 198Rigene Parkema posé les bases théoriques pour I'étude
du vent solaire, expliquant qu'il fallait un flot supersamg(~ 500 km s1) de plasma coronal pour
maintenir 'équilibre avec le gaz du milieu intersteliiexercer la force nécessaire sur les queues-plasma
des cometes et transmettre les perturbations solaireBaampcélectromagnétique terrestre. Quatre ans
seulement apres les prédictions de Parker, I'existenceedt solaire a été confirmée par les premiéres
missions spatiales.

Ainsi, I'héliosphere est définie comme I'espace vasteegtoure le Soleil et le systeme solaire et qui
est remplie par le vent solaire. Sa limite interne est I'apih@re externe du Soleil, la couronne solaire,
ou le vent solaire est généré et accéléré. Sa limiterieure peut étre définie, en premiére approximation
comme la surface d’équilibre de pression entre le venireodd le milieu interstellaire local.

La raison principale de I'existence de I'héliosphere lestent solaire et il est, alors, nécessaire
de résumer ses caractéristiques générales qui soottampes pour comprendre la structure interne de
I'hnélio-sphere. A l'origine de la définition du vent sk, celui-ci était supposé s'écouler radialement
avec une vitesse asymptotigue constante et supersoniqués dae couronne solaire uniforme et iso-
therme. Mais a présent, apres presque 50 ans de mesuvestdsolaire, nous sommes en position de
connaitre et de comprendre beaucoup mieux ses carfgies

Si le vent solaire est un phénoméene omniprésent et agritin’est pas sans structure pour autant.
Sa densité, vitesse, température, composition élainerdt états de charge ioniques sont quelques unes
de ses propriétés qui varient en fonction du temps et deddipn dans I'espace interplanétaire avec des
échelles de temps variant de quelques minutes a quel@aesries.

Sans &étre en position, ni en nécessité dans le contextatleese, de définir exactement les mécanismes
d’accélération du vent solaire dans la couronne sold&st évident que les structures du champ magnétique
et de la couronne sont étroitement liées a I'accél@magt la propagation des deux types principaux de
vent solaire : le vent équatorial lent et le vent polairadap

1.2.1 Structure de la couronne et du vent solaire pendant leycle solaire

Le vent solaire lent avec ses propriétés moyennes (mesarl UAVsy ~ 400 km s, n, ~ 9 cnr®
etT ~ 4x 10* K semblait concorder avec les premiers résultats des letiReoriques (Parker (1958)).
Ceci a souvent conduit & associer le vent lent a un étah&adu vent solaire et considérer chaque flux
de vent rapide\(sw = 700 km s1, n, ~ 3 cnt3, T ~ 10° K) comme des perturbations de cet état calme.
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< /) hocosas ( : T

20 vent lent - vent lent
4nt lrapi & ‘
@ Meyer-Vemet 2007, Basglifof the Solar Wind, Cambridge U. P.
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Fi. 1.3 —Structure simplifiee du champ magnétique solaire penigaminimum et le maximum d’activité solaire.
Les régions d’origine du vent solaire lent et rapide sonégantées. Figure extraite de N. Meyer-Vernet 2007,
Basics of the Solar Wind, Cambridge U. P..
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Ce n'est qu’a partir de I'époque @&kylaben 197374 que I'on a compris la véritable origine du vent
rapide.Skylaba obtenu des images de la couronne solaire en rayons X deéasgge et a découvert
des régions sombres, de densité et température pllsSajbe la moyenne, qu'on appela trous coronaux
(Krieger et al. (1973); Neupert et Pizzo (1974); Nolte et(aB76)) et les associa aux courants de
vent rapide détectés déja par des mesimestu dans I'espace interplanétaire. Les trous coronaux se
situent au dessus des régions ’inactives’ du Soleil, suigmes ouvertes du champ magnétique sont
prédominantes (fig. 1.3). Des régions vastes de trousnaarose forment dans I'atmosphere solaire
surtout pendant les phases décroissantes et minimalggldudtactivité solaire et sont essentiellement
centrées autour des poles solaires. Néanmoins, squells présentent de larges extensions jusqu’aux
latitudes héliographiques basses, qui sont les sourcesalgants rapides pres du plan de I'écliptique
que l'on retrouve dans les mesuiessitu.

Le vent lent, au contraire, est originaire des régions plktives du Soleil, associées a des struc-
tures magnétiques fermées comme les systemes de bbipbdsires (fig. 1.3). Ces régions beaucoup
plus actives en termes de présence de taches solairesréqjderice des phénomeénes plus énergétiques
(éruptions solaires, protubérances éruptives) seémt,pendant le minimum d’activité, en majeure par-
tie dans une zone de2(® équatoriale du Soleil. En dehors de cette zone, il n'y a queedit rapide, avec
des limites extrémement nettes par rapport a la régioredelent. Les régions 'tumultueuses’ conférent
au vent lent des propriétés beaucoup plus variables, idaitjgue le nom d’'état 'calme’ du vent solaire
correspondrait plutdt au vent rapide, ce dernier ayantdesctéristiques beaucoup plus stables.

Ulysses First Orbit Ulysses Second Orbit

N

Jo
Jm,,,\_mf )

Average Monthly _~
and
Sunspot Number

Fic. 1.4 —Graphique en coordonnées polaires de la vitesse moyenwemtusolaire en fonction de la latitude
héliographique mesurée par Ulys&8/OO0PS. Le code de couleurs montre la polarité magnétitgere extraite
de McComas et al. (2003).

Pendant le maximum d’activité solaire les régions dasstamronaux sur le disque solaire rétrécissent,
tandis que les structures magnétiques fermées semtdenper de plus en plus d’espace sur le disque
solaire et a toutes latitudes. Ainsi, la phase maximaleydiecsolaire est dominée par le vent lent qui
varie continuellement. La repartition en latitude exacteveint solaire pendant tout le cycle solaire a été
joliment mise en évidence par les mesures de l'instrum&iOOPS sur le satellite Ulysses en orbite
quasi-polaire autour du Soleil a une distance moyenne dA {figl.1.4). Dans la figure les graphiques
de la variation latitudinale de la vitesse moyenne du vels#tirgosont superposés aux photos en UV
de la couronne solaire prises par le coronographe SOASCO et du disque solaire par I'instrument
SOHQEIT. Sur le panneau de gauche on distingue clairement les &ats du vent solaire pendant le
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minimum d’activité avec la zone équatoriale étroite datdent. Au contraire, dans le panneau de droite,
les deux états sont mélangeés et il esficlie de les séparer spatialement.

1.2.2 Composition des deux types de vent solaire

A part leurs dfféerences basiques en vitesse moyenne, densité et taompélas propriétés physiques
des deux états du vent solaire sont trefedentes, en particulier, en ce qui concerne la compositon
‘teneur’ en ions lourds, et aussi les fractions d'étatsltlrge de ces ions lourds. Nous sommes surtout
intéressés par cesfifirences, car elles influencent sensiblement les éms3iassues des échanges de
charge entre les ions lourds du vent solaire et les atomeresales planétes et de I'héliosphere.

Le premier &et qui caractérise le vent lent et le vent rapide est un laiss leur composition
par rapport au potentiel de premiere ionisation (FIP,tHomization Potential) des éléments présents.
En général, un enrichissement du vent solaire en élégn ont un potentiel de premiere ionisation
faible (Si, Fe, Mg, S) est observé par rapport a la photexaHh enrichissement en éléments lourds est
beaucoup plus important dans le vent lent que dans le veidierage qui constitue Iet FIP (fig.1.5(a) ;
von Steiger et al. (2000)).

D’autre part, la distribution des états de charge deséléts est aussi tres dépendante du type de
vent. Il est constaté gu'il y a un flechissement vers lessate charge les plus élevés dans le vent lent,
particulierement net dans les élements légers, tela O ¢fig.1.5(b)). En ce qui concerne les ions avec
une large distribution d'états de charge, tels Si ou Fes tkament lent on observe une augmentation des
états de charge aux deux extrémités de la distributigril(B(b)).
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Fic. 1.5 —Variations de composition entre les deux types de ventredgpartir des données SWICRYSSES,
pour les quatres périodes d'observations ULYSSES : passqgatorial pendant le maximum solaire (Max-1992),
passage par le pdle solaire sud (South-1994), et le pd&rsmord (North-1996) et passage par I'equateur solaire
pendant le minimum solaire (Min-1998). Les périodes Maxietcorrespondent aux mesures de vent lent, tandis
que les périodes North et South aux mesures de vent ragii®apports moyens des abondances relatives a
I'oxygéne, (b) Fractions d’état de charge moyen pour lassilourds C, O, Si, et Fe. Figures extraites de von
Steiger et al. (2000).

Tout ceci indique une température 'freezing-in’ plus Ridans les trous coronaux ou est accéléeré
le vent rapide. La température 'freezing-in’ est la tenapére de la couronne a l'altitude ou I'échelle de
temps caractéristiqgue d’expansion du vent solaire est @durte que I'echelle de temps des processus
d’ionisation et recombinaison. Ces altitudes se situegtivdron 1.2 - 3.8Rg (rayons solaires) selon les
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états de charge considérés. Le processus de 'freazimteifectue plus rapidement pour le plasma dans
le vent rapide qui s’étend librement.

Par contre, dans le vent lent, si la température de ’frgeinest clairement plus élévée, les pro-
cessus thermiques que subit le plasma apparaissent bgapicsucomplexes, comme le demontre la
distribution des états de charge des ions lourds (Si, Feffe@omplexité s’explique par des modéles
de champ magnétique solaire, ou plusieurs boucles niggeé fermées, d'age, taille et température
différents peuvent s’ouvrir par lesfidirents processus de reconnection.

En tout cas, I'ensemble dedfi@irences trouvées renforce I'idee générale pergue [povent solaire
comme un phénoméne en deux états, avec des limites reiieseux, qui commencent deés la chro-
mosphére et la basse couronne pour étre retrouvés despate interplanétaire et dans leur impact sur
I’héliospheére.

1.2.3 Le vent solaire dans I'espace interplagtaire

Les particules du vent solaire émergent radialement dedmm de leur accélération, mais le vent
solaire subit globalement leffets de la rotation solaire aussi. A cause de la combinaisonadivement
radial des particules et de la rotation de leur point-sostrde disque solaire, les 'tubes’ de flux remplis
de plasma forment une spirale d’Archiméde en expansios Bespace interplanétaire (fig.1.6(a), 'spi-
rale de Parker’). L'angle du tube de flux par rapport a la direction radiale a une digtdR est exprimée
par:

tana = Q R/VSW (12)

ou Q est la vitesse angulaire du Sole@t & 1.543x 10 deg s?, ou~13.5 degj! ) et Vsw la vitesse
moyenne du vent solaire, radiale et perpendiculaire zld& rotation du Soleil. Cette équation 1.2,
pour un flot non-équatorial, est valable pour les projetideVsy et R sur le plan équatorial. Par
conséquence, le décalage longitudinal d'un tube de flua destance Ra la distance Rest :

¢r=Q (R - R)/Vsw (1.3)

et il est & noter que, par exemple, une source équatoreakedt lent (300 km3) a tourné presque
jusqu’au limbe ouest, avant que le plasma émis n'arrivéJa 1l

_— 3 - v,
(600 km s1)

/ v, (300kms")

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

Fic. 1.6 —(a) La spirale de Parker (projetée sur le plan équatorialare) pour deux tubes de flux de vent solaire
a vitesses 300 kntset 600 km 5. (b) Vue d’artiste de la nappe de courant qui sépare les fii@s opposées du
champ magnétique solaire (jupe de ballerine) dans I'esgaterplanétaire.

Le vent solaire étant un plasma, il conduit I'électeodt il est couplé au champ magnétique qu'il en-
traine avec lui dans I'espace interplanétaire. La figuséh) présente un schéma d’artiste de la structure
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de I'héliosphére interne pendant la phase minimum duecgolaire. Sur la figure, les pdles sont cou-
verts de troux coronaux, de polarité opposée : positive pdle Nord (lignes de champ sortantes) et
négative pour le pdle Sud (lignes de champ entrantesytdnsion des trous coronaux vers les latitudes
héliographiques équatoriales est due a l'inclinaiserfake du dipdle magnétique solaire par rapport a
I'axe de rotation du Soleil. Dans la zone équatoriale, @sde des régions actives et des boucles fermées,
les streamers s’étendent loin dans la couronne. La eaistique 'jupe de ballerine’ qui définit la nappe
de courant séparant les lignes de polarité opposée e faur la zone des streamers et est entrainée par
le vent solaire dans I'espace interplanétaire.

Un observateur placé sur le plan de I'écliptique (a la@)gpercoit des courants de vent lent et de vent
rapide qui s'alternent dans les plis de la nappe de courarst lEspace interplanétaire. Cette alternance
des courants aux vitessedférentes provoque des déformations de la structure dusadaire dans
I'espace IP, qui sont observées dans les mesnrstu.

1.3 L'héliosphere
1.3.1 Linterface héliospherique

Comme nous I'avons mentionné plus haut, la frontiereragtee I'héliosphere est définie au premier
ordre comme la surface ou il y a équilibre de pression detrglieu interstellaire et le vent solaire super-
sonique. Cette surface se situe a une dist&{t#) qui peut étre calculée en premiére approximation pa
I'équation

pSWVéW
———=— — =Py (1.4)
[R(UA)/LUA]?
/,/‘/' ou psw et Vsw sont la densité et la vitesse
/,/’/,/' moyennes du vent solaire (rapportees a 1 UA)
e et P;s est la pression totale du milieu interstel-
5 /(\e\x}?"’o laire. Dans cette pression totale du milieu IS lo-
3§ // //”» cal on compte les coptribution§ qle IaPression in-
- ‘?/ il ‘./T _— terne dg gaz, la pression magnethue I|e_e au champ
H AN ki, magnétique IS local, la pression dynamique due au
[ X % mouvement relatif de 25 km$ entre le systéme
1, 0 W * solaire et le nuage local et enfin la pression due
A / J \\Rig“’“ aux rayons cosmiques. En ce qui concerne la pres-
LISM \ ‘ Lo\ sion du vent solaire, puisque celui-ci est hautement
\\ \\\\\\\,_,_ N supersonique, on n'a besoin de considérer que sa
- \\ NN Region 2 . pression dynamique, qui est dominante.
Regm;\\RegDHS“ La nature supersonique du vent solaire im-
e ' pliqgue d'autres ffets qui rendent la structure de
\\\ = I'interface héliosphérique plus complexe qu’une
T surface simple de discontinuité entre les plas-

mas solaire et interstellaire (fig.1.7). Erfed,
la présence du milieu interstellaire partiellement
Fic. 1.7 — Vue schematique de I'héliosphere et dé;bhargé constitue un obstacle pour le vent solaire su-

lignes d’écoulement des neutres et des ions solaired&fSONIqUE, lui aussl lonise. Au voisinage de |’(_)b5'
interstellaires. tacle, il y a une transition supersonique-subsonique,

préalable a I'equilibre de pression, et donc création
d'un choc. Ce choc est appelé Choc Terminal du vent solaiteguation 1.4 donne, alors, une estima-
tion grossiére de la distance a laquelle se situe le Chouifial.

L'heliopause est la surface de contact entre les plasmassieliaire et solaire. Cette surface laisse
passer les particules neutres du milieu interstellairesreaipéche les ions interstellaires de pénétrer
dans l'espace du vent solaire et vice-versa. Le plasma dusetsire qui a été décéléeré déja au niveau
du choc terminal est obligé de s’arréter au niveau ddithause et est dévié vers les flancs et la queue
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de I'héliosphere. Parallelement le plasma interstellast dévié avant d’atteindre I'héliopause. Dans cer-
tains modeles de l'interface héliosphérique, commedel@e & deux chocs de Baranov et al. (1976), le
flot interstellaire a une vitesse de 26 jggpour une température de 6000 K, est aussi supersonigoé et
étre décéléeré par un deuxieme choc (bow shock, fig.C&s modeles négligent le champ magnétique
interstellaire. L'existence probable d’un champ magnéipourrait modifier la nature supersonique du
flot interstellaire. Dans ce cas, et selon 'amplitude dunghanagnétique, il est possible qu'il n'y ait pas
de choc interstellaire. Ceci ne change pas I'existenceed’@gion ou le plasma interstellaire est déecéléré
et chadfé. De plus, le champ magnétique IS peut influencer la syenéxiale de I'héliosphere autour
de I'axe du vent IS selon son inclinaison par rapport a ceiderCette configuration est, en fait, une des
conclusions principales de I'étude menée en premiérgepdans ma thése, que je présenterai dans le
chapitre 3.

Comme nous avons hoté plus haut, les neutres IS et pluis@néent les atomes He neutres du milieu
IS traversent librement la surface de I'héliopause. Patrepméme si I'héliopause est perméable au flot
de neutres interstellaires, le processus d’échange dgeckatre les atomes H et les protons IS dans la
région de compression en amont de I'héliopause modifigisiement la distribution de I'hydrogene dans
I'héliosphére externe. Les neutres créés par lesrggsade charge dans les zones de plasma comprimé
vont avoir une distribution de vitesse proche de celle dambalocal, c’est a dire une vitesse plus faible
et une température plus élevée. Ces neutres, appeléesnsecondaires (par opposition aux neutres IS,
non-dfectés par les échanges de charge, que I'on appelle peshdorment le 'mur d’hydrogene’, un
exces de densité au niveau de I'héliopause. Le mur ddgetie a été prédit par les modeles d'interface
(Baranov et al. (1991)) et détecté dans les observatidhavgc le teléscope spatial Hubble (HST) vers
I'étoile o Cen (Linsky et Wood (1996)). Le flot de neutres dans I'h@iese étant non-collisionnel,
les modifications de la distribution des neutres induitesigeau de l'interface héliosphérique vont se
propager jusqu’a I'héliosphére interne.

: itv of cer - 7 i a3
A_ logarithm of number density, log, (cm i B number density of secondary H atoms, cm

BT 4@
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Fic. 1.8 —(a) Distribution des populations plasma a proximité dtiatérieur de I'héliosphere. (b) Distribution
des populations neutres de I'héliosphére. Figures étesade Izmodenov et al. (2005a).

Un exemple des populations plasmas et neutres a l'ineerfédiosphérique est présenté dans la
figure 1.8, extraite de Izmodenov et al. (2005a). A gauchdefaité du plasma est présentée ou on voit
la compression du plasma IS juste avant I'héliopause agiteentation de la densité du plasma solaire
sur les flancs de I'héliosphére par rapport a la derssitétérieur du choc terminal. A droite on voit
nettement le mur d’hydrogene créé par les neutres IShsad@s, juste avant I'héliopause. Il faut noter
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que les deux figures ont été calculées dans un modeleuavellamp magnétique incliné par rapport a
I'axe du vent (Izmodenov et al. (2005a)), sachant que si éanghmagnétique était absent, parallele ou
vertical a I'axe du vent, la structure de I'héliosphegtele mur d’hydrogéne seraient symétriques autour
de I'axe du vent IS.

1.3.2 Lhéliosphere interne

Les neutres IS qui rentrent dans le systeme solaire intpeevent s'approcher fisamment pour
diffuser par résonance la lumiére UV des raies solaires :ddyair (121.6 nm) pour I'hydrogéne et la
raie a 58.4 nm pour I'hélium. Cette rétrdidision crée le fond dlius interplanétaire qui permet de détecter
les atomes H et He depuis la Terre et étudier leurs distoibsitet leurs caractéristiques respectives.

Les atomes d’hydrogene subissent principalement trpisstyl’influence liés a I'environnement so-
laire. Ce sont I'attraction gravitationnelle de la massaaleil, la pression de radiation et enfin lékets
d’ionisation dus au flux Extréme UltraViolet (EUV) (< 912 A) et au flux de masse de protons qui
echangent des charges avec I'hydrogene neutre. Les daaesfsont toutes deux proportionnelles a I'in-
verse du carré de la distance au Soleil, mais sont de sens@ppi on notg le rapport du module de la
pression de radiation sur le module de la force gravitagtianla force est répulsive giest supérieur a
1 et attractive dans le cas contraire.

Pour les atomes d’hélium, la pression de radiation edigesble, alors que I'attraction gravitatio-
nelle focalise les atomes derriére le Soleil, dans la toreou se dirige le flot (DownWind). La foca-
lisation crée un cdne caractéristique ou la densit@&ldim atteint son maximum dans I'héliosphere (a
environ 1 UA). Le cone de focalisation est symeétrique auttaul’axe du flot He IS, et clairement visible
dans le fond dfus a 58.4 nm, comme un drapeau dans le vent.

Les atomes He sont principalement détruits par photaitiois par le flux EUV solaire et par impact
électronique. En revanche, la photoionisation repitesaavec les électrons du vent solaire, 10 a 20%
du taux d’ionisation de I'hydrogene. Le mécanisme ppatde 'destruction’ des atomes H est, diieg
I'echange de charge avec les protons du vent solaire.tlhfater que I'échange de charge avec les protons
du vent solaire produit des atomes neutres dont la vitesgadiale par rapport au Soleil, et de I'ordre
de 400 knfs (c’est a dire la vitesse du vent solaire). Cette vitespeesente un décalage spectral par
rapport au centre de la raie lysolaire de I'ordre de 1.6 A, c’est & dire en dehors du spétiaré par
le Soleil suivant le profil mesuré par Lemaire et al. (19T&)tte composante neutre ne participe donc pas
al'emission interplanétaire et par conséquent egligiée dans les modeéles. Pour cette raison, I'éechange
de charge avec les protons solaires est considéré commeécamisme de perte pour la population H IS.
L'efficacité de l'ionisation subie par les atomes pres du Segtitaractérisée par le taux d’ionisation a
une unité astronomique du Soleil. L'inverse de ce tauxeedtitée de vie a 1 UA d’un atome d’hydrogene.

Les processus d'ionisation, d'autant pldiaaces pres du Soleil, laissent un volume vide de neutres
gue I'on appelle Cavité d’lonisation. La cavité est dis@jrique avec une extension sous le vent. Cette
cavité est beaucoup plus importante pour I'hydrogens 18 UA) que pour I'hélium (moins de 1 UA).



Chapitre 2

Les echanges de charges

Le mécanisme

L'échange de charge est le processus de transfert sepniait d’'un ou plusieurs électrons depuis
un atome ou une molécule neutre vers un ion. Par convertiilam st rapporté comme 'projectile’ car,
souvent, il se déplace plus vite que la 'cible’ neutre. Remda collision, les champs électriques du
noyaux et des €électron(s) du projectile et de la cible serpagsent et leurs niveaux d’énergie finissent
par se confondre. A une certaine distance inter-nucléssraiveaux d'énergie de la cible et du projectile
se chevauchent de telle maniére qu’un électron de la oiblgre peut étre transporté sans émission de
rayonnement a l'ion. L'iicacité de ce processus peut étre tres importante avesaatien @icace de
I'ordre de 1014 cn?.

2.1 L'échange de charge protons - atomes hydrege

Dans le chapitre précédent, nous avons souvent meeti@snréactions d’échange de charge entre
protons (solaires ou interstellaires) et atomes H et lepachimportant sur la distribution de I'hnydrogéne
IS a I'entrée et a l'intérieur de I'héliosphere. Leopessus est décrit par la réaction :

H* +H — H + H* (2.1)

ou le moment cinétique est conservé. Le nouvel atomer@enté a les caractéristiques cinétiques de
I'ion projectile et, de méme, le nouveau proton conserse@actéristiques de I'atome cible.

Quand la collision se produit a I'interface héliosph@e, elle résulte en la création d’'une population
secondaire d’atomes H qui ont les propriétés du plasnuadqps |1S) comprimé, chéiié et ralenti. D’autre
part, les nouveaux ions créés sont rapidement obligesi®urner I'héliopause.

A lintérieur de I'héliosphere, le processus d'échande charge protons solaires - atomes H est
responsable de la création de la cavité d’ionisation,oleme vide de neutres capables déufier la
raie Ly« solaire. Dans ce cas les nouveaux atomes créés se propadettement avec la vitesse du
vent solaire, ce qui les rend inobservables par les speapthgs UV (SWAN, HST). En revanche, le
nouvel ion conserve les caractéristiques de I'atome I8dedevient un ion 'pick-up’, détectable dans
les mesure situ.

Les protons nouvellement créés, dits 'pick-up’, commatds les particules chargées, suivent les
lignes de courant magnétiques et remontent vers I'hitiee externe et I'interface héliosphérique. Des
modeles récents de l'interface héliosphérique (Malaahal. (2006)) suggérent que lefgients types
de protons 'pick-up’ qui sont créés dans leff&tientes régions d'interaction de I'héliosphére sbien
aussi inclus dans les modeles, puisqu’ils sont identéglglar rapport aux protons solaires primaires.
Les résultats sont trés intéressants surtout dansekase positionnement dedfdirentes frontieres de
I'héliosphére, mais ne rentrent pas dans le cadre dedéeprincipale menée pendant ma thése.

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 deé&lege et neutres ont été découverts
seulement depuis une dizaine d’années dans un contextplagique (dans les comas des cometes,
Lisse et al. (1996)), et depuis ils se sont revélés d’'uaedg importance dansftérents environnements
(exospheres planétaires, héliosphere). Pourtaph&aomene était connu dans les études de laboratoire ;
les expérimentateurs dans des laboratoires de fusioe®iatsceaux de neutres sont introduits dans des
environnements plasmas étaient familiers du le phénemBans cette section, je réesume les connais-
sances acquises dans les études théoriques et expilimsesur le phénomene d’émissions X issues des
échanges de charge. Ce résumé est inspiré par une savles expériences EBIT (electron beam ion
traps) par Wargelin et al. (2007).

Quand le projectile est un ion hautement chargé, ce somivesux d'é€nergie supérieurs qui se
chevauchent avec les niveaux du neutre. Ainsi, la réactiechange de charge résulte en une capture
d’'un électron dans un niveau de nombre quantigéieve, d’ou I'eélectron peut se désexciter en émettan
un photon X, soit par une cascade radiative de plusieupeétsoit par une seule étape vers le niveau
fondamental. Ce processus est décrit par la réactioausigv

X4 M — XD L Mt — XD L MT 4 X (2.2)

Si le neutre-cible a plus d’'un €électron, c’est a dire toetitne autre que H, la capture électronique
peut étre multiple. L'ion créé est alors plusieurs foisite et peut se stabiliser par cascade radiative ou
par auto-ionisation. Les échanges de charge multipleslemisectionsficaces beaucoup plus faibles
dans le cas des ions et des énergies de collision qui naressent, qui donnent naissance a I'émission
X, et ne seront plus considérés dans les études pe&Esedtins ce manuscrit.

Le niveau d'énergigmax qui a la probabilité la plus forte d'accueillir I'élecmadans le nouvel ion,
apres un échange de charge avec un atome H, peut étré&cgbguoximativement par :

q-1 ~1/2
Nmax~ g (1 + E) ~ q3/4 (2.3)
ougestlacharge de I'ion parent (Janev et Winter (1985)). Resucptures simples par des neutres autres
que H,nmax peut &tre ajusté en ajoutant le facteyiriy /1, ouly etl, sont les potentiels d’ionisation pour
H et la cible neutre respectivement.

Pour les énergies de collision faibles, la distributios @mata est étroite autour demnax Sil'énergie
de collision augmente, la distributions’élargit jusqu’a ce que I'énergie de collision atteegime valeur
critique E¢rjt estimée a:

Ecrit ~ 254/ keVVamu (2.4)

Pour des énergies encore plus élevéeske nmax st graduellement réduit et la distribution rétrécit a
nouveau (Ryufuku et Watanabe (1979)).

Dans le cas de I'echange de charge enffe @ H, le niveau le plus probable ol I'electron arrive est
le niveaunmax ~ 5 de I'ion O’* créé. Ceci peut paraitre surprenant, puisque I'éeatgiliaison de cet
électron &n = 5 est 35 eV, ce qui est beaucoup plus élevé que I'eénerdiaiden de I'atome H (13.6 eV)
par lequel il a été capturé. En fait, I'electron 'voi€d champs électriques des deux noyaux combinés en
une valeur plus haute lorsqu’ils s’approchent I'un de Faut.e chevauchement des niveaux d'énergie
se produit, alors, quand I'énergie totale de liaison dietfron est beaucoup plus large que les 35 eV de
I'ion O isolé.

Pour les ions qui sont d’intérét pour les astronomes X§(iars, ions hydrogénoides, ions héliumoides
du C au Fe), I'énergie critique monte jusqu’'a environ 1@¥/fmu. Pour cerner ces énergies, Voici
quelques exemples : une température de plasth& 10apres la relation (12)mv? = (3/2)KT, corres-
pond a 162 eYamu pour les ions O et 46 ¢&mu pour les ions Fe. Le vent solaire, d’autre part, peut
étre divisé en deux états : le vent lent d'une vitesse &IDknys qui correspond a 0.2-1.9 kgdmu et
le vent rapide de vitesse 600-800 jequi correspond a 1.9-3.3 k@amu (Smith et al. (2003)).

Les sections fiicaces globales pour les échanges de charge sont relativgere dépendantes de
I'eénergie de collision. Pour des énergies qui s'étem@etre 1 keYamu jusqu’aEit, la section ficace
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Fic. 2.1 —Section gicace de CX et d'ionisation pour les états de charge eeweeF&*. Figure extraite de
Wargelin et al. (2007), d'aprés les résultats theorigule Katsonis et al. (1991).

peut &tre approximée par la relation :
ocx ~ qx 107 cenf (2.5)

Pour des énergies supérieureEqg, la section &icace décroit rapidement, contrairement a la section
efficace d'ionisation du projectile qui croit graduellemenersuite décroit (fig.2.1). Pour les énergies
trés basses en dessous de laaWu, ou les collisions sont treés lentes, les sectidicages peuvent étre,
également, tres fierentes des approximations calculées en théorie. la®is dficaces dépendent
aussi faiblement du neutre-cible. Pour les principaux iumsent solaire, je resume dans la table 2.1
les abondances relatives a O dans le vent lent et le verterdBichwadron et Cravens (2000)) ainsi que
les sections ficaces pour les échanges de charge avec H, He et O (distmaies disponibles). Ces
sections #icaces sont basées sur des calculs théoriques et expaimetfectués par les équipes citees
dans I'entéte de la table.

Contrairement aux sectionffieaces et a la distributiom la distribution du moment angulaiteelle,
a une trés forte dépendance en fonction de I'énergie iision. Pour les énergies bassesl(00 e\Vamu)
la distribution| présente un pic autour de la valégiex = 1. En revanche, pour les énergies plus hautes
que 1 keVamu, la distribution est statistique avec des poids attribuésleni2Le moment angulaire qui
a le poids le plus élevé est estiméax = n - 1. Cette dépendance est décisive pour la forme du spectre
d’émission et les rapports des raies de l'ion en déseiaitales spectres les plus caractéristiques sont
ceux des ions hydrogénoides (I'ion a un seul électrofi*; ®%, O’*, Ne&’*) et des ions héliumoides
(ion a deux électrons : &, N>, 0%+, Né™).

2.2.1 Spectres hydrognddes

Les ions hydrogénoides sont créés a partir de I'éghate charge d’'un ion dénudé avec un neutre.
Pour les énergies de collision basses, I'électron capura une probabilité trés grande de se poser dans
un étatp (I = 1), duquel il pourra se désexciter directement au nivean ¥&en émettant un photon
Lyman de haut nombre quantiqudg, v, ¢ etc., fig. 2.2(a)).

En revanche, si I'énergie de collision est élevéeglélon va peupler préférentiellement les états a
moment angulairé élevé, sans pouvoir se désexciter directement au nixery a cause des régles de
sélection Al = + 1). Dans ce cas, I'eélectron va cascader de préférensdeveiveawn le plus bas permis
par les regles de sélection (fig. 2.2(b)). D’habitude,rieniére cascade du niveatsera vers un niveau
| oul =Imax=n- 1. Alafin, aprés une série de pas vers les niveaux plug bdg,ax=n; - 1, il émettra
un photon Lymarw (transitionn=2 — 1).
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TaB. 2.1 —Table des principaux ions lourds du vent solaire.

[Beijers et al. (1994); Bliman et al. (1992); Bonnet et al9@8b); Dijkkamp et al. (1985b); Dijkkamp et al.
(1985a); Fritsch et Lin (1996) ; Greenwood et al. (2001) ; ldbet Jouin (1992) ; Harel et al. (1998); Ishii et al.
(2004); Iwai et al. (1982) ; Lee et al. (2004); Liu et al. (200%haneuf et al. (1987), Richter et Solov'ev (1993);
Shimakura et al. (1992); Suraud et al. (1991) ; Wu et al. (1994

& Schwadron et Cravens (2000).

Parametres de I'ion parent SectiorfBaaces de CX (10°cn?)
lon q/m Abondance -1_(%] a O (H,XQ+) T (HeXQ*) T (0,XQ*)
Slow Fast Slow Fast Slow Fast

co* 6/12 0.318 0.085 416 463 150 150 5.00
co* 5/12 0.210 0.440 200 290 140 111 2.00
N7+ 7/14 0.006 0.000 567 555 200 200 12.00
N6+ 6/14 0.058 0.011 371 332 126 1.49 5.00
N5+ 5/14 0.065 0.127 227 292 141 1.07 2.00
o8+ 8/16 0.070 0.000 565 6.16 2.80 2.80 6.00
o'+ 7/16 0.200 0.030 340 370 180 197 12.00
of+ 6/16 0.730 0.970 367 391 096 1.31 5.00
Ne>**  9/20 0.030 0.006 720 720 240 2.40
Net*  8/20 0.084 0.102 370 3.00 130 1.10 6.00
Mgt 11/24 0.035 0.001 7.5 75 260 2.60
Mgl® 10/24 0.098 0.029 373 25 1.00 0.90 8.00
Mg®  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
Mg™* 7/24 0.017 0.007 12.00 12.00 12.00 12.00
Mgé*  6/24 0.009 0.003 500 5.00 5.00 5.00
Mg®>  5/24 0.000 0.000 200 200 200 2.00
Mg*  4/24 0.000 0.000 400 4.00 4.00 4.00
Sit*  10/28 0.021 0.024 8.00 8.00 8.00 8.00
Si%* 9/28 0.049 0.045 13.00 13.00 13.00 13.00
Sit* 8/28 0.057 0.022 6.00 6.00 6.00 6.00
Si’* 7/28 0.000 0.002 12.00 12.00 12.00 12.00
Sit* 6/28 0.000 0.000 500 5.00 5.00 5.00
St 5/28 0.000 0.000 200 200 200 2.00
s+ 11/32 0.000 0.001 13.00 13.00 13.00 13.00
S%  10/32 0.005 0.008 10.00 10.00 10.00 10.00
Sias 9/32 0.016 0.027 12.00 12.00 12.00 12.00
Siss 8/32 0.019 0.023 9.00 9.00 9.00 9.00
Sl 7/32 0.006 0.005 12.00 12.00 12.00 12.00
Sia 6/32 0.002 0.001 8.00 800 800 8.00
Sias 5/32 0.000 0.000 400 4.00 4.00 4.00
Fel¥* 13/52 0.005 0.008 17.00 17.00 17.00 17.00
Fel? 12/52 0.005 0.008 24.00 24.00 24.00 24.00
Fel* 11/52 0.005 0.008 15.00 15.00 15.00 15.00
Fel% 10/52 0.005 0.008 8.00 800 800 8.00
Fe* 9/52 0.016 0.027 13.00 13.00 13.00 13.00
FeP* 8/52 0.019 0.023 6.00 6.00 6.00 6.00
Fe'* 7/52 0.006 0.005 12.00 12.00 12.00 12.00
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Fic. 2.2 —Diagramme des niveaux d’énergie pour un ion hydrogéeosdivant I'echange de charge d’un ion
dénudé avec un neutre. (a) Collision de basse énergi€ghision de haute énergie. Figures extraites de Wargeli
etal. (2007).

La dépendance des spectres des ions hydrogénoidesctinifiate I'énergie de collision est présentée
dans les graphiques 2.3(a) et 2.3(b) pour les ioffis@dN€e* respectivement, pour des vitesses entre 10
et 1000 knfis (Beiersdorfer et al. (2001)). Le rapport de dutdté (LyB + Lyy + Lyd + Lye + ...) Ly«
des transitions a €levé sur la transition &= 2, qui représente cette dépendance, baisse quandgiéner
de collision augmente et en plus, il baisse beaucoup plespatr les élements A élevé. Ce rapport
peut &tre utilisé dans les spectres observés pour dgsatiiques sur I'énergie de collision.

05

High-to-low energy K-shell emission
High-to-low energy K-shell emission

0.21 solar e solar i
surface: surface:
ecliptic ecliptic
01 1 AR | 1 1 Lol 01 1 pooovoaaal L i ooaaal
100 1000 100 1000
lon velocity (km/s) lon velocity (km/s)
(a) &+ - O™ (b) Net% — Ne**

Fic. 2.3 —Rapport de dureté des spectres pour des ions hydrogésaeid fonction de I'energie de collision. (a)
Réaction &* + M — O’™* + M*, (b) Réaction N&* + M — Ne&** + M*. Figures extraites de Beiersdorfer et al.
(2001).

2.2.2 Spectres Bliumoides

Les spectres des ions héliumoides, ions a deux Elegteamt aussi trés caractéristiques et peuvent
étre utilisés pour faire des diagnostics sur les méoaessd’émission et I'eénergie de collision. lls sont
plus complexes que les spectres des ions hydrogénoiaes, gue le spin des deux électrons intervient
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pour donner des états excités simpl8s=(0) ou en triplet § = 1). En général, la statistique favorise les
captures en triplet avec un rapport 3 :1 sur les états sgnple

Quand I'électron est capturé dans un état simple-(0, fig. 2.4(a)), les cascades sont semblables
avec celles des ions hydrogénoides, favorisant la transi = 2 — 1 (resonance lin) et certaines
raies an éleve, surtout dans le cas des basses énergies deatollisi

Par contre, quand I'électron est capturé dans un trifletascade est tresfiirente a cause de la
regleAS = 0, qui interdit le mélange ou I'intercombinaison des €&imples et triplets. Par conséquent,
aucun triplet initial ne peut se désexciter directementiagiau zero. Par contre, tous les triplets initiaux
se désexcitent vers les triplets du niveas 2 (12s°S;, 12p°P21.010). De 13, ils cascadent au niveau
zero par des transitions interdites (forbiddeg) eu quasi-permises (intercombinatiog)<fig. 2.4(b)).

1=0 1

)
[Py

1=0 1 2 3

(ISO ground)

@S=0 (b)S=1

Fic. 2.4 —Diagramme schématique des niveaux d'énergie pour un @iufmoide, suivant 'echange de charge
d’'union dénudé avec un neutre. (a) électron capturésdamétat de spin simple (S0), (b) électron capturé dans
un état de spin triplet (S 1). Figure extraite de Wargelin et al. (2007).

L'ensemble des raies interdite(ou f : forbidden), d’intercombinaiso (i : intercombination), et
de résonancw (r : resonance), avec la plus faible raigforment le complexe K, souvent mentionné
comme le triplet de type 'He-like'. Le triplet de ce type lauplconnu, et le plus important en terme
de diagnostics spectraux pour les études que jai merseselui de Iion &*. Les raies principales
qui le constituent se situent aux énergies : 560.9 eV (3.5 (0O6i) et 574.0 eV (O6r). Sa valeur
diagnostique est représentée par le rap@ostt (O6f + O6i)/ O6r. Ce rapport est inférieur a 1 pour les
emissions des plasmas chauds, tandis qu'il doit &tre griaisd que 3 dans le cas des émissions issues
des échanges de charge (Kharchenko (2005)).

2.2.3 Comparaison degmissions EUYX thermique et dues auxéchanges de charges :
Le fond diffus interstellaire local en jeu

Des la découverte de I'emissiorfitlise dans le domaine des énergies X a partir des mesuredes/ec
compteurs Geiger sur des fusées au debut des années &&¢(Bi et al. (1962)), la question principale
a laquelle les recherches essayent de répondre estégumimposantes constituent le total du flux X
diffus ?”. A part les émissions extragalactiques dans la barlked/ qui sont facilement identifiees a
cause de leur isotropie et non-absorption (¢ca ne seraiepass si I'emission venait de l'intérieur de la
Galaxie), les émissions aux énergies en dessous de 1 ka\frge dificiles a départager. On compte,
parmi les sources émettrices potentielles : (i) les s@uestragalactiques non-résolues, qui produisent
un spectre en loi de puissance, (ii) le halo galactique metaun spectre thermique a une température
probablement autour dex2L(P K, (iii) le gaz chaud de la Bulle Locale, suppos& & 10° K et depuis
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la fin, seulement, des années "90 (iv) les cascades raehidtisues des échanges de charge entre les ions
lourds du Vent Solaire et les neutres (H, He) héliosphiesq

Wavelength [/o\ngstroms] Wavelength (/o\ngstroms)

0 6 5% 45
IAARARARY

A 4
3 .
\\\\\\ \\\\\\\\\\\\\\ \\\\\\\\\\\\\\\\\
100 150 200 250 300 400 600 800 1000 1200
Energy (eV) Energy (eV)
(@) Y4 keV band (b) 34 keV band

Fic. 2.5 —Emission d’un plasma chaud en fonction de sa températifigilire adaptée de McCammon et Sanders
(1990).

La complexité du probleme provient surtout du fait quedegssions post-CX et les émissions ther-
miques du plasma (halo, Bulle Locale), bien que génépaesleux mécanismesttérents, contiennent
les mémes raies caractéristiques dans le dontaigd..5 keV.

Le rayonnement d’un plasma de température 0.5<- 4P K est dominé par les raies d’émission
dues a I'excitation collisionelle des éléments lourds>(5) partiellement ionisés. Dans la figure 2.5
nous présentons le spectre d’eémission X pour un gaz auxdalnges solaires, en équilibre collisionel
a des températures comprises entre @010’ K. Le rapport des diérentes raies est trés sensible a la
température (et abondances) du gaz. Par exemple, un gizdpkut étre la source de toute I'eémission
diffuse autour de 0.25 keV, tandis qu'a 2<410° K il pourrait &tre responsable également de toute
I'émission galactique entre 0.5 et 1 keV.

En revanche, le rapport des raies issues des échangesrde diépend exclusivement du type de
vent solaire de deux manieres : (i) la vitesse du vent sol@nergie de collision), comme nous avons
expliqué dans la section précédente, influe sur le rapfes raies du méme ion, et (ii) la composition
du vent solaire (les abondances relatives dégmdints ions) interviennent dans le rapport des raies des
différents ions. Dans la figure 2.6, nous présentons un exata@pectres théoriques issus des échanges
de charge dans I'héliosphére, calculés pour des conditile vent lent (cases supérieures) et vent rapide
(cases inféerieures) et pour les atomes H et He séparément

Pour mieux comprendre l'origine de I'emissiorfidse X galactiqgue dans le domaige< 1.5 keV,

il est essentiel de cerner les limites des deux mécanis@és( thermique). C’est le but essentiel de
I'étude que j'ai menée pendant la partie la plus impogate ma thése, présentée dans les chapitres 4, 5
et 6, du moins du cdté héliosphérique du probleme.
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Fic. 2.6 —Emissions EUXX théoriques, dues aux CX entre ions lourds du vent solainegtres héliosphériques.
Figures extraites de Pepino et al. (2004).
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Chapitre 3

Emissions Lyman« de I'hydrogene
Interplan étaire

Dans cette premiere partie de ma thése j'ai poursuivieeggglisé I'étude entreprise pendant mon
stage de DEA. Cette étude consistait a analyser les ésisitiues du flot d’hydrogéne interstellaire
dans I'héliosphére en utilisant les donnéesalgle I'instrument SWAN a bord du satellite SOHO. Le but
de I'étude est la détermination précise des paraméiisux du flot d’hydrogéne interstellaire et plus
particulierement, la mesure de la direction d’arrivédldt) et sa déflection a I'entrée de I'héliosphére par
rapport au flot d’hélium. Une telle filerence entre les deux flots serait 'empreinte du champ éatagre
interstellaire, dont les modeles montrent qu'il peutatidte I'héliosphére selon son orientation.

Dans une premiére partie d’introduction je vais présameaésumé des caractéristiques générales du
comportement des atomes d’hydrogene pendant leur teevdes’héliosphére interne et sous l'influence
de l'activité du Soleil §3.1). Ensuite je vais décrire brievement I'instrument/A\WYdont j'ai utilisé les
données, les objectifs de I'expérience et les principegodctionnement et de traitement des données
(83.2). Dans le paragraphe 3.3 je vais exposer le modeéle del ¢l la raie Ly interplanétaire, utilisé
pour I'analyse paramétrique des données SWAN. Surtauwg taparagraphe 3.4, je vais développer la
méthode que j'ai mise au point pour extraire le maximumfdlimations des données SWAN en mini-
misant le temps de calcul avec le modele en question. Englans le paragraphe 3.7 je vais présenter
les résultats obtenus avec cette méthode pour les adeédsnnées de minimum (1996) et maximum
(2001) solaire auxquelles elle a été appliquée. Enfirs deudernier paragraphe du chapitre, je vais dis-
cuter les résultats, comparer aux résultats obtenusdagemodeles magnéto-hydrodynamiques (MHD)
de l'interface héliosphérique et aux résultats des messMoyager 1, avant de résumer les perspectives
de I'étude de I'hydrogene interstellaire.

3.1 La distribution de I'hydrog éne Interstellaire dans I'héliosphere in-
terne

Le fond UV interplanétaire est dominé par la raie de résee de I'hydrogéne Lymaima 1215.66A.
Des sa découverte dans les années 1960 (Thomas et Kt834a,Bertaux et Blamont, 1971), et I'in-
terprétation de la population neutre (atomes H et He) coitiayt d’origine interstellaire, le fondfélis
interplanétaire a été utilisé pour étudier la disitibn de I'hydrogéne neutre dans I'héliospheére.

Avant l'interaction avec le systeme solaire, les distiits des atomes H et He, mélés au plasma
interstellaire, sont caractérisés par leur densjféet températurdl; du milieu IS. Leur mouvement
relatif au Soleil, avec une direction d’arriveg,( Bw) et une vitesse initial®,, leur confére la nature de
vent’ IS.

La distribution des atomes H dans I'espace interplaré&&st régie par 'interaction avec le Soleil et
son environnement en deux étapes déterminantes. Regn@at, au niveau de I'interface héliosphérique,
ou les atomes neutres H IS sont couplés par échanges dgedhb+ H*) avec les plasmas solaire et
interstellaire comprimés a l'interface héliosph@egcomme nous avons déja expliqué dans les chapitres
d’introduction. Le résultat est la création de la compdsaecondaire de la population H IS, qui a des
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caractéristiques fferentes du flot principal non perturbé. Le flot d’héliurrutre reste quand a lui non
perturbé par la présence de l'interface héliosphériqu

Les deux populations s’&coulent sans collisions inte(nestre-neutre) dans I'héliosphére et se pro-
pagent indépendamment I'une de I'autre. Pendant I'ésnaht du flot H a travers la cavité héliosphérique
c'est l'interaction directe avec le Soleil qui domine latdsution des atomes H. Les mécanismes d'in-
teraction se résument a la force gravitationelle, I'iefiloe des photons solaires et I'interaction avec les
particules du vent solaire.

Les photons solaires dont I'eénergie correspond exacteeméanergie de transition entre le niveau
fondamental de I'atome H et le premier niveau excité sosbdles par résonance par les atomes H et
réémis pour étre finalement comptés par les détectirgsnstruments UV, qui observent a la longueur
d'onde Lyw. Au cours de cette ffusion résonante, les photons transférent une quargitealivement
aux atomes diuseurs qui voient leur propre quantite de mouvementéygent modifiee. Globalement,
aprés un grand nombre deffdisions successives, I'atome recule par rapport au Solefl gt est a
I'origine de la force de pression de radiation qui tendagiler les atomes du Soleil.

En dfet, chaque fois qu'un photon de longueur d’onidest absorbg, la quantité de mouvement de
I'atome augmente d&fp = % 0, oud est le vecteur unitaire radial. Le photon est réémis darglirection

aléatoire (vecteur unitair@) et I'atome perd une quantité de mouvemﬁf)t = E a. Ainsi, la quantité de
mouvement totale acquise par I'atome est :

> h h
Ap=-U0+-4d 3.1
p=SU+- 3.1
En moyenne, sur un grand nombre dffudiions, le second terme de I'équation 3.1 s'annule. S'il se
produit en moyenng diffusions par seconde, I'atome accumule :

£pas =gt u=g, () Mo (32
A r/ A
oug est le taux d’excitation Lyr local a la distance r, & = o F1216nm € taux d’excitation ag= 1 UA.
En considérant un flux solaire moy&as16nm = 3.3 phcm? st A-1 eto = 0.54 10 cn? A pour les
atomes d’hydrogéne, on obtiegg = 1.8 103 s & 1 UA.
Donc, la force moyenne appliquée sur les atomes, que, pardeblangage, on appellera pression de
radiation :
F, = (r—")z g (3.3)
p=% Y .
est proportionelle au flux Ly et varie en r?.
La rivalite entre la pression de radiatiéf, et la force gravitationelley du Soleil est exprimée

par le rapporju = % qui définit le type de trajectoire pour les atomes H : cogeates, sy < 1, et
¢}

divergentes, si > 1. Le milieu étant non-collisionnel, la trajectoire desraes d’hydrogene est décrite
par des coniques dont les caractéristiques sont fixéda pisesse de I'atome a grande distance du Soleil
(fig.3.1).

Les échanges de charge entre les atomes H et les protoresslant le mécanisme dominant pour
les 'pertes’ des atomes H IS. Comme nous avons expliqué ldactzapitre précédent, ce mécanisme
n'est pas vraiment un mécanisme d'ionisation, mais essidére comme tel, car les nouveaux atomes
H formés a partir des protons incidents conservent Iig#sede I'énergie du proton et s'éloignent a la
vitesse du vent solaire. Leur grande vitesse les exclut deidalLy-w solaire, et ils deviennent, alors,
invisibles pour les instruments d’observation adykt'efficacité du mécanisme d'échanges de charge
décroit en 1r?, suivant la décroissance de la densité des protons eslaircause de I'expansion radiale
du vent solaire.

D’autre part, quand I'energie des photons solaires edrgyre au potentiel d’ionisation des atomes
H, ces derniers sont ionisés et deviennent aussi invisiblex instruments Ly~ La photoionisation
décroit aussi spatialement éﬁ Enfin, le dernier mécanisme d’ionisation est di aux siglfis avec les
électrons énergétiques du vent solaire. J'ai calaalalix d'ionisation des atomes H et He par impact
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Fic. 3.1 —Trajectoires des atomes H dans le systeme solaire selaaplgort de la pression de radiation sur la
force de gravité:. Figure extraite de Lallement et al. (1985a).

électronique a partir des données de bruit thermiquérdgrument WAVES sur le satellite Wind (Issau-
tier et al., 2005). Le calcul est présenté dans I'annexetApus avons trouvé que I'impact électronique
a un rdle ionisant minoritaire par rapport aux échangeshdege pour les atomes H IS.

Tous ces mécanismes d'ionisation sont exprimés par ledaonisationg; global des atomes H qui
est I'inverse de la durée de vig des atomes. Les phénoménes d’ionisation se traduiseninpaperte
des atomes H, plus prononcée pour les atomes lents, etffmacéé décroit toujours enr? (sauf pour
I'impact électronique, qui est de toute fagon négligé)

La distribution de I'hnydrogéne dans I'héliosphere mieet I'émissivité du fond IP Lyr qui résultent
de toutes ces interactions sont présentées dans lessfigi@), 3.2(b), respectivement. On distingue
clairement la cavité d'ionisation (fig. 3.2(a)) autour dulédl et son étirement sous le vent. Par équivalence,
I'émissivité primaire Lye (fig. 3.2(b)) présente un maximum dans la direction upwingnecreux sous
le vent, qui induisent dedfets importants de parallaxe.

Les résultats des observations end.yainsi que la comparaison aux modeles de l'interaction des
atomes d’hydrogene IS dans I'héliosphere avec le Sdrifnissent des informations sur les parameétres
du flot H IS, mais seulement apres la traversée de l'interfeeliosphérique et les interactions avec celle-
ci. Cette approche détermine les paramétres de la papuigibbale moyenne des atomes. (8w, Vo,

Ty) juste apres la traversée de I'interface héliosphirigt peut tenir compte deffets directs (proches)

de l'activité solaire (&ets d'ionisation et des trajectoires des atomes) en detaninles paramétres qui
les caractérisen( 8;). Par contre, elle ne it pas pour quantifier lesfets d'interaction du milieu 1S
avec I'héliosphere. Ce type d’interaction est pris en ptzntdlans des modeéles magnéto-hydrodynamiques
(MHD) de I'héliosphére sur lesquels nous reviendronssdamaragraphe 3.7.

3.2 Linstrument SOHO/SWAN

L'instrument SWAN dont le nom constitue un acronyme des ratsr Wind ANisotropies, a bord
du satellite SOHO, a été cong¢u pour mesurer la distobutiu vent solaire et ses anisotropies en latitude
héliographique dans I'héliosphere (Bertaux et al.,5,9997). L'instrument a été construit en collabo-
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(a) densite H (b) émissivité Lye

Fic. 3.2 —Distribution de la densité H (a) et du fond lay¢b) interplanétaires.

ration entre la France (Service d’Aéronomie) et la Fina(innish Meteorological Institute, FMI). Les
opérations ont commencé en janvier 1996. Depuis, SWANesst actif, a I'exception de deux courtes
périodes entre juin et octobre 1998 et en janvier 1999.

3.2.1 Caraceristiques ¢enérales et cartes d’intensié

SWAN est un photometre UV avec une bande passante entretll80enm. Linstrument est
constitué de deux détecteurs identiques (fig.3.3), awustir les faces opposées de SOHQ, et -

Z, orientées vers I'hémisphére écliptiqgue nord et sespbectivement. Chaque unité est équipée d'un
mécanisme périscopique avec deux miroirs ad4fcidence. Ceci permet d'orienter le champ de vue
du détecteur vers n'importe quelle direction de I'hérhisge sur lequel pointe I'unité. Le champ de vue
total instantané de chaque détecteur estd®&5divisé en 25 (%5) pixels de 1x1°chacun. Les photons
UV de la raie Lye (1215.66A) IP sont enregistrés pendant 13s, avant detea@fd procédure vers une
autre direction du ciel.

Sur la figure 3.4 je présente un exemple d'une carte d'iftteSSWVAN pour la date du 2 février 1996.
Les cartes sont présentées en coordonnées écliptigeed’axe des longitudes croissant vers la gauche
de O a 360. Le code de couleur correspond auff@lientes valeurs d'intensité, en général entre 200 a
800 coups par seconde et par pixel dg1F. La moitié nord de la carte est essentiellement obseraée p
le détecteur orienté vers I'axeZ dans le systeme de coordonnées SOHO, tandis que la padtide la
carte est observée par le détecteur -Z. Pourtant, il y a&zane étroite au niveau de I'écliptique qui est
simultanément observée par les deux détecteurs. Qgcl sder-calibrer les mesures, puisque les deux
détecteurs ne sont pas tout a fait identiques.

Sur la partie gauche de la carte se trouve la région facerayarmont ou upwind-UW) ou l'intensité
est beaucoup plus élevée. De l'autre cdté, sur la pdrtige de la carte, le détecteur observe le gaz qui
se trouve sous le vent (aval ou downwind-DW), ou l'intedisliti rayonnement Ly-est beaucoup plus
faible, puisque les lignes de visée traversent la cavibdidation. Les taches brillantes sur toute la carte
et surtout sur 'hémisphére sud sont les étoiles chaddds Galaxie qui Emettent dans la bande passante
des senseurs (110 - 160 nm). Ces étoiles sont par la suéeéesl grace a un 'masque’ mis en place
pendant le traitement des données des cartes, comméqeerdi par la suite dans la figure 3.6(b).

Sur la carte 3.4, deux régions ou il n'y a pas de mesuresmess clairement. La tache vide de
données, aux coordonnées (31@) environ, correspond au Soleil. En fait, les écrans quiet@tplacés
devant les détecteursZ et -Z pour occulter le Soleil qui mettrait en danger lesrimsients sensibles du
détecteur, dfuse un peu de la lumiére UV solaire, ce qui géne les obsengatDans cette région-la,
les détecteurs n’enregistrent pas d'observations. kectiur -Z qui se trouve plus loin de I'écran recoit
beaucoup moins de lumierefllisée et la région contaminée est plus petite. Les denc@ataminées
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Fic. 3.3 —Configuration optique de I'unité de détecteur SWAN et agmisur les faces opposées du satellite
SOHO.

a cause de cette lumierefilisée par I'ecran sont, finalemenfiaeées des cartes. Une deuxieme région
d'absence de données dans la direction opposée au Sstlgifauite par la réflection de la lumiere
solaire sur quelques parties du satellite. Dans cettemégdn plus il n'y a pas d’enregistrement pour
éviter que le rayonnement intense n’abime les détexteur

Les cartes d'intensité sont utilisees pour I'objectiinpaire de SWAN, c’est a dire les mesures du
flux de masse du vent solaire. Comme nous avons expliquélaaestion précédente (3.1), le$ats de
I'activité solaire : pression de radiatimnavité, photoionisation, impact &lectronique et pipatement
les échanges de charge avec les protons solaires laisgerthpreinte sur la distribution de I'hydrogene
IP et par conséquent sur l'intensité bymesurée dans les cartes photométriques SWAN. Les gtegctu
de la concentration des atomes H dans la direction d'ariie vent IS et de la cavité d’'ionisation en
aval, apres la destruction des atomes H prés du Soleiksdentes dans les cartes SWAN.

En modeélisant 10 années de données d'intensité inesurées avec SWAN, Quémerais et al. (2006b)
ont calculé les taux d'ionisation absolus de I'hydrogénet aussi leur dépendance latitudinale. Ils ont
mis en évidence la variation de I'anisotropie latitudeahtre le minimum et le maximum solaire.

3.2.2 La cellulea absorption d’hydrogene
Principe de fonctionnement

Sur le chemin optique de chaque détecteur, une celluledéobgne est placée, afin d’obtenir des
informations sur le profil spectral de la raie bylP, avec une résolution spectrale €8x10°. En dfet,
la cellule, fabriquée avec du pyrex, est remplie d’hyarogmoléculaire (b) & une pression de quelques
centaines de Pa. Deux filaments de tungstene traversegitule @t permettent, quand ils sont parcourus
par un courant, de dissocier partiellement les molécupesrtH atomique. Tandis queytdst transparent
a la raie Ly«, le petit nuage des atomes H créé quand les filaments domtéd, absorbe par résonance
une fraction des photons Ly-incidents. Ainsi les photons sontfilisés vers les parois de la cellule ou
ils sont absorbés, ce qui les empéche d’arriver jusquéaateur. Les observations sont faites en mode
alterné : cellule OFF, cellule ON, pour chaque directiorvidée.

Le rapport R des intensités mesurées dans une certagaidir quand la cellule est allumée (ON :
absorption) et quand la cellule est désactivée (OFF : jadsdrption) est appelé facteur de reduction (ou
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Fic. 3.4 —Carte d'intensité SWAN du @2/1996.

transmission) et est une grandeur sans dimension. Sifsitéede la raie Lyx entrant dans le systeme
estl(1), ou A est la longueur d’'onde dans le réferentiel de la celluled ehanoteT (1) la fonction de
transmission dans la cellule, le facteur de réduction peatdéfini par I'equation :

~+00
R don _ 1_A= L 1A)T (A + Adp)da

" Tort - [1yda (34

OUA = 1-Restla fraction absorbée de l'intensité entrant&&s le décalage Doppler dii au mouvement
du récepteur dans le repére héliocentrique. La fonatmtransmissio (1) de la cellule est donnée par
la relation :

T(1) = exp(-7cH(a, X)) (3.5

ou H(a, x) est une fonction de Voigt, qui prend en compte pposta = 6/Av. de la largeur naturelle de
la raied sur la largeur Dopplefv, et est exprimée :

a [t eV
H(oz, X) = ; j:oo mdy (36)

La variablex est définie comme la fréquence normalisée :

YV —Yo /l—/lo
X= —m4 = — 37
AVC ( A/lc ) ( )

Les variables et A représentent la frequence et la longueur d’'onde resgecéint. Le parameétré, est
la longueur d’onde de la transition ly2 1215.66A. L'élargissement Doppler de la cellld., dépend
de la températureT¢) ou la vitesse thermique des atomes dans la cellule :

A==V =2
c C the C My

(3.8)

Pour des conditions typiques de fonctionnement, la celugit comme un filtre absorbant, bloquant
tout photon dans une bande de longueurs d’oade 20 mA(ou de décalage Doppler de 5 jenpar
rapport al,. Les valeurs typiques de température et d’épaisseuguptdans les cellules de SWAN sont
300-350 K et 3-5 respectivement. Pour des épaisseursuegtig< 10, ce qui est le cas des cellules
SWAN, la fonction de transmission est trés bien approeimpar :

T(1) = exp(-7ee™) (3.9)
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ce qui revient a négliger la largeur naturelle de la raie e¢ prendre en compte queffiet Doppler.
La puissance absorbante d'une cellule & hydrogéne peueprimée par une grandeur, appelée la
largeur équivalentd)V,, qui, en unités de longueur d’'onde, s’exprime :

+00
W, = f [1-T()]da (3.10)
La largeur équivalente sera utilisée pour modéliseriédlissement des cellules SWAN au cours des
années, dans la section 3.5.2.

Ainsi, le facteur de réduction est une fonction des caré&tiues de la celluley et T, et pour une
cellule donnée, il dépend de la vitesse relalfgele long de la ligne de visée entre les atomes émetteurs
(atomes IS) et les atomes absorbeurs (atomes de la celiide¥ss de la largeur de la raie d’émission,
c'est a dire la températurgs des atomes IS.

Le flot d’hydrogéne IS s’écoule a travers le systemeisola une vitesse moyenne de 22 /knat
le satellite SOHO orbite autour du Soleil a une vitesse @pprativement égale a celle de la Terre (30
km/s). Le mouvement de la sonde sur son orbite a comme congagjlenariation permanente de la
vitesse relative entre la sonde et le vent IS, entre 8 et 52.kévinsi la lumiere Lye aura un décalage
Doppler qui dépend de la période dans I'année et de latiirede visée.

e
)

T =15000 K
T= 15000 K

.8

o VD =10 km. §7!
Vp® 0 km 51

0.8

0.¢
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Fic. 3.5 —Effet d’absorption par une cellule d’épaisseur optique- 10 et température de 300 K sur un profil
d’émission gaussien a ¥ 15000 K. Le profil est présenté pour deux décalages Dopplg = 0 et \p = 10 km
s™L. La courbe discontinue est le profil avant absorption. Laf@te sous la courbe solide divisée par la surface
totale non-absorbée définit le facteur de réductionulfggextraite de Bertaux et al. (1995).

Si on considére une ligne de visée qui est définie par uteuety et un atome sur cette ligne de
visée de vecteur vitesse relative par rapport a SOHQlors le décalage Doppler dans le référentiel de
I'observateur est :

Adp =1- 2 = igme. U) = %VD (3.11)

ol Vp = Vie-U est la projection de la vitesse relative de I'atome sur ladide visée (vitesse de décalage
Doppler). Ce décalage Doppler peut étre exprimé ereari longueur d’onde ou également eryskm
ce qui sera plus pratique pour notre étude.

Selon, donc, la vitesse relative projetée de la cellulbsbaption par rapport au gaz IS, le profil de
I'émission interplanétaire sera décalé par rappornpradil d'absorption, et par conséquent le signal au
détecteur sera madifié aussi, comme montré dans I'exedwla figure 3.5. Pour les directions de visée
perpendiculaires au vecteur de vitesse relatilig ( U = 0), le décalage Doppler est toujours nul, et le
facteur de réduction est minimal, car I'absorption estr@mnsur le point maximal du profil d'émission.
Cette condition définit les lignes de visée qui formentdecte (ou cone) diget Doppler zero {ero
Doppler Shift Circle/Cone : ZDSC) sur lequel repose toute I'analysffextuée par la suite (Sect.3.4).

Cartes de transmission

Sur la figure 3.6(a) nous présentons une carte de SWAN esntiiasion. Elle correspond a la date
d’observation du 25 avril 1996. Plus la transmission estéd, plus I'absorption par la cellule est faible.
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Donc, les régions sur la carte ou la transmission est malring’est-a-dire 1, correspondent a des lignes
de visée ou le décalage Doppler est plus élevé quedauliade la raie IP et la raie d’absorption n’est plus
incluse dans l'aire de la raie d’émission. Les régiongples sombres sur les cartes indiquent le ZDSC,
donc les régions ou la transmission est minimale et dofratdion absorbée est maximale.

(a) 2504/1996 (b) masked 284/1996

Fic. 3.6 —Cartes de transmission SWAN pour [¢02BL996 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 particuliere, versdéegecliptique sud, ou le ZDSC est brusque-
ment perturbé et la transmission est beaucoup pluse&lgwé sur le reste du cercle. Ceci esfféede la
présence des étoiles proches du plan de la galaxie. Efiéaiission Ly« des étoiles chaudes est déja
absorbée par I'hydrogene des nuages interstellairess al cette longueur d’'onde, la cellule ne ‘voit’
gue le Ly« interplanétaire. Par contre, le spectre des étoilesdgsadans le domaine UV est beaucoup
plus étalé que la largeur de la raie d’absorption, et derdétecteur mesure toute leur émission dans la
bande passante de l'instrument. Par conséquent, I'aimomrgu fond IP ne provoque gu’une trés petite
atténuation du signal total regu. Donc, nous sommes @blde supprimer les données qui coincident
avec la présence des étoiles, malgré la perte conbigéde points d’observations, pour éviter d’en
déduire des conclusions fausses.

Apres ces corrections, les cartes se présentent danenia f8.6(b). En plus des directions solaire
et antisolaire, les données ou se situent les étoilea Galaxie ont &té supprimées, pour ne pas géner
I'interprétation des observations. Les codes des cosileant ajustés de la méme facon que la carte
3.6(a).

Obijectifs des mesures de la cellule d’hydrogne

En principe les mesures de la cellule H ne sont pas nécessaur I'objectif principal de SWAN,
c’est a dire la déduction du flux de masse du vent solairepeut étre obtenu par la cartographie pho-
tométrique uniquement. En revanche, les mesures de ldecskront utilisées pour déterminer les pa-
rametres caractéristigues du gaz interstellaire. Conhraaléja été noté, la fonction principale de la
cellule est de permettre de reconstituer le profil de la rgie Emise par le gaz interstellaire. Pour faire
cela, on se sert du décalage Doppler introduit par le moenemelatif de la Terre et du gaz interstel-
laire. En utilisant le décalage de la raie d’émission paport a la longueur d’'onde de résonance dans le
référentiel de la cellule, on balaye I'aire de la raie aee@ie d’absorption, dont I'élargissement Doppler
est beaucoup plus faible que celui de la raie d’émissionteGréthode est appelé&oppler Angu-
lar Spectral Scanning (DASS)et a été mise en place par Bertaux et Lallement (1984). figlienet,
avec une série de mesures darfedentes directions, d’obtenir le profil original de I'&sgion Ly« par
déconvolution (Quémerais et al., 1999, 2006a), et aindidtribution en vitesse des atomes IS.
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3.3 Modelisation de la raie Lyman« IP dans les donrges SWAN

La distribution de I'nydrogéne neutre dans le systemaimoldépend des parametres interstellaires
(vitesse, température, concentration, axe du flot) amsides parametres solaires (pression de radiation
solaire, taux d'ionisation des atomes H), comme nous avossi détaillée dans la sect. 3.1. En étudiant
I'émission interplanétaire Ly-on peut remonter a ces parametres. Trés souvent, les/atisas en Ly-

a sont comparées a un modele de I'emission IP. Un tel heoel& décomposé en deux parties : (i) un
calcul de la distribution de densité de H dans le systentarspsuivi par (i) un calcul de I'émission
Ly-a générée lors de laflusion par résonance des photonsd.gelaire par ces atomes H dans I'espace
IP.

Pour modeéliser les données SWAN nous avons utilisé legheadit 'chaud’ développé pa&. Lal-
lement(Lallement, 1983; Lallement et al., 1985a) qui consistalawder la distribution en densité et la
distribution tridimensionnelle des vitesses des atomeS E thaque position dans I'héliosphére, sous
I'action de la gravité, pression de radiation et des petitgss au flux du vent solaire et a la photo-
ionisation EUV en tenant compte de la dépendance latitleglide ces termes de perte. Le modéle chaud
est donc caractérisé par les 3 paramétres intersedléilensité, vitesse moyenne et température du gaz
IS) et 2 parametres solaires (pression de radiation ptiopoelle au flux Lymanx solaire et taux total
d’ionisation). Les 2 parametres solaires varient au cdursycle d’activité de onze ans.

Ensuite, pour n'importe quelle position de I'observateBYMAN) et direction de visée, le modéle
calcule le profil spectral de la raie ly-a chaque point sur la ligne de visée et I'additionne auXilgro
des points précédents. Enfin, une intégration ffietriée sur les 'bins’ du profil final pour obtenir I'in-
tensité Lye totale dans la direction et date d’observation sélecéenen tenant compte (ou non) de la
réabsorption. En ce qui concerne la modélisation des megar la cellule H, une subroutine du modele
calcule le profil d’absorption et le facteur de réductiom,a@pliquant la fonction de Voigt, dépendante
des caractéristiques de la cellule modélisée, sur @ pfémission IP.

Les interactions des atomes H a I'approche du Soleil sentit®s dans la sect.3.1 et le modele
numeérique est exposé en détail dans les réferencassaii-dessus. Je ne m'y attarderai pas plus dans
ce manuscrit. En revanche, je me pencherai plus sur la ehéttite du ZDSC que jai utilisée pour la
détermination de la direction d’'arrivée du flot H L&/ Buw).

3.4 Laméthode de localisation du Zero Doppler Shift Circle : Mocklisation
selective des donges de la cellule d’hydrogne

La méthode du Zero Doppler Shift Circle (ZDSC) consistalawer la position du maximum d’ab-
sorption, c’'est a dire la position du ZDSC pour chaque jepa@ametres employé dans notre modele
et mesurer |'ecart angulaire par rapport & la position B$Z mesurée dans les cartes de transmission
SWAN. Ensuite, nous cherchons a optimiser les paramdtra®nt utilisés dans le modéle, en minimi-
sant I'écart par rapport aux données par une méthode delres carrés.

Premierement, nous présentons une description glolall dégion ZDSC et de ses variations
au cours de I'année dans le paragraphe 3.4.1. Ensuite,pnégentons la modélisation optimisée des
données de transmission SWAN que nous avons employéesgaire le maximum d'informations en
un temps réduit dans les paragraphes 3.4.2 et 3.12. Cetiglisaiion consiste a rechercher et modéliser
automatiquement les régions ZDSC extraites des donreeseallules H de SWAN. La méthode a été
publiee en présentation poster lors du congrés Solad\Win- SOHO 16 (Koutroumpa et al., 2005). Les
résultats de la méthode pour la premiére année (1998)1@ données SWAN seront décrits dans la
section 3.5.1 et ont &té publiés par Lallement et al. $200

3.4.1 Variations du Zero Doppler Shift Circle

L'orientation du plan ZDS dépend de la vitesse relativeeetst vent IS et le satellite. Puisque cette
vitesse varie au cours d’'une année, selon la variation diédsse de la songieerre, I'orientation du plan
ZDS change aussi, comme on constate sur la figure 3.7. Sarfipite j'ai représenté la variation du
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plan ZDS pour certaines positions de I'observateur au cdurse année. Dans ce cas j'ai simplifié les
hypothéses en considérant que la direction du mouvemevet est parallele a I'écliptique.

—_
Plan ZD'S sy
100 v T~
pek Vrel T
v, AT -
Vrel — — v
= Vo = %
e . Plan ZDS
& A Ar=250°
s / \Plan zDs

Plan Z?S Plan ZDS
Ar~130 Ar~190°

Fic. 3.7 —Variation simplifiee du plan ZDS selon la position de la &err

Par contre, sur les figures 3.8(a) et 3.8(b), les variatioriete calculées dans le modele, a partir
du vrai mouvement du gaz, c’est-a-dire, a une vitesse &m/22et une direction d'arriveel{,=252.3,
Pw=6°), inclinée par rapport a I'écliptique. Je représergtiecvariation par deux vues, d’'un point incliné
par rapport a I'écliptique (fig.3.8(a)) et d’'un point desvpolaire (fig.3.8(b)). Les rectangles représentent
les plans d’'&et Doppler zéro correspondant aux positions de la Terrgughaois en commencant par
le point vernal;y(0°,0°). Les diférents niveaux de gris correspondentfiédentes hauteurs selon I'axe z
(ou également des latitudedt@rentes) avec les plus clairs correspondant a I'héraigphord. A droite,
la fleche noire a 25@nviron marque la direction d’arrivée du vent.

Le plan d’dfet Doppler zéro n'est pas perpendiculaire a I'écliptiquuisque la vitesse d'arrivée du
vent n'est pas parallele au plan de I'écliptique. En plnshangement brusque de l'orientation du plan
s'effectue aux alentours des longitudes (32B6C°). Cette région est trés sensible aux changements
de longitude sur 'orbite du satellite, car les vitessesal@&drre et du vent sont quasi-paralléles. Leur
difféerence donne un trés petit module de vitesse relative euti ghanger tres facilement d’orientation
suivant le déplacement de la Terre et selon le changematitatdion de sa vitesse.

(a) vue inclinée (b) vue polaire

Fic. 3.8 —Orientation du plan ZDS pour des positions de la terre toss3@pour une vue inclinée (a) et une vue
polaire (b).

Par la suite il se fera évident que lefféientes influences de la gravitation et de la pression da-rad
tion ainsi que le taux d’'ionisation des atomes du vent itedesre (ou le temps de vie de ces particules)
peuvent déformer ce plan-cercle pour donner une ligneb&euou un cbne qui peut aussi ne pas étre
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parfaitement perpendiculaire a la vitesse relative qucakulée en considérargn approximation, la
vitesse du vent constante

Dans les figures 3.9(a) et 3.9(b) on représente deux calt@dNEn transmission pour les dates du
25 avril 1996 et du 21 juillet de la m&me année respectivient®n a décidé de présenter des cartes sans
le masque des étoiles pour avoir une vision plus completRISC et de ses variations. La longitude a
laquelle se trouve I'observateur pour chaque date estetgpment 210 et 300. L'échelle de couleur
varie en fonction de la transmission. Ainsi on voit qu'il y aeubande d’absorption élevée, autour du
ZDSC ou la transmission baisse jusqu’a 0.7 (couleur Bldaadis que le jaune correspond aux régions
loin du ZDSC ou il n'y a pas du tout d’absorption.

(a) 25041996 (b) 2/07/1996

Fic. 3.9 —Cartes de transmission SWAN pour deux dat¢emintes : 24/1996 (a) et 207/1996 (b). Les
differences de la forme du ZDSC et des valeurs de transmissgmiuas sont évidentes.

D’une carte a l'autre le ZDSC est décalé en coordonnédésétliptiques et de plus dans la carte du
21 juillet la bande d’absorption autour du ZDSC est beauguplarge que celle du 25 avril. Ceci est dli
au fait que le module du mouvement relatif diminue consiliement entre avril et juillet. Plus le module
de la vitesse relative est petit, plus le décalage Doppieiagble et donc, plus il y a de I'absorption pour
un angle donné grand a partir du ZDSC. En entrant dansgiarrésensible’, c’est-a-dire entre juillet
et octobre, le décalage Doppler est tellement faible queellle absorbe quasiment dans toutes les
directions du ciel. La détermination du ZDSC dans la régiensible est tresftiicile pour cette raison.

3.4.2 Zlection des Egions Zero Doppler Shift Circle

La variation du ZDSC n’est pas facile a suivre : pour pouvoadéliser cette région, il a donc fallu
trouver un moyen automatique pour tracer les lignes desvagétour du ZDSC. J'ai mis au point un
calcul qui trace le ZDSC pour chaque position de I'obsevatn définissant la vitesse relative pour
cette position. Sachant que le plan ZDS est perpendicudaisevitesse relative, la recherche a pu &étre
limitée aux lignes de visée a30°autour du ZDSC. Le principe du calcul est illustré sur laffig8.10
pour le cas simple ou la vitesse du vent est sur le plan digti&ue et paralléle a la vitesse de la Terre
et en approximation du satellite SOHO.

Une direction de visée (de vecteur unitdﬁ)epeut étre caractérisée par les deux angles g et h (voir
figure 3.10) dans le repére cartésien défini par les dires¥,, Viel et W tel que X, soit situé dans le
plan de I'écliptique. En faisant varier les angles g 8@360 tous les 20 et h de+30° tous les 2, nous
obtenons une série de lignes de visée dans les zonesgiqrees autour du ZDSC pour lesquelles nous
calculons la transmission pour chacun de nos modeéles.

En général, la position du minimum de transmission que €alcule a partir du modele n’est pas
trés loin de la position du ZDSC qu’on a obtenue d’'apresaleuwt simplifié de la vitesse relative. Tel est
le cas pour les régions ou le ZDSC est proche d'un plan on dgrand cercle dans le ciel. Cependant,
la vitesse des atomes qui s'approchent du Soleil est meddi@si que leur trajectoire. Or, en faisant
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Fic. 3.10 —Principe de sélection des LOS stratégiques autour du B8 dans les cartes SWAN.

le calcul de la vitesse relative, nous avons considéréédsse du vent constante et les trajectoires des
atomes invariables. Donc, notre calcul de la vitesse velatiest que grossier et celle-ci peut varier
beaucoup, surtout vers la région sensible entré 8880 de longitude de la Terre. Ceci est vérifié dans
nos calculs par la variation des angles g et h. Dans les aatlzsrégion (330 -30°) on se rend compte
que la variation de-30°de I'angle h ne dffit pas pour trouver le minimum de transmission et il faut,
alors, scanner tout le ciel pour trouver le ZDSC. J'ai décibnc, de ne pas travailler sur cette série de
cartes, entre juillet et octobre, et dorénavant je ne vagéférer qu'aux les cartes SWAN du reste de
'année.

Pour le choix des lignes de visée dans chaque carte, nous attisé le principe expliqué sur la
figure 3.10. Pour chaque ligne de visée obtenue de cette.fag recherche la méme direction dans les
cartes SWAN pour voir si il y a des données de bonne quatité pette direction. Dans le cas ou on
trouve des données SWAN, on stocke dans un fichier les coné#ds hélioécliptiques de la position du
satellite, les composantes cartésiennes de sa vitessmdadonnées écliptiques de la direction de visée,
les angles g et h qui caractérisent cette ligne de visémpport au plan ZDS et la valeur de transmission
de SWAN et son erreur pour cette ligne de visée. On obti@si,aleux grands fichiers de données, pour
chaque période du cycle solaire, sur lequel on appliguemameles de minimum ou maximum solaire
par la suite.

Pour illustrer le choix des points parmi les directionseeis par SWAN, on a superposé sur la figure
3.11 une carte en transmission SWAN du 25 avril 1996 avecdeggextraits autour du ZDSC de cette
carte qui font partie a présent du grand fichier d’enti@€en a construit. On voit sur la carte que, dans
les régions polluées par les étoiles chaudes ou lesé#enont 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 moele aux donrees SWAN

Pour chaque ligne de visée on calcule la valeur de transmigar nos modeles. En méme temps
on retient pour cette ligne de visée les angles g et h quéterdiinent en fonction de son écart du plan
ZDS pour cette position de I'observateur. Pour chaqueipasile I'observateur, c’est a dire pour chaque
carte SWAN, on utilise la série de lignes de visée qui omh&ne angle g (le long du ZDSC) mais un
angle h (perpendiculairement au ZDSGfé&lient. Sur la figure 3.11 cela correspond a une série aespoi
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Carte en Tansmissien SWAN de |3 date 04/2511008
Superposés les peints de la caste choisis pour l2 fizhier dentrée
f L . 1

latitude

langitude

Fic. 3.11 —Positionnement des sécantes du plan ZDS sélectiona@edeks cartes SWAN.

noirs rapprochés. L'angle h détermine I'écart d’unedéigle visée par rapport au plan ZDS de cette date
d’observation et on sait que plus on s’écarte du plan ZDSlpltransmission augmente. Donc, en faisant
varier h de+20° autour du plan ZDS on est plus ou moins sars de retrouverdemam de transmission
parmi ces angles, et d’habitude plutdt proche €6°h

Si on trace une courbe de la transmission modéle en fondédnpour le méme angle g on confirme
notre hypothése et on retrouve un minimum de transmissiom pn angle h au moins (voir fig. 3.12).
On fait alors, un fit sur cette courbe par une gaussienne eetoouve le minimum de transmission
modele pour un certain h. Ceci s’appliqgue aussi aux dsuS&AN ou on trouve une transmission
minimale legérement fierente pour un h minimum également un pefliedent que celui calculé pour
chaque modele. A partir du couple (gyif) on peut calculer le couple de coordonnégsgid, Smin) du
ZDSC modele et a partir du couple (grik(SWAN)) on remonte aux coordonnées équivalentes du ZDSC
SWAN.

Ce procédé est appliqué a toutes les sécantes du ZD@Omrthacune des positions de I'observateur.
Ainsi nous obtenons plusieurs points qui forment le ZDSCrdjoe date d’observation, d'un cdté pour
les données SWAN et d’'autre part pour chacun de nos mod&desirt angulaire entre le ZDSC calculé
par nos modeles et celui calculé par les données SWAN domse I'ajustement de chaque modele par
rapport aux mesures SWAN. Nous cherchons a minimiserceet par une méthode des moindres carrés :

2
2 ZN [G'zin:l
X N-p) (3.12)

oud = (Model-Data) est I'écart angulaire entre la position duXDcalculée par le modele et la position
du ZDSC calculée par les donnéesin est I'erreur sur la position du ZDSC 'données’, N le nombee d
points utilisés et p le nombre de parametres libres dafis [B’habitude, le nombre de points utilisés
dans les cartes SWAN est largement supérieur au nombrerdmeties introduits, alors nous faisons
I'approximation queN — p ~ N. Dans les modeles utilisés, les parameétres libres sant di,, B, et on
ajoute encore deux parametres qui sont corrélés entreceet V,, au total p= 4.

L'erreur qui existe sur les mesures de transmission SWANMrspage et détermine I'erreutin
sur la position du minimum pour les données. On obtientdiar sur la position du minimum dans le
fit gaussien en imposant comme poids sur chacun des poimsufesur les mesures de transmission
SWAN. Plus précisément, le poids de chaque point estdisw de la déviation standard sur la mesure
SWAN. Donc, d'une erreur de 0.0194 en moyenne sur la trassoni®n trouve une erreur de 'ordre de
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5~0.02 standard deviation of
SWAN transmission measures

0.90 —

0.88 -

0: angular distance

Model 7)&&1

0.86

transmission

0.84 |

0.82

0.80 —

0.78 —_

O min~1°: Error on ZDSC position

Fic. 3.12 —Ajustement du modele aux données. Minimisation de iit&regulaire des positions ZDSC modele-
données.

1° en moyenne pour la détermination du ZDSC données.

3.4.4 Sensibilie de la methode et simplifications apporées

L'avantage de la méthode de localisation du ZDSC et sudeda modélisation automatisée grace
au fichier d'entrée réduit c’est que nous avons exclu doutales modeles les lignes de visée ou |l
n'y a pas de données SWAN et celles ou la transmission ds# galcul sur chaque ligne de visée est
trés long parce que le programme calcule par itérationrdélle la raie émise pour ensuite appliquer
un profil de Voigt pour la raie d’absorption. En n'utilisantayles lignes de visée 'stratégiques’ autour
du ZDSC, nous gagnons de cette facon beaucoup de tempscdé éahoter que I'on ne sélectionne
gu’une tres faible fraction des points existants dans setes SWAN. Pourtant, a ce niveau de notre
étude, il est plus commode de réduire le nombre de poinpsdadit du temps de calcul pour en déduire des
contraintes globales des phénomenes. Ainsi on pouridaiagent juger les avantages et les inconvénients
des diferents modeles pour savoir a quel niveéiinar 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 gis,termus avons décidé d’exclure de
I'eétude les cartes de la zone sensible, entre juillet atlivet, et plus précisement entre les longitudes
d'observateur-40°. En dfet, comme nous avons demontré précédemment, retrauvematiquement
la région de transmission minimale dans ces cartes est assepliqué puisque le décalage Doppler
est tres faible pour ces positions de la Terre et donc, laleedbsorbe un peu partout dans le ciel. De
plus, il s’est avéré impossible d'ajuster la région duXDpar une gaussienne pour ces dates autant pour
les données SWAN que pour les points modélisés. Ainsitiimpossible de déterminer précisement la
position du ZDSC a comparer avec les données. Dans cd &asdia étendre I'étude a tous les points
des cartes SWAN, guand les parameétres serdiisamment 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'utilisorie pagau absolu d'absorption lui méme,
mais seulement la direction du maximum d’absorption. Dé¢ecetaniere, les résultats sont trés peu
dépendants des caractéristiques de la cellule H et deisiiisgement. Ainsi, nous pouvons utiliser des
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parameétres de la cellule définis a priori et supposelgjteistent constants durant les séries des cartes
SWAN utilisées. Cette hypothese est appliquée a la igrenannée d'observations (1996-1997) comme
nous expliquerons dans le paragraphe 3.5.1. Pour les aml@émaximum solaire (2001-2002) nous
avons préparé une procédure pour inclure une modelisdétaillée 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 danse@tude et non pas le niveau absolu
d’absorption, nous avons la possibilité d’utiliser I'apgimation optiguement mince (optically thin :
OT) de la propagation des photons &ydans I'espace interplanétaire. Ainsi, nous pouvonsigég|
I'ajustement des parametres du modele avec des calcoiplets du transfert radiatif qui alourdissent
considérablement le modele et sont trés couteux en tempalcul.

Il'y a deux dfets de transfert radiatif qui influencent la forme du profilladeaie d’&@mission : (i)
I'élargissement des raies, surtout dans la région dowayet (ii) des &ets Doppler mineurs. L'élargissement
seul ne peut influencer le positionnement du maximum d’g®or, mais les décalages Doppler peuvent
affecter la position du ZDSC sur les sécantes. Néanmoinsgcalesils précis des profils de la raie
d’émission (Quémerais, 2000; Quémerais et 1Izmoden0@2P ont démontré que le modele le plus
réaliste de transfert radiatif complet (Angular Dependeartial Frequency Redistribution model
ADPFR) d’'une part et le modele optiguement mince d’autrg, paférent des centres de raie quasi-
ment identiques, bien qu’ils produisent des largeurs dediiierentes. Le méme test comparatif a été
effectué avec le modele dit d'auto-absorption, moins lourteenps de calcul que le modele ADPFR, qui
considere que la ffusion primaire et la perte par réabsorption entre le pardidiusion et I'observateur.
De maniére inversée par rapport au modele optiguemamntaripur” il donne une bonne représentation
des profils de raie, mais introduit des petits décalagesitdese qui représentent mal le centre de la
raie. Dans notre analyse nous continuons, donc, d'utilsenodéle optiguement mince qui ifecte
pas nos résultats, tout en étant le plus économe en teenpalcll. Cépendant, nous avorfieetué des
essais avec le modele avec auto-absorption pour les sudigeéminimum solaire, que nous comparons
aux résultats obtenus sans auto-absorption.

Sensibilite du ZDSC aux paranetres du mockle

Apres toutes ces simplifications et hypothéses, commtatsurs que notre méthode peut donner
des résultats fiables et bien dépendants des paramétremdele a utiliser ? Sur la figure 3.13, jai
représenté I'fet de changement de parameétres pour la région 'non-¢ensltai choisi une carte des
intersections du ZDSC mesurées par SWAN pour le 12 mai 189fai calculé le cercle d'get Doppler
zero pour les données (diamants noirs) et superposé IB€es modeélesfiierents en chague panneau,
en faisant varier un parametré Sw, i, Vo) & chaque fois. Entre lesftirents modeéles on peut trouver
des écarts de? réduits entre 1.1 et 8.8 environ. |l faut dire que gés’’excluent pas définitivement les
modeles présentés dans la figure 3.13, car ils sont&tediune seule carte SWAN, sansimamment
de statistique, contrairement aux résultats finaux basésn ensemble de cartes SWAN pour améliorer
la statistique. Ils sont juste notés pour demontrer &esté qui peuvent advenir en modifiant legerement
les parameétres utilisés.

On peut comprendre, alors, que, malgré le nombre rédygibigs utilisé dans la méthode, la position
du ZDSC peut étre assez sensible aux variations des paesngilisés dans les calculs. Notre méthode
peut ainsi contraindre avecfisamment de précision ces parametres en comparaisonegvdonnées
SWAN.
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3.5 Resultats

Nous avons fectué une étude paramétrique sur une série d'obsengativec la cellule SWAN qui
couvre deux périodes : (i) pendant le minimum solaire,esatrril 1996 et avril 1997 (22 cartes), et (ii)
pendant le maximum solaire, entre avril 2001 et avril 2002d&rtes), pour pouvoir former une image
compléte de la distribution du gaz dans les deux condititr®mes. Nous n’avons retenu que les cartes
permettant une recherche automatique du plan ZDS, et nons @&xclu les cartes de la région sensible
pour des longitudes de SOHO4(°.

L'écart angulaire entre les positions du ZDSC modele einées est calculé pour chaque jeu de
parameétres et le modele qui ajuste au mieux les donn&egduit minimal) est recherché pour les
deux périodes. Les résultats pour les phases minimumxdhmam sont présentés séparement dans les
paragraphes 3.5.1 et 3.5.2.

3.5.1 Resultats sur I'année 1996-1997 : minimum solaire

Pour la premiére année de données SWAN, nous avongisalee au total environ 4000 points des
22 cartes entre avril 1996 et avril 1997 en excluant les sanbeirr des positions de I'observateud(°.
Nous avons utilisé le modéle optiguement mince et nédéyieillissement des cellules H. Pour le calcul
des décalages Doppler nous avons utilisé les vitesdieedi@riques exactes de SOHO a la position de
chaque date d’observation.

Nous avons fait tourner quelques 200 modeles avec des paemmui variaient entre les valeurs
suivantes : (iMy = [249.3- 255.3, 1.57], (ii) Bw = [5°- 112°, 1.5°], (ii)) u =[0.8 - 1.0], (iv) Vo = [19 -
24 kmys], (v) T=(11500+ 1000) K. Le taux d'ionisation sous l'influence du vent s@agt des photons
EUV solaires varie entre 0106 s et 1.5¢10°° s1 4 1 U.A. et il est considéré hautement anisotrope
avec une décroissance de 40% entre I'équateur et les pdlaires. La liste des modeles utilisés avec les
parameétres et les résultajg) détailles pour chacun sont présentés dans I'annexia; les tables B.1
- B.5.

Les meilleures valeurs de vitesgg = (22 + 1.0) knys et de température F (11500+ 1000) K du
flot H entrant sont en accord avec les déterminationsepiéttes (Costa et al., 1999). Si on compare ces
parameétres aux équivalents pour le flot d’hélium (vieed®ensemble (26.3 0.4) knys et température
(6300 + 340) K) on comprend déja la décélération et le rédimment que le flot d’hydrogéne subit a
I'interface héliosphérique, comme nous avons explidais le paragraphe 3.1.
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Fic. 3.14 —Détermination d’'arrivee du flot H. Année 1996-1997. (apdéle optiquement mince sans auto-
absorption. Les directions avge@ = 1.14 (trait gras), 1.16, 1.21, et 2.0 calculées a partir ldeméthode de
localisation du ZDSC sont présentées avec les contoeisglLes ronds bleus représentent les points de la grille
utilisée, avec leur taille décroissante vers le meillgér(b) Idem (a), mais pour un modele a auto-absorption.
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Nous nous sommes surtout intéressés a la détermirdgitadirection d’arrivée du flot moyen H. Le
meilleur y? réduit est trouvé pour les coordonnées écliptiqugs £w) = (252.5, 8.8) comme montré
dans la figure 3.14. Sur la figure les contours aux traits plegfinissent la direction d’arrivée du flot H
et la direction d’'arrivée du flot He est présentée pourgaraison. Les ronds bleus sur la figure 3.14(a)
représentent les points de la grille de parametres @&entt, 3), appliqguée dans le modele optiguement
mince. La taille des ronds décroit vers le meillgér Pour comparaison, je présente sur la figure 3.14(b)
les résultats obtenus de la méme fagon pour le modéleozedpsorption. Nous remarquons que le modéle
a auto-absorption entraine une forte incertitude surfection d’arrivee, mais que globalement e
des modeles a auto-absorption est beaucoup plus &levpayr les modeles sans auto-absorption.

L'erreur sur les valeurg,, et 8, par la méthode des moindres carrés est définie commart’'gar
les valeurs déterminées quand la valeupée= N passe a la valeys®> = N + 1. Cépendant, quand le
nombre N est assez important, comme il est le cas dans rtatte, &ette définition de I'erreur fournit
des résultats tres petits qui ne correspondent pasealigérd’'un modele avec des simplifications. Dans
ces cas, l'erreur est définie par le pas de la grille uslig€éans notre cas, cette erreur serait, alors; de
1.5.

Il existe une autre méthode pour déterminer la directiamridée du vent, entierement indépendante
des modeles. Elle a été introduite par Quémerais efl@P9), et consiste a reconstituer les profils de
la raie Ly« et construire des cartes du champ des vitesses des atomassHedzel. En utilisant la
carte des vitesses projetées, Quémerais et al. (1999etertminé la direction d’'arrivée du flot H IS. A
la place d’'une direction unique, ce qu’on attendrait adptj ils ont trouvé que cette direction variait
systematiguement des directions face au vent (upwind-{J\8} = (253, 9.5°) vers les directions sous
le vent (downwind-UWg¢, B) = (249, 8°), ce qui rend dificile la détermination de la vraie direction et
la comparaison avec les résultats directs de notre modele
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Fic. 3.15 —Biais de la méthode de reconstitution des profils de raiglofagitude d’arrivée, (b) latitude d’arrivee.

La courbe rouge représente les directions calculéesréimde données SWAN, les lignes horizontales sont fixées
aux valeurs d’entrée du modele chaud, et les points englizs noirs sont les directions calculées a partir des
résultats du modele chaud, avec la largeur équivalertéaccellule respectivement en parametre libre et fixée a
22.4 mA (cellule Nord) et 25.6 mA (cellule Sud).

Nous avons fiectué un test avec le modele 'chaud’ et nous avons cengta cette tendance per-
siste dans les données simulées, qui sont pourtant idsuesseule direction d’arriveée comme parametre
d’entrée au modele. Cette tendance, alors, est surt@addait que la méthode de reconstitution des
profils est basée silihypoth ese que le profil dans une direction donee est inépendant de la posi-
tion de I'observateur sur I'orbite terrestre . Or, I'émission Ly« de I'hydrogene s’étend de0.5 a~20
UA, avec un maximum aux environs de 2-3 UA dans la directioning. Cette distance, comparable au
diamétre de I'orbite SOHO (2 UA), introduit deffets de parallaxe importants. De plus, la disymétrie
de la cavité d'ionisation influe aussi sur le profil de la ragigisque dans la direction sous le vent il y
a moins de gaz fliusant. Ainsi, le profil de la raie dépend non seulement déréetibn de visée mais
aussi de la position de I'observateur, donc la date d’olasgienv.
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Nous avons utilisé le meilleur modéle retrouvé par lahnde des ZDSC pour calculer des cartes
du ciel de la transmission de la cellule pour 51 positionsalelite sur I'orbite terrestre. Sur cette série
de données simulées nous avons appliqué la méthodeadesteuction du profil de raie, de Quémerais
et al. (1999), et trouvé la méme tendance que dans les exgeelles. Le biais de la méthode sur la
longitude et latitude d’'arrivée du vent est présentélesifigures 3.15(a) et 3.15(b) respectivement. Les
points du modele et les points SWAN suivent les mémes terefa Le biais est beaucoup plus important
sur le calcul de la longitude d’arrivée, car la cavité digation est surtout disymétrique en longitude.
Nous avons, alors, calculé unerrection a partir du modele que I'on a appliqué sur les résultattad
méthode de reconstruction des profils.

Les points verts dispersés sur la figure 3.16 sont lestegsule la méthode de reconstruction de raie
apres la correctionappliquée par le modele chaud. lls se retrouvent moinedi&s qu’'avant et centrés
sur les coordonnéeq,(B) = (252.2, 9.0°).

I T T T N

WIND ECLIPTIC LATITUDE (°)

1 1 1 1 [
255 254 253 252 251 250
WIND ECLIPTIC LONGITUDE (°)

Fic. 3.16 —Semblable a 3.14(a) mais en rajoutant les résultats g@si(points verts) de la méthode de recons-
truction du profil de raie (voir texte). Si la déflection essaciée a la distorsion de I'héliosphére par le champ
magnétique interstellaire (voi§3.7), les directions des flots H et He définissent le plan damghmagnétique
interstellaire. Figure extraite de Lallement et al. (2005)

L'écart des deux méthodes indépendantes, présecitédessus, peut nous fournir une estimation plus
précise de l'incertitude de la détermination de la dicect’arrivée du flot H. Enfet, il y a des éléements
manquants dans notre modele comme |'existence des dewtatiops H distinctes, plutdt qu'un seul
fluide et les déviations de la stationarité du flot a cause hriations temporelles du vent solaire et
de la photo-ionisation. D’autre part, I'erreur sur la détmation de I'axe du vent dans la méthode de
reconstruction des profils peut étre calculée par la dsspe des points sur la figure 3.16 et donne une
déviation standard de 0.7Le fait que les deux méthodes sont entierement indépdad permet de
considérer I'ecart des deux résultats comme une estiméitible de I'erreur finale, de I'ordre de 0.5
pour la longitude et latitude d’arrivée du flot H IS.

Le flot d’hélium interstellaire s'écoule daye, Bre) = (254.7+0.4°, 5.2+0.2°) (Witte, 2004; Val-
lerga et al., 2004; Gloeckler et al., 2004), qui est AR par rapport a la direction d’écoulement du flot
d’hydrogene. Cette déflection du flot H a probablement sagine dans la distorsion de I'héliosphéere
sous la pression du champ magnétique interstellaige & aussi au deédoublement de la population des
atomes H a cause du couplage par échanges de charge aa ptasme nous avons déja expliqué. Cette
hypothese, ainsi que les autres possibilités serontitdies plus en détail dans le paragraphe 3.7.

3.5.2 Reésultats preliminaires sur I'année 2001-2002 : maximum solaire

Pour I'année de maximum solaire, 2001-2002, nous avomwsiléatiuelques 480 modeles pour 2572
lignes de visée, avec les parametres initiaux du flot Havaentre les valeurs : (i), = [249.3 - 258.3,



60 CHAPITRE 3. EMISSIONS LYMANe DE L'HYDROGENE INTERPLANETAIRE

3], (i) By = [2.5°- 14.5, 3], (i) u=[1.4-1.9, 1], (iv)V, = [19 - 23, 1] knys. La température du
flot H était fixée a la valeur déduite des précédentedes (apres correction pour le transfert radiatif) a
T = 13000 K. Le taux d'ionisatioms; a été calculé dans I'analyse préliminaire des donméatensité
Ly-a pour déduire le flux de masse du vent solaire (Quémeraik, &@086b). Les valeurs; adoptées
pour 2001 variaient avec une dépendance en latitude maitessdue pour I'année minimum 1996-1997
et sont les suivantes en unites 18! : [6.898, 6.898, 6.898, 7.258, 7.937, 8.359, 8.772, 8.474B
8.070, 8.417, 8.488, 8.366, 7.952, 7.635, 7.292, 6.60836.6.603], dans les 19 cases de la grille en
latitude sur le disque solaire en partant du pole Sud vawsélkeNord. La liste des modeéles utilisés pour
les années 2001-2002 sont également présentés danex&@B, dans les tables B.6 - B.14.
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Fic. 3.17 —Comme la figure 3.14 mais pour I'année de maximum solaird ZIM2 et I'hnémisphére Nord seule-
ment (voir texte). Les directions avgt= 0.3, 0.35, 0.5, 1 et 1.5 sont présentées. Les points béguésentent la
grille des directions d’entrée dans le modele avec unitetdecroissante vers le meilley?.

Malheureusement, pour cette année nous n'avons pas iseulis données SWAN de I’hémisphere
Sud, car la qualité était médiocre. Il semble que la &eliud a perdu quasiment toute sa puissance ab-
sorbante brusquement a partir de 1999, ce qui pourraitdéta une fuite du Fde la cellule (Quémerais
et al., 2006a). En tout cas les données de la cellule Sighétaadaptées pour la recherche automatique
du ZDSC que nous souhaitions poursuivre, et nous avond&@aexclure ces données de notre étude.
L'évolution de la cellule Nord a été partiellement mbsi&e, seulement en ce qui concerne I'épaisseur op-
tigue en considérant sa température constdite,350 K. La méthode appliquée, ainsi qu’une procédure
mise en place pour permettre une modélisation des parasnde la cellule plus élaborée sont décrites
dans le paragraphe suivant.

Les résultats obtenus avec les données de la cellule Nodpsésentés dans la figure 3.17. Le
manque des données de la cellule Sud, et en général ksebddsla qualité des données se reflétent
directement sur les résultats. Effieg, I'exposition du détecteur a la lumiéere directe due8dbrs du
deuxieme accident a modifié la bande passante de l'insmtqui, depuis, 'voit’ aussi la lumiere parasite
du filament quand celui-ci est ch@@. Cela est pris en compte dans I'estimation des erreuistgfaes
des mesures, en considérant un bruit de Poisson comme pa@ul’intensité de l'intensité d’émission
du filament, a rajouter a I'erreur statistique de I'intiédslu fond IP. La valeur des meilleyys est dificile
a évaluer, car elle est inféerieure de 1, ce qui suggeeel'gtreur des données SWAN a été surestimée.
Cette surestimation doit provenir de I'erreur additioaalk la lumiére parasite du filament que je viens
de mentionner.

Malgré les incertitudes, les résultats de I'analyse cowdit la direction d'arrivée retrouvée pour
'année '96-'97, surtout en ce qui concerne la latituderriV@e. Le meilleur modele obtenu de I'étude
paramétriqgue donne la méme directioly,(Bw) = (252.3, 8.5) que pour I'année '96-'97, mais les
contours de¢? réduit ne sont pas aussi nettement centrés sur cettedagilLes contours sont étirés
vers les grandes longitudes, s’approchant de la longittatenée du flot He. Par contre, en aucun cas
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les contours des meilleug® réduits n’incluent la direction d’arrivée du flot He (23%+0.4°, 5.2°+0.2°)

en combinant sa longitude et latitude d’arrivee en mémmpse Puisque les résultats '01-'02 confirment
I'analyse faite pour '96-'97, nous n'avons pas cherché&geuniner l'incertitude pour le moment, car
notre grille pour '01-'02 est trés étalée et paffisamment résolue (pas de&).3Ceci fera I'objet d’'une
analyse plus approfondie dans le futur et confirmer déflegibur les années de maximum solaire.

Modélisation du vieillissement de la cellule H

Pendant la modélisation des données 2001-2002 que nowvsvee présenter, nous avons voulu
préparer le terrain pour inclure dans le calcul I'evalntde la cellule H au cours des années de fonction-
nement. Pour faire cela, il faudrait avoir acces directenag profil de la raie d’émission pour chaque
ligne de visée, pour pouvoir appliquer ensuite le profibd@rption. A cet fet il aurait fallu stocker tous
les 250 points du profil de la raie modélisée, ce qui n'estéadent a cause de la taille du fichier.

Nous avons alors développé une procédure qui ajustéela’@mission, lors de son calcul pour une
certaine ligne de visée, par une, deux ou trois gaussienakem que la forme de la raie dans la direction
donnée le permet (voir fig. 3.18). Ainsi, nous ne conservprestrois parametres par gaussienne, ce qui
donne entre trois et neuf parameétres pour chaque profilideatune taille beaucoup plus raisonnable
pour le fichier. Cette procédure rallonge trés peu le tedgpsalcul tout en présentant un intérét pour
la conservation et reconstitution du profil de la raie. Leghtlu profil de la raie d’émission étant déja
fait, il suffira de calculer seulement le profil de la raie d’absorptionagsaht varier les parametres de la
cellule pour retrouver la tendance de son évolution.
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Fic. 3.18 —Ajustement du profil de la raie d’emission kypar 3 gaussiennes.

Dans notre modeélisation des données SWAN nous n’avomssimgl’'une estimation de I'épaisseur
optique de la cellule et sa variation au cours de 'annéd ZWD2, en laissant sa température constante a
350 K. Au futur, il sera possible de prendre en compte ausgblution de la température de la cellule, en
utilisant I'ensemble des fichiers du profil des raies (3 ganses) modélisées que nous avons conserve.

Le décalage Doppler sur une ligne de visée est défini pgudition 3.11 que nous re-écrivons ici :

Ao = A
Adp =1- A = f(vrel U)= ?"vD (3.13)
ol Vp = Vi - U est la vitesse relative projetée sur la ligne de viséd¢teGitesse peut étre exprimée en
fonction de I'angle h de la ligne de visée par rapport au gIB$ de la fagcon suivante, qui est illustrée
dans la figure 3.19 :

Vb = Ve sin(h) (3.14)
et le décalage Doppler pour cette ligne de visée est expiators :

A .
Alp=A—-0= ?" Vil sin(h) (3.15)
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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 équisalent
peut &tre exprimée en fonction de I'angle h :

+00 +oo
W, = f [1-T()]da = %V@ f A(h) cogh)dh
- - (3.16)
ou A(h) = A1) = 1 - T(A) est la fonction d’absorption
de la cellule qui peut &tre ajustée par une gaussienne en
fonction de h, c’est a dire :

A(h) = Aoexp(—w) (3.17)
202
Nous pouvons, ensuite, intégrer la fonctiégh) cogh)
pour calculer la largeur equivalente et remonter, ainsi, a
Fic. 3.19 —Définition de la vitesse Doppler pro-gpajsseur optique de la cellule sous 'hypothése d'une
jetee en fonction de la position du ZDSC. o mnarature constante @350 K). Les valeurs dgV; et
T¢ que nous avons calculé pour la cellule Nord et que nous
avons utilisé pour modéliser I'évolution de la celluteup la modélisation de I'année 2001 sont présentées
dans la table 3.1.

Tas. 3.1 —Valeurs de la largeur équivalente \¥hA) et de I'épaisseur optique de la cellule H Nord pour héae
2001

Date W, (mA) . Date W, (mA) 7
11/02/2001 16.298 1.336| 10/06/2001 15.932 1.307
19/02/2001 16.272 1.333| 17/062001 15.906 1.304
2502/2001 16.246 1.331| 24/062001 15.880 1.302
04/03/2001 16.220 1.329 01/07/2001 15.854 1.300
25032001 16.194 1.327 08/07/2001 15.828 1.298
07/04/2001 16.167 1.325( 1507/2001 15.801 1.296
1504/2001 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
06/052001 16.063 1.317| 09122001 15.697 1.261
13052001 16.037 1.315( 16/12/2001 15.671 1.259
20/052001 16.010 1.312 23/12/2001 15.645 1.257
27/052001 15.984 1.311 30/12/2001 15.618 1.255
0306/2001 15.958 1.309

Cette procédure permettra, au futur, de modeéliser tdesasartes de données SWAN de 1996 jusqu’a
maintenant, en tenant compte de I'évolution des cellidesput celle de la cellule Nord, qui conserve
sa capacité absorbante jusqu’aujourd’hui.

3.6 Résultats sommaires sur la vitess¥, du vent interstellaire et la pres-

sion de radiationa Ly-«a

L'étude paramétrique que nous avorfieétuée pour modeéliser les données SWAN a aussi fourni
des résultats pour les parametrest V, que nous résumons ici. Le modeéle au meille@ipour 'année
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Fic. 3.20 —Ajustement du rappoyt en période de minimum et de maximum d’activité solaire.

'96-'97 a ajustéu a la valeur 0.99 eV, a 22 knjs. Le meilleur modele pour I'année '01-'02 a respecti-
vement déterming = 1.6 etV, = 21 knys. Sur la figure 3.20 je présente les deux valguapistées dans

le modele, et la courbe des mesuresudeu cours du tempsfiectuées avec l'instrument SOLSTICE
(Woods et al., 2005, , httg/tasp.colorado.edse¢) de 1995 a 2007. Les valeurs ajustées dans nos si-
mulations se situent aux bonnes valeurs par rapport auxrggepaur les années '96-'97 et '01-'02. Cet
excellent accord, alors que ce parameétre était libres mlmnne confiance dans la bonne détermination
des autres parametres, a savair Yetg.

Le parametré/, dans nos simulations est, rappelons-le, la vitesse de lalgtam totale moyenne
d’hydrogéne apres la traversée de l'interface héhésigue. Nous trouvons des valeurs qui sont assez
proches pour les deux périodes solaires modélisées vahegion importante d&/, dans I'ajustement
des données SWAN entre les périodes de minimum ('96-'9deemaximum ('01-'02) aurait comme
seule explication une variation sur les proportions dex @emposantes d’hydrogéne, primaire et se-
condaire, a l'interface. Un tel changement des propostivest pas prévu dans les modeles cinétiques
de l'interface. Au contraire, les derniers calculs de ndkgaes russes montrent qug Ke change pas
significativement.

3.7 Discussion

Nous avons étudié la distribution du gaz d’hydrogenetneedans le milieu IP pour deux phases du
cycle solaire, en minimum et maximum solaire. Nous avors@éties mesures de la cellule a hydrogene
de linstrument SWAN sur le satellite SOHO, que nous avonmEarées aux résultats d’'un modele
‘chaud’ de l'interaction du flot H IS avec le Soleil. Notreu8e paramétriqgue a permis de contraindre
les parameétres initiaux du flot H, surtout la directionadiélement du flot, ainsi que les parameétres
caractérisant I'activité solaire pour ces deux phasesydle.

Les résultats obtenus placent le fIOYEN de H IS a des coordonnées d’arrivegy,(Bw) =
(252.3+ 0.2, 8.9+0.5°), a une température de (115801000 K) et une vitesse moyenne de 22
1.0 km s1). Les paramétres du flot He IS sontli€, Bue) = (254.7+ 0.4°, 5.2+ 0.2°), The = 6300+
340 K, Vye = 26.3+ 0.4 km s, La difference des vitesses et températures des deux flots camtfiane
décélération et rech&iement du flot H dus au couplage avec le plasma et les proce'&lmdges de
charge qui créent la population secondaire des atomes H.

Nous avons suggéré que la déflection du flot H tle #°par rapport au flot He non perturbé, est
trés probablement due a une distorsion de I'héliosplsdus la pression d’'un champ magnéti@ie
ambiant dans le milieu IS. Pour que le champ magnétique ane asymétrie de I'héliosphere, il faut
gu'il soit incliné par rapport a I'axe d’écoulement dutflnitial. 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 @&shdagharge crée une nouvelle po-
pulation de neutres H qui atteint finalement le systémersalaterne. Une grande partie des atomes de
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la composante secondaire sont nés dans I'héliogainenextentre le choc externe IS et I'héliopause.
D’autre part, la composante primaire du flot qui atteint lée@st issue directement du milieu IS et
conserve sa direction d’arrivée qui est celle du flot dilal

La différence entre le cas axisymeétrique, soit sans champ riqg@ésoit avec un champ magnétique
parallele ou perpendiculaire a la vitesse du flot, et fegénéral d'un champ magnétique incling, est que
la ligne de stagnation, qui sépare les ions déviés degpattautre sur les cotés de I'héliopause, n’est
plus le long de I'axe Soleil- vent IS, mais se retrouve dé&saPar conséquent, une plus grande quantité
d’atomes secondaires capables d'atteindre le Soleilt(@'dse a partir des ions avec des vecteurs vitesse,
avant collision, entrants dans I'héliosphére) sonésr@'un coté de I'axe Soleil-vent IS que de l'autre et
ils forment le flot déflechi d’atomes H.

Comme nous avons déja expliqué, dans I'héliosphé&msarie nous observons la somme des popula-
tions primaire (non-déviée) et secondaire (déviéedioac la déflection du gaz moyen est moins impor-
tante et dépend de la contribution des deux composantedéviation de ce flot moyen par rapport au
flot He est I'empreinte des processus d’échange de chdiiggesface non-symétrique de I'héliosphere
externe.

HELIOPAUSE

Fic. 3.21 —Vue schématique de I'héliosphére tordue par le champ(Ballement et al., 2005, , Bow shock et
héliopause adaptés de Ratkiewicz et al. (2002) et Pogorial. (2004)). Voir détails dans le texte.

Une vue schématique de I'héliosphere en présence diamp magnétique IS incliné est présentée
dans la figure 3.21, qui est adaptée pour le gaz ionisé de&leoMHD de Ratkiewicz et al. (2002)
et Pogorelov et al. (2004). Les flots, neutre (fleches rgugieplasma (e et ions, fleches noires), sont
dessinés dans le plan défini par le champ magnét&jyeet le vecteur vitess¥ du flot interstellaire.
La composante secondaire (2) est générée dans la régionl’axe Soleil-vent et la ligne de stagnation
(ligne verte discontinue), qui est déplacée a cause dmphmagnétique. Le plan contenant les com-
posantes primaire (1, non-déviée) et secondaire (Zdgdgwvcontient aussi le champ magnétique, et la
direction d’arrivée du flot secondaire se situe entre I'duevent et la direction du champ.

Ainsi on comprend que la définition de la direction d'agevdes flots H et He nous réveéle la direction
approximative du champ magnétique, en posant des comisanr sa détermination. D'abord, le vecteur
du champ Bs est obligatoirement contenu dans le plan défini par lesevestdes flots H et He, et
donc il est perpendiculaire a la directiah, ) = (167, -30°) (Lallement et al., 2005). Ce plan, auquel
Opher et al. (2006) ont attribué le nom Hydrogen Deflectizm® (HDP), est incliné d’environ 8Qar
rapport au plan de I'écliptique et au plan galactique @ga&int. D’autre part, les modéles de l'interface
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héliosphérigue imposent que la pression dans I'hélimgaoit plus importante dans la partie opposée
a celle qui contient la ligne de stagnation (fig.3.21; lzewal et al., 2005a). Le champ magnétique,
partant du coté IS vers I'héliosphere interne, estéi@lans le méme sens que la composante secondaire
mais encore plus dévié par rapport a I'axe du vent.

Un certain nombre de modeéles magneto-hydrodynamique<D(\id I'héliosphére dans le cas d'un
champ magnétique IS incliné qui incluent aussi de fagmpkfiee I'influence des échanges de charge ont
été calculés (Linde et al., 1998; McNultt et al., 1999;Kraticz et al., 2002; Pogorelov et al., 2004). Les
modeles concordent surtout sur le fait que la distorsiorimale est obtenue pour des angles3a <
60°, ol est 'angle entrd)s et le vecteuV du flot IS. Les cas de champs alignés ol perpendiculaires
au vecteur vitesse conduisent, eux, a une héliosphésymétrique. Cependant, aucun de ces modeles
ne calcule la déflection des neutres.

Plus réecemment, et a la suite de la publication de nodtaéswbtenus avec SWAN (Lallement
et al., 2005), Izmodenov et al. (2005a) ont publié les peesncalculs avec un modele auto-consistant
cinétiqgue-MHD 3D de l'interaction du vent solaire avec lagma IS magnétisé. Dans leurs résultats ils
ont trouvé que, pour un champ magnétique B 2.5uG et incliné de 45, la déflection du flot H moyen
par rapport au flot He est det°® ce qui correspond au décalage trouvé dans nos rés@ette valeur de
2.5uG est tout a fait dans l'intervalle 'raisonnable’ des irgiées de champ galactique.

La distorsion de I'héliosphére, prévue dans les maddlmterface avec le champ magnétique in-
cliné et vue dans l'analyse des données SWAN, a pu expligeitaines mesures ambigiies obtenues
par les sondes Voyager 1 et 2 pendant leur approche vers tetetrainal du vent solaire. Enffet,
si 'héliosphere est asymeétrique sous la pression dmphaagnétique 1S, comme présenté dans la fi-
gure 3.21, alors elle est étirée vers les latitudes Béliptiqgues nord et compressée vers les latitudes
hélioécliptiques sud.

Tout d’abord, la configuration asymétrique de I'héliosghexplique pourquoi Voyager 1 (V1), qui
se dirige actuellement vers le point £ 254, 8 ~ 35°), a &té en retard par rapport aux prédictions, pour
la traversée du choc terminal, qu’elle a enfin atteint & 8deld décembre 2004 (Stone et al., 2005). En
revanche, Voyager 2 (V2), qui a été lancée quelques jlustard que V1 et avait pris du retard sur sa
trajectoire par rapport a celle de son ainée, se dirige laedirection sudA ~ 289, 8 ~ -32°) et arrivera
en avance au choc. Voyager 2 ressent depuis déja 200%=leessymptomes précurseurs que V1 avant
la traversée et celle-ci est donc imminente, alors que ¥2trgu’a 85 UA (novembre 2007).

D’autre part, depuis presque 20 ans, les deux sondes asttg@egulierement des émissions ra-
dio venant de I'héliosphere externe aux frequences B3 k'explication retenue est qu'il s’agit des
emissions générées lorsqu’un choc interplanétaiiespnt, produit par une forte activité solaire, inter-
agit avec I'héliopause (Gurnett et al., 1993; Gurnett eitk{ul995). La distribution des sources radio
dans le ciel formait une ligne prés du 'nez’ de I'héliospd dans une direction quasi-parallele au plan
galactique. Basés sur le fait que le champ magnétiquetigplie global se trouve dans le plan galactique,
Kurth et Gurnett (2003) ont déduit que le champ magnéti§uiecal était également parallele au plan
de la Galaxie.

Cependant, apres la publication de nos résultats SWANethant et al., 2005), ils ont révisé leur
résultats et expliqgué que, comme dans le cas de la mggnéte, les émissions radio sont générées
dans les régions ou les lignes du champ magnétique I®¢tez dans le cas de la magnétopause) sont
tangentes a la surface du choc interplanétaire qui ebecplasma (Gurnett et al., 2006). La localisation
des sources radio se résume, alors, a la condgien= 0, ouB est le vecteur du champ magnétique IS
etn est la normale au choc IP. lls ont, alors, conclu que cettdition Ben = 0, en combinaison avec
la localisation observée des sources radio était cobilpaivec une orientation du champ magnétique IS
perpendiculaire au plan galactique, or, I'orientation dbRHdiffere seulement de 1Bar rapport au plan
perpendiculaire au plan galactique. Les deux déternainatsont donc tres proches. Opher et al. (2007)
ont poussé I'analyse plus loin en utilisant des modéle€O\Mi trois dimensions pour examiner comment
la position des sources radio change avec l'orientationhdump magnétique 1S. lls ont déduit qu'une
orientation du champ magnétique IS parallele au planctiglze produit des sources radio localisées
presque perpendiculairement a ce dernier, ce qui est évempént 'opposé des observations Voyager.
En revanche, une orientation du champ magnétique le lomtaRiou perpendiculaire au plan galactique
fournit des résultats tres proches, qui sont en bon acaad les observations Voyager.
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Opher et al. (2007) ont utilisé un deuxieme jeufé@ent, de données Voyager pour contraindre
I'orientation du champ magnétique IS et confirment aindiale que le champ magnétique IS est pa-
rallele au HDP. Depuis 2002, V1 a commencé a détecteraugenentation d’ions énergétiques, donc
tres probablement crées au choc et se propageant veisiker de I'héliosphére en spiralant le long des
lignes du champ magnétique interplanétaire (par exemipirigis et al., 2003). Pourtant, en 2002, V1
n'avait pas encore traversé le choc qu'il a atteint finalene® 2004. V2 actuellement détecte des signa-
tures équivalentes du choc terminal qu'’il va probablena¢igindre dans 1 ou 2 ans environ. Si le choc
terminal était sphérique (symétrique) les ions se pyepaent toujours vers l'intérieur de I'héliosphere
jusqu’a ce que Voyager traverse le choc. Mais les obsenatindiquent que les ions se propageaient
vers l'extérieur de I'héliosphére, comme si la source particules, c’est a dire le choc, se trouvait de
quelques UA plus pres du Soleil que la sonde. Cette configarae peut se produire que lorsque le choc
est asymetrique (Jokipii et al., 2004).
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Fic. 3.22 —Propagation des particules du choc terminal vers les soMdgager 1 et 2 en fonction de I'orientation
du champ magnétique IS. Pour les explications voir le tditpre extraite de (Opher et al., 2007)

Récemment, Opher et al. (2007) ont examing, avec leuetapld provenance des particules énergétiques
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du choc terminal (Termination Shock Particles ou TSP) polieYV2 en fonction de 'orientation du
champ magnétique IS. Leurs résultats sont présenteslddigure 3.22 extraite de leur publication. La
colonne de gauche correspond a la simulation avec le chaagpé&tique parallele au plan HDP tandis
que la colonne de droite correspond a la simulation ou sanghmagnétique est parallele au plan ga-
lactigue. Les panneaux (a) et (b) montrent la propagatienT@&® vers V1 et les panneaux (c) et (d) la
propagation des TSP équivalente vers V2. La courbe verte léa panneaux (a) a (d) représente le choc
terminal non-sphérique.

Chaque sonde est pour la premiére fois connectée au chroméd, quand elle croise la ligne de
champ magnétique solaire connectée au choc terminal iat @ip celui-ci se trouve a sa distance mi-
nimale du Soleil. La source des particules se trouve alaes goint d'intersection MD (Minimum Dis-
tance). Sile champ magnétique IS est orienté le long du KEDPBNnnes de gauche) la longitude du point
MD est plus grande que la longitude de V1 (plus petite que cllV2) et les particules arrivent sur V1
(V2 respectivement) dans le sens de la fleche magenta,rteergée dans les observations pour chaque
sonde. Par contre, si le champ magnétique IS est orietdadedu plan galactique (colonnes de droite)
le sens de propagation des particules change pour la sonde \gli est contraire a celui observé. Ainsi,
avec un deuxieme set de données Voyager, I'orientatiochdmp magnétique IS dans le plan HDP a pu
étre confirmée.

Perspectives

L'analyse des données SWAN pour I'étude de la distributie I'nydrogéne interplanétaire (Lalle-
ment et al., 2005; Quémerais et al., 2006a) et pour I'ethdfux de masse du vent solaire (Quémerais
etal., 2006b), bien que détaillee et ayant donné dedtaés satisfaisants, est encore limitée par le modele
chaud utilisé. La faiblesse des modeles chauds est q@ils stationnaires et qu’ils négligent I'impact
de l'interface héliosphérique sur la distribution findlaydrogéne dans I'héliosphére. La variabilité des
parametres solaires est incluse uniguement en faisaet \@s parametres d’entrée, tandis que éste
de l'interface sont simplifiés en supposant une seuleikiisibn maxwellienne pour le flot d’hydrogéne
apres la traversée de l'interface. De plus, le tempsssde pour que certains atomes d’hydrogene tra-
versent I'héliosphére est d’environ 10 ans. L'écheketeimps, alors, pour la traversée de I'héliosphere
est du méme ordre que les variations cycliques des paresraglaires.

Des améliorations significatives peuvent y étre apparigar des modeles a deux populations d’hy-
drogene et surtout par les modeéles auto-consistanend@pts du temps, qui nécessitent des parametres
solaires fiables comme données d’entrée. Des premienspae de ce type de modeéle non-stationnaire
ont été développés par Rucinski et Bzowski (1995). Depeu, une étude coordonnée est entreprise
par une équipe international®. (zmodenov, E. Quémerais, W. Pryor, M. Bzowski, D. Koutioa et D.
Alexashoypour comparer les résultats SWAN, Voyager et autresuingnts UV aux nouveaux modeles
non-stationnaires développés par Izmodenov et al. (2008modenov et al. (2007) et le modele chaud
a deux populations développé fauQuémerais et S. Ferroa partir du modele chaud classique (Lalle-
ment et al., 1985a). L'étude est en cours et devrait appphts d’é€léments a la compréhension de la
distribution de I'hydrogéne interstellaire et I'impaat dent solaire sur celle-ci dans I'héliosphere.

NOTE : Depuis la rédaction de la these et la soutenance (29 novembre 2007) la NASA a annénc
gue Voyager 2 a traver€ le choc feliosphérique, confirmant ce que nous avons pdit ci-dessus.
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Résun® Historique

Dans cette partie nous développons I'étude menée pefimidies caractéristiques des émissions X
issues des échanges de charge entre les ions lourds dwlagrg st les atomes neutres d’hydrogene et
hélium interstellaires.

Aprées I'etonnante découverte des émissions X des tasr{kisse et al., 1996) et la reconnaissance
des échanges de charge entre les ions lourds du vent setd@® neutres du nuage cométaire comme
mécanisme d’émission (Cravens, 1997), Cox (1998) aenéggle les atomes neutres interstellaires,
ainsi que les neutres géocoronaux, pourraient aussi selsirechanges de charge avec les ions so-
laires et générer des émissions EM\dans I'héliosphere. Il a particulierement soulignienportance
de cette émission proche dans le cadre des études Endrafond difus X cosmique et, en particu-
lier, de la Bulle Locale Interstellaire, qui est suppos&arttre dans le méme domaine d’'énergie que
I'héliosphére, comme nous avons spécifié dans le aleaghintroduction §1.1).

Depuis, plusieurs études ont été menées pour essayapdeliser cette émission héliosphérique,
qui reste jusqu'a aujourd’hui tresfiitile a évaluer précisément. La plus grandédlilté qui empéche
la modeélisation et surtout la prédiction des émissiorfseKosphériques est leur dépendance vis a vis de
I'activité solaire. Les émissions, sont étroiteme@és, non seulement a I'activité solaire a grande &hel
temporelle, mais surtout a toute variation du vent solaioeurte échelle qui entraine des variations de
flux et de composition temporelles et spatiales.

L'intensité des émissions X dans I'héliosphere a é&imée pour la premiere fois par Cravens
(2000a) qui I'a trouvée du méme ordre de grandeur que leeRoicale. Par ailleurs, les premiers indices
de la variabilité de I'émission X héliosphérique oté @étectés dans ce gu’ont appela augmentations de
longue durée, "Long Term Enhancements” (LTE’s) mésuang le satellite ROSAT (Freyberg, 1994,
1998). Seulement, la nature de ces LTE's et leur correlati@mt des événements violents du vent so-
laire, n’ont été expliquées qu’en 2001, dans la modé&bs de I'émission héliosphérique par Cravens
et al. (2001) et Robertson et al. (2001). Encore réecemmdestpbservations de longue durée avec le sa-
tellite XMM-Newton vers le champ profond Hubble (Hubble pdéeld-North, dorénavant noté HDFN)
ont révelé une contamination significative des spectrasXuse des émissions héliosphériques dues aux
échanges de charge (Snowden et al., 2004).

Comme, alors, Cox I'avait noté en 1998, I'emission hbieerique issue des échanges de charge
contamine les observations X et doit &étre méticuleuséstparée des autres composantes du fafigisdi
X. Ce fond est composé de la somme des contributions ekiGgaie, du halo galactique et de la
Bulle Locale (Kuntz et Snowden, 2000). La complexité seneosurtout a la séparation des émissions
héliosphérigues des émissions de la Bulle Locale. CO9&) a noté que I'émission héliosphérique,
vue du point de vue du Soleil, devrait &étre alignée le load'aixe du vent interstellaire. Les cartes par
balayage du ciel de 6 mois de ROSAT n’ont point montré disigent, ce qui a entrainé une sous-
estimation de la contribution héliosphérique. Des étuglus récentes, pourtant, de Lallement (2004)
ont demontré que lesffets de parallaxe dus aux contraintes géométriqgues desvatisns ROSAT,
detruisent la symétrie de I'emission héliosphériqGeci entraine desfiets lissants a la structure de
I'émission et par conséquant une contamination plus itapte n’est pas exclue.

Dans I'étude de Robertson et Cravens (2003) et (2003b)uliesies ont construit des cartes du ciel
de l'intensité héliosphérique et géocoronale, ensatilt des caicients collectifs representant tous les
ions ensemble. Pepino et al. (2004) offeetué des calculs analogues pour évaluer les spectriss ém
par des ions individuels, en tenant compte des sectiffitaiees séparées des collisions avec les atomes
d’hydrogene et d’hélium, et en faisant la distinctionrentent solaire lent et rapide.

L'étude que jai €fectuée pendant ma thése est décomposée en deux typdéiguesiet temporel-
lement variable. Dans I'étude statique on peut départBigeliosphéere en deux régions : I'héliosphére
interne, qui s’étend jusqu’au Choc Terminal du vent sel&ik 100 UA) et I'héliosphéere externe définie
par I'Héliogaine jusqu’a I'Héliopause (UpWind) et l#fiotail (DownWind). Dans un premier temps j'ai
analysé les caractéristiqgues générales de I'enmdsldV/X dans I'héliosphére interne, dans le chapitre
4, en mettant en évidence les facteurs principaux qui inflest cette émission et ceux qui y peuvent
étre négligés. L'étude temporelle est limitée aussidla partie de I'héliosphére interne, puisqu’elle est
essentiellement sensible au conditions proches de I'e@igar. De plus, elle est appliquée seulement
dans le domaine d'énergies 0.5-0.7 keV, ou les instrusnactiuels des observatoires X (XMM, Chandra
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et Suzaku) ont la meilleure résolution pour détecter degtions significatives du niveau d'intensité
des émissions héliosphériques. L'étude temporella aralysée dans le chapitre 5. Enfin, en utilisant
un modele statique qui tient compte des régions exteradtiéliosphére et les cascades d’échanges de
charge secondaires j'ai étudié les émissions de bkphére dans le domaine 0.1-0.3 keV et comparé
avec des observations ROSAT dans le méme domaine d'eraaigs le chapitre 6.



Chapitre 4

Etude generale desemissions EUYX dans
I’h eliosphere

Dans ce chapitre, nous présentons I'étude des carstitj@gs générales des émissions X issues des
échanges de charge dans I'héliosphere interne. Oritd&imme héliosphére interne la partie de I'Hélio-
sphere en amont du Choc Terminal du vent solaire. Dans i@gten, le vent solaire est supersonique,
avec une vitesse d’ensemble qui varie en moyenne entre 38ID&kn)s, largement supérieure a celle
du flot interstellaire £ 26 knys) et aux vitesses thermiques des ions et des neutres efitéres. Ceci
nous permet de simplifier notre étude en utilisant commewadpprochée pour la vitesse relativg =
Vsw— vn entre les ions solaires et les neutres IS, la vitesse du slitesVs vy, puisqQUEVsw > vn.

En regle générale, comme nous I'avons déja explitigiission X de I'héliosphere qui est étudiée
par un observateur au niveau de l'orbite terrestre, estdependante des conditions du vent solaire, et
sensible aux variations de celui-ci. Les variations teralpes des émissions X seront détaillees dans le
chapitre 5. Dans le chapitre actuel, nous souhaitons guptégsenter le modele statique des émissions X
issues des échanges de charge, et donner des estimatib&midsion héliosphérique pour des condi-
tions moyennes de maximum et minimum solaire.

Les avantages de notre étude par rapport aux précédeigss statigues de I'emission X hélio-
sphérigue se résument aux points suivants. Premietenaars utilisons des modeles détailleés des distri-
butions des atomes neutres d’hydrogéne et d’héliumgtkaires, actualisées selon les derniers résultats
de SOHQ@ SWAN (chapitre 3.1) et UVCS respectivement. Ensuite, naesgns en compte des sec-
tions dficaces individuelles de chaque réaction d’échange deyehselon I'atome neutre (H ou He)
considéré, I'ion solaire (et état de charge) et le typeeais solaire (vent lent ou rapide). Nous considérons
également des probabilites de cascades détailleessetbctres de photons selon la réaction étudiée.
Les sectionsfiicaces utilisées sont resumées dans la table 2.1 etemdoptpartir des études théoriques,
expérimentales et observationelles citeées daf2. Les cascades de photons et les probabilités corres-
pondantes ont été fournies par nos collaborateurs daipe du Professeur A. Dalgarno, et en particulier
le Dr. Vasili Kharchenko du Harvard-Smithsonian Center&strophysics, a Cambridge-Massachussets
et sont resumées dans I'annexe C.

Dans une premiére partie, dans la section 4.1 nous alletaslldf le modele statique utilisé pour le
calcul des cartes monochromatiques et des spectresgi@éiagues. Ensuite, dans la section 4.2 nous al-
lons détailler les résultats obtenus, notamment lesantias de la phase du cycle solaire et de la position
de I'observateur sur les cartes d’intensité et les spectes émissions X héliosphériques. Finalement,
dans la section 4.3 nous discuterons nos résultats et s @b négliger les échanges de charge se-
condaires pour I'étude de I'héliosphére interne et latdbution de I'héliosphere externe. Cette derniere
sera étudiée séparement dans le chapitre 6.

4.1 Description du mockle statique

Le modele de calcul des émissions X héliosphériqueslieste en quatre parties. Au début, nous
calculons les distributions de densité des atomes H et tdesirllaires selon I'activité solaire pour des
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conditions minimum et maximum. Dans la deuxieme partiesnatilisons ces distributions de densité
pour calculer les densités des ions lourds du vent solaioglifiees par les collisions avec les neutres
héliosphériques. Ensuite, les grilles de densité dmmes neutres H et He et des ionS*%solaires sont
utilisées pour établir 'émissivité X due aux échasgke charge. Enfin, nous intégrons I'émissivité le
long des diverses lignes de visée pour calculer I'inténxitotale.

4.1.1 Distributions des neutres interstellaires
Densite de H

Pour le calcul de la distribution d’hydrogene nous nousmesinspirés du modele classique dit
"'chaud’, qui a été utilisé dans les calculs de la raie Lymanterstellaire (Lallement et al., 1985a,b) et
que nous avons décrit en détail dans le chapitre 3.1 coantles émissions Lyman

Pour résumer les caractéristiques du flot d’hydrogénguksnous avons détaillées dans le chapitre
3.1, on peut dire qu'apres la traversée de linterfacéosghérique, le flot peut étre décrit comme un
fluide Maxwellien. Les parameétres qui caractérisent ledloydrogene IS a I'origine sont les suivants :
ny(a 100 UA)= 0.1 cnt3, T = 13000 K,V, = 21 knys, Ayw = 252.3 , Buw = 8.5 (Lallement et
al., 2005), oy etBuw sont les coordonnées helioécliptiques de longitujee( latitude B) pour la
direction d’'arrivée du flot de H neutre. Ces paraméetretintieduits de la modélisation des données de
la raie Lymana mésurée avec SWAN (chapitre 3.1). Plus particulieranteedirection d’'arrivée du flot
H IS et sa deflection par rapport au flot de He IS a été coméramec précision dans I'étude Lallement
et al. (2005). Nous utilisons une grille de densitér, A, 8] d'une résolution 1x 1° pour les coordonnées
angulairest, B et pour la dimension radiale r un pas croissant avec la distadepuis le Soleil, dé&r=
0.3 UA au niveau de la Terre, jusqusa= 9 UA a 100 UA.

La distribution de densité de H reflete leBets de la gravité, de la pression de radiation et des pertes
a cause des processus d’ionisation par les échanges dg @heec les protons solaires et le rayonne-
ment EUV solaire. Plus particulierement, en ce qui coredinnisation, le modele prend en compte
I'anisotropie en latitude des termes de perte.

Le rapport de la pression de radiation sur la gravité, nemyvarie de 0.9 pour le minimum solaire
jusqu’a 1.5 pour le maximum (Woods et al., 2000). Le proggestominant d’ionisation pour I'’hydrogene
est 'echange de charge des atomes H avec les protons deolaine, suivi par la photo-ionisation due
au rayonnement EUV solaire.

Nous avons bien précisé dans le paragraphe 2.1, en faileglechanges entre les protdts so-
laires et les neutres H interstellaires ne sont pas vraimemrocessus de perte pour la distribution H.
Pourtant, puisque les nouveaux atomes H créés dansikEi@ok’en vont radialement a la méme vitesse
moyenne que le vent solaire, leur contribution a la derd#S H est négligeable. Ainsi, dans le modéle,
nous traitons les échanges de charge résonants commea&aumpaoanisme d’ionisation du gaz H IS, et
ignorons les atomes 'chauds’ créés.

Les taux d'ionisationB; en fonction de la latitude héliographique sont issus dealigse préliminaire
des données SWAN (Quémerais et al., 2006b). Pendant lenomimsolaire 8; varie de 6.&10°7 s~ aux
latitudes+ 20° &4 4x1077 st aux latitudes supérieuress20° jusqu’aux poles. Pendant le maximum de
I'activité solaire, I'anisotropie est moins marquée.udaépartissons les valeurs gleous les 10 entre
8.4x1077 st al'equateur et 641077 st aux poles.

Un exemple de la distribution des densités d’hydrogendlestré dans la figure 4.1(a) ou la cavité
d’ionisation étendue domine I'espace jusqu’a 1-2 UA umhet 4-5 UA downwind. Le vent IS dans cette
figure s’écoule de droite & gauche.

Densite de He

Le calcul de la grille de densité He est basé sur le mod@leldppé par Lallement et al. (2004).
Les distributions d’hélium sont décrites par un modéh&tique classique et sont caractérisées a l'infini
(~100 UA) par les parametres suivantse(a 100 UA)= 0.015 cn®, T = 6300 K,V, = 26.2 knjs, Apw
=74.7, Bpw = -5.3 (Witte, 2004; Vallerga et al., 2004; Gloeckler et al., 2004)
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Fic. 4.1 —Distributions d’hydrogene (panneau a) et hélium (pannbginterstellaires dans I'héliosphére interne.
Dans le panneau a, le flot IS s’écoule de droite a gauches mhans le panneau b, le flot s’écoule de gauche a
droite.

Une diférence avec la grille d’hydrogene décrite précédentmest la nécessité de 'resserrement’
de la grille pour bien définir la distribution des densitéa la distribution de I'hélium est tres 'piquée’.
Ici, la résolution de la grille selon I'angkepar rapport au vent esf 1Les pas le long de la dimension
radiale r, d'autre part, varient logarithmiquement danditaction du Soleil. lls sont trés petits pres du
Soleil, ou la densité d’hélium est encore tres fortéalssivité due a I'hélium est trés haute et variable.

L'activité solaire dfecte diferemment I'hélium par rapport a I'hydrogene. Tout ety pour les
atomes He le rapport = 0, car la pression de radiation est négligeable par ragp&ttraction gravita-
tionelle et les atomes sont focalisés dans la directioms®p a I'arrivee du vent (DownWind). La source
principale d’ionisation pour I'hélium est le rayonnem&tdV du Soleil, ainsi que I'impact électronique.
Dans le modele, la durée de vie des atomes He a 1 UA, qundattd’inverse du taux d'ionisation a la
méme distance, décroit de ¥#0’ s au minimum solaire & 0.640" s en maximum, d’aprés McMullin
et al. (2004).

Dans le modéle statique, nous avons simplifié le calcutigggbution He en negligeant la dependance
en latitude de l'ionisation de I'hélium. Pourtant, lessaax de Witte (2004) et Auchere et al. (2005) ont
montré une distribution anisotrope de I'irradiance geldans la raie He 30.4 nm. McMullin et al. (2004)
ont aussi demontré que l'impact électronique est aussbarope. Cette amélioration du modéle a été
incluse par la suite dans I'étude, dans la partie tempodsbk simulations (chapitre 5).

La dépendance radiale pour I'impact électronique &i&e de I'eétude de Rucinski et Fahr (1989).
Lallement et al. (2004) I'ont utilisée pour analyser lesidees SOHQJVCS dans la raie 58.4 nm et ont
trouvé gue la valeur moyenne déduite par ces auteurtsagi@ptée pour le minimum solaire, mais qu'il
était nécessaire d'utiliser un taux 3 fois plus fort paumaximum solaire. Dans le modéle nous utilisons
les valeurs Rucinski et Fahr (1989) ainsi que I'ajustemeritallement et al. (2004).

Dans la figure 4.1(b) j'illustre un exemple de la grille de sigsHe, ou on distingue la cavité d'ioni-
sation réduite de I'hélium ainsi que I'augmentation degi& due a la focalisation gravitationelle dans
la direction DownWind. Le vent IS dans cette figure s’écaldda gauche vers la droite.

4.1.2 Distributions des ions lourds du vent solaire

Dans la seconde phase du modele nous calculons la digritues ions lourds X" du vent solaire.
En I'absence du mécanisme des échanges de charge, edissions X+ dans I'héliospheére décroitrait
avec une dépendance erf, comme la densité des protons solaires. Dans cette paotis, calculons et
incluons aussi les modifications de la densité des iddsdues 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 :
X 4+ [H,He] - X QI 4 [H* He'] (4.1)

qui représente simultanement la perte de I'id?ét la création de I'ion -1+, La modification de la
densité de I'ion X+ est donnée par I'équationftirentielle :

dN Q+
dxs = = Nxor (07(H,x2r) NH(S) + T(He xe) NHe(S)

+ Ny@ )+ (0 (1 x@+ 21 NH(S) + T (He x@1+) NHe(S)) 4.2)

ou s est la distance le long des lignes d’eécoulement du venireplgui sont radiales dans la région du
vent solaire supersonique xo) eto (e xer) SONt les sectionsfiéicaces des échanges de charge de l'ion
X+ avec les atomes d’hydrogéne et d’hélium respectiverrtant (@) etnye(s) sont les densités H et He
respectivement.

Le premier terme de I'équation 4.2 représente la perteadueechanges de charge entre I'io*“%et
les atomes H et He. D’autre part, le deuxieme terme est nretsource due a la réaction équivalente de
lion X @D+ Pour les ions nus du vent solaire’(CN’*, O8*) le terme-source est évidemment absent, et
dans une premiére approximation nous pouvons aussi lggaégour les ions d’état de charge inférieur.
Nous discuterons ce choix plus en détail dans le paragré la fin du chapitre.

En faisant cette approximation, nous pouvons simplifieqation de la densité de I'ionX en
fonction de la distance du Soleil et la décrire par I'égprasuivante :

N Q+ '
>r(2 OeXF(_f (@ (Hx24) MH(S) + O (Hexer) NHe(S))d9) (4.3)
lo

Nxo:(r) =

our est la distance radiale & partir du Soleil. La derdst&ion X9 & 1 UA est exprimée par la relation
Nya+o = [x_g] [%] NH+o, OU [O] est la fraction totale des ions oxygene dans le vent skting+ la
densité des protons a 1 UA.

Les grilles de densité H et He ne sont pas identiques, caldes espéces de neutres dominent des
regions diferentes de I'héliosphere et nous devons optimiserdaigion dans la grille de chacune des
densités et le temps de calcul. Pour la densité des esmtques lourdes nous avons donc dii combiner
les deux grilles des neutres pour en créer une nouvelief). Pour la dimension angulaire, la résolution
est T x 1°. Dans la dimension radiale, chaque cellule de la nouvellk giorrespond a la plus petite
des dimensions des cellules des neutres, pour optimisesdéution radiale dans les régions dominantes
pour chague espece neutre.

Nous avons supposé que les ions lourds se propagent ragidlePour chaque point de la nouvelle
grille (r, 2, B) ou A etB sont les coordonnées écliptiques, nous calculons leslonnées héliographiques
AHelio 1 BHelio, QUi sont a I'origine du vent solaire, en tenant compte itkelinaison de I'axe de rotation
solaire par rapport a I'axe de I'écliptique. La latituddibgraphique3neiic €st utilisée pour distinguer les
régions de vent lent et vent rapide.

Pendant le maximum d’activité solaire, le vent solairetfidre considéré comme homogene a large
échelle et sous forme de vent lent d’'une vitesse moyenr&de@ kny's, comme nous avons expliqué dans
le paragraphe 1.2. Ainsi nous adoptons des conditions delesginpour toute latitude hélioécliptique.
Dans I'état de vent lent le contenu total du vent solaireoes d'oxygéne est dq%] = ﬁ) et la densité
des protons & 1 UA est de 6.5 tin

D’autre part, pendant le minimum solaire, le vent solaire@agve en deux états séparés spatialement.
Il est composé de vent lent d’origine équatorigdadi, = +20°) avec les mémes caractéristiques notées
précédemment et de vent rapide originaire des hauteidast héliographique®eic = [-20°, -907],
[20°, 9C°]). La vitesse moyenne du vent rapide est~d&0 knys, la densité de protons a 1 UA de 3.2
cm 3, et le contenu total en ion d'oxygéne e§t] = 3.

Les abondances des principales espéces ioniques du Vaint gmur le vent lent et le vent rapide
ont été adoptées de Schwadron et Cravens (2000) etesamhEes dans la Table 2.1. Dans la méme table
nous notons aussi les sectiorficaces individuelles pour les échanges de charge avec H poite
des conditions de vent lent et rapide que nous appliquons ldacalcul. Celles-ci ont été déduites des
données expérimentales et études théoriques ragsottins la table.
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4.1.3 Calcul de lemission X

La derniere étape dans les simulations est le calcul miefisité directionnell&(4, B) des raies spec-
trales issues des collisions d’échange de charge enfiEneX?* et les neutres H et He héliosphériques,
d'aprés la réaction :

X% 4 [HHE — X@Y ¢ [H* He') 44
- XQD* 4 [H* He'] + [Yiur): YimHo)]

ou Y(hy,H), Y(hv,He) SONt les probabilites d’émission, en nombre de photoms; phaque raie spectréhe
induite dans I'echange de charge entre l'ioR*avec H et He respectivement.

Les valeurs des probabilites d’émission pour les ionsplas importants du vent solaire, ont été
calculées dans le contexte des études des émissionaesides échanges de charge dans les environne-
ments cométaires (Kharchenko et Dalgarno, 2000, 2005g4Riget al., 2002; Kharchenko et al., 2003;
Pepino et al., 2004) et sont resumées dans les tablesmheXa C. Dans les tables, les valeurs pour les
ions les plus importants &, C>*, 0%, O™+, 0%, N™*, N& N>, Ne**, Né®*, Mg'®) sont calculées
pour des conditions de vent solaire lent et rapide sépamépour H et He avec des modeles atomiques
détailles. Pour les ions du Fe, Si, S les modeles pratimes utilisés ont été simplifies en supposant que
chaque ion est de type hydrogénoide. Ces derniers ioms até utilisés que pour I'étude statique de
I'émission X de I'héliosphéere dans le domaine 0.1-0.8, kdetaillée dans le chapitre 6.

Le taux de collision par unité de volume pour I'iorRXavec les neutres héliosphériques est donnée
en unités de cr? s par I'equation :

Rxo: (1) Nxo+o(r) vrel (0 (1, xr) MH(F) + 0 (He x2r) NHe(r) )

Rexes Hy (1) + Rixer He (1) (4.5)

L'étude dans la région de I'héliosphére interne perdiapproximer la vitesse relative entre les ions du
vent solaire et les neutres interstellaitgg = Vsw — vy par la vitesse du vent solailsy, puisque
Vsw > vn. Dans la partie externe de I'héliosphéere, I'Héliogagtda tail, ou le vent solaire est ralenti
et la vitesse thermique des ions et des neutres deviennemtagligeables, nous ne pouvons plus faire
cette approximation. Ce cas est étudié plus en détad achapitre suivant (6).

En revenant dans I'héliosphére interne, nous avondié&ab grilles d’émissivité, c’est a dire le
nombre des photorts’ emis par seconde et unité de volume, qui est donnée pamtale :

ety (1) = Rixar 1) (1) Yiw.Hy + Rixor 1e) (1) YinvHe) (4.6)

L'intensité mésurée par un observateur a la posi@oi:, Sg) pour une ligne de visée (LOSPS(1, B)
a I'énergiehy est :

Ar
Dans le modele numérique nous sommes obligés de diaréd fonctionsy,[ j] pour chaque padq j]
sur la ligne de visée et I'eéquation 4.7 se calcule, alors :

I(G. LOS) = — f R dr @a.7)
0

N
In(G.LOS) = 1= > en il ] @8)

=1

Pour la période de maximum solaire, le calcul de 'intensit simple, puisque nous avons le méme
état de vent solaire (vent lent) a chaque @d$] de la ligne de visée. Ce n'est pas le cas pour les périodes
de minimum solaire, et en particulier pour les LOS qui paibiers les hautes latitudes hélioécliptiques.
Pour mieux expliquer ce cas complexe, nous illustrons darglire 4.2 la géométrie simplifiee des
lignes de visée pour des conditions de minimum solaire.

Dans la figure, je présente la zone équatoriale en2®, de vent solaire lent, en considérant que
I'équateur solaire coincide avec le plan de I'ecliptigoeis je rappelle que dans les simulations, le vrai
angle d’'incidence entre les deux plans est pris en comptecdlise, dans la figure, que les lignes de visée
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Fic. 4.2 —Géometrie des lignes de visée équatoriales et polaioes ges conditions de minimum solaire.

de haute latitude sont en partiffextées par le vent lent et en partie par le vent rapide. Reséguent,
l'intensité totale est constituée d'un mélange de phetissus de vent lent et de vent rapide. Ceci est
pris en compte dans les simulations, comme j'ai expliqéegdemment, quand nous recherchons pour
chaque point de la ligne de visée la région héliographi@ueiio, SHelio) qui est a 'origine du vent qui
affecte ce point de la ligne de visée. Je dois, aussi, noter ‘apecd la géométrie des lignes de visée,
jamais une visée ne peut contenir que du vent rapide, palistiitraverse forcement une région de vent
équatorial en partant de I'observateur qui se trouve daptah de I'ecliptique.

4.2 Resultats

Dans les paragraphes suivants nous présentons lesatésaliitenus avec le modéle statique pour
des conditions moyennes de minimum et maximum solaire, guét® publiés dans Koutroumpa et al.
(2006). Les simulations ont été faites en ne considéyaatles échanges de charge primaires. Dans un
premier temps, nous présentons des cartes monochroestiiemissivité dans deux plans particuliers,
ensuite des cartes monochromatiques d'intensité pousdimble du ciel et enfin des spectres dans des
lignes de visée individuelles.

4.2.1 Cartes démissivité

Dans la figure 4.3 nous avons calculé des contours d’isesiriié des ions excites '® et O¢*
produits dans les échanges de charge entre les ions splditeet O’* respectivement, et les neutres H
et He. Les cartes des contours sont calculées pour degicosdie minimum solaire et sont présentées
en unités de photons crhs™. Dans les figures le vent IS s’écoule de gauche & droite.

Les panneaux supérieurs présentent les contours efigssivité aux positions (X, y) enteel5 UA
dans le plan défini par I'axe du flot d’hélium I8 € 74°, 8 = -5°) et le vecteur { = -16°, 8 = 0°). Ce
plan est tres proche du plan de I'ecliptique et contidotsaprincipalement du vent lent équatorial. Dans
la direction d’arrivée du flot IS (UpWind) I'émissivitésecaractérisée par la forme en croissant due a la
combinaison de I'expansion radiale en dépendanéelu vent solaire et de la distribution spatiale de
I'hydrogéene neutre. Dans la direction opposée (Down\yiliemissivité présente un exces di au cdne
de focalisation gravitationelle des atomes He.

Les panneaux inférieurs de la figure 4.3 présentent le®amnd’iso-émissivité aux positions (X, z)
entre+15 UA dans le plan défini par I'axe du flot d’hélium 1$ € 74°, B8 = -5°) et le pdle hélioécliptique
NORD. Le vent IS s’écoule de gauche a droite et se dirigé°&sud par rapport a I'axe z. Les ca-
ractéristiques les plus marquantes dans ces cartes $plat discontinuité &20° entre les états de vent
lent et de vent rapide pendant le minimum solaire, et (ii)detaste entre les deux ions présentés, qui



78 CHAPITRE 4. ETUDE ENERALE DESEMISSIONS EUVX DANS L’H ELIOSPHERE

3 -1 3 -1
photons cm ™~ s photonscm ™ s
1022 101 1072 10712 10
2 468 2 468 2 8 2 468 2 468 2
15§ + + + + + ol 15§
c
@ 0" line 0.08kev © 0% line 0.57kev
10t
5..
S
< 0
>
51
-10f
154, + + + + + 4 -151, + + + + + H
-15 -10 -5 0 5 10 15 -15 -10 -5 0 5 10 15
photons cm™> s™ photons em®s™
-12 -11
10 10 -13 -12 -11
10 10 10
0 I P ST B0 SV 8 2 468 2 468 2
154 158 )
@ 0" line 0.57kev
10t 101
5t T 51 1
o)
< 0 WIND AXIS T of WIND AXIS 1
N ° A=74°B=-5°
51 T 51 1
.10t -101
151, + + + + + g -151, + + + +
-5 -10 -5 0 5 10 15 -15 -10 -5 0 10 15
x (A.U.) x (A.U.)

Fic. 4.3 —Cartes de contours de iso-émissivite, jusqu’a des dista radiales de 15 UA, pour des conditions de
minimum solaire. La colonne gauche correspond a la sommeales O VI a 0.072 et 0.082 keV et la colonne
droite correspond la somme du triplet O VIl & 0.561, 0.560.874 keV. Les panneaux supérieurs représentent le
plan (x, y) défini par I'axe (74 -5°) du flot d’hélium IS et le vecteur (-18)°). Les panneauxinférieurs représentent
le plan (x, z) qui contient I'axe (?4-5°) du flot d’hélium IS et le pdle NORD écliptique. L'écleedle couleur est

en unités de photons cs™.

caractérisent le type de vent. Les limites de la discoiténsont tres brusques, car dans les simulations
nous utilisons un modéle du vent solaire anisotrope tkématique.

Les panneaux gauches représentent les contours pour faesdas raies O VI a 0.072 et 0.082 keV,
générées apreés les échanges de charge de 1$6ndDi est plus abondant dans le vent solaire rapide
(voir 2.1). Ainsi, les contours d'iso-émissivité s'atkent a des distances plus grandes dans les régions
polaires qui contiennent essentiellement de vent rapide [poninimum solaire. Dans la colonne droite,
ou je présente les contours de la somme du triplet O VB@adtgie moyenne 0.57 keV, nous remargquons
I'effet contraire. Comme le triplet O VIl est issu des échangeshdege de Iion @, prépondérant dans
le vent lent, alors les contours d’iso-émissivité sontspétendus dans la zone équatof@dtptique,
dominée par le vent lent.

4.2.2 Cartes de brillances monochromatiques

Dans les figures 4.4 a 4.8 nous présentons une série @s caohochromatiques de I'ensemble du
ciel en coordonnées hélioécliptiques, pour deux ioffédints, les deux phases extrémes du cycle solaire
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(minimum et maximum) et diérentes positions de I'observateur. Les colonnes darigieh@age corres-
pondent aux positions d’observateur couvrant une demieotbirestre, progressant de DownWind(75
jusqu’a UpWind ¢250) tous les 45. De haut en bas dans chaque colonne, les deux panneauiestpér
représentent l'intensité pour la raie O VIII 0.65 keV enxinaum et minimum solaire, et les deux pan-
neaux inférieurs la raie O VI a 0.08 keV (somme des raiesdd 0.082 keV) en maximum et minimum
solaire. Comme dans le cas des cartes d'iso-émissivités avons utilisé deux ions caractérisant les
deux types de vent solaire. Effet, I'ion O%* responsable de la raie O VIII est complétement absent du
vent rapide, tandis que I'ion® est prépondérant dans ce type de vent.

L'unité de brillance pour les échelles de couleur est®1€rg cnt? st srl, le maximum corres-
pond au bleu et le minimum au rouge. Dans les cartes je sugeeighes contours & 10% (blanc), 50%
(gris) et 90% (noir) de la valeur maximale. Nous avons eadie’chaque carte une zone dé>x22, qui
correspond a la région autour du disque solaire que I&ésiments X sont contraints d'éviter.

Dans les paragraphes suivants, nous exposons les fac&emnohant la structure des cartes, notam-
ment la phase du cycle solaire et le type de vent, et aussidmégtrie d’observation surtout en ce qui
concerne la position de I'observateur au cours de I'année.

Effet du cycle solaire

Il'y a essentiellement trois caractéristiques marquatdes les cartes, issues de la variation au cours
du cycle solaire. Premierement, dans les cartes de minisolaire, la région équatoriale est parti-
culierement dférente des régions de latitudes moyennes ou hautes. §eentierement di a I'ani-
sotropie latitudinale du vent solaire, qui sépare le ciehX¥égions équatoriales de vent lent et en régions
polaires de vent rapide, comme nous I'avons montré dangueefi4.2.

Pour le vent rapide, les ions qui contribuent le plus a i¥sion CX sont ceux d’état de charge bas,
comme les ions &, N> et notamment I'ion & présenté dans les panneaux inférieurs des figures 4.4
2 4.8. Ces ions proviennent des iond ON®*, O°* respectivement et émettent principalement dans le
domaine EUV, aux énergies égales ou inférieures a 0el5 ke vent lent est surtout peuplé des ions
d’état élevé de charge comme les ions déenudésIg’+ et O** ainsi que les ions N& et O'*. Ces ions
produisent des ions émetteurs a des énergies X pluggdegomme illustré par I'ion © dans les cartes.

Ensuite, on remarque que la structure de I'émission poordeimum solaire est trés similaire pour
les deux raies O VI et O VIII, puisqu’il s’agit d’'une distritian homogéne de vent lent. Pour le minimum
solaire, par contre, on trouve desfdiences importantes. L'émission O VIII est quasimeno paur les
hautes latitudes écliptiques, tandis que I'emission QGetl plus intense dans ces latitudes plutét qu'a
I'équateur. Ceci est di & lafterence des abondances relatives des idtise®©O°*. L'ion O'+, émetteur
de laraie O VIII, est généré dans les échanges de chatgeléon OP* et les neutres H et He. L'ion®
est complétement absent du vent solaire rapide. Malgréamission O VIII ne peut jamais étre zero,
car il n’y a pas de ligne de visée qui contienne seulementedt napide (voir fig.4.2).

Enfin, le dernier ffet a comparer est l'intensité absolue dans les latitudeshps de I'équateur,
ou le type de vent est identique pour les deux phases du.d@deaemarque qu'a ces latitudes les
émissions X sont plus intenses pour le minimum que pour kkmmam solaire. Ceci est le résultat de
la plus grande densité des neutres pendant le minimunresalans I'espace interplanétaire. Pendant le
minimum solaire, la photoionization est moin&&ace et les atomes H et He sont, alors, moins détruits
par les photons solaires. De plus, pendant le minimum, lzefde gravité I'emporte sur la pression de
radiation, et par conséquent les atomes d’hydrogéneasrdjectoires convergentes et remplissent plus
facilement la cavité d’ionisation.

Effet de la position de I'observateur

En comparant les cartes d’eémission X pouféatientes positions de I'observateur, on se rend compte
gque ce n’est plus la distribution des ions solaires danpdies et leur abondance qui caractérisent les
différences, mais les distributions des atomes neutres H eahtel@space interplanétaire. Cefets
des distributions des neutres sont plus visibles dans leégscde maximum ou il n'y a pas diets
prédominants a cause defféiences de type de vent.
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Quand l'observateur se trouve DW (7%oir fig. 4.4), c’est a dire autour du mois de décembre, la
structure d’émission est dominée par les échanges dgelaaec les atomes d’hélium. Le maximum
d’intensité est observé pour un anneau de LOS autour deglarr interdite, trés proche du Soleil. Ces
LOS traversent la cavité d’ionisation avant d’atteindre premiers atomes d’hydrogene. Ce maximum,
alors, est dii aux atomes He, qui survivent bien plus preSaleil que les atomes H, et sont concentrés
dans la direction DW. Le cdne d’hélium produit un excegéhections CX qui est visible vers les LOS
DW, centré autour de I'axe du flot d’hélium IS & (745°). Les atomes H sont absents dans la direction
DW, ou la cavité d'ionisation est plus importante. Cediikhgstré par un minimum d’émission vers les
LOS formant un anneau large autour du cdne He.

Ces traits caractéristiqgues d'émission évoluent gelidinent, au fur et a mesure que I'observateur
se déplace sur 'orbite terrestre aux cours de 'annéen&a@mum d’émission se trouve toujours autour
et tres proche du Soleil, mais la structure d’émissiord gar forme axisymétrique. Le cdne d’hélium
devient de moins en moins marqué, mais il est toujourseigibr un excés d’émission quand une visée
le traverse. Le minimum d’émission se transforme en urelargle qui s’étend dans toutes les lignes de
visée downwind pendant que le cone d’héliumfisiee.

A la position UpWind de I'observateur, le cone d’héliunt eaché derriére la zone interdite, alors les
caractéristiques d’émission dépendent surtout deskailolition H, qui est la source principale d’échages
de charge et donc, du maximum d’intensité aux lignes deevisitisolaires nord, vers la direction d’'ar-
rivee du flot H IS. Ces LOS traversent une beaucoup plusepgdittie de la cavité d'ionisation que les
LOS qui visent DownWind. Par conséquent, ces visées UgVifierceptent’ plus d’atomes H qui ap-
prochent le Soleil, mais elles 'ignorent’ les atomes He guitsiccumulés autour du Soleil et quasiment
absents au dela de 1 UA. Le minimum dans ces cartes UpWindt@stdans I'hémisphére Sud, dans
la direction du Soleil (DW). Ce minimum reflete I'importenperte des atomes H prés du Soleil dans
la cavité d'ionisation. En ce qui concerne I'emission dwe atomes He, elle n'est pas completement
absente des cartes UW, puisqu’on retrouve le halo d'exaégiasité autour du Soleil.

4.2.3 Spectres EUYX de I'émission teliosphérique

Dans la figure 4.9 nous présentons des spectres pour deiwmosle I'observateur, DW (4.9(a))
et UW (4.9(b)), pour trois lignes de visée a chaque pasigbpour les deux phase du cycle solaire,
minimum (traits pleins) et maximum (traits discontinus).

Les lignes de visée sont précisées par les latitudesduliptiqguess os = -90°, vers le pole hélio-
écliptique SudpLos = 90°, vers le pble hélioécliptique Nord gtos = 0°, dans le plan écliptique. La
ligne de visée écliptique(ps = 0°) est orientée dans la direction anti-solaire pour chaasitipn de
I'observateur. Ainsi, quand I'observateur se trouve2b1°, la ligne de visée est proche de la direction
d’'arrivée du flot d’hydrogene I1SI(; ~252, By ~8°), tandis que quand I'observateur est situé § b
ligne de visée traverse le cone d’hélium, quasimentsidxe du flot d’hélium IS fue ~74°, Bue ~5°).

Les spectres contiennent toutes les raies spectralesrdiérentre 0.005 keV et 1.4 keV. Dans cette
étude nous n'avons utilisé que les cascades des ions tat@nalculées a partir de la structure exacte
des ions excités et les niveaux d’'énergie déja occppéses électrons de I'ion. Ces ions, ainsi que les
probabilites de cascades détaillees sont listés dentables C.1 - C.5 de I'annexe C. Les ionsQFe
SiQ*, S¥*) calculés avec des modeéles atomiques hydrogénoiaesnstus dans I'etude dans le chapitre
6 et remplissent essentiellement le creux dans le domaln@.B.keV.

Les raies ont été simulées par des profils Gaussiensgiulade 12 eV, qui est la meilleure résolution
obtenue en X a ce jour, par McCammon et al. (2002). Les sgmestimt alors construits suivant I'équation
4.9:

I(E) =

n(G.LOS) IO(_((E 3 hv))z) (4.9)

(12€V) - vn) 12V
ou I, est I'intensité totale pour chague raie d’énergie cémtna, obtenue dans le modeéle statique, et E
est I'énergie. Les valeurs d’intensité totéde pour chaque raie, ligne de visée et phase du cycle solaire,
pour un observateur situé DownWind et UpWind sont listesspectivement dans les tables D.1 et D.2
de I'annexe D.



T T T T T T 8_--| -------- L B L B L B B B R |
ol o ]
— L Earth at 75° @ ] n [ Earth at 75° (b) ]
N | -
Ee | A=74°, B=-90° 4 o A=74°, B=-90° 1
> oof —— Solar min > [ —— Solar min 1
v S - - Solar max 1 9 of - — Solar max ]
T 3 A=T4°, B=0° s SNF A=T4°, B0° ]
. s w9 o B
6 ol A=74°, B=+00° 1 @ H A=74°, B=+00° 1
o o —— Solar min o ﬂ i —— Solar min 1
g - - Solar max g s T - - Solar max ]
g <[ g of ]
g © s 2 ]
< £ o7 ]
£ C ]
B N = ol ]
: o .
o =g ]
o AN
N N N N N N N N N o LM M A A A 4 4 A
20 40 60 80 100 120 140 © 400 600 800 1000 1200 1400
E (eV) E (eV)
(@) DownWind (75)
< T T T T T T 7 LA L I I R I I I I IS L L
— [ L ]
~ I Earth at 251° (@) ] = b Earth at 251° (0 ]
—~ Tt A=250°, B=-90° ~ ©f A=250°, B=-90° ]
ini —— Solar min - 3 —— Solar min 1
% ol — - Solar max % I - - Solar max ]
- A=250°, B=0° 1 [ A=250°, B=0° ]
F"m : —— Solar min ] r"m [ —_— SoIElr min 1
- [ - - Solar max ] ol - — Solar max ]
5 X A=250°, B=+90° 1 5 NE A=250°, B=+90° E
o ol —— Solar min o or — Solar min 1
e H — - Solar max e - — Solar max
5] {1 G
2 3 ]
] L ] [
2 < 12 3¢
S of e op
o N~ LTI Tl
ol ] i ]
20 40 60 80 100 120 140 © 200 400 600 800 1000 1200 1400
E (eV) E (eV)

(b) UpWind (252)

98

~

7

7

P2

~

JHYHSOITI HTSNVA XANT SNOISSINISIA FTVHEIND 3ANLT ' FHLIdVYHO
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Ce gue nous notons surtout sur la figure 4.9 ce sontffetsalu cycle solaire et de I'anisotropie du
vent solaire, exactement comme nous les avions apercadatacartes monochromatiques. Les spectres
de la phase maximum sont trés proches, que cela soit pouligmeede visée polaire (bleu-Nord ou
rouge-Sud) ou pour une ligne de visée écliptique (ved),toutes les trois sont influencées par le vent
lent. Quand nous passons au minimum solaire, par contre, reooarquons que les spectres des LOS
polaires restent similaires mais trefféients du spectre écliptique. Aussi, nous remarquonswession
de la domination des spectres autour de 0.35 keV. Dans tgiéa inférieures a 0.35 keV (a la seule
exception de la région proche de 0.2 keV) les LOS polaineissant dfectées par le vent rapide, ont une
emission plus intense que la LOS écliptique. Au dessus3tekeV, la LOS écliptique est dominante par
rapport aux LOS polaires. Ceci est dii au contenu des dees g vent représentés par les deux régions
(polaire et écliptique) observées. Les régions pataipd contiennent du vent rapide sont beaucoup plus
abondantes en ions d’état de charge bas qui émettentadss énergies basses, tandis que la région
écliptique qui contient du vent lent, est plus peupléel@aions de charge élevée qui émettent des raies
aux énergies au dessus de 0.35 keV.

4.2.4 Le terme-source degchanges de charge secondaires

Dans I'etude de I'héliosphere interne nous avons gédk terme des réactions CX secondaires, qui
pourtant contribuent en tant que terme-source pour toumtesqui ne sont pas dénudés d'électrons.
Dans la figure 4.10 nous présentons I'évolution du rapgerta densité totale d'un ion, incluant les
ions produits lors des réactions-CX secondaires (Eq.4#)la densité calculée avec uniqguement les
réactions-CX primaires (Eq.4.3), ceci en fonction de Eatice héliocentrique. Le rapport est présenté
pour deux ions € (trait rouge) et G* (trait noir) du vent solaire lent, se propageant radialemers
deux directions opposées, UpWind (trait plein) et Downd\{imait discontinu).
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Fic. 4.10 —Evolution en fonction de la distance héliocentrique dupai de la densité totale, incluant le terme-
source des CX secondaires, sur la densité obtenue en ligeé&ugt, c’'est a dire en ne considérant que les réactions
primaires. Le rapport est calculé pour deux directions\Wlpd (trait plein) et DownWind (trait discontinu) et deux
ions, C* (trait rouge) et G* (trait noir).

L'ion C5* est produit dans les réactions d’eéchange de charfie {H) avec une sectionflecace
trés grande et il est détruit par échanges de charge danmgactions (& + H, He) avec des sections
efficaces nettement inférieures. De plus I'iof @st plus abondant que I'ion®Cdans le vent lent, et
donc ¢+ est une source abondante d& e gain en ions € est plus important que leur destruction
et leur densité est vite augmentée, surtout a des desarliocentriques élevées. Pour les autres ions, le
terme source n’est pas aussi important, mais sa présentéuoe a la décélération de la perte des ions.
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Le terme-source des ions, en général, devient dominatgrsent a partir de distances de I'ordre de
30-40 UA, au dela de la région ou le maximum d’émissiorgésiéré. Enféet, pour une visée UpWind,
88% de I'emission X totale due a I'hydrogene est proddites les premiéres 10 UA et 98% de I'émission
due a I'hélium est produite dans les premiéres 5 UA. Lastrotion 'secondaire’ n'ajoute ainsi au
maximum que 9% a I'émission X (cas de certaines raies de [1*) par rapport & I'émission produite
par les réactions primaires uniqguement, dans I'héliesphinterne. Les raies en question sont surtout
celles pour lesquelles la contribution des CX avec I'éliest faible. En fet, les sectionsficaces des
réactions (€ + He) et (C* + He) sont trés proches et leurSats compensent la grandeférence entre
les sectionsfiicaces (€ + H) et (C* + H), réduisant la contribution finale des CX secondairesisMa
cette compensation n'est paieace pour les raies dont les probabilités d’émission duwesCX avec
les atomes He sont trés faibles. Pour les autres ions aireestdes raies spectrales qu'ils produisent, le
pourcentage ne dépasse pas 4% de I'émission primaire.

Nous pouvons, alors, conclure gu’en général la coniobules termes secondaires peut étre négligée
pour le calcul des cartes monochromatiques et I'interagiolue des raies spectrales dans I'héliosphére
interne. Cependant, leur contribution devrait devenirangnte en s'éloignant du Soleil, au fur et a
mesure que les échanges de charge détruisent les ionsitdiekygé et créent des ions de degré inférieur.
Les échanges de charge secondaires sont pris en compte daapitre 6 pour des raisons de cohérence,
car la production de raies d’énergie basse induite par engalisation progressive a grandes distances
du Soleil (surtout dans la Tail) devrait contribuer dansdendine d’énergies (0.1-0.3 keV) étudié dans
le chapitre en question.

4.3 Discussion

Dans ce chapitre nous avorf§eetué une étude paramétrique compléte de I'emissidifiXse hélio-
sphérigue. A cetféet, nous avons utilisé des distributions détailleesatemes neutres d’hydrogene et
hélium interstellaires a I'intérieur de I'héliospiecet un modele de propagation et perte des ions lourds du
vent solaire pour ensuite calculer I'émission héliaspiie issue des échanges de charge entre les ions
lourds du vent solaire et les neutres interstellaires. Newoss examiné avec ce modele tous les facteurs
influengant le niveau d’émission héliosphérique fiédentes directions de visée et pour des énergies
différentes. Nous avons démontré la réponse complexesdasbkion a l'influence de ces facteurs qui
peuvent étre réesumeés dans les catégories simplififeenges.

D’abord, ladate d’observation est ties importante,a cause de la dférence entre la position de la
Terre (ou du détecteur utilise) par rapport a la position de I'axe du vent IS En dfet, la méme ligne de
visée traverse des régions treff@ientes de la distribution des neutres selon la positidiokgervateur.
Aussi, pour la méme date d’observation, la distributios leutres, et ainsi 'émission X, vergiérentes
lignes de visées peut aussi étre trés variable. On cardunee, compte tenu de la complexité de la forme
d’émission héliosphérique selon la géométrie d'obesion, il est quasiment impossible de garder une
structure d’émission axisymétrique (comme l'avaitdir€ox (1998)) tout le long de I'orbite terrestre.
Au contraire, nous demontrons que l¢kets de parallaxe sont trés importants sur le niveau et tador
d’émission, confirmant, ainsi, I'eétude de Lallement (2D8ur la géométrie d’observation ROSAT.

Ensuite, nous trouvons une trés grande influencdadehase du cycle solairesur les niveaux
d’émission héliosphérique. Cette influence se marmfetine part par les grandes diférences de
densite des neutres H et Hgpendant les dierentes phases du cycleddautre part, par la variation
des distributions des ions solaireslans les dtérents types de vent présents.

En dfet, pendant le minimum solaire les atomes H et He sont moinsédruits, car le flux EUV
solaire et le flux de vent solaire ionisant sont moins puissdde plus, la pression de radiation est plus
faible que la gravité, ce qui augmente la focalisation dagdtoires des atomes H qui se concentrent,
alors, plus facilement autour du Soleil et de I'observat@atte plus grande concentration de neutres
produit un exces des réactions d’échanges de chargaetdamission X dans I'héliospher€et ex@s
d’émission X pendant le minimum est visible dans les lignes désee de basse latitude, dans la zone
écliptique du vent solaire, qui ne subit pas de variation d’®@ondance en ce qui concerne les ions
solaires

Pour les lignes de visée de latitude écliptique hauteall@tion des distributions des ions solaires, en
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raison de 'augmentation d&nisotropie du vent solaire pendant le minimum solaire est un facteur
dominant par rapport aux distributions des neutres. Daoagte domaine dénergie dans lequel nous
observons une vige de haute latitude va aussi &finir si I' émission est plus forte pour la néme
visée et la némeénergie En dfet, le vent rapide des hautes latitudes est riche en iotatdié charge
bas, favorisant l'intensité dans le domaine d’énergieVEplutdt que le domaine des rayons X plus
énergeétiques.

En résumant, ce type de résultats donnerg estimation de I'intensieé moyennea prévoir pour
une ligne de vigea une certaine date dans I'anike Pour cette étude des émissions X de I'héliosphére
interne, nous avons negligé les échanges de charge sé@madar nous avons démontré que leur contri-
bution est négligeable pour le calcul des cartes monodhiigoes et les intensités absolues des raies indi-
viduelles, jusqu’aux limites du choc terminal du vent s@al_eur apport aux émissions de I'héliosphére
externe sera étudiée plus en détail dans le chapitre 6.



Chapitre 5

Emissions EUVX Heliospheriques :
Domaine 0.5-0.7 keV

L'étude statique #ectuée dans le chapitre précédent ne peut fournir quealiesrs moyennes pour
les conditions de minimum ou maximum solaire. La réalitgtbcessus d’émission X dans I'héliosphére
est beaucoup plus complexe que cela. Le vent solaire est'&ie un fluide homogéne et constant séparé
en deux phases spatiales et temporelles. Ses variatiogsaduestructures et aux événements solaires
(trous coronaux, éruptions ou éjections de masse carppalivent étre tres violentes et frequentes. En
moyenne on peut trouver des variations du flux de protonsresld’'un facteur au moins 5 toutes les
semaines et pour des durées variant de quelques heurgeur ehdemi environ.

Les émissions X héliosphériques sont pro-
fondement fiectées par ces variations comme
2E+09 _ il a été demontré dans les LTE’s (augmen-
tations de longue durée) observées dans les
\ données ROSAT (Freyberg, 1994, 1998). Cox
|| Solar Wind Proton Flux (1998) a été le premier a suggérer que les
— au émissions X héliosphériques devraient étre cor-
l ‘ relees temporellement avec les variations du
1 | vent solaire, et par la suite, Cravens (2000a)
/ \ | A ' J |U . a utilise un modele simplifie de neutres IS
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et un modele simple d’expansion radiale du
vent solaire pour estimer ces variations, en
négligeant la rotation solaire et en se restrei-
gnant a une ligne de visée anti-solaire. Il en a
déduit que les variations devraient étre partiel-
Total lement 'lissées’ a cause du grand volume oc-
3o ' oroger  CUPE par les neutres interstellaires dans I'espace
e _ interplanétaire. Cravens et al. (2001) et Robert-
1E+04 M son et al. (2001) ont modélisé les variations
0.E+00 4 Gegcoronal des LTE’s observés pour une ligne de visée po-
A1.E+04 - T ' laire plutdt que radiale, en supposant encore
g7 82 b 82 M7 R un vent solaire en expansion radiale, sans rota-
oy tion solaire. lls ont considéré les contributions,
Fic. 5.1 —Modélisation simplifiee de la corrélation tempogl) heliospherique, en separant I'hydrogene et

relle des dfferentes composantes de I'émission X (pannelarﬂle“um’ et (ii) geocoronale de lemission. lis

inférieur) due aux échanges de charge avec les variatighidt démontre que la composante due a I'hy-
du vent solaire (panneau supérieur). Figure extraite da-Crdrogene IS présente l'intensité la plus haute
vens et al. (2001). mais la plus faible variation temporelle a cause

des dfets lissants dans I'héliosphére, tandis
gue la composante géocoronale, qui est la plus
faible en intensité, semble réagir le plus rapidementaumiations du vent solaire, puisqu’elle se produit
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dans un volume limité autour de I'observateur. La comptesdihélium se trouve dans des conditions
intermédiaires entre ces deux extrémes. Un exempleededtats de Cravens et al. (2001) est présenté

dans la figure 5.1.

Dans I'étude temporelle que j'ai menée pendant ma th@stroduit des variations temporelles du
flux du vent solaire au modele statique exposé précédaryran tenant compte de la rotation solaire. La
modeélisation est basée sur la localisation des surdsndii vent solaire le long de la spirale de Parker

en fonction du temps.
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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 I'héliosphere 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 I'émission fllise a for-
tement augmenté, ceci en conjonction avec
une forte augmentation du flux du vent
solaire. Cependant, la variation temporelle
détaillee de I'eémission 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 lumiere

Fic. 5.2 —Courbe de lumiére et spectres de I'observation HDFRANS les bandes XMM et la courbe du flux

avec XMM. Snowden et al. (2004).

de vent en fonction du temps, et d’autre part
les spectres enrégistrés pendant les quatre
poses de l'instrument sur HDFN.
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Fic. 5.3 —Spectres des poses HDFN obtenues avec XMM. Figure exteBmdwden et al. (2004). La pose 4 est
décomposée aux deux réegimes de haute (HIGH) et basse)(&@ission X diuse.

Il s’agissait, donc, de modeéliser et tenter de reprod@r@hbn)corrélation observée entre les varia-
tions du vent solaire et les émissions X lors déidentes observations avec XMM, dans le but d’extra-
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poler le niveau réel minimum des émissions X héliospjufs pour des conditions de vent solaire calme
et ainsi distinguer la contribution héliosphérique daddaliffus cosmique et la séparer de I'émission

de la Bulle Locale Interstellaire. Je note (non)corrélaticar comme j'expliquerai dans I'analyse des

simulations, I'influence des variations du vent solaire lsgrémissions X est tres liee a la géométrie

d’'observation, de telle maniére que nous pouvons obtesiadti-corrélations, ou des décalages tempo-
rels inattendus dans les profils d'émission X.

Depuis, I'étude a évolué et nous avons inclus une mealétin d'ombres observées pendant des
périodes d'activité solaire fierentes. Les ombres sont des observations faites enidliraiz nuages
moléculaires denses (par exemple MBM 12, Ophiucus ou Baréd) qui absorbent la partie distante
du fond ditus X, c’est a dire le halo galactique et la composante exlaatjque, laissant seulement les
composantes générées devant 'ombre, plus prochesloelvateur. L'avantage d’essayer de modéliser
ces observations est qu'il y a moins de composantes cosmigcemparer avec le modele des échanges
de charges, puisque les parties distantes de I'emissitusdisont déja (totalement ou partiellement)
supprimées.

Ainsi, finalement, dans cette partie dynamique de la msdiidin, en plus de la comparaison tempo-
relle a courte échelle de temps nous avons inclus aussiamparaison du modele aux données a longue
échelle. Les cibles sélectionnées pour I'étude sesimiées dans la table 5.1.

Tas. 5.1 —Cibles sélectionnées pour I'etude des émissions 6205 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 (150.2,-35) ~Chandra  10§2000
Suzaku 03-082/2006
Filament (278.7,-46°) XMM 03/052002

Suzaku 01-0®32006

Dans le paragraphe 5.1 j'expose le modéle dynamique quégieeloppé pour cette étude. Ensuite,
dans le paragraphe 5.2.1, je présente brievement lespshdiobservation et les critéres sur lesquels
ils ont été sélectionnés. Suit le paragraphe 5.2.3edaletaille I'extraction des données XMM pour les
champs sélectionnés et I'analyse des spectres obsamdrsl’aide des collegues du Service d’Astrophy-
sique du Commissariat a 'Energie AtomigeeAceroetJ. Ballet Enfin, dans la section 5.3 je discute
au cas par cas les résultats obtenus pour les champs sesd@liant de passer aux conclusions générales
sur I'étude temporelle dans le paragraphe 5.4.

5.1 Description du mockle dynamique

Le modele statique détaillé dans la section 4.1 essatpiour établir le niveau théorique 'zéro’, c'est
a dire le niveau initial pour chaque ligne de visée pourctasditions moyennes d’activité maximum ou
minimum selon la date d’observation a cette ligne de vikes années entre 2000 et 2002 de I'étude
sont considérées commes des années d’'activité maxietdés années entre 2003 et 2006 comme des
années de minimum solaire.

5.1.1 Distributions des neutres

Une amélioration importante par rapport a I'etude gtati menée précédemment est la prise en
compte de l'ionisation anisotrope des atomes d’hélium é8dant le calcul de leur distribution dans
I'néliosphére interne. La distribution de I'hélium riein’est plus axisymmeétrique, mais est calculée en
prenant en compte la variation avec la latitude héliogmphde l'ionisation des atomes d’hélium. Plus



5.1. DESCRIPTION DU MOIELE DYNAMIQUE 93

précisément sont traitées en paralléle :

- I'ionisation due au flux EUV anisotrope (majoritaire) dt@&change de charge avec les protons (mino-
ritaire) qui varient comme l'inverse du carré de la disefir?).

- l'ionisation par impact électronique, dont la dépermaradiale est plus complexe, et dont la dépendance
avec la latitude est également tres forte, puisq'ellpegtondérante pres de I'eéquateur solaire. Cette io-
nisation, présente surtout a forte activite, estfetéres lieée aux électrons suprathermiques.
Globalement, les parameétres utilisés pour la distridvuties neutres He sont : densiig( 100 UA)=
0.015 cn3, température E 6300 K, vitesse moyenneg\= 26.2 km s1, direction du flot sortantipw
=74.7, Bpw = -5.3).

Je rappelle les paramétres utilisés pour la distributies neutres H : densitg (a2 100 UA)= 0.1
cm 3, tempeérature = 13 000 K, vitesse moyenne,\= 21 km s2, direction du flot entrantigw =
252.3, Buw = 8.5°). Les parametres solaires pour le flot d’hydrogéne sestiriés aux valeurs sui-
vantes :

- u = 0.9 pour le minimum d’activité et 1.5 au maximum solaire.

- le taux d'ionisation est calculé par les données SWANaction de la latitude héliographique. Pen-
dant le minimum solaire, I'anisotropie est trés marquécales valeurg; = 6.6x107’ st aux latitudes
+20etB = 4x10°7 st aux latitudes au dela de20° jusqu’aux pdles. Pendant le maximum solaire, pour
une ionisation plus forte I'anisotropie est moins imporgamvec des valeurs qui varient tous les§ &0
partant de 'equateur @ = 8.4x1077 s1 et allant jusqu’aux pdles@ = 6.7x10° 7 s1.

5.1.2 Raies utili€es

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

X% + [H,He] — XD 4 [H* He'] &1
- XOD* L [H* He' + [Yiwn): YiwHo)]

0U Y(hy,H), Y(hv,He) SONt les probabiliteés d’eémission, en nombre de photoms;, ja raie spectralley induite
dans I'echange de charge entre lior?Xavec H et He respectivement. Dans le modele dynamique
nous avons modélisé les seules raies spectrales de €nrydans le domaine 0.5-0.7 keV. Les raies
concernées par I'étude sont (i) le triple kO VII (~ 0.57 keV) constitué des transitions suivantes : 560.9
eV(interdite nommée 0O6f), 568.5 eV(intercombinaisonmntee O6i), 574.0 eV(résonance nommée
Oe6r) et (i) la raie O VIl a 653.1 eV. Nous utilisons seulemhees deux raies dans I'étude car ce sont
les plus importantes dans le domaine 0.5-0.7 keV et ellesleanieux détectées par les instruments
actuellement utilisés dans le domaine des rayons X ditsi&§h@\ ce propos, je me permets d'utiliser le
terme raie pour le triplet O VIl aussi, car la résolution @gsuments actuels ne permet pas de resoudre
les trois composantes du triplet.

L'intensité 'zéro’ de la raidw pour une ligne de visée (LOS) et une date précise esttjiattion sur
lesN ~ 60 segmentsir[ j] de la LOS de I'émissivit&] j] correspondante, comme nous I'avons définie
dans le chapitre précédent, selon I'équation :

N

(W) = 2 > enil drl] 52)

=1

L'émissivité ep,[ j] est la valeur discréte sur le pds[j] de I'émissivité physiquesy,(r) définie dans

le paragraphe 4.1.3. L'eémissivité de I'iorf%* pour toutes les transitions spectrales est directement
proportionelle au flux de protons du vent solaire et & I'atsorce de I'ion parent Xt qui subit I'echange

de charge avec les neutres IS H et He, avec des probabflifés, Yn,.He dépendantes de la transition
en guestion.
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5.1.3 Recherches dans les bases de dées de vent solaire

Pour chacun des champs d’observation considérés (Wi 5al), nous avongfectué une recherche
dans la base de données des instruments/8GEPAM (1) et WIND () pour repérer des hausses du
flux de protons du vent solaire importantes aux alentoursddéss d’observation pour les champs en
question. Nous avons également recherché dans la basmdeas ACESWICS(®) pour les variations
des abondances des ion§@t G** dont nous modélisons les échanges de charge. Pour lackerdes
CMEs susceptibles d'influencer les champs d'observatioisidérés nous avons utilisé le catalogue de
CME'’s du coronographe SOHDASCO (4.

5.1.4 Hypotheses simplificatrices

Le principe général de la modélisation de I'impact degraentations du vent solaire est identique
pour tous les champs considérés, mais les conditionsfispées caractérisant chaque cas sont prises
en compte dans la modélisation et elles sont spécifieemsypar cas dans la section 5.3. Plus parti-
culierement, dans les cas ou des CMHEsdaent les champs observés, la modélisation est siegkfil
considérant que I'evenement esfimamment rapide et violent pour négliger la rotation seldie cas
des CMEs sera explicitement détaillé dans le paragraghé.5

Nous avons modélisé les augmentations du vent solairdgsafonctions créneaux. Le niveau maxi-
mum des créneaux a été calculé de telle maniere quie Itatluse dans le créneau et limitée par la durée
At(d) du créneau soit la méme que l'intégrale de la vraie acouhb flux du vent pour la méme durée
At(d). De cette sorte la quantité totale de matiere est la méme

Nous avons simplifié la modélisation de I'événemenaiselqui provoque I'augmentation du flux de
vent, en considérant une région active (AR) sur le disqlare qui s'étend en latitude depuis le pdle
Nord solaire jusqu’au pdle Sud. La région active a undetéingitudinaleAt(d % et elle tourne avec
le disque solaire a la vitesse de rotation du Soleil {38027 jours(d)). Nous faisons I'hypothése que la
région active persiste durant toute la période des ohtiens considérées et gu’elle expulse continuelle-
ment un flux de protons augmenté d’un factésiif f,) par rapport aux valeurs moyennes normd}gs
UA) = (2.6x10%) cm2 s71, & une vitess&sw. La valeurf,(1 UA) = (2.6x10%) cm2 s lest la moyenne
normale pour des conditions de vent solaire lent d’une séteke 40knys et de densité 6.5 cm a 1
UA, qui sont les conditions dominantes dans la zone égligti- 20°] de I'héliosphere.

Par équivalence, j'associe au(x) créneau(x) d’augntiemtale flux de protons des variations me-
surées des abondances relatives des ions lourds. Jesdéffacteur multiplicatif ,{\]SW([X—g]) comme

.. s ) R Q ..

la variation de I'abondance de I'ionX par rapport & son abondance norméfg-l pour des conditions
. 2 . . , T . O7+

de vent solaire lent. Dans I'étude conduite nous nousest®ns a 'abondance des ion&" @ %5-] =

0.2) et & ([%&] = 0.07) mesurée par l'instrument ACEWICS. La variation d’abondance des ions
lourds peut étre ou ne pas étre correlée avec les varsata flux de protons. Ainsi, elles peuvent soit
accentuer, soit compenser I'impact du flux des protonsreslaur I'émission X, comme on verra dans
certains des exemples traités.

5.1.5 Calcul de 'augmentation de Iémission

Sous ces conditions spécifiques, alors, nous définissomspirale de surdensité dans I'ensemble
de la spirale de Parker qui s’étend dans tout I'espacepiiateetaire, comme présenté dans la figure 5.4
par le bras de couleur rose. Comme nous expliquerons paitéa saus sommes obligés de considérer
deux cas de géométrie d'observation selon la date d'vhsen et le champ pointé par I'instrument,
qui sont présentés dans les deux panneaux de la figure & 4e: ¢as ou la ligne de visée pointe dans
le sens de la rotation solaire (en avant sur 'orbite teme@sdt (b) le cas ou la ligne de visée pointe a
contre-sens de la rotation solaire (en arriére sur I'ejbites diferences des deux cas seront exposées
dans les paragraphes suivants.

http y/www.srl.caltech.eACE/ASC/afgSWEPAMdata.htm

2http y/web.mit.edyspacgvww/wind/wind_data.html

Shttp y/www.srl.caltech.edhCE/ASC/level2IvI2DATA _SWICS-SWIMS.html
“http y/cdaw.gsfc.nasa.gg®@ME._list/index.htm|
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(a) LOS en avant (b) LOS en arriere

Fi. 5.4 —Géometries générales de I'impact du vent solaire sueggzent S Svues depuis le pdle Nord écliptique.
panneau & Ligne de visée pointant en avant sur I'orbite (ABds;, OA = rj, OB = rj.1). panneau k1 Ligne
de visée pointant en arriére sur l'orbite (AB dsj, OA = rj, OB = rj,1). Les segmentsiB8; = ds;, OA, = rj,
OB = rj;1 ont des annotations équivalentes que AB, OA, et OB respeutint, mais le segment S&St calculé
differemment pour cette configuration, ou la spirale s'appede I'observateur (pour plus de détails lire les
paragraphes 5.1.5 et 5.1.5 dans le texte).

A chaque instanT; je définis la forme de la spirale de surdensité en calcudadistance radiale ou
se trouve le front de la spiraleQD;j = Dj = Vsw(Ti — Tq;) (si Ti > Tq;, sinonD; = 0) , et la largeur
spatiale totale de la spiraIeD,-D} = ADjot = AtVsyw = D(j+1)DEj+1). Linstant Ty, est le moment ou le
vent solaire a quitté le disque solaire dans la directiciatarj, et depend de la propagation radiale du
vent solaire a une vitesdg; w et de la rotation solaire, selon I'équation 5.3 :

— 2L 0, siLOS enarriere

de =To - Veu + (5.3)

sw >7 _
+355 %), SILOS enavant

ou T, est l'instant auquel les instruments solaires (WIND, AB®WEPAM) commencent a enregistrer
'augmentation du vent solaire. Je néglige la positiorcéxades instruments solaires en supposant qu'ils
sontsitués a1 UA. Les angle$ = Aops—4j €t@j+1 = Adobs—Aj+1 SONt les angleEOA et EOB (fig.5.4(a))
entre la position de I'observateur (définie par la longitutliptiquedons) et la radiale du point; sur
la ligne de visée (définie par la longitudg). La rotation solaire est considérée solide pour singgli
calcul. Nous définissons aussi la distadd®; = AD; = D; - rj, qui représente I'eécart de la distance du
front de la spirale par rapport au Soleil et de la distancelaquelle se trouve le debut du segmesgt
sur la ligne de visée. Cet écart sera utilisé plus loirsdarcalcul.

Selon la largeur totale de la spirakDq; et I'instantT;, le segmenAB = ds; peut etre entierement
ou partiellement fiecté par la surdensité du vent solaire, comme c’est ptéskns la figure 5.4. Dans
le deuxieme cas, spécialement fréequent dans le cas dés @tiVisont des évenements violents et tres
brefs, seulement une petite par& du segmentls; est réellementféectée par le vent solaire modifié
et nous devons définir un nouveau facteur d’augmentaftjos: (fsw— 1 % + 1 a appliquer sur le
segments; pour tenir compte de cetteftBrence. Un ajustement équivalent est appliqué sur t¢sifes
des variations d’abondanceA]k = ([Alsw— l)% + 1. Par la suite nous devons séparer la modélisation
dynamique dans les deux cas de géométtieidinte, pour calculer la taile du segm&1 a chaque
instantT;.

Ligne de vise en avant sur l'orbite

Je calcule le segmei® S indirectement par la définition des segmeA et S BpuisqueS S =
dsj—-AS’-S B Je suppose que les afagD ;. 1) etD’ Dy, , ;) sont sifisamment petits pour qu'on puisse les
considerer comme des segments droits. Cette approximadtaraisonnable, car les pas; sur la ligne
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de visée sont disamment serrés, en particulier proche de I'observataguja 5 UA ou I'émissivité
est maximale et doit étre définie avec grande précisimsule, si nous considérons les couples des
triangles opposés par les somm@SE{Dzjﬂ) et S’AD]) et (SBDQ;j+1) et SAD) nous pouvons obtenir
pour les segment&S’ et S Brespectivement :

Dj—ADitot  |ADj11|+ADyot

-1
OD/J BDEH_l) -1 dSJ (l+ Dj+1_ADtot |ADj|_ADtOt ) , |f ADJ > ADtot > O
(j+1) j .
0,if AD;j <0
(5.4)
ds (1+ Dpss_IAD)| )_1 if ADi,1 <0

SB=ds (1 ODj+1) AD; -1 ! Dj [ADjul) I+1 .
=99 ( " ~op; BD(]+1)) - (5.5)

0,if ADj1 >0

Ligne de vise en arriere sur I'orbite

Le cas de la ligne de visée en avant sur |'orbite est simglezegpque la spiralefi@ecte la visée pro-
gressivement en s'éloignant de I'observateur (fig. 5)4{@ans le deuxieme cas, ffet de la géometrie
de la ligne de visée en arriére sur I'orbite est plus comgléa combinaison de la rotation solaire et de
la propagation radiale du vent solaire agit de telle manigre la visée est "touchée” par la spirale de
surdensité d’abord a un point intermédiaire. La ligne/idée se trouve, alors, divisée en deux parties :
(i) une partie sur la quelle la spirale s’éloigne de I'olvag¢gur, en arriere sur I'orbite, et (ii) une partie
(souvent plus petite) ou la spirale progresse dans le setesrdtation en s’approchant de I'observateur
(fig. 5.4(b)).

Pour la premiére partie, sur laquelle la spirale s’éleigie I'observateur, les équations 5.4 et 5.5
restent identiques. Dans la deuxieme partie, ou la gpi¥approche de I'observateur, nous avons nommé
le segmentls; = A;B; dans la figure 5.4(b) pour éviter la confusion. Par analagieis avons désigné
OA; =1}, OBy = rjs1, AJDj = ADj = Dj —rj etSS = dsj — A;S’ — SB;. Ainsi, nous calculons
les segment$,S’ et S B, en considérant les couples des triangles opposés pasrfesets §'AD; et

S'B1D(j+p) et S BlDEj+1) etSAgD]) respectivement :

-1
! Dj |ADj41l . ]
ds (1+ D 1AD] ) , SIADj <0

OD; BiD(i,p\*
i B (J+1)) _ (5.6)

AS =ds; (1+
' ’( OD(j+1)  AdD;

0, siAD; >0

! Dj+1—ADiot |ADj|+ADot |~ : ]
ODEH_l) A]_D] )—l dSJ (l + Dj_ADtot |ADj+1|—ADtot) 5 S|ADJ+1 > ADtot > 0

OD} BlDEj+1)

SB =ds [1+ (5.7)

Une fois que nous avons défini le(s) segmen8§ réellement fiecté(s) par 'augmentation du
flux et les facteurdy et [A]x correspondants a l'instaft, nous calculons la nouvelle intensité totale
‘temporaire’l; sur la ligne de visée pour chaque rhie En dfet, la nouvelle intensitg est modifiée par
une variation de I'eémissivité locale du segmdritj], due a I'influence de la spirale de surdensité. Cette
modification est définie par I'équation :

N

N
li(LU) = 4—1 > &Lildrjl = % > i [Alxeljldrlj] (5.8)
_ 4

=1
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De cette maniére nous calculons a chaque ingtafintensité |; correspondante et nous pouvons établir
des courbes de lumiére simulées pour chacune des raies € @IVIII en fonction du temps pour les
périodes d'observation de chaque champ.

Nous voyons, alors, que quand le flux du vent solaire, acarn féicteurfsyy, rencontre les atomes
neutres dans I'espace interplanétaire, l'intensité’@mibsion X augmente proportionellement. En pa-
rallele, a cause des échanges de charge avec les prqtorest la source principale d'ionisation des
atomes H IS, le taux d'ionisation est augmenté du mémeidadty. Le taux d'ionisation des atomes
He est aussi legeremerttecté. Ces changements peuvent étre représentés pappests approchés :
Brigh/Biow = (fsw+ 0.1)/1.1 pour H etBnigh/Biow = (0.1- fsw+ 1)/1.1 pour He. Globalement, alors, il y
a une baisse de la densité volumique des atomes neutre Hati ldst prise en compte dans le modele.
Cette baisse de densité entraine une perte d’émessiyithais qui est beaucoup plus faible que le gain
direct de 'augmentation du flux du vent solaire, ou les e directes dues aux modifications des
abondances des ions lourds solaires.

5.2 Slection et analyse des dorges

Les champs sélectionnés pour notre étude ont étemi&s dans la table 5.1 et peuvent étre séparés
en deux groupes, selon les critéres sur lesquels a é&léassélection comme j'expliquerai dans le
paragraphe 5.2.1. Les cibles sont identifiees par le nonhdmp observé, les coordonnées galactiques
centrales du champ, l'instrument utilisé (XMMOS1 & 2, Chandra, ou SuzakiS) et la période d’'ob-
servation. Les résultats et la comparaison entre le red8AICX et les observations seront détailles au
cas par cas dans les paragraphes de la section 5.3.

5.2.1 Criteres de glection

Comme nous avons expliqué au debut du chapitre, le bualimé I'étude était de modéliser les
variations a courte échelle de I'emission X héliosjdnée dues aux variations respectives du vent solaire.
Cette idée a surgi aprés la détection d’'une large vanatie I'emission X due aux échanges de charge
dans I'héliosphere lors de I'observation du champ HDFN1©6/2001 avec XMM (Snowden et al.,
2004). Notre idée fut, alors, de rechercher des sériemsiesp et si possible assez longues, sur le méme
champ pendant une courte période de temps, idealememtirdie 10 jours. Priorité était donnée a la
série des poses associée a des fortes augmentationswdsol@re enregistrées dans les instruments
solaires pour la méme période. Les champs étaient shoigir I'absence de sources large$udies qui
pouraient contaminer le fondftlis avec leur propres émissions. De plus, nhous avons legitthamps
de basse latitude galactique pour que I'émission du digefusurtout du centre) galactiqgue ne contamine
pas I'émission dfuse que I'on souhaitait extraire.

Nous avons recherché des cibles avec les caractéristsféeédentes dans la base de données pu-
bligues de XMM-Newton. Nous avons sélectionné XMM, cadigpose d’'une base de données tres
large, couvrant presque 7 ans d'observations, qui estfagdement accessible. Nous avions besoin
d’'une résolution maximale dans le domaine 0.5-0.7 keMgstraies O VIl et O VIII sont dominantes,
et les caméras MOS 1 & 2 sont les plus performantes dans caideniNous ne pouvions pas utiliser le
spectrometre sans fente RGS, qui a une meilleure résplgtie MOS, car il n’est adapté que pour obser-
ver des sources ponctuelles ou de petite taille angulainer. &bserver les émissions du fondrds, qui
sont relativement faibles, nous avons besoin d’un change ler d’'une grande sensibilité pour recueillir
le maximum de photons, et XMNIOS est le plus adapté pour cela. De plus, nous avongsngréfiviM
a Chandra, car il n'a pas les problemes de calibration diegg@er dans le domaine d'énergie considéré.

Ainsi nous avons rassemblé quatre champs-cibles dansieigr groupe, dont le HDFN, qui sont :
le champ Marano (Marano Field, MF), 'amas de galaxies dedagé (Virgo Cluster, VG) et le vide de
Lockman (Lockman Hole, LH). L'extraction et analyse de deesi XMMMOS ont été faites avec l'aide
deF. AceroetJ. Balletet sont présentées dans le paragraphe 5.2.2.

Depuis l'idée initiale, la stratégie de I'étude a éamliNous avons décidé d’inclure dans I'étude deux
nuages absorbants, le nuage moléculaire MBM 12 et un filadese de 'hémisphére galactique sud
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(South Galactic Filament, appelé SGF dorénavant). Cas dlgjets ont &té observé dans le but d’essayer
de contraindre les propriétés de la Bulle Locale IS et dio iEalactique.

MBM 12 avait été observé pour la premiere fois en tanbqubre de rayons X par ROSAT le 8Y
et 0108 en 1991 (Snowden et al., 1993). Ensduite il a été obgmw€handra le 082000 (Smith et al.,
2005) dans le but de contraindre la température de la Bolbale, mais les auteurfiament avoir détecté
plutdt de I'émission des échanges de charge dansdiifiere a cause d'un CME qui aurait perturbé les
observations. Enfin, Smith et al. (2007) ont répété lesenlations sur MBM 12 avec Suzaku en février
2006. Les trois observations ont été faites a des pésiatihctivité solaire dieérentes, maximum pour
1991 et 2000 et minimum pour 2006.

Le filament absorbant a, aussi, été observé pendant d=iodps diférentes d'activité solaire. La
premiere était en mai 2002 avec XMM (Henley et al., 2007aeteuxieme en mars 2006 avec Suzaku
(Henley et Shelton, 2007). Les auteufSrenent trouver des parametresidients pour la Bulle Locale
et le Halo Galactique pour leur deux observations et regiemqiexes devant leurs résultats.

Nous avons décidé d’inclure dans notre étude les deusradigons le plus récentes du MBM 12 et
les deux observations du SGF. Pour ces observations, lesrautonnent des intensités mesurées pour
les raies O VIl et O VIII de la Bulle Locale, gu'on peut compagenos résultats des simulations pour
les conditions spécifiques des observations. L'obsemwd&®OSAT du MBM 12 ne peut étre incluse dans
la comparaison que gqualitativement, car ROSAT n’ayant gaedolution spectrale (il ne peut donner
que des brillances intégrées dans les bandes d'énertji®lgserve), nous ne pouvons pas extraire des
intensités absolues pour les deux raies d’oxygene.

Les caractéristiqgues des quatres observatiornsMBM 12, 2xSGF) sont tres dierentes des ca-
ractéristiques du premier groupe. Pourtant, nous poulammtroduire dans I'étude comme des cas de
variations temporelles a grande échelle de temps du mireayen de I'emission X héliosphérique. En
effet, puisque les deux observations pour chaque champedfé&ttuées a des périodes d’activité solaire
maximum et minimum nous pouvons contraindre la contrilouticoyenne de I'héliosphere au fondfds
cosmigue durant ces périodes. De plus, apparemment, cgaxpkguerai plus loin dans le paragraphe
5.3.1, le champ MBM 12 a été probablemeffeaté par des variations temporelles de courte-échelle,
dues a I'impact de CME pour le cas Chandra, et a une pettanbdu vent solaire pour le cas Suzaku.

Pour les observations Chandra et Suzaku, nous n'avons ps@anes données, mais nous avons
utilisé I'analyse des auteurs déja publiée pour la caraigon avec notre modele. Les observations XMM
du SGF ont surtout servi pour tester notre méthode d’aealgsdonnées comme nous détaillons dans le
paragraphe (5.2.2).

5.2.2 Analyse des donges XMM
Extraction de données

Toutes les observations XMM utilisées dans notre étudestinre-analysées en utilisant le logiciel
Science Analysis System (SAS version 6.5) dévéloppé MM. Nous n’avons utilisé que les données
des caméras MOS pour bénéficier de la meilleure résolwgpectrale dans le domaine 0.5-0.7 keV.
Pour chaque champ, tous les spectres traités dans I'ensdyg une moyenne des spectres obtenus des
deux détecteurs MOS1 et MOS2 pour le champ en question. Afinettoyer les observations de la
contamination par les protons dits 'mous’ issus des anptsolaires, nous utilisons la routine de filtrage
MOS-FILTER, disponible dans les outils du logiciel Exted@»urce Analysis Software (XMM-ESAS).
Cette procédure contruit un histogramme de cigans la bande d’énergie 2.5-12 keV (ou les variations
sont certainement dues aux protons solaires) et ajuste igtmibuation gaussienne sur I'histogramme.
Ensuite, elle filtre les périodes qui présentent un taimphcts supérieur a un palier fixé et elle retient
seulement les intervalles ou le taux de coups ne depasSerisce seuil sur la gaussienne.

Les diférents champs analysés contiennent des sources péestoellantes qui peuvent présenter
des raies d’emission dans la méme gamme d’énergie queméssions X induites par les échanges
de charge. Le centre SSC (Survey Science Center) produiisteales sources présentes dans chaque
champ avec des informations sur leur localisation et lewrdans diférentes gammes d’énergie. Ainsi,
nous utilisons une procédure automatique qui recherche lBagamme 0.5-2 keV toutes les sources
ponctuelles dans chaque champ considéré et qui retitestées sources qui contribuent de plus de 1%
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a I'emission de fond dans la gamme d’énergie en questiatour de chaque source sélectionnée nous
avons soustrait une zone circulaire couvrant & 90% le fltad tte la source. Ensuite nous vérifions le
résultat du filtrage en appliqguant un masque (champ toéal s sources retirées) dans la gamme 0.5-0.7
keV pour s’assurer qu'aucune source n’est restée. Tolsplxdres ont été extraits a partir de ce fichier
filtré. Dans notre étude nous n'avons soustrait aucurd’faromme le font ceux qui étudient des objets
de dimension limitée, car I'émission X issue des CX esspnte dans l'integralité du champ de vue et
toute soustraction aurait enlevé aussi la composante @ugeaessayons de mesurer.

Modele spectral

A chaque spectre nous ajustons un modele simple dans Iedbtitade le flux net total des raies
d’eémission O VIl et O VIl a 0.57 keV et 0.65 keV respectivent. Afin d’obtenir ce résultat avec le
minimum d’hypothéses possible, nous ajustons aux danlesomme de raies et d’'un continu. A noter
que dans le mode d'imageur, la résolution de XMM est begugius large que toute largeur de raie
astrophysique. Pour I'émission continue, il y a plusieamgiines physiques, mais nous avons décidé
d'utiliser seulement deux lois de puissance. Ce choix asififeiplus tard, lors d’'une comparaison avec
un modele plus sophistiqué appliqué dans les obsengadIM/SGF du 03052002.Nous modélisons
les spectres entre 0.5 et 1.2 keV avec le logiciel XSPECitwedsl.3.2ad ; Arnaud, 1996).

1. Continu

La premiere composante utilisée dans le modéle du aoméprésente la contamination résiduelle
des protons 'mous’ qui est convoluée avec la matrice destrdalition de l'instrument. Lindice et le
facteur de normalisation de cette loi de puissance ordétgarametres libres.

La deuxieme composante de I'emission continue est ne@epar une loi de puissance absorbée qui
représente la contribution extragalactique. L'indicectpal a été fixé a 1.46 (d’'apres Chen et al., 1997)
pour toutes les observations. L'absorption dépend deltmne densité de I'hnydrogéne dans la partie de
la Galaxie ou se trouve chaque champ et les valeurs saatl@és pour chaque cas dans la section 5.3.
Il faut noter une fois de plus, que notre modele de I'émissiontinue n'est pas physiquement réaliste
mais il s'avere sffisant pour notre étude puisque nous sommes essentiellégmiEngissés a I'émission
issue des échanges de charge qui n'est constituée quaieles r

2. Raies

Une partie des raies spectrales observées est produiselelgaz du halo galactique ou eventuel-
lement dans la Bulle Locale. Elles sont habituellement elieflés comme des émissions thermiques
de plasma chaud, ce qui nécéssite des hypothéseseisitidbus avons préféré ne pas modéliser cette
émission d’origine astrophysique pour éviter de sats¥&er la composante héliosphérique. Nous avons
décidé de simplement représenter les raies spectualentes par des distributions gaussiennes : O VII
0.56 keV, O VIII 0.65 and 0.81 keV, and Ne 1X 0.91 keV. Les ragiaites peuvent étre donc soit d’ori-
gine CX, soit thermiques.

3. Somme raiest+ continu

Le modele (que I'on nomme PLE PowerLaw Continuum) utilisé dans I'analyse peut done &étr
décrit par la formule suivantepowerlaw/b + phabs(powerlaw)+ gaussian+ gaussian+ gaussian+
gaussian La largeur des gaussiennes a été fixé a zéro (avec lediovopar la matrice de redistribution).
Avec ce modele simplifie nous obtenons dans la plupart desdes ajustements satisfaisant$ ¢
140-170 pour 135 points degrés de liberté, ce qui résulte ayfrréduit de 1-1.2).

Dans le but de tester la fiabilité de notre modele de corsiimple, nous avons essayé un modéle plus
sophistiqué inspiré de I'analyse des données XE@BIF présentée dans Henley et al. (2007) et appliqué
a ces données (voir Sect. 5.3.2). Ce modele se compos@ldisma chaud de températdre= 1.15x10°
K en équilibre d’ionisation collisionelle pour 'emigsi de la Bulle Locale. L'abondance de la Bulle en
oxygene est fixée a zéro et deux gaussiennes sont iiteadia place pour prendre compte et mesurer les
raies O VIl et O VIl de la Bulle Locale. Pour I'emission dulb@alactique Henley et al. (2007) a utilisé
deux composantes de plasma chaud absorbées a des temgsdra= 0.85x 10°P K et T = 2.69x 1P K
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respectivement.

Dans notre test (que I'on appelle TCZERGXThermal Continuum ZERo OXygen), nous avons
utilisé le méme modele pour la Bulle Locale que Henleylef2007) et nous avons aussi forcé une
abondance d'oxygéne a zéro pour les composantes dudralgardant les mémes températures. Ainsi,
toute contribution a l'intensité des raies O VIl et O Viltancluse dans les gaussiennes. Ce test, n'a
produit qu'un écart de 10% pour les flux O VII et O VIII par rappa notre modele simplifié, ce qui
nous donne grande confiance a notre modélisation desdenhes résultats détailles sur I'analyse de
données XMMSGF seront présentés dans la section 5.3.2.

5.3 Reésultats sur diférentes regions du ciel etétude des “ombres” de
nuages

Dans les paragraphes suivants nous présentons en @staibhditions spécifiques de géométrie
d’'observation et de vent solaire qui dominent chaque dasti#@nné et modélisé. Nous discutons au cas
par cas la comparaison entre les simulations et les domtéésaillons aussi les analyses des précédentes
études fectuées par férents auteurs sur chaque cas, notamment le MBM 12, le &iitgrat le HDFN.

5.3.1 Vers le nuage maculaire MBM12

MBM 12 est un nuage moléculaire proche, dans I'hémisplatactique sud€159.2, b=-34°). Sa
véritable distance du Soleil a été assez controvesiege entre les limites 60 et 360 pc, selofiétentes
études (Hobbs et al., 1986; Andersson et al., 2002; Lal¢gtal., 2003). MBM 12 a une colonne densité
de I'hydrogéne neutrdly = 4 x 10?tcnT? ce qui le rend optiquement épais pour le domaine d’énergie
0.5-0.7 keV et notamment pour les raies O VIl (0.57 keV) et @ {0.65 keV). Par conséquent, quand
nous observons sur le nuage (ON-CLOUD), quasiment toutietisité mesurée dans ce domaine doit
étre produite devant le nuage et dans des régions proehBsbdervateur. Cette émission consistera
en partie en émissions X issues des échanges de chargdhddiosphere et en partie de I'emission
résiduelle du fond diius galactique (le Halo et Disque Galactiques et éventuelte la Bulle Locale).

Ainsi, MBM 12 est devenu une cible frequente pour essayeatéderminer la fraction de I'émission
diffuse générée preés du Systeme Solaire et la fractionrtgmpat a la composante distante galactique
(disque + halo), et a la composante extragalactiqgue. La premieserghtion du MBM 12 en tant
gu'ombre avec ROSAT le 3Q7 et 01081991 (Snowden et al., 1993) a donné une limite supérieure
de I'émission ON-CLOUD de 23 Unités ROSAT (ROSAT UnitsRU) et~ 115 RU pour I'émission
totale OFF-CLOUD.

Les unites ROSAT (RU) propres au satellite ROSAT corredpoh a 10° counts s arcmirr?,
Une estimation de I'équivalence entre les RU et les LU (Lliméts = photons cm? s™1 sr'1) peut étre
obtenue en se basant sur le raisonnement suivant de Smit{22GY¥) sur le flux de raies obtenu dans
les observations ROSAT. Snowden et al. (1993) ont appliquénodele classique thermique de type
Raymond et Smith (1977) aux données ROSAT pour une temypérde 16 K et ont obtenu un bon
ajustement dans la band@¢keV (0.1-0.3 keV). La mesure d'émission (E-Mf n3dl) trouvée est de
0.0024 cm?® pc. Ce méme modele et pour la méme mesure d’émissiomipebticounts st sr (= 3.98
RU, puisque 1 s& 1.18x 10’ arcmir?) dans la bande/3 keV (0.5-0.8 keV) qui sont essentiellement dus
a l'intensité de la raie O VII qui produit 0.28 LU pour ce nide. L'instrument de mesures ROSAT,
PSPC, a une trés faible résolution dans la bande&8V et ne peut résoudre les raies O VIl et O VIII
du continu. Si nous faisons I'hypothése, en tenant comgsegdandes incertitudes, que toute I'émission
détectée dans la bandgt&eV ROSAT (0.5-1.0 keV) est due a la raie O VII, alors, 1 RW.07 LU.
Avec cette équivalence nous pouvons conclure que liitteensesurée par ROSAT était 1.6 LU pour
I'émission ON-CLOUD et8.0 LU pour I'emission OFF-CLOUD.

Nous avons utilisé le modéle dynamique pour modélisedéux observations récentes du MBM 12
en tenant compte de leurs géométries de pointage exaates eonditions d’'activité pendant la période
d’'observation. La premiére a étectuée avec Chandra en 2000 (Smith et al., 2005) et la el@exen
2006 avec Suzaku (Smith et al., 2007). Les géométriessdimation détaillées sont présentées dans la
figure 5.5.
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(a) Chandra-MBM 12 (b) Suzaku-MBM 12

Fic. 5.5 —Géometries des deux observations MBM 12 vues du pole ddlimtique. panneau aGéometrie pour
I'observation Chandra-MBM 12 du 1082000 avec le cdne d’expansion du CME-1 dans le milieu itdegtaire
(voir §5.3.1). panneau bGéometrie pour I'observation Suzaku-MBM 12 pour la péde 03-082/2006 avec les
deux lignes de visée présentées : ON (fleche noire) et@&¢he rouge). Le cdne gravitationnel d’'He est traversé
par les deux visées, mais la visee OFF pointe a traversdistabution He plus dense (vo#5.3.1).

Chandra, 17 aait 2000

a) Geometrie

Le satellite Chandra a observé MBM 12 le/ag2000 01 :04 UT pour une durée totale deb6
ks (Smith et al., 2005). La Terre se trouvait a une longitdde324 et la ligne de visée MBM 12, de
coordonnées écliptiques,(8) = (47°, 3°), pointe dans la direction DownWind, évitant le coneeditam,
comme le montre la figure 5.5(a). Une observation prédedemjuillet de la méme année a été rejetée
de I'étude a cause d’'une éruption solaire qui a détéda qualité des mesures.

b) Analyse publiée sans legchanges de charge

Pour I'observation du 1@82000 les auteurs appliquent un modéle composé de (i) dmotibns
delta non-absorbées pour les raies O VIl et O VIII, (ii) uoiede puissance absorbée pour la composante
extragalactique et (ii) une composante de plasma chaudaoantribution distante de la Galaxie (halo).
Pour la loi de puissance ils considérent un indice speEtrall.42 normalisé & 8.44233 photons cm?
s1kev!a1lkeV. Latempérature du halo galactique choisie est@@®1) keV (x10° + 1¢° K). La
colonne absorbante pour ces deux composantes a ételdiisss entreNy = 3.6 et 84 x 107 cm™2,
donnant le meilleur ajustement pour une valeur sl cm 2. Les auteurs n’ont pas utilisé un modele
de plasma a & 1P K pour representer le continu de la Bulle Locale, car toudenlssion serait en
dessous de 0.4 keV, avec seules les raies O VIl et O VIII dadsrigine 0.5-0.7 keV.

Leur but initial était de contraindre la température d8ldle Locale a partir du rapport d’intensité
des raies O VIl et O VIIl. En fet, comme nous avons expliqué dans le paragraphe 2.2.8darge
et le rapport des raies O VIl et O VIII dans le spectre d'un plashaud est extrémement dépendante
de la temperature. Donc, avec une mesure précise de cesmie pouvons facilement déterminer le
parametre de la température pour le plasma. Smith et@5]21firment détecter une intensité forte inat-
tendue dans les raies O VIl et surtout dans la raie O VIII. parsiculierement, ils trouvent une intensité
de 179+ 0.55LU pour la raie O VIl et 224+ 0.36LU pour la raie O VIII. lIs discutent la possibilité que
I'émission soit due a une Bulle Locale hors équilibremneoe prévoient certains modeles qui cherchent
a expliquer une forte émission O VIII, mais concluent quabablement leur détection, surtout pour la
raie O VIII, est contaminée par 'émission SWCX dans lib&phére.

b) Notre analyse
1.CME’s
Effectivement, le 1282000 a 10 :35 UT, le coronographe SOH@ASCO a enregistré un CME,
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que I'on nomme CME-1 pour simplifier, associé a une éarptie classe M de la AR 9119 (ARActive
Region), juste derriére le limbe ouest du disque solaidgéE et al., 2006). Le CME avait une masse
totale éjectée trés important®] = 1.2 x 10'%g, durant environAt = 3h. Sa vitesse moyenne a été
évaluée a environ 660r/s. Apparemment, la géometrie d’observation Chandra (8§23 montre que
Chandra pointait vers la région d'influence du cdne d'esgan du CME dans I'espace interplanétaire.
Un deuxieme CME (CME-2) de masse équivalente, d’'une séte@aoyenne de 900v/s et originaire

de AR 9114 trés proche de la premiere, a été enregis@aéralheures plus tard. De plus, les mesures
ACE/SWICS indiquent que I'oxygéne du vent solaire était po0 - 25% entierement ionis'e%;] =
0.2-0.25) durant la semaine précédant I'observatiom@taaet aussi pendant I'observation.

Le modeéle statique pour la ligne de visée MBM 12 a la daf@82000 d’observation avec Chandra
donne un niveau d'intensité minimum de 1.33 LU pour la rai&¥/lDet 0.52 LU pour la raie O VIII.
Ces résultats sont obtenus avec des conditions moyenmaaxdeum d’activité solaire que nous avons
attribués a I'année 2000. Nous avons modélisé la majian des deux CME dans I'espace interplanétaire
et leur influence sur I'observation Chandra du MBM 12. Surnterivale deAt = 3h la rotation solaire
peut étre négligée par rapport a la vitesse de propagatidiale du CME. Linstant de déclenchement
des CME est enregistré, en temps quasi-réel, par lesmstits-imageurs EIT et LASCO, donc nous
savons que le CME-1 a quitté le disque solaire a I'instnt= 12/082000 10 :35 UT (-4.6 d) et le
CME-2 a quitté le Soleil a l'instariTy, = 12/08§2000 14 :54 UT (-4.3 d). Les valeurs entre parentheses
définissent l'instant de depaft, pour chaque CME en nombre de jours en prenant comme temps zér
le 17/08/2000 01 :04 UT debut de I'observation Chandra.

Dans la figure 5.6, je présente une série d'images du CMEdnaes avec la caméra C3 du corono-
graphe LASCO entre 11 :18 UT et 14 :18 UT. Le cercle blanc m&eeprésente le disque solaire et le
cercle externe représente la sphéRe=26.4Rayons S olaire@R;). Si nous faisons I'hypothése que toute
la masse du CME a traversé cette surface (ou n'importeajgeiface fixée de rayon R) en un intervalle
de tempsAt = 3h, nous pouvons calculer le flux de protons total dans le CMIand&quation :

fsw(fa(R) = [ﬁfm

ouS = 27R?(1 - co9), 6 est la demi-largeur angulaire du CME &(R) la valeur moyenne normale
du flux de vent calme a la distané® Le flux relatif fs\y est calculé en tant que facteur par rapport
aux valeurs normale$,(R), car il est utilisé ainsi dans les simulations, comme @apliqué dans le
paragraphe 5.1. Le facteur est le méme pour toute distan&olil, alors nous pouvons toujours nous
ramener & des flux de référence a 1 UA fees 2.6x108cnr2s 1.

Pour modéliser I'impact d’'un CME sur I'émission X post-G¥ans I'héliosphere, il y a deux pa-
rametres-clés qui dominent les résultats : la vitessgeme et la largeur angulaire du CME. Ces deux
parameétres définissent quelles parties de la ligne @edsront fiectées par le CME et a quel moment.
L'émissivité sur la ligne de visée est maximale et tréissible aux variations dans les premiéres 3-4 UA
depuis 'observateur. On comprend, alors, de la figure h.5(#& la vitesse et la largeur du CME vont
étre déterminants pour savoir si la ligne de visee MBMdra$ortement perturbée pendant I'observation
Chandra ou si elle sera "épargnée” de toute variationrdWi@servation.

La largeur angulaire d'un CME est trediiliile a estimer, puisque I'ouverture apparente peut étre
trompeuse et beaucoup plus grande que I'ouverture réetlause desfiets de projection. L'ouverture
angulaire apparente peut atteindre 3§Qand le CME provient du centre du disque solaire. Les CME-1
et CME-2 ont été classés comme des évenements de Hdlel®@8partial Halo events), car leur lar-
geur totale angulaire a été estimée de=2168 et 16T respectivement d'apres le catalogue LASCO.
Les images LASC{L3 présentées dans la figure 5.6, montrent une étendueliasle apparente de
seulement40°, mais comme le CME-1 s’est produit derriere le limbe etté&tisible depuis la Terre
(LASCO), il devait gfectivement étre tres large. La largeur du CME-2 pourti Un peu plus faible
car le CME s’est produit sur la face visible du disque sola@enous considérons une largeur totale
intermédiaire pour chacun des CMB), 2 100° pour CME-1 et 2 = 60° pour CME-2, nous pouvons
obtenir a partir de I'equation 5.9 un flux de protons du \smiaire de~ 5x (2.6x10%) cm2 st et~ 10x
(2.6x10®%) cm? s respectivement pour CME-1 et CME-2.

Sous les conditions spécifiques décrites ci-dessusgte lde visee MBM 12 pour I'observation
Chandra a commencé a étre "touchée” par la perturbalioBME-1 a une distance environ 1 UA loin

] x fo(Ricm2s7? (5.9)
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Fic. 5.6 —Série d'images du CME du A/822000 10 :35UT obtenues avec le coronographe LA®3CLe cercle
interne représente le Soleil. Le cercle extérieur regeréte la sphere a 6.4 Rayons Solaires utilisée pour teddai
flux de protons du CME. Le CME croise cette surface dans hafée 11 :18 UT-14 :18 UT.

de I'observateur et a l'instant -0.9 d. La perturbation dueCME-2 a commencé environ a une distance
de 2 UA de 'observateur, et un peu plus tard, au debut dedinfasion Chandra~(0 d).

2. Résultats

L'influence combinée des deux CME sur I'émission X estspritcée avec les courbes de lumiere
simulées dans la figure 5.7 pour les deux raies O VII (0.57)l\D VIII (0.65 keV). Dans la figure la
courbe rouge représente I'évolution de l'intensité Q &tlla courbe bleue I'évolution de l'intensité O
VIII. Les valeurs des raies O VIl et O VIII pour la Bulle Locadwec leur barres d’erreur mesurées dans
I'analyse Smith et al. (2005) sont présentées avec let pouge et le triangle bleu respectivement. La
double fleche horizontale montre l'intervalle de I'obsgion Chandra.

Le premier résultat gu'il faut noter est que la grande augat®n de I'abondance relative de I'ion
OB, durant toute la période d’observation, d’un facteur 3a6 gapport aux valeurs normales du vent
solaire lent (%] = 0.07) provoque une forte augmentation de l'intensité damaie O VIII, du méme
facteur moyen environ. Comme I'abondance relative de kidh était proche des valeurs normales pour
cette période solaire, il n'y a pas d’augmentation du nivesyen pour la raie O VII.

En plus de la grande influence de I'abondance de I'idh, ®impact des deux CME provoque une
legére augmentation supplémentaire des intensitéslel@x raies. Ainsi, pour la durée de I'observation
Chandra, les simulations produisent en moyenne 1.49 LU leotaie O VIl et 2.13 LU pour la raie
O VIII. Ceci signifie une augmentation de 12% pour la raie O &llde plus de 300% pour la raie O
VIII par rapport aux intensités 'zéro’ de cette visée etipla méme date. En rappelant que les intensités
mesurées dans les données Chandra ON-CLOUD (pour la Badlgle seulement) sont79 + 0.55LU
pour la raie O VIl et 234 + 0.36LU pour la raie O VIII, nous trouvons que les résultats des kitimns
sont trés proches de ces valeurs et en tout cas dans lesslidgis barres d’erreurs mesurées.

Dans leur discussion, Smith et al. (2005) avaient déj&lcogue I'émission détectée dans la raie O
VIII devait etre due aux échanges de charges dans I$@tiere. En fet, leur argument est que seuls
des modeles de la Bulle Locale hors équilibre peuverdipg@ine raie O VIII détectable par rapport &
la raie O VII. Hors, dans le cas du MBM 12, la raie O VIII est n@ulement détectée mais supérieure
a la raie O VIl et aussi supérieure aux intensités O Vllkarées lors d’autres observations aux hautes
latitudes galactiques qui contenaient non seulement ll@ Bokale, mais aussi une grande partie du Halo
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Fic. 5.7 —Courbes de lumiere simulées pour les raies O VII (courhme) et O VIII (courbe bleue) en LU pour
I'observation du MBM 12 avec Chandra (082000 01 :04UT) sous et combiné des CME-1 et CME-2 (pour
plus de détails voi§5.3.1). Les intensités dérivées de I'analyse Chandnaaossi présentées (Smith et al., 2005) :
O VIl point rouge, O VIl triangle bleu. La double fleche onieale présente les limites de la pose ON-CLOUD
Chandra.

Galactique.

Pour I'estimation de la contribution des échanges de ehhéljosphériques, Smith et al. (2005) se
basent sur les valeurs de I'émission géocoronale dfdats des observations 'Dark Moon’ avec Chan-
dra (Wargelin et al., 2004). Aprés un bref raisonnementiageomeétrie d’observation et les rapports
des émissions héliosphérique et géocoronale, ilmesti la contribution héliosphérique a 1.4 LU pour
O VIl et 0.56 LU pour O VIII, ce qui est du méme ordre que noeuad d'intensité 'zéro’. lls jugent la
valeur O VIl sufisante pour expliquer I'intensité observée, mais queita@aVIll mesurée est toujours
largement supérieure aux prédictions. Ainsi, ils disatifa possibilité de l'influence d’'un ou plusieurs
CME sur leurs observations, et trouvent cette hypoth@&sepirobable, malgré le fait qu'ils ne disposent
pas des moyens pour la modéliser et I'estimer préciserRamtailleurs, ils écartent les possibilites que
I'émission soit expliguée avec des modeles collisiénhers équilibre de la Bulle Locale et aussi avec
des processus de recombinaison dans les modeles plasma.

On comprend, alors, que pour I'observation MBM 12 avec Charah pourrait attribuer (quasiment)
toute la composante proche du fondfas X & 'émission héliosphérique due aux échanges degeh
non seulement dans la raie O VIII mais probablement aussi ldamaie O VII.

Suzaku, 3-8 €vrier 2006

a) Geometrie

L'observation de MBM 12 avec Suzaku s’est déroulée en gdwses consécutives : une pose ON-
CLOUD entre le 3 et 6 féevrier 2002 pour une durée totale dek&3et immédiatement apres, une pose
OFF-CLOUD entre le 6 et le 8 fevrier pour une durée totald 6k ks (Smith et al., 2007). La Terre (c.
a. d. le satellite en approximation) se trouvait a unetfosd’environ 137 de longitude hélioécliptique
pour la période du 03-082/2006. Pendant la pose ON-CLOUD le satellite pointait vedidaction du
nuage (I, b= (159.2, -34.4F), ou (1, B) = (47°, 3*) en coordonnées hélioécliptiques. La ligne de visée
OFF-CLOUD pointait environ 3loin du nuage, aux coordonnées galactiques (£5738.8), soit (44,
2°) en coordonnées écliptiques. La géométrie des ohtsangaest présentée dans la figure 5.5(b), ou
on remarque que pour cette date, les deux lignes de viseéepbia travers le cone gravitationnel de
I'hélium.
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b) Analyse publiée sangchange de charge

Le modele appliqué par Smith et al. (2007) aux spectresrubs est legerementfiirent de celui
utilisé pour les spectres Chandra. Il comprend (i) deux digi puissance brisées absorbées pour le fond
diffus cosmique distant, (ii) trois gaussiennes pour represéss raies de la Bulle Locale : N VI, C
VI(Ly B) (toutes les deux & 0.43 keV) et O VIl a 0.57 keV, et (iii) une combinaison de bsstnahlung
absorbée avec une raie Fe pour I'émission de XY Ari rédidu Cette émission résiduelle, malgré le
fait que la source XY Ari est enlevée, contamine encore éesp au dessus de 1 keV, mais pour notre
comparaison n’est pas trés génante puisque nous ne saméressés qu'aux énergies 0.5-0.7 keV.

La partie proche de I'émission, qui est générée devanubhge est considérée identique pour 'ob-
servation ON et OFF cloud. Le continuum thermique de la Budieale est encore négligé, car il est
important seulement en dessous de 0.4 keV qui est la limibmdee résolution avec Suzaku. Pour avoir
une estimation sur la raie O VIII, les auteurs ont rajouté famction delta & 0.653 keV. Les composantes
distantes du spectre sont soumises a une absorption gendé&le la colonne densité de I'hydrogéne
ON-CLOUD (Ny = 4 x 10%%cnT?) et OFF-CLOUD (Ny = 8.6 x 10?%n12). Pour évaluer I'émission
distante des raies O VIl et O VIII, Smith et al. (2007) ont taf@deux gaussiennes aux énergies 0.57
keV et 0.653 keV respectivement.

En supposant, alors, que la contamination par I'avant p&afiédnission (composante proche) est
identique et I'émission des échanges de charge stabldgsabservations ON et OFF, laf@rence des
deux devrait donner une estimation de I'émission loirgamriginaire du disque et du halo galactique.
Pour la partie ON de I'émission, I'analyse de Smith et 0@) a donné (3.34 0.26) LU et (0.24+ 0.10)

LU pour le flux des raies O VIl et O VIII respectivement. D’aafart, quand nous ajoutons a I'émission
locale les composantes distantes, non-absorbées, @ssOaVll et O VIII mesurées pendant la pose
OFF-CLOUD, nous retrouvons un flux total de (5.68.59) LU et (1.01+ 0.26) LU respectivement
pour O Vil et O VIII.

Les valeurs des raies ON-CLOUD mesurées avec Suzaku, quepeétre comparées aux mesures
Chandra (1/08/2000), sont assez feierentes de ces derniéres. D’une part, ceci est naturetiace les
deux analyses de données les auteurs n'ont pas utili®teexent le méme modéle. Dans I'analyse des
données Suzaku, Smith et al. (2007) ont modélisé la ceamie absorbée par des lois de puissance,
tandis que pour les données Chandra, Smith et al. (2005uppbsé de I'émission de plasma thermique
pour la composante absorbée du Halo Galactique. Le spétreéssion d’'un plasma chaud est composé
d'un fond continu et des raies qui, selon la température ldsnpa, peuvent étre importantes dans le
domaine 0.5-0.7 keV et notamment les raies O VII (0.57 keMpeXlll (0.65 keV). A I'opposé, un
spectre en loi de puissance ne produit que de I'émissiotineen Ainsi, on peut comprendre que les
intensités des gaussiennes O VIl et O VIl rapportées Hanalyse Chandra sont biaisées par le modele
qui pourrait attribuer une partie de I'émission procheeal’@mission du halo galactique réussissant
a traverser le nuage. Lintensité réelle de ces raiesala h'est pas explicitement mentionnée dans
I'analyse Chandra.

D’autre part, en comparant les résultats Chandra ave@testats Suzaku, Smith et al. (2007) af-
firment que le vent solaire était stable en moyenne, saullgrgrune courte période a la fin de I'ob-
servation ON-CLOUD. lls en concluent, donc, que les divecgs des résultats sont dues au bruit de
fond élevé pendant les observations Chandra et aux ituckss sur ce bruit. Aussi, ils estiment que la
présence des CME a profondémefieaté I'observation Chandra et augmenté ces incertitudafgré
tout, ils reconnaissent que l'influence des émissions dug&changes de charge ne peut pas étre estimée
précisement et peut contaminer les émissions localed €\ VIl détectées jusqu’a un degré inconnu.

c) Notre analyse

Ce sont ces émissions que nous essayons d'estimer, pargridiions des observations MBM 12,
en tenant compte des géométries exactes des poses ON ghi@siFque I'éventuelle influence des
variations du vent solaire (flux et abondances). Mais, adappliquer les simulations dynamiques aux
champs MBM 12Suzaku, je dois préciser troisfets partiellement responsables de Ifiailence entre
les résultats Chandra et les résultats Suzaku, et augsoguaient contribuer a la hausse de I'émission
non-absorbée OFF par rapport a I'émission absorbée ON.

Le premier point, qui est le plus important, est le passagaealpériode de maximum solaire en
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2000 (observation Chandra) au minimum solaire en 2006 (e#isens Suzaku). Comme nous avons
déja démontré dans les cartes monochromatiques eakavec le modele statique (fig. 4.4-4.8), pour
des lignes de visée a basses latitudes I'eémission X duéchanges de charge est plus intense pendant le
minimum que pendant le maximum solaire, car la concentratas neutres est plus importante pendant
le minimum. En &et, pendant le minimum les processus d’ionisation sont sngiitaces, et les atomes
H et He sont moins ’'detruits’. De plus, la force de gravitatest plus importante que la pression de
radiation, ce qui donne des trajectoires convergentes tames d’hydrogéne qui remplissent la cavité
d’ionisation. Le cbne de gravitation de I'hélium est aysss dominant, puisque les atomes He sont
moins detruits par la photoionisation.

Deuxiemement, il faut particulierement noter I&@ience entre les geéometries d’observations Chan-
dra et Suzaku (fig. 5.5). Chandra le/ag2000 se trouvait a 324et pointait dans la direction Down-
Wind, ou se situe environ MBM 12, mais la ligne de viséat&@aasi-parallele au cone He, I'évitant de
justesse et ainsi évitant I'exces d’émission X que eeiaurait provoqué via les échanges de charge. Au
contraire, Suzaku, pendant les deux observations ON et OirRkEegMBM 12 et sa région directement a
travers le cone He. De plus, le cone se trouve seulemes2t @A environ sur la ligne de visée, donc sur
la partie la plus émissive de celle-ci. Ceci rajoute unsamipour laquelle Suzaku devrait mesurer des
intensités O VIl et O VIl plus élevées que Chandra.

Enfin, pour la hausse de l'intensité OFF par rapport adtisité ON des données Suzaku, a part la
difféerence de colonne absorbante entre les deux poses, ildeartla diference de 3entre la visée ON
et la viseée OFF, qui influe sur la contribution des échamigesharge a I'émission. Comme j'ai noté, la
visée ON pointe vers des coordonnées écliptiques, @7 et la visée OFF vers des coordonnées’ (44
2°). Dans la figure 5.5(b), on voit que la ligne de visée OFFdrse une partie du cone He plus proche
du Soleil que la LOS ON, et donc plus dense. En moyenne, dadsmd’hélium, la densité des atomes
He atteint un pic autour de 0.8-1 UA et ensuite décroit jissdinfini. Les deux lignes de visée croisent
le cdne plus loin que 1 UA, représentée avec l'orbiteetdre (le cercle noir dans la figure 5.5(b)), et
donc la ligne de visée la plus interne traverse, féet eune région plus dense.

Ainsi, globalement, on s’attend a ce que les mesures Sunakiirent un niveau supérieur aux me-
sures Chandra, ce qui peut &tre confirmé aussi par lesrsalaumodele statique (hiveau 'zéro’) pour les
conditions des observations Suzaku. Le modele statiquela@éometrie SuzakON donne des inten-
sités de 3.82 LU et 1.48 LU pour les raies O VIl et O VIl regpaament. Pour la géometrie SuzarF
(3° plus proche du Soleil) il donne 4.05 LU et 1.57 LU respectigatrpour O VIl et O VIII, legerement
en hausse par rapport aux intensités ON. A comparer avéutéessités 'zéro’ ON simulées pour le cas
Chandra (O VII : 1.33 LU, O VIII : 0.52 LU), celles de Suzaku ser3 fois supérieures.

Naturellement, la dierence de géometrie d’observation ne peut expliqueleaselile I'écart entre
les intensités de la pose ON et la pose OFF, a laquelle siajututer la composante galactique et extra-
galactigue non-absorbée du fondfds X. Mais le modele SWCX statique indique pour la pose OFF
une contribution de I'héliosphere d&% en plus de l'intensité héliosphérique prédite paypdse ON,
tandis que dans l'analyse de données Suzaku, Smith etCfl7 2nt considéré la contribution de la
composante locale X identique pour les deux poses.

Aprés une premiére analyse des niveaux 'zéro’ d’inténgiédits par le modele statique, nous allons
examiner l'influence du sursaut de vent solaire survenufia lde I'observation ON-CLOUD. Le vent
solaire était particulierement lent dans la période aleservations Suzaku, a une vitesse de seulement
Vsw= 350km/s. Nous modélisons le sursaut de vent solaire avec une fomcténeau de flux maximum
2.01x(2.6x10°%) cm~2 s7* enregistré par WIND a linstarif, = 2.2 d (voir eq. 5.3) mesuré a partir du
03/02/2006 00 :00 UT. La durée du créneau est de 0.75 d. Aprés ldufisursaut solaire, le flux de
protons solaires reste & un niveau élevée dex@®Bx10%) cm2 s1. La vraie courbe du flux du vent
solaire et la fonction créneau sont présentées dansiteepa inférieur de la figure 5.8 en traits pointilles
et traits pleins respectivement. Dans la méme figure jsamtie aussi les courbes de lumiére issues des
simulations pour les raies O VII (courbe rouge) et O VIl (dueibleue discontinue). Les traits verticaux
délimitent le début et fin de la période d'observationeetrit vertical discontinu représente le passage
de la pose ON-CLOUD a celle OFF-CLOUD.

Jusque Ia, le modele statique prévoyait des intenpiigs Eélevées pour la pose ON que celles me-
surées, et qui seraient encore modifiees a la hausse’impadt du sursaut du vent solaire. Par contre,
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les abondances des iong*Get C°* sont en baisse pendant toute la période d’observatiomtAgasur-
saut du vent, I'abondance’Oétait environ la moitié (%3] = 0.11) de la valeur normale (voir table 2.1)
du vent lent qui domine les régions écliptiques, ce quiadné une baisse initiale du niveau 0 de la raie
O VIl du méme facteur. Durant le sursaut et aprés celuiationdance @ remonte a de valeurs plus
hautes (P(;—+] = 0.18) mais toujours en légére baisse par rapport aux nesma
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Fic. 5.8 — panneau Haut Courbes de lumiere simulees pour les raies O VII (coudngge) et O VIII (courbe
bleue discontinue) en LU pour les observations ONG82000 01 :04UT) et OFF (188200001 :04UT) du MBM

12 avec Suzaku. Les intensités dérivées de I'analysemigég:s Suzaku sont aussi présentées (Smith et al., 2007)
O VIl points rouges, O VIl triangles bleus. panneau B&ourbe du flux de protons solaires (trait pointillé) et la
fonction créneau utilisée dans la simulation (trait pleiPour plus de détails vo§5.3.1.

Les données ACBWICS pour I'ion &* ont une trés mauvaise statistique mais indiquent aussi une
abondance trés basse pour cet i0908—+(1 = 0.01) qui a aussi réduit initialement le niveau d'inte@sit
pour la raie O VIII. Labondance & reste trés basse durant tout la période d’observatiosj pour les
phases pendant et aprés le créneau, nous considéronalees %] = 0.02 et 0.03 respectivement,
tout en sachant que les mesures AB®ICS sont trés incertaines.

Les résultats des simulations sont présentés, comimagationné, dans le panneau supérieur de la
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figure 5.8. En &et, on remarque que les valeurs initiales dans les courbasrdere sont tres basses
par rapport aux valeurs prévues dans le modéle statiqais, elles remontent assez rapidement, quand
le créneau de surdensité de vent solaire commence da#odua ligne de visée a l'instarfij = 1 d. Cette
hausse du vent solaire gufecte successivement toutes les deux poses, accentue phusofécart des
valeurs ON-OFF déja présent dans le modele statique.

Ainsi, en faisant la moyenne sur la durée de chaque poss, retrouvons les intensités suivantes :
(i) pour O VII, on obtient 3.56 LU pour la pose ON et 4.62 LU ptaipose OFF, soit une augmentation
relative de~ 30% , (ii) pour O VIII, on obtient 0.5 LU pour la pose ON et 0.7@ pour la pose OFF, soit
54% d’augmentation. Les valeurs simulées ON-CLOUD segétément supérieures a celles mesurées
dans les données Suzaku, mais dans les limites des bagresuds, ce qui suggere que toute I'émission
d'avant-plan dans la bande 0.5-0.7 keV serait généras ld#liosphere via les échanges de charge.

D’autre part, pour 'émission OFF-CLOUD, les simulatigm&voient des niveau inférieurs a ceux
mesurés. Ceci est logique, puisque dans les valeurs aessilifaut a présent inclure l'intensité produite
dans la composante distante qui n’est plus absorbée. Riecaos résultats suggérent duamission
distante est surestingée d’environ la méme quantit que 'augmentation de l'intensié SWCX (30%
pour O VII et 54% pour O VIII) dans 'analyse Smith et al. (2007), puisifjue faut pas négliger la
hausse sup@mentaire introduite, en partie par la difference des gometries d'observations mais
surtout a cause dénfluence des variations du vent solaire sur les DEUX poseSuzaku

5.3.2 \Vers un filament absorbant haute latitude sud

Un nuage filamenteux absorbant (en anglais South GalacimEnt-SGF) situé dans I'hémisphére
galactique sud (279 -46°) a été choisi par Henley et al. (2007) et Henley et Shel@B07) pour
contraindre les composantes proche (Bulle Locale) etrdista(Halo Galactique et extragalactique)
du fond difus X. La premiere observation du SGF a éfiectuée avec XMM (Henley et al., 2007)
et la deuxieme avec Suzaku (Henley et Shelton, 2007), ceaséparée en deux poses consécutives
ON-Filament et OFF-Filament. Le but des études combigées d'utiliser la diférence de la colonne
densité dans les deux directions (ON :>@16?° cm=2 et OFF : 1.%10?° cm2) pour séparer I'eémission
non-absorbée d’'avant plan attribuée a la Bulle Localéeseémissions absorbées du halo galactique et
extragalactique.

Le modele spectral de base pour les deux études étaiemeemTi) une composante non-absorbée
de plasma chaud en équilibre collisionnel pour la Bulledlec(ii) deux composantes plasma absorbées
pour le Halo Galactique et (iii)) une loi de puissance abserpour les sources extragalactiques non-
résolues (AGN). L'absorption a été déterminée pardmrne densité dans chaque direction de visée,
comme j'ai mentionné précédemment.

Dans les paragraphes suivants je détaille les resulbiémas par Henley et al. (2007) avec XMM et
Henley et Shelton (2007) avec Suzaku pour les raies O VIl etlDddns la direction du SGF, et leur
différences. Puis, nous présentons l'estimation de notr&lm&WCX de la contribution de I'émission
X héliosphérique dans la direction SGF pour les conditides observations XMM et Suzaku.

Poses XMM 03052002

a) Geonetrie

XMM a observé le SGF le 0852002 pendant deux poses consécutives, ON et OFF filamant, po
une durée totale de 12.8 ks et 27.8 ks respectivement.s/qugpression des périodes d’éruptions avec
la procédure standard, la durée utile restante est dek&Jp6ur la pose ON et seulement 4.4 ks pour la
pose OFF. Le systeme XMM-Terre était situé a une lomgitde 222, et les lignes de visée SGF ON et
OFF pointaient a des latitudes hautes Sud, a9(35%°) et (353, -73) respectivement pour la date du
03/052002.

b) Analyse publiee sangchanges de charge

Dans I'analyse des données XMM, Henley et al. (2007) ordgtajaux spectres ON et OFF le modele
standard décrit précédemment, simultanément et psuddux caméras MOS1 et MOS2. Leur modele de
plasma chaud pour la Bulle Locale a les parametres ajsgitéants : une température de=T..15x 10°K
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Tas. 5.2 —Résumé des intensités O VII et O VIII mesurées et seaulans I'observation XM@AGF. ATTEN-
TION : Les valeurs d'intensité O VIl et O VIII ne se refer@ats toujours a la méme composante de I'émission
diffuse X. Le modele SWCX se refere a la composante hédingpk, les mesures Henley et al. (2007) a l'intensité
attribuée a la Bulle Locale, et les mesures XfAMC et XMMTZEROX a l'intensité totale mesurée dans les raies
(héliosphere gbu Bulle Locale+ Halo Galactique). Pour plus de détalils lire §5.3.2.

SWCX  Henley et al. (2007) XMM /PLC XMM/TCZEROX
ON OFF Bulle Locale ON OFF ON OFF
OVIl 316 347 3.40% 1138121 16.95%%° 13.23:1.37 16.5525
OVl 1.02 1.11 1.0 3.36078 274110 50708 352110

et une mesure d’eémission E.M.0.018 cm® pd®). Pour ces parameétres, un modéle de Bulle Local
standard produit 2.9 LU pour la raie O VIl et 0.017 LU pour ler@ VIII (Henley et al., 2007, , d'apres
la base de données ATOMDB).

Les auteurs ont remplacé leur modéle standard par unent@ri ils introduisent deux Gaussiennes
représentant les raies O VIl et O VIII de la Bulle Locale. Ledgle utilisé pour la Bulle Locale, garde
la méme température, mais I'abondance d’oxygéene est tnigro pour modéliser seulement le continu
et les raies restantes. Les largeurs des Gaussiennesdidéets a zéro et les énergies ont été fixées a
0.5681 keV pour le triplet O VIl et a 0.6536 keV pour la raie @IVLes intensités des raies O VIl et
O VIII mesurées, alors, sont 3%}2 LU et 1.0 LU respectivement, ce qui est |legérement saperux
prédictions du modele standard ATOMDB.

c) Notre analyse

L'année 2002 étant considérée comme année maximuus, utdisons le modeéle statique correspon-
dant. Lintensité héliosphérique 'zéro’ prédite paes conditions est 2.32 LU pour la raie O VIl et 0.92
LU pour la raie O VIII.

Les mesures des instruments solaires au niveau de la Tenteemibdes variations moyennes de vent
solaire mais qui ne sont pas assez nettes pour étre megleli®mme des fonctions créneaux. Dans le
catalogue CME de LASCO, nous retrouvons un CME declencB&0/2002 a 23 :32 UTT, + At =
(-2.02+ 0.167) d), et se propageant a une vitesse moy®ape= 1100 knjs. D’'apres les éléments du
catalogue, le CME est centré a environ 3@dé longitude hélioécliptique, et doit avoir une demgkur
angulaire d@ ~ 65°. Ces parametres se traduisent par un flux de protons sdkafgy = 6x(2.6x10P)
cm? s1. Si nous adoptons des abondances modérément augmerugese il est suggéré dans les
données ACFESWICS, 0.30 et 0.08 respectivement pour @t 8+, nous obtenons les valeurs suivantes
pour les poses ON et OFF : 3.16 LU (ON) et 3.47 LU (OFF) pour ia @ VIl et 1.02 LU (ON) et
1.11 LU (OFF) pour la raie O VIII. Ces valeurs simulées, e celles obtenues par Henley et al.
(2007) pour la Bulle Locale et celles mesurées pour le tiiatensité des raies (Emission d’avant plan
+ émission résiduelle du halo) dans nos deux ajustemehts, (PCZEROX) des données XMM sont
resumées dans la table 5.2.

A comparer les résultats de notre simulation avec I'éimisdes raies attribuée a la Bulle Locale par
Henley et al. (2007), aussi bien les intensités 'zéro’ lgsaentensités modifiees par le CME sont compa-
rables avec les intensités mesurées et les émission©@Xgent constituer une large portion de (si non
toute) I'émission attribuée a la Bulle. De plus, avempiact du CME, l'intensité X de I'héliosphére de la
pose OFF, surtout pour la raie O VII, est d&£0% plus élevée que pour la pose ON. Henley et al. (2007)
ont fait I'hypothése que I'émission de la Bulle Locale ieleintique pour les deux poses, attribuant cette
augmentation de 10% dans I'héliosphére au Halo Galastiqu

Dans notre ajustement spectral des données XMM, puisque mavons fait aucune hypothese ad-
hoc sur la nature de I'émission des raies O VIl et O VIII (v§ir.2.2) et avons seulement soustrait le

5La Mesure d’Emission E.I\A:.f n2dl, oline est la densité electronique dans le plasma
Shttp y/cxc.harvard.edatomdis
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continu, les intensités mesurées et présentées damslennes XMMPLC et XMM/TCZEROX de la
table 5.2 contiennent la somme des contributions d’avan (héliosphére gtu Bulle Locale) et dis-
tantes (Halo Galactique et extragalactique). Si I'on gaitsia contribution héliosphérique a l'intensité
mesurée des raies, il reste une émission qui devraitl&tsemme des contributions de la Bulle Lo-
cale et du Halo Galactique, ce qui changerait considaradaie les paramétres supposés pour ces deux
composantes.

Le filament SGF est un absorbeur moyennement puissant. Henhtd. (2007) commentent le fait
que la colonne densité dans la direction SGF-ON est beayulas faible que celle d’autres observations
d’ombres : 4x 10°'cnm? pour MBM 12 (Smith et al., 2005, 2007), et jusqual0®3cnm? pour Barnard
68 (Freyberg et al., 2004), qui ont donné des tempérasup8rieures pour la Bulle Locale €8 K).
Pour ce type d'absorbeurs, il est plus facile de départkggeemissions proches et lointaines, car ces
nuages ont une épaisseur optigu ce qui signifie une transmission inférieure a 14% pouaia O
VIII. Ainsi, I'Bmission lointaine est mieux absorbée darnuage, ce qui impligue une certitude plus
importante pour les mesures d’avant plan et donc la détatioh de la température de la Bulle Locale.
Al'opposé, le Filament a une transmission plus élevamuiron 61% pour I'énergie O VIII, ce qui rend
beaucoup plus dicile la détermination certaine de I'@mission d’avantpéd de I'émission distante qui
s'est infiltree a travers le filament.

Pour étudier cette fference entre le SGF et les résultats de MBM 12 et BarnartHéBley et al.
(2007) ont tenté d’ajuster les spectres XMM avec un model@ulle Locale plus chaude @& K),
qui induirait une émission plus importante de la raie O \dklla Bulle. Cependant, un tel modele rentre
en conflit avec des mesures FUSE dans le domainfEUV, car par cascades il impose un halo plus
froid, et une raie O VI (1032A) de ce halo au dessus des vagemsises par FUSE (Shelton et al.,
2007). lIs sont, alors, contraints d’admettre une natuisofiope de la Bulle Locale pour ftkrentes
lignes de visée, pour reconcilier les résultats de tosisds d’'ombres et les résultats FUSE. Notre étude
propose une approchefidirente : si I'émission jusgu’alors attribuée a la Bultecale est largement ou
entierement d'origine héliosphérique, il n'y a pas besiaugmentation de la température de la Bulle
Locale, ni de lui attribuer une nature anisotrope pour eer les diférences d'intensité selon la ligne
de visée. Alors, dans ce cas, il n’y aurait pas besoin deubarseers un Halo plus froid pour compenser
'augmentation de température de la Bulle Locale, et dbmy aurait pas de divergence avec les mesures
FUSE.

Observations Suzaku du 0032006

a) Analyse publiée san€changes de charge

Les observations Suzaku sur le SGF ont éfeatuées le 032006 16 :56 UT pour une durée
totale de~80 ks (ON-filament) et le 0832006 20 :52 UT pour une durée totale d&00 ks (OFF-
filament). Pour les données Suzaku, Henley et Shelton j2g@diquent le méme modele standard que
celui utilisé pour les données XMM (Bulle Locale plasmauti, non-absorbéeHalo galactique plasma
chaud absorbé loi de puissance extragalactique absorbée) et ils trawdesnparameétres de température
plasma de la Bulle Locale et du Halo trégtdients de ceux venant de I'analyse XVBGF en 2002.
Plus précisement, ils détectent une intensité O VII beap plus faible pour la Bulle Locale (seulement
0.17 LU), tandis que la raie O VIlI est a la limite de détentiL'intensité de ces raies pour la composante
du Halo n’est pas mentionnée.

L'écart entre les résultats des deux observations laiesdey et Shelton (2007) perplexes. lls es-
timent que les échanges de charge ne peuvent pas étrginkade cette dfeérence. D’apres les mesures
des instruments solaires, I'observation Suz8kiF s’est déroulée pendant une période de vent solaire
tres calme. Henley et Shelton (2007) en déduisent gurid&on due aux échanges de charge était
négligeable et que de toute facon elle devrait avoir leses valeurs dans les deux observations XMM
et Suzaku.

b) Notre analyse
La difference entre les deux observations se situe, une fois degduas les conditions d'activité
solaire avec le passage de maximum solaire pour I'année@0finimum solaire en 2006, comme dans
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le cas MBM 12 observé par Chandra en 2000 et par Suzaku en RI20§ et c'est trés important, pour
une géomeétrie d’observation polaire comme le filamen2{355’), I'effet est opposé par rapport a celui
du MBM 12 qui se trouvait trés proche du plan écliptique efat, pour des lignes de visée polaires, c’est
I'anisotropie du vent solaire, ainsi que lestdirences d’abondance et de sectiofic@ces des réactions
de CX que celle-ci entraine, qui dominent les caractgtiss de I'émission. Pendant le minimum solaire,
les lignes de visée polaires sont surtoffieetées par le vent rapide qui a une composition en ionsdourd
tres ditérente du vent lent, dominant dans la zone équatorialessi @endant le maximum d’activité
solaire. Lion G&* est complétement absent du vent rapide et I'idfi €st fortement réduit, atteignant
une abondance relative @%] = 0.07 seulement. Par conséquent, pour la direction padair8GF on
s’attend a voir une regression tres forte du niveau déion dans les deux raies O VIl et O VIl en
passant du maximum au minimum solaire, ce qui est confirms s données XMM et Suzaku ou
I'intensité chute quasiment d’'un ordre de grandeur.

Les conditions du vent solaire pour la période 01032006 étaient particulierement calmes, et par
conséquent pour modéliser I'emission X due aux échadgecharge dans I'héliosphere nous n’utilisons
gue le modele statique pour des conditions de maximumrsoldintensité 'zéro’ prévue par le modele
est 0.83 LU pour laraie O VIl et 0.07 LU pour la raie O VIl daasdirection SGF. Les seules variations
que nous avons introduites dans la modélisation sontsces abondances’©et O** qui sont en
moyenne trés basses, mesurées par /SQACS. En et, I'abondance & est seulement 0.083 en
moyenne pour I'observation ON le @B/2006 et environ 2 jours plus tard, pendant la pose OFF le
03/03/20086, elle monte & 0.13. La statistique des données8BHCS pour I'abondance de I'ionfest
trés mauvaise, mais les données indiquent aussi dediliied valeurs d’abondance pouf*Qi’environ
0.02 seulement.

Ces conditions d’abondance induisent une baisse encosenpdiquée des intensités O VIl et O
VIII pour I'observations Suzak@®GF que pour les observations XMBGF. La raie O VII prédite fait
seulement 0.34 LU et la raie O VIII seulement 0.02 LU, valeguwssont d’'un ordre de grandeur plus
faibles que celles prédites par le modele SWCX dans le &4i8l )SGF. Cette dférence est la méme que
celle rapportée dans Henley et Shelton (2007) dans la fanekku (0.3-0.7 keV) entre les observations
XMM et Suzaku. Dans la bande 0.5-0.7 keV les deux raies O VIDé&fIll sont dominantes. Dans
la bande 0.3-0.5 keV on retrouve des raies dominantes descfon Né* et N> qui proviennent des
réactions CX entre les atomes H, He et les iofis, GI7* et N6*. Ces réactions et les cascades radiatives
ne sont pas traitées dans les simulations dynamiques,amaiait que les ions parents de ces émissions
ont les mémes variations d’abondance que les idtiseDO’* entre maximum et minimum (voir table
2.1) et donc les mémes tendances dans les émissions X prdiluisent.

Les intensités O VIl et O VIII prédites par le modele SWGtsdu méme ordre de grandeur (voir
plus larges) que les intensités attribuées aux raies Geiv@ VIII de la Bulle Locale par Henley et
Shelton (2007). On peut comprendre, alors, que dans le caak@Wémission d’avant plan dans la
bande 0.5-0.7 keV pourrait &tre originaire exclusiventmt’héliosphére. Nous devons aussi noter que
d’aprés I'augmentation d’abondance pour I'iofi*@'un facteur 1.6 entre les poses ON et OFF, la raie O
VIl devrait suivre une augmentation du méme facteur emsedeux poses. Ceci entraine une nécessité
de revoir l'intensité attribuée au Halo Galactique panldg et Shelton (2007) suivant I'hypothese que
la composante d’avant plan, supposée générée dandléalBaale, reste la méme dans les deux poses.

5.3.3 Vers le champ profond Hubble Deep Field North

Le champ profond du satellite Hubble (HDFN), une régiontipalierement '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 powakmera (EPIC= European Photon Imaging
Camera). L'ensemble de I'observation était départagé&satre poses, programmeées sur une période de
16 jours. La quatrieme pose, le/06/2001 s’est révélée un cas exemplaire de détection miéssions
issues des échanges de charge, qui a été analysé démasdex de Snowden et al. (2004).

Les auteurs, avec un temps d’exposition utile de 38.1 ksrstwtal de 95.4 ks, apres avoir retiré les
sources ponctuelles et les périodes de haut bruit de plaic(l aux éruptions solaires, ont mesuré une
chute dans la courbe de lumiére de la bande 0.5-0.7 ke\esuevvers le quart final de la pose. lls ont
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TaB. 5.3 —Parametres et résultats des simulations pour I'obseoraHDFN du 1 juin 2001. La liste contient
les parameétres du vent solaire, et les abondances rektils ions @ et G pour les deux variantes de la
simulation, ainsi que le flux mesuré et simulé des raiesI@M0 VIII.

Fonction créneau du Flux de Protons Abondances Relative des lons
Simulation 1 Simulation 2 _HIGH _LOW
To+At(d) fsw(SPFU) To+At(d) fsw(SPFU) [%] [F] [%] [F]
(0.5+0.5) 4 (0.5+ 1) 10 0.488 0.28 0.125 0.038
Line flux (LU = photons cm? st sr1)
Simulation 1 Simulation 2 SCK04 _Data_
High Low High Low High High Low
o Vil 4.20 3.22 9.06 2.02 7.39 15.44 8.14
ovill 1.99 1.40 5.69 1.18 6.54 8.14 1.96

séparé temporellement la pose en deux régimes’ nontii@#l et LOW, avant et apres la chute respec-
tivement, et ont #ectué un ajustement séparé chacun avec quatre comessaadele’ principales.

D’abord, une composante plasma thermique, non-absotb&e; 10° K pour modeéliser la Bulle
Locale. Ensuite, une composante plasma absorbée, ailissi 8P K, pour le halo galactique bas et
un plasma absorbé a ¥ 6 x 10° K pour la composante chaude du halo galactique ou I'émisgio
Groupe Local. Enfin, une loi de puissance absorbée avereisghectral de 1.46, pour les sources extra-
galactiques. L'absorption est déterminée par la colatemsité de gaz galactique pour cette régign N
=1.5x 10°° cm™2. Dans le spectre HIGH, et seulement lui, ils ont rajouté sévée de gaussiennes pour
représenter les raies produites par échanges de chargéedsysteme solaire. Les raies incluses sont : C
VIa0.37 et 0.46 keV, le triplet O VII & 0.57 keV, les raies @\a 0.65 et 0.81 keV, la raie Ne IX a2 0.91
keV et enfin la raie Mg Xl a 1.34 keV. Leur analyse a donné uxdlke photons di aux CX de 7.39 LU et
6.54 LU pour O VIl et O VIII respectivement pour le regime HiGeulement, puisque la contribution
des échanges de charge dans le regime LOW a été suppadiee

Dans la section 5 de notre article Koutroumpa et al. (20G8)ais dfectué une premiére modélisation
préliminaire de I'observation XMKHDFN basée sur le méme principe de simulation dynamique qu
celui présenté de ce chapitre. J'avais utilisé une géoensimplifiee, supposant que la ligne de visée
HDFN se trouve dans le plan écliptigue. Dans Koutroumpd. €2@07) nous avons approfondi I'étude
en considérant la véritable géometrie d'observation.

Dans ce paragraphe je présente les simulations de I'cligmmvHDFN, premierement en tenant
compte de la vraie géométrie de la visée (observatéyys & 251°, LOS pointe en arriere &, 8 = 48°,
57) et en re-analysant les données XMM avec le modele déaris le paragraphe 5.2.2. J'ai utilisé
des abondances en accord avec le rapport des raies O VII etl@alulé dans I'analyse Snowden
et al. (2004). Les valeurs sont communes pour les deux diimngaet détaillees dans la table 5.3. La
différence entre les deux simulations se trouve dans la fenctEneau adoptée pour modéliser le flux
de protons du vent solaire et la fagon dont efteete la ligne de visée, en considérant la vraie geométri
d’'observation. Ces flierences sont aussi présentées dans la table 5.3 ainBgjuesultats de chaque
simulation pour les raies O VII et O VIII en LU. Dans la tablens@ussi incluses les intensités des
raies mesurées, selon I'analyse Snowden et al. (2004)r(sel SCK04) ou la re-analyséfectuée en
collaboration ave€&. Acero(colonne Data).

Dans un premier temps, j'ai fait les mémes hypotheses gliescappliquées dans I'analyse Kou-
troumpa et al. (2006), avec une fonction créneau qui seyitrdens l'intervalleT, + At = (0.5+ 0.5) d,
et un flux de protons dex42.6x10°) cm™2 s71. Les résultats sont présentés dans la figure 5.9(a), dans
le panneau supérieur. Les courbes de lumiéere simuléegermplaine et bleue discontinue, correspondent
respectivement a O VIl et O VIII. Les points rouges et leartgles bleus représentent les intensités to-
tales O VIl et O VIl mesurées dans notre re-analyse de desaiXMM/MOS presentée dans §6.2.2.
Dans le panneau inférieur de la figure 5.9(a) je présersgsi aicourbe mesurée du flux de protons (trait
pointillé) ainsi que la fonction créneau (trait pleinjliseé dans la simulation. Dans les deux panneaux,
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les lignes pleines verticales délimitent la durée tothid’'observation HDFN, et la ligne discontinue la
limite entre le réegime HIGH et le régime LOW.

Onvoit d'apres la figure 5.9(a), que I'évolution tempéeelst bien la méme pour la simulation et pour
les données, comme c'était le cas pour la geométrielgiegpanalysée dans Koutroumpa et al. (2006).
En dfet, le pic de I'emission X survient bien en avance par rapgorsursaut du vent solaire, et donc,
guand l'intervalle d’'observation XMKMHIDFN commence, I'émission X se trouve déja dans un niveau
elevé, comme c’est également décrit dans I'analysev8an et al. (2004). Ensuite I'émission décraoit,
pour tomber a un niveau stable et trés proche de l'interséro’, juste apres la fin de 'augmentation du
vent solaire a I'instant; = 1.0 d.

En ce qui concerne lafiierence absolue d'intensité du modele pour les réegimédtet LOW, par
contre, il y a une divergence importante par rapport aux éesnkn fet, le modele prévoit une chute
tres faible de 0.98 LU et 0.57 LU seulement pour les raies IMD VIII respectivement, tandis que les
données indiquent une chute de 7.3 LU pour la raie O VII et.di8 BU pour la raie O VIII.

L'observation HDFN est la seule dans notre analyse a &ireée temporellement en deux parties.
Puisque le champ observé pour les deux poses est le mém@ptme densité est identique pour le
regime HIGH et LOW, alors, I'écart entre les mesures dexdgmses ne peut avoir d'origine que dans
le systéme solaire. Nous sommes persuadés que I'emisstodue aux échanges de charge entre les
ions du vent solaire et les neutres IS. L'émission de ladBémnne pourrait &tre en partie responsable
de la variation, mais, comme c’est expliqgué dans Cravems. €2001) et Snowden et al. (2004) cette
emission, si elle était 'terrestre’, devrait étre endiment corrélée avec les variations du vent solaire.
Hors, les courbes de lumiére dans la bande 0.5-0.7 keV sgedydans Snowden et al. (2004) montrent
un profil beaucoup plus lisse, qui correspond mieux a urggrarihéliosphérique de I'emission. De plus,
Snowden et al. (2004) ont analysé la géometrie d'obsierva¢MM pour le 07/06/2001 et ont conclu
gue le satellite a évité les zones d'influence importastéadséocouronne.

Il faut reconnaitre que I'hypothése utilisée jusquticie le vent solaire subit les mémes variations a
toute longitude et latitude est sujette a caution. Pouridées a haute latitude ou loin de la radiale Soleil-
Terre, le vent rencontré pourrait étre assé&dent. Par conséquence, j'ai voulu explorer plus avaiieno
simulation et rechercher si les profils temporels de I'siois X (des raies O VIl et O VIl dans la bande
0.5-0.7 keV) et les dierences d'intensités HIGH - LOW absolues pourraiert &m accord avec les
données XMM, ceci en faisant varier les parametres dus@atre tout en restant dans des proportions
raisonnables. J'ai considéré une fonction créneauesamnt a l'instanfl, + At = (0.5+ 1.0) d et un
flux de protons & 19(2.6x10%) cm™2 s71, ce qui est assez rare, mais non impossible. La ligne de visé
HDFN pointe en arriére sur I'orbite & (387°) nord, donc assez inclinée par rapport au plan galactique
et presque perpendiculaire a la radiale Soleil-Terreeoieht solaire est principalement mesuré. Cette
géometrie nous permet de faire certaines hypothesessparameétres du vent solaire et aussi la région
d’influence de la surdensité du vent solaire.

Le modele dynamique de base que jutilise, suppose, corarf& gcrit, que la région active liee a
chaque 'créneau’, s'étend du pdle Nord aux pdle Sudreot persiste sur le disque solaire infiniment
(ou du moins durant la période de modélisation). Pour £HBFN au contraire, j'ai fait 'hypothése
que la région active n'est pas infiniment ancienne sur lgudissolaire, mais elle apparait7 d avant le
01/052001 00 :00 UT (day 0), date a laquelle elle est a une lodgitielioecliptiquel; ~ 219.

Dans ces conditions, la ligne de visée sdfacée seulement jusqu’au segment g; ~ 219, 40°)
qui se trouve a un angle de phage~ 32°et une distance 1.08 AU de I'observateur (voir fig. 5.4(b) et
sect. 5.1.5). Cela revient a supposer gque le vent solaira quitté le Soleil le jour -7 d et qui influence
la majeur partie émissive de la LOS était treatent de celui mesuré le jour 0.5 d au niveau de la Terre.
Cette hypothése est plausible siI'on se rappelle quecleslies temporelles des variation du vent solaire
peuvent étre beaucoup plus courtes que 7 jours.



Vit

C 3 = 2L L L L L L B =L L L LI L L 6F T T T 1T Tt L L B UL B L B
f Sim 2, Data:
14 14—-|—— @ OVII0.57 keV
Sim 1, Data: ---- A OVII0.65 keV
—— @ O\VII0.57 keV 12
---- A OVII0.65 keV

= =
o N
IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII+

t
:

LPRLENL I L I L I L L L B L L g

[ee]

[«2)
(o))

N
N

Lo Py b b vy by s by w0 H

X-ray Energy Flux ( photons em?s?t sr'l)
o]

2 1 -1

X-ray Energy Flux ( photonscm ™ s~ sr”)

2:_ I—-' Il___l--l : l__ 2 - ]
O:f' PRI T S I S M T W N S P BT R ; L P I R ": (0] = I B ST B P R R ; L ."r'.".".".'ﬁ:
-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 15 2.0 -1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 15 2.0
Day from 01/06/2001 00:00:00 UT Day from 01/06/2001 00:00:00 UT
= I A N T L LR | = L A L N T T L L |
26 4 26 g
T 24F - T 24F .
@ F ] Nm E ]
‘e 220 3 'e 22F ]
o 20F i L 20F i
[=} E ] o E ]
< 18 2 2 18 ]
x E + 1 x E + 1
S 16 SWp' flux E S5 16F SW p' flux E
SR ACE/SWEPAM ] S uE ACE/SWEPAM g
S E —— step function ] S "E —— step function 1
S 12F ] B 12F ]
S 10F ] S 10F | ]
= E - =] E { -
s 8f - = 8f i -
B 6F ¥ ] B 6F y‘ ! A .
2 o i E - 4 T P ]
@ 4E . i M y‘ﬁg‘f@% S P 4E PR WU R
2+_x....|.....|.....|.....I‘.w'.x"'."“‘.l".'|";...l.....l.....i:‘?...l‘....li‘?ﬁ‘?“r“f“f’:\“ﬂﬁ 2+_.....|.....|.....|.....I“"7%.’.'“*.¥]‘|“:...l.....l.....i.ﬁ."..‘.r....ﬁ’?ﬁ#ﬁf‘.’“’.ﬁ}F
00:00 00:00 00:00 00:00 00:00 00:00 00:00 00:00
31/05/2001 01/06/2001 02/06/2001 03/06/2001 31/05/2001 01/06/2001 02/06/2001 03/06/2001
Date and Time Date and Time
(a) Simulation 1 (b) Simulation 2

(A3X 270 -6°0) SANDIYFHISOITH X SNOISSINT 'S FHLIdVHOD

Fic. 5.9 —panneau supérieurCourbes de lumiere de la simulation (1) pour I'émissi@sdaies O VII et O VIII en unités LU pour I'observation HDFN 681062001. Voir§5.3.3
et la table 5.3, pour les détails de la simulation. Le trdgip rouge est pour I'eémission O VII et le trait bleu discomtest pour I'emission O VIII. Les points rouges représeanles
flux de la raie O VII mesurés, et les triangles bleus les flugurés pour la raie O VIII. panneau inférieutCourbe du flux de protons du vent solaire (trait pointilk&) unités de

10°cnm? 571 pour la méme période. Les traits plein représentent fcfion créneau utilisée dans les simulations. Dans lexg@nneaux, les lignes verticales plaines représentent
le debut et la fin de la période d’observation, et la lignecdistinue verticale représente la séparation chronalpg entre les regimes HIGH et LOW définis en Snowden etG04{)2
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Les résultats de la simulation sont présentés dans lefly@(b) construite avec les mémes éléments
d’annotation que la figure 5.9(a). La troncation deféede la spirale jusqu’a 4Geulement, force une
chute plus brusque de I'eémission X entre les états HIGH@®\.A l'instantT; = 1.0 d. Ceci correspond
mieux au profil temporel des données XMM. De plus, 'augragoih du vent solaire d’un facteur 10
par rapport aux valeurs normales moyennes, permet uneenreiltcomparaison des écarts absolus des
intensités entre HIGH et LOW (voir table 5.3. Efie#, avec les hypothéses de la deuxieme simulation, on
obtient une chute pour la raie O VIl de 7.04 LU ce qui est tréglpe de la chute dans les données. Pour
la chute de la raie O VIl la simulation 2 prévoit 4.51 LU, od @st toujours un peu faible par rapport a
la chute dans les données, mais il faut noter que les medlaleandances, sont assez incertaines, surtout
pour I'ion O, et les abondances réelles peuvent &tre aussi tfi@satites de celles utilisées dans les
simulations. D’autre part, les mesures XMM pour la raie O ¥tint aussi assez incertaines puisque cette
raie est souvent flicilement détectable.

En conclusion, on voit qu’en 'poussant’ les conditions dotwmlaire tout en restant dans des limites
réalistes, il est possible de reproduire les observatiGependant, 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 nommeé suite a une étude de refgicfie des quasars dans cette région du
ciel par Marano et al. (1988). Depuis, cette région a gguemment scannée erffédrentes bandes
d’énergie allant des ondes radios, aux longueurs d'ondigugs et aux rayons X (ROSAT, XMM)
(Krumpe et al., 2007, et références ci-incluses). Lamododensité moyenne de la Galaxie dans ce
champ estNy = 2.7x10%° cm™. Le satellite XMM-Newton a observé le champ Marano pencapit
poses dans la période entre le 22 et le 27 aolt 2000. L& adooyenne d’exposition était d’environ 10
ks pour chaque observation.

Le modele SWCX statique (intensité 'zéro’) que nousisditls pour cette date correspond a des
conditions de maximum solaire. Ainsi, nous considéronfiuxnde vent lent, homogéne a toute latitude,
mais il faut garder en esprit que cette homogénéité wastle gu'en moyenne dans le cycle et que le
vent solaire peut &tre temporellement et spatialemestvariable. D’autant plus, que le champ Marano
se trouve dans une latitude hélioécliptique tres ba$s8)(ce qui signifie que les parties lointaines de la
ligne de visée correspondent a du vent émis a tres ddaiseides, aux caractéristiques potentiellement
tres diférentes de celles mesurées dans I'écliptique.

Les variations du vent solaire mesurées avec WIND pendette période sont modélisées a l'aide
de trois créneaux, se produisant dans les intervallesderbre de jours a partir du Z#/2000 00 :00
UT): To + At = (0 + 1.4) d (nommeée step-1],, + At = (1.625+ 0.4) d (step-2),To + At = (5 + 1.8)

d (step-3). Step-1 intervient avec un flux de protons augindat2.1%(2.6x10%) cm™? s71, step-2 a
une augmentation de X%{2.6x10°) cm 2 s let enfin step-3 produit une augmentation de<{286x10°)
cm? s, Les mesures ACBWICS indiquent des valeurs d’abondances assez éle[\%é}s,: 0.3 et

[Og] = 0.14, surtout avant et pendant les créneaux step-1 estep-

Dans la figure 5.10 nous présentons les courbes de luniBudégs pour les raies O VIl et O VIII,
en couleur rouge et bleue respectivement, ainsi que lesédsndMM analysées pour les sept poses
modeélisées, en points rouges pour la raie O VI et triambleus pour la raie O VIII. L'axe d’'ordonnées
gauche pour l'intensité X est présenté en échelle ldgargque pour faire ressortir le profil temporel
des courbes, qui montre de trés faibles variations. Daffiglae nous présentons aussi suivant I'axe
d’ordonnées droit la courbe du flux de vent solaire en srite16 cm™2 s, représenté en pointillé gris.

Les variations mesurées avec XMM pour le champ Marano datftdaibles, en général dans les
limites des barres d’erreurs de chaque point. Le modele $We€voit le méme ordre de grandeur dans
les variations et en accord avec la tendance temporelle @laseds. On distingue une augmentation
moyenne modérée autour du jour 2 d/28I2000) d’environ 38% dans les données de la raie O VII,
qui est reproduite dans le modele avec une augmentatiativeetle 34% . Les données O VIII ont des
incertitudes plus larges, mais si on considere les pointphus faibles barres d’'erreurs, nous retrouvons
une augmentation moyenne de 50- 80% . Le modele prévoiaugmentation de 40% seulement pour
cette raie, mais il ne faut pas oublier les grandes incde#udans les données O VIII XMM, mais aussi
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Fic. 5.10 —Courbes de lumiéere simulées dea raies d’emission O Wude) et O VIII (bleu) en LU pour le champ
Marano pendant les poses XMM (22292000 period). Les intensités X sont présentées enledhgarithmique.

Les données X de l'instrument sont présentées aveciles pauges pour le triplet O VIl et avec les triangles bleus
pour la raie O VIII. Elles sont placées en mi-temps de chayposition. Le flux des protons solaires est présenté
en pointillé gris.

dans les données d’abondanceés.O

5.3.5 Region de Virgo

L'Amas de la Vierge (Virgo Cluster) est un amas de galaxiesexdistance d’environ 18:01.2 Mpc,
dans la constellation de la Vierge. Il comprend environ 1@@@&ventuellement jusqu’a 2000) galaxies.
L'amas forme le coeur du Superamas Local, dont le Groupell(daas lequel appartient notre Galaxie)
et un membre externe. Il est estimé que sa masse estxtE>M, jusqu’a 8 du centre de I'amas, ou
sinon jusqu’a un rayon d’environ 2.2 Mpc (Fouqué et alQ20

La région de I'amas Virgo, est tres étendue et plusieosep sont nécessaires pour la couvrir dans
son integralité. Dans la période entre le 4 et le 12 jull@@2, nous avons récupéré six observations XMM
d’'une région de I'amas Virgo évitant les galaxies M 86 et W8I groupe, connues pour étre des sources
étendues de rayons X (Finoguenov et al., 2004; Sakelliali,62002, respectivement). Le centre moyen
de la région étudiée se trouve aux coordonnées galaxi?84.7,75.8) ou en coordonnées écliptiques
(182, +16°). La durée d’exposition pour les six observations varie-8é ks jusqu’a~17.5 ks. Dans la
région de Virgo la colonne densité de la GalaxieMst~ 2.5 x 10?%cnT2.

Jusqu’ici dans notre étude nous avons considéré lag082 en tant qu'année de maximum solaire.
Dans le cas Virgo, pour rester cohérents, nous allonseitiles mémes conditions, méme si cela ne
donnéra qu’une limite inférieure aux émissions X h&tioériques vers cette direction. Hie¢, comme
nous I'avons demontré dans les figures 4.4 a 4.8, pourigine tle visée de basse latitude hélioécliptique,
les émissions X issues des échanges de charge sont mosastdurant le minimum solaire. Ainsi, au
fil des années vers le minimum solaire (années 2003-2006ewrait s'attendre a une augmentation du
flux total d’émission X dans la direction de Virgo. Ceci pit &tre vérifié en étudiant des observations
plus récentes de Virgo, aux alentours du minimum solaire.

En attendant, pour la période du 04/022002, nous appliguons une simulation temporelle sur les
observations Virgo, qui comprend quatre créneaux d’augatien du flux de vent solaire : (i) Step-1 :
To + At = (-5 + 2.5) d, fsw = 1.25¢(2.6x10°) cm2 s72, (ii) Step-2 :To + At = (0 + 2.2) d, fsw =
2.41x(2.6x10°%) cm? s71, (iii) Step-3 : To + At = (3.8 + 2) d, fsw = 1.44x(2.6x10°%) cm2 s72, (iv)
Step-4 Ty + At = (7.4 + 1.04) d, fsw = 2.27(2.6x10%) cm™2 s71. Le vent solaire se propage & une
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vitesse moyenne entre 380 et 450/krpour les quatre créneaux. Le flux de protons solaires &tre
créneaux consécutif est relativement faible, & un niveayen de- 0.8x(2.6x10%) cm2 s7L.
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Fic. 5.11 —Comme la figure 5.10 mais pour le champ Virgo.

Les courbes de lumiere simulées pour les raies O VII (toaige) et O VIII (trait bleu) sont présentées
dans la figure 5.11. L'axe gauche de I'emission X est en leclhagarithmique et unités de LU. Sur
le méme axe on trace les intensités totales des raies OpWimté rouges) et O VIII (triangles bleus)
mesurées dans la série d'observation XMM. Sur I'axe doitrace le flux de protons du vent solaire
(trait pointillée gris) en unites Focm2 s71.

Le modele prévoit des variations tres faibles pour ladigle visée Virgo pendant la période d'ob-
servations, et qui ne montrent pas de corrélation temiposgnificative avec les données. Les données
XMM sont en moyenne assez stables aussi, sauf le point quaspmnd a l'observation (x :106060701)
le 0507/2002 qui coincide exactement au maximum de l'augmentatiofiu de vent. Pour cette ob-
servation les courbes de lumiere MOS-1& 2 ont été largeneentaminées par des événements de
protons solaires, et seulement une trés faible duréeatbsdrvation a pu étre récupérée apres le fil-
trage des événements d’éruptions (Wh.2.2). Apparemment, méme le temps utile de I'observation
(x :106060701) reste contaminé par les protons solaitéa,statistique de I'observation est tres faible.
De plus, la possibilité que le satellite soit passé dassztmes d’émission géocoronale pendant cette
pose n'est pas complétement exclue. Cette configuratimsfupait des corrélations directes entre le pro-
fil temporel du vent solaire et les émissions X, puisque,roemous avons expliqué dans l'introduction
de ce chapitre, la Géocouronne réagit trés vite aux gEtions du vent solaire (Cravens et al., 2001).

La encore, la contribution héliosphérique est signifiea(~ 5 a 7 LU pour O VII), mais une grande
part du signal total£ 15 LU) est galactique et extragalactique.

5.3.6 Vers la cavié dite ;: Lockman Hole

Le 'Vide’ de Lockman (appelé Lockman Hole dorénavanttdoin nom a sa faible colonne densité
H 1, la plus faible dans tout le ciel, seulement®418'° cm2. XMM-Newton a observé le Lockman Hole
sept fois dans la période entre le 15 et le 28 octobre 200R2duetes totales d’exposition pour les sept
observations se répartissent entB ks et~105 ks.

Le modeéle SWCX statique utilisé pour I'année 2002 essfiré pour des conditions de maximum
solaire. Pour les variations du vent solaire dans la péribst28310/2002 on suppose deux fonctions
créneau dans les intervallgés + At = (-9.25+ 2) d (step-1) e, + At = (0 + 2) d (step-2). Step-1 atteint



118 CHAPITRE 5. EMISSIONS X HELIOSPHERIQUES (0.5- 0.7 KEV)

un flux total de protons solaires dd.7x(2.6x10°%) cm2 s71 et step-2 un niveau de2x(2.6x10°) cm2
s™L. Le vent solaire pendant les deux créneaux a une vitesseQderd's et 550 krys respectivement.
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Fi6. 5.12 —Comme la figure 5.10 mais pour le champ Virgo.

Dans les simulations nous n’avons pas utilisé de variatites abondances relatives des iorfs O
et O, car la statistique des mesures ASB/ICS pour cette période n’est pas assez puissante. dMalgr’
¢a, il y a des indications que I'ion © soit un peu plus abondant que d’habitude, avec une abondance
relative d’environ 0.3 - 0.4. De plus, il faut noter, enconediois, que le Lockman Hole se trouve a haute
latitude écliptique (49 et les flux et abondances du vent solaire sont susceptililes dssez diérents
de ceux mesurés dans le plan écliptique.

Les résultats des simulations sont présentés dans l& figli2, avec le trait rouge plein pour la raie
O VIl et avec le trait bleu discontinu pour la raie O VIII. Lesrthées XMM sont présentées aussi, pour
les sept poses, avec les points rouges pour la raie O VIl etlasdriangles bleus pour la raie O VIII. Le
flux de vent solaire est représenté par la courbe grisdili@@ L'axe du flux d’'@mission X est présenté
en échelle logarithmique d’unités LU pour faire ressdetitrop faible variation des courbes simulées.

La legere augmentation de I'abondanc& @robablement mesurée dans les données/8BHECS
aurait accentué la variation absolue dans les simulatibmstefois, on voit que cela n'aurait pasff#u
pour expliquer la grande variation mesurée dans les denK& M. Il aurait fallu une augmentation de
vent solaire d’'un facteur environ 5 pour arriver a reproellis diférences absolues entre les intensités
mesurées maximales et minimales. D’autre part, comme ibrtkadrement dans la figure 5.12, dans le
cas Lockman Hole il y a un probleme de corrélation temperén dfet, le modele prévoit une émission
qui monte trop rapidement par rapport a la premiére augatien dans les données, associée au step-1,
tandis que pour le cas step-2 le modele est en retard paortagyx données XMM. Surtout pour la
période du créneau step-2 les resultats laissent cragdeg données étaient directement contaminées
par les particules du vent solaire.

C’est ici un cas ou clairement, i) I'émission CX est faildlevant 'émission galactique (2<311-20
LU), ii) les conditions de vent sont telles qu’en utilisag$ données au niveau de la Terre on n'arrive pas
a reproduire I'évolution temporelle.

5.4 Discussion

5.4.1 Regions hors ombres

Dans la table 5.4 je résume tous les champs observés par &Mdéhors des régions d’'ombres (i.e.
loin de nuages denses) que nous avons modélisé avec Ea®d/CX dynamique. J'ai inclus dans cette
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Tas. 5.4 —Liste des champs sélectionnés pour I'etude temporellédnission X héliosphérique. Comparaison
des résultats des simulations pour les raies O VIl et O WHales intensités des raies observées avec les instru-
ments XMM-Newton, Chandra et Suzaku et I'eémission cogmiggiduelle apres soustraction de la contribution
héliosphérique modélisée.

Line flux (LU = photons cim? s srt)

Target Data (Total) CX Model Residual
Name Gal.Coord. Obs ID Start Date VO Owni Owi Ovii Owvi Ovwni
X :129320801 282000 6.6712 22208 146 058 521 164
= X :129320901 2082000 555108 1970% 149 059 4.06 1.38
2 x:110970201  2/082000 558152 291'0% 180 074 378 217
% (269.8,-51.7)  x:110970301 282000 6.82129 243080 187 078 495 165
s X :110970401  2/082000 768161 16007 191 080 577 0.80
X :110970501 2082000 6.17:14  2030% 150 056 4.67 147
x:110970701  3@82000 7.25116  1160% 136 043 589 073
E (126.055.2)  x:11155040LYOB200IHIGH 154433 814022 906 560 638 245
T 0Y062001LOW  8.1407% 196942 202 118 6.12 0.78
é (278.7,-45.3)  x:084960201 O®520020N  11.38151 336973 316 102 896 2.37
T (278.7,-47.F)  x:084960101 O®520020FF  16.9528 27410 347 111 1172 118
x :106060301  0#7/2002 8.672% 09229 399 159 468 0::
X :106060401  0#7/2002 13.86% 274118 382 153 10.04 121
§ (284.7.75.5) 106060701  0B72002 324472 10.49M9 342 137 2902 9.12
X :106060501  0@7/2002 14.521%2  3581% 353 142 1099 2.16
X :106060201  0®7/2002 158053 4.08272 349 141 1231 267
x :106060601  0®7/2002 11.321% 38110 344 139 7.88 242
X :147510101  1A02002 8.7618 23098 246 096 630 134
o X :147510801  1/20/2002 18.1218 340073 230 090 1582 25
% X :147510901 1402002 16,6937 39037 210 082 1459 3.08
g (149.1,53.6)  x:147511001 202002 10.69%42  1.800% 199 078 870 1.02
8 X :147511101 2302002 18473%  3911% 211 083 1636 3.08
X :147511201  2A0/2002 7.25181 20508 247 096 478 1.09

X 1147511301 202002 13.942% 261100 244 095 1150 1.66
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liste la pose ON du Filament Galactique Sud puisqu’il s'ajiin absorbeur mineur et que I'émission
considérable résiduelle du halo persiste. Les résultas données sont les intensités des raies O VII
et O VIIl comme elles ont été calculées par le modele spEEMM/PLC que nous avons défini dans
le paragraphe 5.2.2. Les données comprennent, alorspmegosantes locale et distante de I'émission
diffuse des raies O VII, O VIII. Les résultats du modele donr@BULE I'émission héliospherique
des raies O VIl et O VIII due aux réactions d’échange deghabDans les deux dernieres colonnes je
donne I'émission résiduelle du fondfidis X, apres soustraction du constituant SWCX (héliosphé)

des données totales. Cette émission résiduelle dewnait sa source dans le Halo Galactique (ou des
regions frontalieres de la Loop I), puisque jai demérdans le cas des ombres que toute la composante
locale d'avant plan peut-étre induite dans les réactidKsdans I'héliosphére. Ce dernier résultat sera
discuté plus en détail dans le paragrapbet.2.

L'émission résiduelle n'est pas identique d'un chamiaatte et, méme dans le méme champ, elle
peut étre assez variable, surtout lorsque le modeéle SW@Erdique n'est pas correlé temporellement
aux observations. Notamment, dans le cas du Lockman Hdaeydgations de I'emission 'distante’
résiduelle sont dues a I'absence compléete de corralégimporelle entre I'emission X observée et celle
prédite par le modele SWCX. Il estfficile d’'imaginer que I'émission intrinséque du halo vaidant a
de si petites échelles spatiales. On peut imaginer, dauss| pour expliquer ces variations qu'il existe
une variation spatiale de la colonne absorbante d’'un chamwse a I'autre dans la région du Lockman
Hole. Pourtant, suivant la loi d’absorption (définie dampremier chapitre d’introduction) dans le milieu
interstellaire :

lovii o eXf(—oovi NK) (5.10)

ollo ~8.56x107%? cn¥ est la sectionfiicace de I'absorption photo-électrique pour le domaieaeigie

O VII, afin d’avoir une baisse d'un facteur 2 de l'intensit&/D nous avons besoin d’une augmentation

d’'un facteur~10 de la colonne densitéy. Cette condition est fortement contestée dans I'atleactiglie

H | de Hartmann et Burton (1997). De plus, Kappes et al. (2@@8)démontré que dans la région du

Lockman Hole le halo est plutdt homogene. Il est, aloss robable que les observations Lockman
aussi, comme Virgo, sont contaminées par les protongres)ajui induisent ces variations.

Pour le champ HDFN jai retenu les résultats de la simutafialu modele SWCX, puisque ce sont
eux qui donnent une émission résiduelle constante §08.3). Le champ Marano est le seul qui a une
emission résiduelle relativement constante, puisgesidd@anées XMM déja ne montraient pas une grande
variabilité.

Dans les figures 5.13(a) et 5.13(b) je regroupe les pointsloiesées XMM en fonction des points
du modele SWCX séparément pour les hémisphéres gplastNord et Sud respectivement. Les points
pour les diférentes cibles sont représentés avec des sigfiésedits. J'ai exclus les observations Virgo
qui présentaient des problemes de forte contaminatiotepgrotons. Dans la figure pour I’hémisphere
Nord j'ai aussi inclus pour comparaison les résultats pmgmulation 1 du HDFN.

En général, la comparaison des données XMM aux résultamodeéle produit une corrélation plutot
pauvre, en particulier pour l'intensité O VII. Les done&mdnt systématiquement plus élevées que les
prédictions du modeéle, avec des facteurs allant de 2 &&6i est attendu, naturellement, puisque le
modele reproduit seulement la composante CX hélioggi@du fond difus interstellaire X. Par ailleurs,
I'emission résiduelle, aprés soustraction de la coraptesCX est assez fiierente pour chaque région
cible. Ceci est la conséquence deatences de colonne densité H | dans chaque champ, osuikate
des variations intrinseques de I'émission du Halo Gajaetid'une région a l'autre.

Les points des données O VIl (et par conséquent l'inten&siduelle) présentent une dispersion
plus importante que les points des données O VIII pour ohadpamp. A I'exception du HDFN qui,
comme nous avons expliqué da1s3.3, a été divisé temporellement en deux poses vergheanthamp
exactement, toutes les autres cibles, ont été obsetvéles poses répétées ou le pointage du champ
de vue central diere de quelques dizaines de minutes d'arc. A la bande wjiende la raie O VIII
la transmission est assez élevée, un peu plus que 60% pewratbnnes densité inféerieures-a0?*
(Freyberg, 2004; Henley et al., 2007), comme nos cibles XMMsi I'emission O VIl est peu sensible
aux variations de la colonne densité. En révanche, la@aMll est beaucoup plus absorbée et des
petites variations de la colonne denditg peuvent induire des larges dispersions au niveau de I5omis
mesurée pour les poses repétées a chaque région dialaeGa
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Fic. 5.13 —XMM total data versus SWCX model O VIl and O VIl line inteipsifor the North Galactic hemis-
phere (a) and the South Galactic hemisphere (b). Each figkhiesented by a flerent marker sign. O VIl points
are marked in red, and O VIII in blue.In the North hemisphes@meau we include also the HDFN simulation 1

results

Dans le futur, il est essentiel de poursuivre I'etude emlarent le modele dynamique et aussi la
statistique des données pour CHACUN des champs sélaétdet pour des nouvelles cibles également).
Il serait trés utile d’appliquer le modele SWCX dynamicuaombreuses poses sur chaque champ afin
de pouvoir ajuster séparement les résultats, en fondeésrdonnées mesurées de chaque cible.

5.4.2 Observations d’'ombres

Le résultat le plus important qui découle de mon analyseient de I'analyse des observations des
nuages absorbants. Efiet, on comprend avec ces analyses que I'émission dans die lsbenergie des
raies d’oxygene, initialement attribuée a la Bulle LUechterstellaire, est trées probablement générée
entierement dans I'héliosphere par les réactionstdidge de charge.

Dans la table 5.5, structurée de la méme facon que la5adblge résume les observations des régions
d'absorption MBM 12 et SG Filament. Les données d’obs@muatont les intensités des raies O VIl et
O VIl comme elles résultent des analyses des auteurs guirle publiees (Smith et al., 2005, 2007;
Henley et al., 2007; Henley et Shelton, 2007). Ainsi qu'dta éxpliqué en détail dans les sections 5.3.1
and 5.3.2, les ombres bloquent plus ou moificacement I'émission d’arriere plan originaire du halo
galactique, et dans leur analyse les auteurs cités cisl@ssnmuniquent uniguement I'émission locale
(d’avant-plan) pour les raies d’oxygene.

La seule exception est dans I'observation SudiBM 12 (Smith et al., 2007) ou les raies d’émission
O VIl et O VIII du Halo sont rajoutées a la composante d'ayalan pour la pose OFF-CLOUD. Ce-
pendant, comme je I'ai démontré dans le paragraphe 3e3modele SWCX prévoit une augmentation
de~30% et~55% des intensités des raies O VIl et O VIII respectivemenir pa pose OFF par rapport
a la pose ON, en raison de la courte perturbation du ventreolmith et al. (2007) ont supposé que
I'emission locale était constante pendant les poses GDFEt et donc cette augmentation, prévue dans
le modele, a été attribuée par eux a I'emission distdn Halo, qui devrait étre révisée. Pour cette raison,
jinclus les valeurs totales dans la table et ce sont elleg'gtilise.

Je présente les points des données en fonction des poimtsdkle SWCX pour les cing observations
de raies O VIl et O VIII qui sont présentées dans la table B ajusté lineéairement les données aux
résultats du modele. L'ajustement présenté ne tieatcpanpte des barres d’erreur, car je ne disposais
pas de toutes les barres d’erreur sur les données (Henkgy, @007; Henley et Shelton, 2007). Les
parameétres des droites de corrélation (y(=Uja + bx)(LU)) pour les raies O VII et O VIII sont notés
surlafigure 5.14. Les erreurs & tjui sont données sont déduites de la dispersion des peingtribuant
des poids identiques a tous.



122 CHAPITRE 5. EMISSIONS X HELIOSPHERIQUES (0.5- 0.7 KEV)

TaB. 5.5 —Liste des observations d’ombres. Comparaison des dordigealyses précédentes aux résultats des
simulations SWCX. Les données contiennent principalelegfiux des raies O VIl et O VIII de la Bulle Locale
(composante avant-plarfSeule exception, Smith et al. (2007) pose Suk#BM12-OFF qui contient I'émission
du halo (voir§5.3.1).P Les prefixes sont x : pour XMM-Newton, ¢ : pour CHANDRA, s : @UZAKU.*Smith

et al. (2005)Smith et al. (2007¥1Henley et al. (20073 %°Henley et Shelton (2007) vo§b.3.2.

Line flux (LU = photons cm? st srt)

Target Data (LB?) CX Model Residual
Name Gal.Coord. Obs ID Start Date Qni O vl Owi O vl Ovii Owvni
N (159.2,-34.5) ¢:900015943  1/PF20000N  1.79:0.55' 2.34:t0.36' 1.49 2.13 0.30 0.21
% (159.2,-34.5) s:500015010 (0B2/20060N  3.34:0.26% 0.24+0.10° 3.56 0.50 0:: 0::
= (157.3,-36.8) s:501104010 (6220060FF 5.68:0.59° 1.01+0.26% 4.62 0.77 1.06 0.24
%‘ (278.7,-45.3) x:084960201 0®520020N 34580 19 3.16 1.02 024 0::
c_Eu (278.7,-47.r) x:084960101 0®520020FF 3.47 111 0:: 0::
o (278.7,-47.r) s:501001010 (Q0320060N 0.13% N.A.%2 034 0.02:: O0:: 0::

Les droites de corrélation ont une pente de 14@.14; 0.19 pour O VIl et O VIII resp.) ce qui
signifie que le modéle SWCX reproduit trés bien I'émissiocale mesurée en avant-plan des ombres.
De plus, l'intersection de la droite avec I'axe des donr@®@sorte une estimation de I'émission d’avant-
plan résiduelle a attribuer réellement a la Bulle Lecal, ce point d’intersection est (-02®.43) LU
pour O VIl et (-0.1%0.24) LU pour O VIII, ce qui peut aisément se traduire par fore probabilité
gue I'émission O VIl et O VIII de la BL soit en fait négligelabpar rapport & I'émission héliosphérique.

L L L L L L L L L L L L L LB L L L L |

6L |Shadow Foreground emission ]

- |Data - SWCX model fits:

5L ® OVII — fit: -

S [|a=(-0.26+0.43) LU ]
= [|pb=119+0.14 ]
s 4F| o ovil — fit: .
© |[|a=(-017+0.24)LU .
O [|b=119%0.19 ]
=z 3¢ .
o B i
© L i
f_—d oL N
o ]
1 ;
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Fic. 5.14 —Ajustement linéaire des données d’émission locale eamobservations d’'ombre dans la litterature
(MBM 12 : Smith et al. (2005); Smith et al. (2007) and SGF : égrdt al. (2007) ; Henley et Shelton (2007)) en
fonction des résultats de notre modele SWCX pour les @igd et O VIII.

5.4.3 Lacarte ROSATa 34 keV

Les deux 'ombres’ utilisees dans la section précédemie & haute latitude et c’est pour cela que
I'hypothese a été faite que I'emission d’'arriererpst due au halo et a une composante extragalactique.
Nous avons vu que I'emission d’avant-plan, initialemetitzuée a la Bulle Locale, était probablement
héliosphérigue. Si I'on fait I'hypothése, assez raisalle, que s'il n'y a pas de gaz chaud de la Bulle



5.4. DISCUSSION 123

Locale émettant a B 0.3 keV entre le soleil et des nuages éloignés de 100-1&0ges a haute latitude,
il n’y en a vraisemblablement pas non plus autour du soleiliedur du plan galactique.

Dans ce cas (et pour cette gamme d’énergie) une questiseqose alors est la suivante : y-a-t-il
des directions vers lesquelles I'emission du halo est ¢tet@ment absorbée, et vers lequelles aucune
autre source n'intervient ? Dans ce cas toute l'intengt@ishéliosphérique. Dans la figure 5.15 nous
présentons une carte du ciel, en coordonnées galactigjleepande R45 (8 keV) du sondage ROSAT,
extraite de Wang (1998). L'échelle de couleur est en ariROSAT (1 RU= 0.07 LU). Sur la carte nous
avons superposé les emplacements des champs présamsasotre analyse. La carte du sondage a été
construite pendant une période de 6 mois, a cause degicwesrgéométriques des observations ROSAT
qui sondait le ciel sur des grands cercles perpendiculaitese Soleil-ROSAT. Il est possible, comme
nous lI'avons mentionné, que les procédures de décomddionm des LTE's aient enlevé un peu de signal
héliosphérigue, mais il en reste certainement la plusdgaart.

Fic. 5.15 —Carte ROSAT/2 keV (Wang, 1998) en unites P@ts s arcmin? (RU) superposée des positions des
champs-cibles modeélisés avec le modele SWCX.

La carte fait apparaitre de facon spectaculaire une régjiom diametre environ égal a 130 degrés
autour du centre galactique, région qui correspond (eht&sieure a) des arches radio formant globale-
ment un cercle et connues sous le nom de Loop 1. Des coqudlgazidense vues en 21cm entourent
les arches radio en continu. L'emission-Hb6 dans cette direction est supposée avoir sa source dans
une bulle de supernova tres proche et les coquilles de galesgaz dense repoussé a la periphérie de la
bulle de supernova. Dans toute cette région du ciel, omguat’émission de la Loop 1 est le phénomeéne
prépondérant.

Le cas du champ Virgo, situé en direction d'une arche, nousid une idée des proportions entre le
signal qui traverse le gaz et vient de Loop 1 et celui de laarnimtation CX. L'émission totale des raies
de I'oxygene est de I'ordre de 15 LU (voir table 5.4, en oan@tia pose contaminée), ce qui correspond
a 200-250 RU. C’est bien ce gu’on retrouve sur la carte &rpde I'echelle de couleurs (zone rouge).
L'émission CX (OVIL+OVIII) est de I'ordre de 5 LU, elle est donc le tiers environlaéotalité du signal,
ce qui explique bien la grande visibilité de cette struetur

L'autre cas, extréme opposé est celui de MBM12. Il esésitans une zone bleue (limite vert) ce
qui donne environ 7LU. L'échelle est trop grande pour diptier I'ombre, ce clfire s’applique alors a
I'extérieur du nuage. On a vu que pour MBM12 les mesures 2iidtent environ 6.5 LU f6 cloud,
alors que I'emission CX est de l'ordre de 4 et 5 LU (poses onfietesp.). Cela veut dire que, tres
grossierement, il n'y a dans la réegion de MBM12 (autour dage) que environ 1 LU en tout d’émission
non-locale. Ici 'émission d’'arriere plan est donc tfaible, moins du quart de I'émission héliosphérique.
Cela favorise l'interprétation selon lagquelle, toutedagion bleu foncé sur la carte correspond essentiel-
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lement a de I'émission héliosphérique, en moyenne 5 LU.

Les cas Marano, HDFN et Lockman correspondent, eux, aueséatitudes et les champs sont situés
sur des zones vertes de la cart@eEtivement les intensites XMM donnent des valeurs inggliaifes
entre les valeurs hautes Virgo et basses MBM12. L'émissgircelle du halo, partiellement absorbé,
avec une contamination héliosphérique qui va du quartghaktotal pour Marano, a un peu moins d’'un
demi pour HDFN. On voit que la situation est loin d’étre sleypnais que méme dans les cas extrémes
(Virgo) la contribution de I'héliosphere n’est pas rigghble.

5.5 Conclusions et perspectives

Nous avons calculé I'emission X induite des réactioactiange de charge dans I'héliosphére pour
une série d'observations de champs profonds ou "d’'omhted’@mission difuse X. Nous avons utilisé
le modele statigue SWCX afin de calculer I'émission X desaiv zéro pour les observations selon la
phase du cycle solaire durant laquelle elles ont étésfaifa parallele nous avons développé un modele
simple de propagation des perturbations du vent solairégsiess fonctions créneaux pour tenir compte
des éventuelles variations de I'émission X a courteeeliemporelle en plus des variations a long terme
dues a la phase du cycle.

L'analyse a donné des estimations de la contributiorobphiérique post-CX dans le fondidis X
interstellaire dans le domaine 0.5-0.7 keV et plus paiBceinent des intensités des raies O VII (0.56
keV) et O VIII (0.65 keV) et a confirmé la grande contaminatates données X dans ces énergies par
I'émission héliosphérique.

L'émission locale a 8l keV (dominée par les deux raies O VII et O VIII) qui a ététattée a
'avant-plan des "ombres” (nuages a grande colonne demgit absorbent I'émission soft-X qui est
émise derrieére eux par rapport a I'observateur), péeat €pliquée par I'emission CX héliosphérique
seule. A ces énergies, donc, il n’est point besoin d'éimisgenant de la Bulle Locale Interstellaire pour
expliquer le niveau de I'émission Xftlise. Ce résultat 'négatif’, tiré de notre analyse, dé@tee pris en
compte dans le futur dans les études de déterminationtdm|gérature et pression dans la Bulle Locale.

Pour ce qui est de I'emission résiduelle galactique prane essentiellement du halo galactique et
de la région de la Loop I, les intensités des raies de I'érgga 34 keV devraient étre corrigées de
I'émission héliosphérique. Dans notre analyse nous@wpnné une estimation de la correction qui
pourrait étre apportée et qui devrait aussi entrainerrémision des parametres du gaz du Halo Galac-
tique.

Notre analyse est encore relativement simple et apporteusules ordres de grandeur. Elle est
limitée par I'absence de mesures hors-écliptique du selstire et de mesures précises d’abondances
ioniques. Notre modélisation est encore a un stadenpiridire, a cause de I'impossibilité de suivre
précisement les variations du vent solaire et de sa compogin ions lourds.

Un travail de modélisation plus détailleé sera essemalr réellement dé-contaminer les données
X de I'emission héliosphérique et contraindre parto@inission résiduelle galactique. Enfin, les ins-
truments X de nouvelle génération a grande résolutmtisale devraient permettre, dans le futur, une
détermination plus précise des raies d’eémission et desces et mécanismes d’émission.



Chapitre 6

Emissions EUVX Heliospheriques :
Domaine 0.1-0.3 keV

Dans ce chapitre, nous examinons les émissions /KW I'héliosphére produites dans le domaine
0.1-0.3 keV. Le motif de cette étude, dans la continuité'@ede de la contribution héliosphérique au
fond diffus interstellaire, est la comparaison des émissionsdpiériques et des émissions de la Bulle
Locale qui théoriquement est prépondérante dans ceiderda&nergie.

Pour cette étude nous avons choisi d’utiliser un modadeajlde I'interface héliosphérique, basé
sur des simulations cinétiques, qui tient compte égathtrmdes échanges de charge dans les régions de
I'Héliogaine et I'Héliotall, jusqu’a I'Héliopause~165 UA) et jusqu’a 40000 UA respectivement. La
particularité de ces régions est que les vitesses thaasides particules (neutres et ionisées) deviennent
importantes par rapport a la vitesse d’ensemble du veairepdes que I'on traverse le choc terminal,
et on ne peut plus les négliger. Le modele et les simulatéfectuées seront présentées dans la section
6.1.

L'utilité initiale de ce modele étant I'estimation dedantribution des parties externes de I'héliosphére
aux intensités totales, qui s'ajoutent a la contributilen’héliosphere interne, nougfectuons, dans un
premier temps, une estimation des émissions X de I'Héalimgyet de I'Héliotail, sans la contribution des
ions secondaires, que nous présentons dans le paragr&pheGes résultats justifient I'approximation
faite dans le chapitre 4, de négliger la contribution detigmexternes de I'héliosphére et se concentrer
sur les émissions de I'héliosphére interne.

D’autre part, une idée a surgi en lisant les résultats dadages Wisconsin (Snowden et al., 1990)
et ROSAT (Snowden et al., 2000) qui montrent un gradient ithelite spectral du fond ffus X IS
observé dans le domaine 0.1-0.3 keV le long d’un axe d'taitean assez proche de celle de I'axe centre-
anticentre galactiqgues168.7, b= 11°.2). L'explication proposée par (Snowden et al., 1990 D@3t
un gradient négatif de la température de la Bulle Locdlenska direction centre galactique - anticentre.
Les deux études ne donnent pas tout a fait le méme gradiecitéventuellement a cause des légeres
différences entre les bandes d’énergie de Wisconsin parrtappdandes d’énergie ROSAT. Wisconsin,
avec les deux bandes B (bore, 0.13-0.188 keV) et C (carbob@,00284 keV ; McCammon et al., 1983)

a donnéT ~ 1.58 x 10°K pour le centre galactique & ~ 0.79 x 10°K pour I'anticentre. Les bandes
ROSAT, R1 (0.09-0.284 keV) et R2 (0.1-0.284 keV et 0.35-k&¥ minoritairement), ont montré des
températures variant de3b x 10° & 105 x 10° K du centre galactique a I'anticentre respectivement.
Il faut aussi noter que I'eétude ROSAT considérait seulgntiémission non-absorbée, c'est a dire aprés
soustraction de la partie du signal émise au dela de leeButale. L'étude Wisconsin considérait la
totalité du signal. Cependant, autour du plan galactibessentiel de I'emission en dessous de 0.25 keV
est local et les gradients auraient dii étre semblables.

L'orientation de I'axe du gradient, traduite en coordoem@cliptiques esti(= 90°.5, 8 = 2(°.8) et
se trouve a 15-20environ de I'axe DownWind du flot IS, mais trés proche ded'ae déflection de
I'héliosphére prédit par les modeles a Champ MagpetilS (Izmodenov et al., 2005a) comme nous
avons expliqué dans la discussion du chapitre 3.1. Noé&e fdt qu’un tel alignement n’est pas di au
hasard, mais qu'il y a une contribution héliosphériqueeggradient. De toute fagon, si I'on considere
que les observations Wisconsin et ROSAT donnent une moyges€omposantes héliosphériques et
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Bulle Locale, avec le modele héliosphérique nous dispesd’'un outil pour estimer les proportions
de la contribution des deux composantes. La problemagques résultats de cette proposition seront
examinés dans les paragraphes 6.2.2 et 6.3 respectivavenia comparaison des spectres obtenus
dans les directions UW et DW. Les résultats seront conspau& résultats des études avec Wisconsin et
ROSAT.

Cette étude étant, au moment de la rédaction de ma thagghase encore préliminaire, je discute
dans le paragraphe 6.4 les premiers résultats obtenwexpbge les perspectives de I'étude.

6.1 Description de la simulation

Le modele classique dit 'chaud’ (Lallement et al., 198bad la distribution des atomes H inter-
stellaires a l'interieur de I'héliosphére, a une tr@sie résolution pour les régions proches du Soleil
et jusqu’au choc terminal (90-100 UA), mais il n'est pas adamur étudier les émissions X issues de
I'Héliogaine et I'Héliotail. Pour calculer les distribans H dans ces régions il faut tenir compte du cou-
plage par échanges de charge des atomes H avec les prok@inssset interstellaires. La fiiculté est
que le libre parcours moyen des atomes H par rapport aukiggad’'@échange de charge est comparable
a la taille caractéristique de I'héliosphere. Pour Elser I'ecoulement du flot des atomes H IS a travers
I'interface héliosphérique il faut, alors, utiliser damulations cinétiques.

Nous avons utilisé les distributions plasméa golaires) et neutres (H IS) d’aprées les études récentes
de Izmodenov et Alexashov (2003), pour l'intégralité destructure héliosphérique. Dans ce modele
cinétigue, basé sur les études de Baranov et Malama (1189&nt solaire au niveau de I'orbite terrestre
est supposé a symétrie sphérique. La composante rawfiet IS qui est constituée des atomes H est
supposée uniforme et en mouvement plan-parallele #&fiexr de I'héliosphére. Dans ces conditions,
le flot se trouve a symétrie axiale. Toutes les composartteggées du flot IS (électrons, protons, par-
ticulesa et ions 'pick-up’) sont traitées comme un fluide & comptsamique, décrit par les équations
hydrodynamiques d’Euler qui contiennent des termes-ssuncluant lesféets des CX.

Le mouvement des atomes IS a tra-
vers l'interface héliosphérique est cal-
culé a partir de la solution de I'équation
400F ] cinétique. Il est supposé que les atomes
H interagissent avec le plasma unique-
- ment par la voie des échanges de charge

et I'impact électronique est négligé. Les
calculs s'eétendent jusqu’a I'Héliopause
dans la direction Upwind et jusqu'a

200\
SO
\’/ | 40000 UA dans I'Héliotail DownWind.
oL F(3000 AU, e \\\‘,//4_ b] Ce modele de couplage neutre-plasma

d

z (AU.)

// \\\§ auto-consistant, donne des densités des
atomes H et des ions, et aussi des vi-
tesses moyennes et thermiques pour les
-200 / 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
: . . . . . modele Izmodenov et Alexashov (2003)
-600 -400 X(AAUA}ZOO 0 200 est présenté dans la figure 6.1 (et aussi
un autre exemple dans la figure 1.8).
Fic. 6.1 —Structure des ‘streamlines’ du vent solaire. L'ovale ér€ vent IS s’écoule de la droite vers la
noir représente la position du choc terminal. gauche, poussant le plasma du vent so-
laire et creant I'interface héliosphérique.
Dans un premier temps, le terme de
perte pour chaque ion lourd%X & cause des échanges de charge est calculé a parteqietion 6.1

-4001
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utilisée déja dans le modele classique statique :

deQ+,90
g =~ Nxe(TrHxe) MHeo(S) + T(Hexer) MHeso(S)

+ Ny @1+ (O'(H’X(Q+l)+) NH,,(S) + T (He X(@+ 1)) NHe s, (S) (6.1)

L'integration selon ds, dans la formule 6.1, se fait touloleg de chaque 'streamline’ caractérisée par
sonangle au ventd, au départ du Soleil, en expansion radiale jusqu’au choc terminal du vent sglair
et flechies ensuite pour retourner vers la direction Dowrd)comme présenté dans la figure 6.1. La
distributionny g, (s) des atomes H IS le long de la 'streamliig’est issue des simulations Izmodenov et
Alexashov (2003). La distribution des atomes He, non pniseanpte dans leur modele, est calculée a
partir du modéle Lallement et al. (2004), le méme utitisl®s le modéle classique statique (chap. 4). La
grille de simulation pour les distributions He est integmh l'intérieur du choc terminal et extrapolée
par une valeur constante de la densité IS au dela de celafitid’obtenir des valeunsyeg, (S) dans le
méme systeme de coordonnées que les distributions aleesiH IS. Les sectiondfizaces de CX avec
les atomes H et He sont caractéristiques du vent solaitedegrsentées dans la table 2.1.

Dans le vent solaire supersonique, I'évolution de la déndes ions (termes source et perte) se
calculait le long des radiales et on construisait, donc rilkegd’émissivité (r,d) en méme temps que
I'on calculait ces densités sur la méme grille. Ici, leccdl’'perte + source’ se fait le long des lignes
d’écoulement et c’est dans une deuxieme étape que detaéeala grille (r,0) par interpolation.

Pour les ions dénudés, I'equation 6.1 est simplifieeyroe dans le cas du modéle SWCX statique :

Q+ r
Ny 1,) = [ ] e eXH= [ (@axen (9 + raxan M99 (6.2

our estla distance radiale jusqu’au choc terminal et ensuiestance le long la 'streamline’, af+ g,(r)
la distribution des protons solaires le long de la 'streaailf,.

Le taux des réactions de CX par unité de volume pour chamuest calculée le long des 'streamlines’
pour simplicité, selon I'equation 6.3 :

Rxer g, (1) = Nxor g, (1) vrel(r) (o (H,xer) MH6, (1) + T (He x@r) NHeg, (1)) (6.3)

ol vre(r) est la vitesse relative moyenne entre les ions lour@s & les atomes neutres H et He IS, en
fonction de la distance depuis le Soleil :

vrets(t) = \(VEWr) — Va(r)? + BKT; (1) /am (6.4)

ou V§W(r) est la vitesse d’ensemble des profiors du vent solaireyy(r) la vitesse d’ensemble des
atomes H IS (considérée identique pour les atomes He I®), €i(r) la masse et la température, res-
pectivement, des protofiens du vent solaire indiquant la vitesse thermique dessotares. On obtient
cette formule en intégraMs w— (Vi + Vi) sur une distribution Maxwellienne pou, (vitesse thermique).
Ensuite par interpolation, j'ai construit sur les 'strearat’, des grilleRyo- (r, 8) interpolées des taux
de CX pour chaque ion en fonction de la distance radial@artir du Soleil et I'angle au vent DW Sur
cette grille finale, j'ai intégré le long des lignes deedg, ) pour les positions d’observateur données.
A I'exception des lignes de visee UW et DW et pour un obsewmasitué respectivement UW ou DW,
toute autre ligne de visée croise plusieurs 'streamlidas’s I'Héliogaine, et donc, le taux d’échange de
charge calculé le long des 'streamlines’ jusqu’aux paileEroisements avec la ligne de visée contribue
al'emission intégrée. L'intégration sur la ligne dsée s’arréte a I'héliopause dans les directions UW et
CW (points b et d sur la fig.6.1), donc a des distanc&gmdintes selon la direction. Dans la direction DW
je considere comme limite de l'intégration une distaneet@000 UA, qui est la limite des simulations
Izmodenov et Alexashov (2003) méme si les ions solairesd&ga quasiment consommés a 5000 UA.

6.2 Resultats

6.2.1 Contribution de I'héliosphere externea l'intensité totale duea I'h éliosphere

Dans cette section, publiée dans l'article Koutroumpal.€806), je présente une premiere étude
préliminaire de la contribution de I'héliosphére exier I'émission X totale issue de I'héliosphere. Le
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principe de simulation suivi tenait compte de la vraie \dteelative entre les neutres IS et les ions lourds
du vent solaire comme décrit ci-dessus, mais négligaipbrt des ions de charge inférieure créés le
long des 'streamlines’ au cours des échanges de chargesrgilles. Au moment de la publication je
disposais uniquement des probabilites de cascadesivadiakactes pour quelques ions seulement (ions
C4, NI, O%, Néett et Mgtt1% | tables C.1 - C.5 de l'annexe C), et donc je n’ai appliqué &hode
gue sur les ions correspondants.

Dans I'héliogaine, les échanges de charge avec les atdrsest dominants. La focalisation gravi-
tationelle et les processus d'ionisation qui favoriseatdehanges de charge avec les atomes He proche
du Soleil ne sont plus trés importants a grande distartggoug la région de I'héliogaine nous avons,
donc, négligé les échanges de charge avec les atomesHg aMons aussi négligé les variations de I'ac-
tivité solaire, car leur fet est limité pour les régions lointaines de I'héliosg Ainsi, nous appliquons
seulement des conditions d’un vent lent stationnaire.

Dans la figure 6.2 je présente I'émission totale due ailrakges de charge avec les atomes H en
fonction de la distance au Soleil, pour un ion hypothétidaenombre atomique 16 et de sectidficace
3.5x 107 15cn?, qui émet une raie spectrale & 0.56 keV. Lintensité est &'un observateur situé au
Soleil, en unités 1Gerg cnt?s 1sr~1 pour trois directions de visée, UW (trait rouge), CW (traoir) et
DW (trait bleu). A la distance de 100 UA nous marquons I'eropfaent du choc terminal, limite du vent
solaire supersonique et de I'héliosphere interne. Ldritmriion additionnelle de I'héliosphére externe
est calculée a partir de cette limite.

Qg
o

15

ﬁl Cw Al

| (10‘gerg om?st sr‘l)
1.0

Supersonic SW Limit

0.5

eM’

0.0

. .
1 10 100 1000
r(A.U.)

Fic. 6.2 —Contribution de I'Héliogaine vers les direction UW (royget CW (noir) et de I'Héliotail vers la
direction DW (bleu) a I'eémission d’un ion lourd solaireitensité, en unités de0%erg cn?s tsr?, est présentée
en fonction de la distance r (UA) au Soleil. La position desf®o(a) a (f) est marquée dans la figure 6.1.

Dans la table 6.1 je présente les contributions de I'énisdans I'héliosphere externe pour tous les
ions traités dans I'étude, exprimées en pourcentagi®dasision totale due a I'hydrogéene et I'émission
totale due a I'ensemble H et He de I'héliosphére intejusg’a 100 UA). Je note

A = I (heliogaing
H~ T1(100UA)

Pour calculer l'apport de I'héliosphere externe au td&al’émission Ax.He NOUS avons ajusté le pour-
centage de la contribution due a I’hydrogene uniquemenefe rapport des intensités H et He respec-
tivementa = Iy/lxe pour les trois directions considérées (UW, CW, DW). Cepmapa est également
noté dans la table 6.1.

x 100 (6.5)

AH+He) = A (6.6)

Q1+a)



6.2. RESULTATS 129

TaB. 6.1 —Contribution de I'héliosphere Externe, jusqutal70 UA UW,~ 300 UA CW et~ 3000 UA DW, a
I'intensité X due aux CX entre les ions lourds solaires gl®mes H IS, ainsi qu'a l'intensité totale X (contritrti
H+He) jusqu’au choc terminak( 100 AU).

a = lp/lHe €MISSION uw Cw DW
within 100AU 2.7 1.08 0.15

A(% LOS)
CX reaction H2 H+He®? H H+He H  H+He
C6+ — C5* 187 136 352 1.83 1490 1.94
C5 — C4 270 197 6.37 331 3790 494
N7+ — N6+ 1.38 101 245 127 987 1.29
N6+ — N5+ 192 140 388 201 17.15 224
NS+ — N4+ 244 178 576 299 3205 4.18
08 - O™ 1.33 097 244 127 985 1.28
o™ — O+ 193 141 415 215 19.06 2.49
08+ - O+ 185 135 387 201 17.27 2.25
Ne* - Nt 097 071 175 091 7.10 0.93
Nt — Ne'* 1.72 125 377 196 1693 221
Mgl — Mglo* 088 064 164 085 6.69 0.87
Mgl — Mg®* 163 119 369 1.92 1664 217

2% a rajouter a I'emission due aux CX avec H
bob & rajouter & I'emission totale due aux CX avec H et He

Le pourcentage correspondant pour chaque ion dépendtieisement de la sectionfiecace de la
réaction de CX entre I'ion * et les atomes H et décroit quand la sectiiicace augmente. La contri-
bution la plus importante se trouve pour l'ioR*Qyui a la section ficace la plus petite pour les collisions
avec les atomes H (voir table 2.1) et dont la quantité dimibeaucoup plus lentement avec la distance
au Soleil.

La contribution est plus importante dans la direction DW, lealimite d’intégration ne dépend
que de la consommation des ions par échanges de chargainent aux directions UW et CW
ou I'Héliopause s'oppose en tant que limite physiqueradgration. Upwind, I'Héliopause se trouve a
~ 170 UA et sa contribution est relativement petite, a 2.7%odlal d’émission due a I'hydrogene. Dans
la direction Crosswind le pourcentage augmente leganem&.3% , puisque I'HEliopause pour cette
direction est réculée @300 UA. Finalement, dans la direction Downwind, 'augmdntaest beaucoup
plus importante, atteignart38% , car les &changes de charge contribuent jusg@@00 UA ou les ions
solaires (primaires) sont complétement épuisés.

Comme je l'ai expligué précédemment, nous n'avons tesmpte que des échanges de charge
avec les atomes H, négligeant les échanges avec les atdendans I'héliogaine. Lors du calcul de
la contribution de I'héliogaine a I'émission totale geande contribution de I'hélium aux parties internes
de I'héliosphére (et surtout dans la direction DW ou ¢ee de focalisation est dominant), compense
la contribution de I'héliogaine et I'héliotail a I'érssion totale due a I'hydrogéne et I'hélium, suivant
I'equation 6.6. Globalement, a cause de d&tecontrebalangant, la contribution de I'héliosphexe e
terne ne dépasse paS% de I'émission totale de I'héliosphére interne. Rappe que cela ne concerne
que les échanges 'primaires’.
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6.2.2 Le gradient de temg@rature au 1/4 keV : une signature spectrale de la structure de
I'h eliosphere ?

Dans la préface de ce chapitre j'ai expliqué que la dengiphase de cette étude était la comparaison
des émissions X héliosphériques aux émissions de |k Roicale dans le domaine 0.1-0.3 keV et la
séparation des deux composantes. Le gradient de l'ingieetrsl du fond dfus X IS observé dans le
domaine 0.1-0.3 eV (Snowden et al., 1990, 2000), qui estimpaas aligné avec I'axe du flot IS a travers
I'néliosphére, nous a initialement incité a cherchee gignature spectrale de la structure axisymétrique
de I'néliosphére.

En allant un peu plus loin dans le raisonnement, dans lata@iretJpWind, le vent solaire trouve
obstacle en présence du gaz IS et une fois décéléer&aawndu choc terminal, il est obligé de revenir en
arriere a I'Héliopause. Ainsi, I'Héliopause est la itenphysique pour les réactions d’échanges de charge
et aussi des émissions X induites, puisqu’au dela de satface il n'y a plus d’ions solaires. Dans la
direction DownWind, par contre, il n’y a pas de limite phységa I'écoulement du Vent Solaire, alors
ce dernier peut se propager jusqu'a des distances 40000/&ai# de se fondre dans les conditions du
milieu IS gu'il traverse. Tout le long de sa propagation D@ind suivant les lignes d'écoulement, les
ions du vent solaire échangent de charges avec les atomieeskl et He IS, jusqu’a leur neutralisation
compléte.

Ce basculement d’'une population d’ions trés chargés gueSoleil, vers une population d’'ions de
moins en moins chargés et finalement une neutralisatiorplé®ena grande distance du Soleil (surtout
dans la Tail), pourrait produire un flechissement de ltedipectral des cascades radiatives dues aux CX,
avec la production de raies d’énergie basse qui sont isRge®ns de bas degré.

Dans cette étape de I'étude nous ne pouvons plus nédéigeéactions d'échanges de charge se-
condaires, car c'est leur apport tout le long des lignesaliiement du vent solaire jusqu’aux limites de
I'Héliopause et de I'Héliotail qui pourrait provoquergeariations dans le spectre complet des cascades
radiatives. Dans cette partie, nous avions égalementrbdee ions M§*, FeR+, Si%* et R+ qui ont de
longues séquences d'états de charge et qui produiserdgidesmportantes dans le domaine 0.1-0.3 keV,
cruciales pour la comparaison avec les raies émises parllia Bocale dans le méme domaine. Pour la
premiere fois, alors, dans I'étude des émissions Xokphériques nous incluons aussi ces ions : Les cas-
cades radiatives ont été calculées Yaakharchenkalans I'approximation des ions hydrogénoides. Dans
ce cas, les sectiondfizaces et cascades sont identiques pour H et He. Les réssitat moins précis
gue pour les autres ions, mais donnent une tres bonne id#® gnéme des émissions et des spectres.

Pour illustrer ce processus, je présente dans la figura&aiation de I'abondance relative des ions
MgQ* en fonction de la distance radiale r (UA) au Soleil soufi¢edes échanges de charge séquentiels.
Sur ce graphe je n'ai pas pris en compte I'expansion du vdairepc’est a dire que les densités sont
normalisées a la densité du vent solaire au point censjctar je voulais surtout mettre I'accent sur les
effets des termes de perte et de création des ions lourds diofodes diferences des sectionfieaces
des collisions CX. Les variations d’abondance sont trepeeir deux directions, UW (trait plein) et DW
(trait discontinu). Dans la direction UW les processus déepet de création des ions sont interrompus a
I'Héliopause, tandis que DW, les processus continuemjjiasl’épuisement des ions.

Dans la figure j’ai omis I'évolution de I'ion MY* car c’est I'ion dénudé de la séquence, qui n’'a pas
de terme-source et n'ajoute pas d'information sur léste des termes-source. Le premier ion présenté
en trait noir, est I'ion Mg% qui est le plus abondant dans la série des ions Mg dans lesotzite. Sa
décroissance commence loin, car, prés du Soleil, il ésteaké par les pertes de Mg qui a des sec-
tions eficaces plus importantes. La décroissance de I'ioff*Mgmmence plus tot que celle de My
car ses sectiondficaces sont beaucoup plus fortes, mais elle ralentit a geadidtances car I'approvi-
sionnement par les pertes de Mgest lent et continu di & la forte abondance de'#igLl’ion Mg®*
est constant jusqu’au moment ot I'ion Rfgcommence & &tre consommeé avec une trés grafiida-e
cité. Ainsi, a ce moment, M{j commence a augmenter puisque son terme-perte est beanning
important. Quand le processus d’alimentation est rédarit’ppuisement progressif de Mg le terme-
perte de M§* 'emporte a plus grandes distances. Le méfiiet@st observé pour le reste des ions de
la sequence, plus ou moins marqué, selon la compétitsriatmes-source et les termes-perte exprimée
par la valeur des sectionieaces (voir table 2.1). Liget le plus faible est observé pour I'ion NMgqui
a un terme-perte trédfizace. Lion M@+ qui n’existe pas initialement dans le vent solaire et quisa le
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Abundance of MgQ+ ions
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Fic. 6.3 —Variation de I'abondance des ions Kgle long des 'streamlines’ sous ffet des échanges de charge,
sans I'expansion du vent solaire. La variation vers la dii@e UW est présentée en trait plein et interrompue a
I'Héliopause a~170 UA. La variation vers la direction DW est présentéerait tiscontinu et décroit jusqu’a zero

a cause de la neutralisation compléte des ions autour @®ZD00 UA.

sections #icaces de CX les plus faibles, est tres fortement alimestéops les processus successifs qui
ont conduit & sa création.

A la lecture du graphe, on se rend compte que €ktsede pertes et de création des ions de degré
plus bas, ne rentrent vraiment en jeu qu'a partir d’enviténUA. Comme nous avons expliqué déja,
dans les chapitres précédents, 88% de I'émission X jmintatale due a I’hydrogéne est produite dans
les premieres 10 UA et 98% de I'émission due a I'héliurnpesduite dans les premieres 5 UA. Ceci,
en plus de I'expansion du vent solaire, radiale jusqu’aic¢aominal et en symétrie 'axiale’ ensuite, fait
que les fets de compétition entre les termes-perte et les termesesoe sont pas détectables dans les
observations. De plus, les raies secondaires, c'est ajdirsont émises par des ions qui n'existent pas
initialement dans le vent solaire mais qui sont créés @aéthanges de charge (par exemple les raies
de l'ion Mg®"), sont trés faibles par rapport aux raies des ions pringigl vent solaire. La raie de ce
type la plus forte dans le domaine 0.1-0.3 keV est la raie5318V de Iion S#* qui ‘'mesure’ 0.128
LU dans la direction UW et 0.096 LU dans la direction DW. Daes figures 6.4 et 6.5, qui montrent
respectivement un spectre CX dans le domaine 0.09-0.38 kievhe&&me spectre divisé en deux bandes
d’eénergie pour améliorer la lisibilité, nous pouvonsistater que la raie i (185.3 eV), notée en couleur
bleue, est tres faible par rapport aux raies des ions prémaiu vent solaire.
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Fic. 6.4 —Exemple de spectre dans le domaine 0.1-0.3 keV. Au desshagigecraie spectrale, I'ion émetteur est inscrit.
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Fic. 6.5 —Identique a 6.4 mais decomposé en sous-domaines diendr) 90-243 eV et (b) 243-380 eV.
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Nous comprenons alors, que les ions secondaires issuchkiasges de charge n’auront, vraisem-
blablement, qu’une tres faible contribution auxféiences d’'indice spectral entre la direction UW et
DW. Cependant, nous devons examiner les deux spectres (DWepour essayer de comprendre leurs
différences. Dans la figure 6.6 je présente le spectre DW, gulesisuperposé, le spectre UW multiplié
par une constante telle que les deux coincident pour laMgfe (199.5 eV). Par la suite, jutiliserai
I'expression "normalisé a l'intensité de la raie ..."yvaune telle opération. Je rappelle que les raies de
l'ion Mg?®*, issu de I'ion Mg+, ont été calculées sous I'hypothése d’un ion hydrogés (voir annexe
C). Pour les ions hydrogénoides, les valeurs de secflaraee et de probabilité d'émission sont iden-
tiques pour les CX avec les atomes H et les atomes He. Comria ¢xpliqué dans le chapitre 4, les
atomes He opérent surtout dans la direction DW ou se trimugéne de focalisation, tandis que les ions
H sont dominants dans la direction UW. Ainsi, cette nornadili;n sur les ions de méme sectidfi@ce
avec H ou He, revient a annuler le$ats de densité des atomes H et He dans I'espace IP.

Dans la figure, on comprend immédiatement, que les vanisties rapports de raies entre la direction
UW et la direction DW, ne peuvent pas étre expliquées parages des ions hydrogénoides dans le
domaine 0.1-0.3 keV. Erfiet, I'hnypothese utilisee dans le modele de sectidhisaees identiques produit
des rapports de raies également identiques pour les ep&dy et DW. Donc, il faut chercher la variation
dans les raies calculées avec des sectifiitaees diérentes pour H et He. Si on estime, sur la figure, le
rapport de la raie Mg (199.5 eV) sur la raie & (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 n@raisonnement pour la rai€Ca 367.4
eV, on voit que le rapport T(367.4 eV)Mg?+(199.5 eV) est plus fort pour la direction UW que celle
DW. Il n'est, donc, pas facile de se prononcer sur la duretéhdique spectre avec certitude.

Dans la figure 6.7 je présente le spectre DW, ainsi que lergidbV normalisé a l'intensité de la raie
C>* (367.4 eV). Les raies de I'ionT, contrairement aux ions hydrogénoides, ont été dadsub partir
des modeles exacts de la structure de I'ion et avec desssdficaces (et des probabilites d’émission)
distinctes pour les collisions avec les atomes H et les atdfAe On rappelle que globalement, les
sections #icaces des CX sont plus fortes pour les réactions avec Hepitde (voir table 2.1). Ainsi, la
normalisation attenue en partieffet de la densité des neutres, mais annule surtoufilets ees sections
efficaces diérentes pour H et He. Plus particulierement, potir @nt la section ficace de CX de son
ion parent (€*) que la probabilite d’émission de sa raie & 367.4 eV sar fortes pour les collisions
avec H gu’avec He.

En faisant cette normalisation on se rend compte que leshptiogénoides (modélisés avec les
mémes sectionsfiicaces pour H et He), qui dominent dans l'intervalle 0.1-&9, kn’apportent pas de
variation dans le spectre entre la direction UW et la dicec®W. De plus, ils favorisent d’avantage
les émissions CX avec I'hélium qui se trouve conceni&s pres du Soleil et de I'observateur et surtout
dans la direction DW. Par contre, les ions autour de 100 eV €€ O>*) gardent I'éfet des sections
efficaces séparées (et plus élevées pour H), de sorte gpedaes UW semble plus mou que celui de
la direction DW. Comme nous le verrons aussi plus loin darsetdion 6.3.4, en comparant le spectre
SWCX convolué avec les réponses des instruments Wist@n®ROSAT afin de I'ajuster aux données
des deux instruments, I'indice spectral du spectre SWCX tlmdomaine 0.1-0.3 keV reste quasiment
constant entre les directions UW et DW.
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6.3 Comparaison des spectres sim@s aux resultats d’observationsa 1/4
keV

Malgré linfirmation de notre raisonnement initial, nouspbsons d’un outil pour estimer l'inten-
sité absolue du modele SWCX dans I'héliosphere et lepgtions de I'émission héliosphérique et de
I'emission de la Bulle Locale dans le domaine 0.1-0.3 keWdrdes directions UW et DW, grace aux
analyses Wisconsin et ROSAT.

6.3.1 Les esultats du sondage Wisconsin

Le sondage du fond fius X IS mené par I'equipe de l'université de Wisconsirt@adfectué dans
la période 1972-1979 avec une série de 10 vols fuséesdétesteurs, une série de compteurs propor-
tionnels collimatés mécaniquement avaient un champ @ecingulaire de 65 FWHM et une faible
résolution spectrale dans le domaine sondé 0.1-6 keV.détsils de calibration des instruments et
d'analyse de données générale sont publies par McCanenal. (1983). La réponse des détecteurs
est présentée dans la figure 6.8(a) et était decommosphkisieures bandes d’énergie plus ou moins su-
perposées. Les bandes passantes qui nous intéressenpprelétude dans le domaine 0.1-0.3 keV sont
la bande B et la bande C. La bande B (0.13-0.188 keV) estdamtr la raie d’absorption a 0.188 keV
d'un filtre de Bore rajouté dans la structure des détestpour augmenter I'information spectrale. Par
équivalence la bande C (0.16-0.284 keV) est aussi linptirdla raie d’'absorption du carbone a 0.284
keV.

A cause du manque de résolution spectraf@sante des détecteurs, on ne dispose que des intensités
totales integrées dans chaque bande spectrale. Phigtudes ont été consacrées a I'étude détaillee
des bandes B et C et au rapport d’intensité dans les deuebakt premiere vue, le rapport semble
relativement constant sur tout le ciel, mais, Fried et @80 et McCammon et Sanders (1990) ont
rapporté certaines déviations qui ont été analyseetetail par Snowden et al. (1990).
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Fic. 6.8 —Réponses instrumentales de Wisconsin (a) et ROSAT (b3.1izdre 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 évedemgradient du rapport/B de forme
quasi-dipolaire, grossierement aligné avec I'axe egentiti-centre galactique. Le rapport®est présenté
dans la figure 6.9(a) en fonction dog®) ou ® est I'angle par rapport a I'axe positif du dipole (vers le
centre galactique). Lafierence entre le panneau supérieur et inférieur de lasfig®(a) est le choix des
données du sondage. Dans le panneau supérieur, toutianieses non-contaminées par de I'émission
non-cosmique sont utilisées. Dans le panneau inferdesiauteurs ont aussi exclu les régioffectées
par les émissions structuréesfdses du complexe NPASop |, I'excés d’Eridanus, et la Lupus Loop.
Le rapport varie dé.25 dans la direction du centre galactique, ou la direction UWsdie répere
héliosphérigue, jusqu'@.46 dans la direction anti-galactique, ou DW par rapport &lltsphére. La
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variation a été attribuée a une anisotropie thermigeidacBulle Locale qui aurait une température de
10°2 K vers le centre galactique, et une températur® ¥0vers la direction anti-galactique.
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Fic. 6.9 —Colonne (a) : rapports £ mesurés dans le sondage Wisconsin, en fonction du catériesgle® par
rapport a la direction du centre galactique. La courbedri€ure a &té obtenue en excluant un certain nombre de
structures comme la Loop I. Colonne (b) : rapportsfR2mesurés dans I'analyse des observations d’'ombres avec
ROSAT. Le panneau inférieur se refere a la composant@desabsorbée, et le panneau supérieur a la composante
non-absorbée, locale.

6.3.2 Les esultats des observations du satellite ROSAT

Les résultats du sondage Wisconsin ont été confirmébgrelyse des observations d’'ombres avec
ROSAT dans le domaine/4 keV (Snowden et al., 2000). L'étude mettait en évideracedrrelation
négative entre la colonne densité H | et la brillance du BXRns le domaine dg'4d keV. Les auteurs
ont utilisé ces proprietés pour decomposer le signahvamt-plan ) et arriere plan ¢l) de nuages
absorbants, comme présenté dans la figure 6.10.

ROSAT XRT/PSPC avait un champ de vue large~@8 et une géometrie d'observation caractéristique
qui permettait le balayage des lignes de visée sur un griacié perpendiculaire a I'axe de rotation de
l'instrument qui était aligné a 25res avec la direction Soleil-Terre. Ainsi, une carte clatgpdu ciel
nécessitait une période d'une-demi orbite terrestre pouvrir toutes les directions. La réponse de RO-
SAT dans les dférentes bandes spectrales est présentée dans la fi§(be Bans le domaine 0.1-0.3
keV nous sommes intéressés par les bandes R1 et R2, quégauchent en grande partie mais sont
statistiquement indépendantes. Elle sont toutes les Hemnées par la raie d’absorption du carbone a
0.284 keV et leur dférence réside surtout aux énergies les plus basses.

Dans I'étude des ombres, Snowden et al. (2000) a calcukipjeort RZR1 pour la composante lo-
cale (avant plan du nuage) et la composante distante (hkdotig@e derriere le nuage) en fonction de
la longitude galactique. Cette dépendance est préselatés la figure 6.9(b). Le rapport pour la com-
posante distante est présenté dans le panneau infatieng montre pas de dépendance particuliere
en fonction de la longitude. La composante locale, par egmirésentée dans le panneau supérieur
présente une tendance claire par rapport a la longitueleahport RZAR1 de la composante est minimal
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et égal a1.04 pour les directions au-
tour de la longitude galactiqgue160-

g I \-\ ' m ' ] 17C@, tres proche de la direction de
SE SRVeEATE | I'axe du dipdle observé dans les données
S Lb=275.94,-47.51 1 Wisconsin (I = 168.7, b = 11°.2)
- B [,= 6048 11:2259-6 i vers I'anti-centre galactique. Les valeurs
g 0 _ ¥ = 108 du rapport RZR1 maximales sont en
W o | ; ! , moyenne égalesh25et sont observées
2 S| FRAEI + + ; pour les directions vers le centre galac-
g il ; ﬁ} #Mm n'S tique. D’aprés Snowden et al. (2000) la
< 2 L + } B variation du rapport le long du dipole
0o ] se traduit en variations de température
[ 329 i entre 1613 K (UW, centre) et 1692 K
= 5 ‘ - ' 4 ' 5 (DW, anti-centre), une variation moins
NEUTRAL HYDROGEN marquée gue pour les données Wiscon-

Sin.

Il faut noter sur les figures 6.9(a) et
Fic. 6.10 —Exemple d’observation d’une ombre dans le domai@@g(b) que les rapports/B et RZR1

0.1-0.3 keV. Figure extraite de Snowden et al. (2000). sont en fait inversés. Le rappor{@est

le rapport entre les basses énergies sur

les hautes énergies, alors il décroit vers
les directions upwindopg®) < 0) ce qui représente la dureté inverse du spectre. D'gatttele rapport
R2/R1 est le rapport entre les énergies hautes sur les éadrgsses, qui donne le vrai indice de dureté
du spectre.

6.3.3 Intensiés absolues de Emission postéchanges de charge

Les valeurs absolues dans les bandes B, C, R1 et R2, (aindesjuapports BC et RZR1 dans
la section suivante) pour I'emission CX héliosphériguat calculés a partir du modeéle héliosphérique
décrit dans le paragraphe 6.1 et les réponses des instisinpeésentées dans la figure 6.8. Nous cal-
culons le spectre CX pour un observateur situé crosswimmbstrvant dans les directions UW et DW
pour étre en accord avec la géométrie d'observation d8AR0Ceci est treés important, puisque nous
avons demontré lesfiierences d’intensité de I'emission dues affets de parallaxe sur 'orbite terrestre,
dans les cartes du modele statique poffiedentes dates d'observatio§(2.2). Il faut noter, cependant,
gue cette géométrie ne correspond pas forcement auxvalises Wisconsin, ce qui peut influencer les
résultats pour cet instrument. Dans I'avenir, lors daubie plus minutieuse des émissions/a KReV, je
compte prendre en compte la géométrie exacte pour chaguernent, afin de comparer les observations
au modele de maniére la plus fidele possible.

Ensuite, nous convoluons chaque spectre avec la répoadeaddes B, C, R1 et R2 séparément, et
nous calculons l'intensité totale dans toute la bande.ihtesisités absolues dans les bandes Wisconsin
ont des unités dlierentes de celles calculées dans les bandes ROSAT. eesitéts absolues du modele
héliosphérique et les spectres convolués avec lesggodes instruments sont présentées dans les fi-
gures 6.11 et 6.12. Nous exposons les spectres avant st@preolution pour I'émission CX dans la
direction DW (fig.6.11), I'@mission CX dans la direction U#g.6.12). L'intensité absolue dans la bande
ROSAT R1 es78.6 RU(1 RU = 10°° counts st arcmirr?) pour UW et171.6 RUpour DW, tandis
que l'intensité absolue pour la bande R2 4%0.5 RUet 258.7 RUpour UW et DW respectivement.
Ici nous nous ramenons a des brillances pour pouvoir coenarec les valeurs publiées. Par ailleurs,
pour Wisconsin les intensités absolues sont : (i) pour falbaB,22.4 counts st et 13.16 counts st
UW et DW respectivement et (i) pour la bandeX39.3 counts s et87.6 counts st pour UW et DW
respectivement. Ici nous utilisons des intensités, de@au par souci de comparaison

Un résultat intéressant est le suivant : Les intensitésolaes pour les deux directions de visée,
apres convolution avec les réponses respectives desidsuxments sonbU MEME ORDRE DE
GRANDEUR QUE LES VALEURS MESUREES PAR LES INSTRUMENTS.
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Fic. 6.11 —Intensité et spectre du modéle CX pour la direction DW olrévaux reponses Wisconsin et ROSAT.
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Fig. 6.12 —Intensité et spectre du modeéle CX pour la direction UW oar&aux réponses Wisconsin et ROSAT.
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Dans la figure 6.13, adaptée
de Snowden et al. (2000), sont
— présentés les mesures de la compo-
| T sante locale J non-absorbée dans
la bande M 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 déja ex-
pligué dans le chapitre précédent
T T T (5) servent a séparer les émissions
0O 200 400 800 800 1000 d’'origine locale (BL+SWCX) et
Paper 1 Analysis Intensity d'origine lointaine (halo galactique
(107° counts s~ arcmin™ ') et sources extragalactiques). Lin-

tensité | varie entre 250 et 800
Fic. 6.13 —Mesures de la composante localedans la bande @ RU. Sur la figure sont superposés,
keV (R¥R2) de ROSAT (barres noires), superposées sur les inté@présentés par les croix rouges,
sités équivalentes (RR2) dans le modele d’échanges de charge (crdixs points calculés avec le modele
rouges). La composantg b étée determinée par les observations d&\WCX pour les deux directions
ombres a deux reprises_(Snoyvden et a!. (1998) - Paper |, Bewet al. 4o yisee (galactiqyepwind et anti-
(2000) - Current Analysis, voir texte). Figure adaptée dew8den et al.
(2000).
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\

Current Analysis Intensity
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galactigugdownwind) considérées.
Les intensitts modele sont trés
elevees, et atteignent les valeurs les
plus hautes mesurées sur le ciel.

On pourrait en conclure hativement que toute I'émissjaest héliosphérique. Mais il faut prendre en
compte les éléments suivants : D'une part, les valeucsmcernent la composante locale de I'émission
diffuse obtenue, sous les hypothéses de I'analyse Snowden20@0), c’est a dire en supposant que
le mécanisme d’émission est uniqguement thermique (peBVIEX) et en imposant des températures
fixes pour le halo et la Bulle Locale. Une correction prenantempte I'émission CX devrait étre ef-
fectuée. Cependant, I'analyse des courbes de Snowden(0a0D) (voir fig.6.10) permet d’obtenip, |
et de voir que I'ordre de grandeur ne changerait pas. D'qare les données sont déja corrigées pour
la contribution des LTE’s (Long Term Enhancements) enlgvainsi, une certaine partie de la contri-
bution héliosphérigue. Ici, nous manquons d’'informated il faudrait refaire I'analyse avec un modele
dynamique pour évaluer ce que Snowden et al. (2000) ont lewvesnUn coup d’oeil aux résultats de
(Cravens, 2000a; Cravens et al., 2001) montre que c’esiwgue contribution géocoronale qui est en-
levée et environ 10% du maximum de l'intensité CX. Enfirmiedéle CX est calculé pour des conditions
de vent solaire lent et avec des conditions moyennes de minipour les distributions des neutres. Ces
conditions donnent des valeurs assez élevées poursimni héliosphérique. Des conditions solaires
differentes donnent des valeurs plus faibles de I'emissio€%\§ui pourraient étre compatibles avec
les valeurs les plus basses des mesures ROSAT.

Dans la figure 6.14, adaptée de Snowden et al. (1990), sesmtes les points de mesures Wiscon-
sin dans la bande B en fonction des points de mesures dansda Ba Nous avons superposé les points
équivalents calculés dans le modele SWCX, représepdi les croix rouges. Les valeurs déduites du
modele SWCX sont du méme ordre de grandeur que les mesanssabande C de Wisconsin, mais sont
nettement plus faibles que les mesures dans la bande B deifiscLa bande B de Wisconsin se dis-
tingue des bandes C, R1 et R2, comme étant la plus basse @nsimbriquée aux autres. Laff#irence
importante modele-données pour cette bande pourraiit d@@ux explications : d’abord, le modele n’est
pas encore parfait, il se peut que nous manquions d’élesnakams les simulations, comme peut-&tre cer-
taines raies de basse énergie qui ne sont pas prises enecataptconditions d’'activité solaire qui ne
correspondent pas aux conditions réelles pendant leswvalbsms, des géometries d’observation qui ne
sont pas fidéles aux observations Wisconsin et bien dauteertitudes. La deuxieme explication, qui
n'est pas la moins probable, serait que I'émission mesdads les basses énergies (bande B) est due a la
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Fic. 6.14 —Mesures de l'intensité totale dans la bande WiscgBsan fonction de Wiscong (croix noires),
superposées par les intensités équivalentes B et C danmmtéle d’échanges de charge (croix rouges). Figure
adaptée de Snowden et al. (1990).

composante de la Bulle Locale mais elle serait beaucougfnglide que ce qui est supposé actuellement.
Une telle émission thermique a température basse,quigrkiit les mesures en basses énergie sans pour
autant rajouter beaucoup d'intensité dans les raiesrspesta plus hautes énergies (bandes R1, R2 et C),
ou I'émission héliosphérique semble prépondérante

6.3.4 Methode de @&duction des proportions de€missions de I'teliosphere et de la Bulle
Locale

Si on fait I'hypothése que les rapports observé&; Bour Wisconsin et RR1 pour ROSAT, nous
fournissent une moyenne des rapports équivalents théesipour I'émission héliosphérique due aux
CX et I'emission de la Bulle Locale en tant que plasma cheud€e température donnée T, il y a moyen
d’estimer leurs contributions respectives pour les dinast UW et DW, suivant une relation de propor-
tionalité tres simple :

Robs(LOS, D) = kcx(LOS, D) - Rex(LOS, D) + (1 - kcx(LOS, D)) - ReL(D) (6.7)

ou RopLOS, D) est le rapport observé pour une certaine ligne de vis&S(LUW ou DW), et pour
I'un des deux détecteurs D. Vu que les rapports sont défifisremment pour les deux instruments,
B/C pour Wisconsin et RR1 pour ROSAT, on définit commBy,{LOS, D) le rapport de la bande
hautes énergies sur la bande basses énergies, pouokéreist entre les deux instruments. Ainsi, pour
Wisconsin,Ryps(LOS, D) = (B/C)~ dans I'equation. Le cdBcientkcx(LOS, D) dénote la proportion de
I'émission issue des échanges de charge (CX) pour latidinede visée choisie 2:-x(LOS, D) est le
rapport (BC)! ou R2R1 de I'emission héliosphérique calculée dans le rfeode CX selon la LOS.
Enfin, Rg (D) est le rapport (BC)"! ou R2R1 de I'emission théorique de la Bulle Locale, mod@&isé
comme un plasma chaud, et sous I'hypothése qu’elle esbptdans toutes les directions de visée.

Rappel des esultats des rapports mesugs dans les bandes ROSAT et Wisconsin

Nous rappelons que le rapport mesuré par WisconsinBft@it= 0.25pour la direction UW eB/C
= 0.46pour la direction DW (Snowden et al., 1990). Respectiveremapport mesuré par ROSAT était
R2/R1 = 1.25pour la direction UW eR2/R1 = 1.04pour la direction DW (Snowden et al., 2000).
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TaB. 6.2 —Proportion de I'emission CX héliosphérique dans le dored/4 keV, d’apres les observations ROSAT
et Wisconsin, le modele de CX et un modéle MEKAL standaBiitle Locale 310° K.

R2R1 _B/C_
ROSAT CX MEKAL(IBK) kcx(%) | Wisconsin CX  MEKAL(IG K)  kcx(%)
UW 125 147 0.81 66.7| 025  0.16 0.43 43.0
DW 1.04 151 0.81 328| 046  0.15 0.43 -3.6::

Rapports R2/R1 et B/C calcules avec le modle heliosphérique d’échange de charge

A partir des intensités absolues calculées pour le neo8#/CX nous calculons les rapports/R2
et B/C de la composante héliosphérique. Les intensités absalans les bandes Wisconsin ont des
unités diferentes de celles calculées dans les bandes ROSAT. Maiis|gs rapports de l'intensité des
bandes, ceci n’a pas d’'importance et nous pouvons avoir migss arbitraires pour chaque instrument
du moment ou elles sont identiques pour les deux bandesd&liment. Ceci est d’autant plus pratique
que les réponses des instruments ROSAT et Wisconsin sfintet diferemment.

Pour la direction UW, nous calculons des rapp&t€ = 0.16etR2/R1 = 1.47 D’autre part, pour
la direction DW les rapports résultants s&i€ = 0.15et R2/R1 = 1.51 Comme nous l'avons dit dans
le paragraphe 6.2.2, l'indice spectral de I'émission CXpnesente pas de gradient négatif observable
vers la direction DW. Au contraire, I'indice spectral desigsions CX héliosphériques aurait la tendance
inverse, avec un trés faible gradient inverse de celui tbsgreations. Ceci est probablement di a la
structuration spatiale discrete des neutres héliogpies dans le milieu interplanétaire et les sections
efficaces diérentes pour les CX avec I'hydrogéne ou I'hélium, commasl'avons expliqué dans la
section 6.2.2.

Rapports R2/R1 et B/C calculés pour le modkle MEKAL d’'un gaz chaud & T = 10° K

Nous avons pour 'instant fait cet exercice pour une teapee : 16 K. La figure 6.15 correspond
a I'emission thermique d’un gaz chaud &TL(P K calculée a partir du code MEKAL de plasma chaud,
simulant la Bulle Locale. Le code MEKAL est un des codes les ptilisés pour décrire la Bulle Locale,
et la température & $ est une moyenne des températures souvent attribu@eBulé Locale. Nous
utilisons ce spectre de la méme facon que les spectredésihéliosphériques, le convoluant avec les
reponses de Wisconsin et de ROSAT, pour comparer les r@pB& et RZR1 avec les observations
et le modele héliosphérique. En faisant I'hypothése lguBulle Locale est parfaitement isotrope dans
I'espace, le calcul donne un rapp&fiC = 0.43etR2/R1=0.81

Les résultats sont résumés dans la table 6.2 ou figure Buproportionkcx héliosphérique en
% calculée a partir de I'equation 6.7 pour chaque insemimNous remarquons tout de suite que la
contribution héliosphérique n’est pas du tout néglideasurtout dans la direction UW. Efffet, rien
gu’'a comparer les spectres héliosphériques UW et DW §fitR(a) et 6.11(a) respectivement) on voit
que vers la direction UW, l'intensité dans quasiment telgs raies spectrales CX est augmentée d'un
facteur quasiment 2 par rapport & la direction DW. Ceci efur la sensibilite de l'indice spectral
observé aux contributions héliosphérique et Bulle leca

Les résultats de I'analyse avec les deux intruments, raonfussi une nette augmentation de I'im-
portance de I'néliosphére de plus de 40% pour ROSAT et @uS5% pour Wisconsin entre les direc-
tions DW et UW. On doit remarquer pourtant que la valeur tiggaour la contribution de I'héliosphére
DW dans les données Wisconsin, ne peut étre physiqueumil&mission héliosphérique ne peut avoir
des valeurs négatives, ni zero, puisqu’au contraire sliéle méme ordre de grandeur que les mesures
Wisconsin et ROSAT (fig. 6.13 et 6.14). Cefhe négatif signifie seulement que dans la direction down-
wind, le modele thermique & & produit beaucoup trop d’€mission, parvenant a repmedes mesures
Wisconsin sans que I'émission héliosphérique puiskeiécluse. Ceci est en accord avec nos conclu-
sions basées sur I'intensité absolue du modele SWCX ldasection précédente. Il faudrait un modele
thermique a température beaucoup plus basse pour réepies intensités absolues héliosphériques
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calculées et les contributions relatives de chaque nigo@naux données mesurées.

Nous retrouvons une grandefférence entre les résultats obtenus avec les observ&OBAT par
rapport a ceux obtenus avec Wisconsin. Cetfiedince était déja présente entre les analyses Snowden
et al. (1990) et Snowden et al. (2000), mais avec un écastfpible. Une raison pour laquelle de tels
écarts sont observés entre les résultats ROSAT et Wist@st la définition de leur bandes spectrales
respectives. Les bandes R1 et R2 se chevauchent dans une gdusrimportante que les bandes B et C,
ce qui réduit les informations spectrales déténues amaesures ROSAT. Ainsi, les bandes B et C sont
plus sensibles aux modeles thermiques utilisés et legrachpporté par Snowden et al. (1990) pour les
données Wisconsin était plus important que celui poudtemées ROSAT.
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Fic. 6.16 —Comparaison des mesures ROSAT (ronds pleins) et Wiscdosam(es) respectivement divisées par
la réponse gective pour chacune des bandes des instruments. En coranigra les énergies les plus hautes :
R7, R6, R5, R4, R2, et R1 pour ROSAT et (2-6), J, I, M2, M1, C,B2 @our Wisconsin. (DID. McCammon
communication privée)

En général, les mesures ROSAT /4 keV (bande R12) et Wisconsin (bande C) sont en trés bon
accord, comme révele I'analyse de Snowden et al. (1998ankhoins, une défaillance de la calibration
de la bande R1, montre un écart de 20% par rapport a la bamilesBndage Wisconsin. Sur la figure
6.16 je présente les réeponses pour toutes les bandes RE&SAsconsin moyennées sur une région
de 6x 6° dans I'hémisphere galactique nord. Toutes les bandesl@l®s instruments sont en accord
sur la figure 6.16, sauf les bandes R1 et B, et vu que les répdfvsconsin suivent une belle courbe
lisse, on en déduit que la bande R1 est problématique.fileh €'aprés une discussion privee avec
Dr. Dan McCammonqui nous a gentiment fourni la figure 6.16, la réeponSeative de la bande R1 a
été surestimée de 20%. Cette correction, a appliqu@rcanvolution des modeles MEKAL et SWCX,
aura comme féet 'augmentation du rapport RR1 pour les deux modeles. Ainsi, on obtient un rapport
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MEKAL de R2/R1 = 0.96pour la Bulle Locale et un rapport SWOR2/R1 = 1.76et 1.81UW et DW
respectivement pour I'héliosphere. Donc, la fracti@idgsphérique de I'emission d4lkeV est réduite
pour les données ROSAT«kayx = 36% UW et 9.4% DW.

D’autre part, dans notre analyse, nous avons utilisé ureteatandard de Bulle Locale a température
10° K, mais apparemment il est impossible d’obtenir les méntepgtions CX et gaz chaud lors
de l'ajustement aux données Wisconsin et ROSAT respestme Si nous faisons I'hypothese que
I'émission héliosphérique et I'emission de la Bulledate sont en moyenne stables au cours du temps,
leur proportions devraient étre constantes et identigoes les mesures Wisconsin et ROSAT. Il faudrait
tester d’autres températures et il devrait &tre, alassiple de trouver un modele de la Bulle Locale qui
permette de reproduire simultanément les deux jeux deédsnn

6.4 Discussion et Perspectives

Dans cette phase de ma these, j@@etué une étude préliminaire sur I'émission issueatdmnges
de charge dans I'héliosphére dans le domaine 0.1 - 0.3l@¥Yrincipe de I'étude consistait a évaluer
la contribution de I'héliosphére au fondfidis local 14 keV, en combinant un modele d’émission X
héliosphérique et un modéle d’émission thermique dgi, supposée générée dans la Bulle Locale, pour
réproduire les données des instruments Wisconsin et ROS&mission calculée dans I'héliosphére
est comparable a l'intensité attribuée au gaz chaud @eille Locale. Plus particulierement, pour des
visées dans le plan galactique, ou la plus grande parti&nassion lointaine est absorbée, et seule
la composante locale est mesurée essentiellement,sbéni héliosphérique calculée dans le modeéle
d’échanges de charge et convoluée par les réponsestigepales instruments Wisconsin et ROSAT est
du méme niveau que les mesures faites avec les deux insttsin@n comprend, alors, que méme dans le
domaine 0.1-0.3 keV, la contribution héliosphériquetest importante. D'ailleurs, les résultats laissent
supposer qu’une émission thermique de la Bulle Local€ &5t beaucoup trop forte, ne laissant pas de
place a I'emission issue des échanges de charge danmkro0.1-0.3 keV. Il serait, alors, nécessaire
d’'essayer de baisser la température du gaz de la Bulle & poalr réconcilier les contributions relatives
des deux mécanismes.

Néanmoins, I'étude ne peut donner des résultats conislukans cette phase préliminaire, puisque je
n'ai pas réussi a ajuster simultanément les rapportbdedes des deux instruments. Hiet il existe
plusieurs points dans I'etude qui doivent étréirees. Par exemple, I'étude n'a étffextuée que sur
deux lignes de visée, upwind et downwind, pour un obseavai¢ué crosswind. Ceci représente un tres
faible échantillon qui correspond a la géométrie datation ROSAT, mais pas a celle de Wisconsin.
Nous avons déja mentionné l'importance dffets de parallaxe introduits par lesférentes géomeétries
d’'observation et c’est un point important a prendre en dendans une étude plus minutieuse.

Il faudrait également révisiter les données, voir etaiflées hypothéses initiales qui ont servi pour
I'extraction et I'analyse des données. Il est aussi ptessjbe I'activité solaire cyclique ait eu un role
important dans les périodes d'observation Wisconsingelute 7 ans) et ROSAT et ceci devrait faire
I'objet d’'une analyse plus détaillée.

Grzedzielski et al. (2006), dans leur calcul de neutraisades ions lourds du vent solaire, ont inclus
aussi I'dfet du mouvement circulaire autour du centre de mouvemeiat tadong des 'streamlines’. Les
hélices deviennent non négligeables dans I'héliogainka vitesse d’ensemble du vent solaire baisse de
maniére spectaculaire apres le choc terminal. Ainginl§uit un parcours trés long en hélice, ayant plus
de probabilites d’échanger de charge dans la régionhédidgaine, ce qui agit sur le taux d'échanges
de charge. Une estimation préliminaire a montré que ffet est important surtout pour les ions qui se
dirigent upwind, mais que, globalement, il n'a pas trop fitiance sur la variation de l'indice spectral
de upwind a downwind.

De plus, notre étude est encore limitée dans la comparaigec les modeéles d’émission thermique.
Dans I'analyse des données Wisconsin et ROSAT, Snowdén&980) et Snowden et al. (2000) respec-
tivement, ont utilisé un modele Raymond-Smith pour exyeriles rapports en termes de température de
Bulle Locale. Par contre, dans notre étude nous avonsautiih modele MEKAL a température fixe pour
les propriétés de la Bulle Locale. Il n’est évidemmers g&clu que la Bulle Locale soit réellement aniso-
trope, ce qui provoqueraitfectivement une variation dans le spectre observé. |l faudussi considérer
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la contribution de I'émission absorbée de la Galaxie. dombinaison des fferentes composantes du
fond diffus, avec I'héliosphére, le fond galactique absorbéventiellement une petite contribution de
la Bulle Locale anisotrope donnera des nouveaux élénuzmts I'étude. Le but final sera de comparer
une série de modelesftiirents de plasma chaud #é@rentes températures et niveaux d’absorption ga-
lactique et faire une étude paramétrigue compléete psier les modeles aux observations Wisconsin
et ROSAT simultanément.



Quatrieme partie

Detection directe des processus dchanges
de charge (2)
Mars
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Chapitre 7

Emissions EUVX dans I'exosplere
Martienne

Dans ce chapitre, nous allons étudier Mars comme un exed¥pheission X issue des échanges
de charge dans un contextdfdrent de celui des émissions héliosphériques é&sdigsque la dans ce
manuscrit. Mars, dépourvu de champ magnétique de dynatame, présente un cas exemplaire d'in-
teraction directe du vent solaire avec une atmosphérefaaa et c’est pour cela qu'il a été choisi dans
notre etude des émissions EfR/issues des échanges de charge. Maintes études, thésyriopserva-
tionnelles et expérimentales, ont été menées pouoexpkt comprendre les caractéristiques, la structure
et I'environnement de notre planéte voisine.

Les premieres prédictions d'émission X par les plam@ien-magnétisées (Mars et Vénus) ont été
faites par Cravens (2000b), qui proposait les échangebatge entre les ions lourds du vent solaire et
les atomes H et O de Mars, observés déja dans le cas detexprat la fluorescence due a I'absorption
des photons X solaires par les molécules,@® I'atmosphere martienne, comme sources possibles de
I'émission. Un troisieme mécanisme, qui avait étésshuconsidéré dans le cadre des émissions X par
les comeétes, est I'émission bremsstrahlung (Northrapd.£1997; Northrop, 1997) et de raies spectrales
(Bingham et al., 1997; Shapiro et al., 1999) a cause de dirhplectronique sur les neutres martiens.

La confirmation de I'émission X des planétes non-magées est venue un peu plus tard en 2001,
avec des observations du satellite Chandra (Dennerl 2G02; Dennerl, 2002). Les observations de
Mars (Dennerl, 2002) ont révélé une émission mixtecales composantes aux caractéristiques spec-
trales et spatiales fierentes. D’abord, un disque lumineux de la taille de lagtiam été détecté, ainsi
gu’un halo plus faible qui s'étendait jusqu'a 3 rayons tiems. Le mécanisme d'émission attribué a
chaque composante étaitférent. Pour I'émission du disque, la fluorescence degsemude la basse
atmosphére semblait en &étre la cause. Pour le halo, lemges de charge entre les particules de la
haute atmosphére martienne et les ions lourds du ventealairespondaient mieux aux propriétés des
spectres observés.

Parmiles premiéres études consacrées a ce sujet,dfi@sky (2000) a estimé I'emission X de Mars
due aux échanges de charge &x 10??photons 3!, ce qui se traduit en une luminosité de 1.3 MW si on
adopte une énergie moyenne de photons de 200 eV. Holmstram(2001) ont fectué une simulation
avec un modele empirigue du flot des protons prés de Mags'd.0 rayons martiens et ont trouvé une
luminosité totale de 1.5 MW pour des conditions de maximotaige et 2.4 MW pour des conditions de
minimum solaire.

Dans une autre étude, Gunell et al. (2004) ont estimé l&ribation des échanges de charge dans
I'emission X de Mars mesurée dans les observations Chatdint estimé une luminosité totale de 1.8
MW dans le domaine 0.5-1.2 keV. lls ont utilisé une comlsoaid’'un modeéle hybride de l'interaction
de Mars avec le Vent Solaire et d'une simulation particekd-tdes trajectoires des ions lourds dans
le voisinage de Mars. lls ont simplifié le calcul en utilisaes section ficaces communes pour les
échanges de charge avec les atomes H et O neutres de I'&nesmartienne. Par ailleurs, ils ont
considéré que les transitions des électrons de l'ioit&ge font en maximum deux pas depuis le niveau
initial d’énergie jusqu’au niveau zero et que toutes laeditions depuis le méme niveau d’énergie initiale
ont la méme probabilité. Leurs simplifications ont &gées sur I'eétude de Schwadron et Cravens (2000).
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Malgré les simplifications dans leur étude ils avaient eroed satisfaisant avec les observation Chandra
de 2001 pour les conditions d'observation données.

De nouvelles observations de Mars avec le satellite XMM-tdevont recemment été publiees par
Dennerl et al. (2006) . Les données produisent des spetti@s haute résolution et aussi des cartes
de Mars pour les dlierentes raies d’émission. Les auteurs présentent watgsandétaillee de I'emission
attribuée aux échanges de charges, qui est complétes@enmposée de celle due a la fluorescence
sur le disque observé de Mars. Cette étude présente ilmndigpensable pour comparer et valider les
simulations numériques.

Dans une premiére partie dans ce chapitre, nous allonsngrsbrievement les connaissances ac-
tuelles sur I'environnement martien et son interactiorcdeevent solaire. Ensuite nous allons détailler
I'environnement neutre de Mars utilisé dans notre étuldes un cas test (par. 7.1.1) et dans des cas
réalistes (par. 7.1.2). Le modele hybride développéadolo et al. (2005) utilisé pour caractériser cet
environnement, ainsi que l'interface produite lors detémaction avec le vent solaire, sera présenté dans
le paragraphe 7.1.3, en se concentrant sur les paramétigssudans notre étude. Ensuite, nous allons
nous focaliser plus en détails sur le modele partice-de propagation et de suivi des ions lourds du
vent solaire et leur interaction avec les atomes neutre®faaes de Mars (par.7.2.1). Par ailleurs, nous
allons présenter et discuter les résultats de cetteeé&fud les émission EUX générées lors de cette
interaction (paragraphes 7.2.2, 7.2.3) ainsi que la coamxan €fectuée avec les observations XMM
(paragraphe 7.3). En conclusion nous discuterons ledtatswbtenus, ainsi que les perspectives de
I'étude (par. 7.4).

7.1 L'environnement Martien

Contrairement a I'atmosphére terrestre, qui est péséty vent solaire par la magnétosphére, Mars,
ne dispose pas de champ magnétique intrinseque fort poardbstacle a I'ecoulement du vent solaire.
Ainsi, c’est la haute atmospheére et l'ionosphére de lagtk qui s'opposent et modifient I'écoulement
du vent solaire. Une onde de choc est formée et les pasicui@ent solaire sont, ainsi, chEees, ralen-
ties et déviées en traversant cette frontiére. En amophdc le plasma du vent solaire est supersonique
de faible densité et baigne dans un champ magnétique fdinl aval, le plasma se trouve compressg,
de température plus importante et le champ magnétiquplesintense. A 'opposé des planétes avec
un champ magnétique et gravité importante, I'interfaeecidoc martienne se trouve beaucoup plus rap-
prochée de la planete exposant une grande partie de kaa@osphere martienne bien au dela du choc.

L'atmosphére neutre de Mars est composée de deux cowalimgdrogéne et d’'oxygene neutres.
L'exosphére correspond a la partie haute de I'atmospheest définie comme la région ou le libre par-
cours moyen est plus grand que la hauteur d’échelle. Blilseparée de I'atmosphére basse collisionelle
par I'exobase, une limite abstraite estimée a une aétiautour de 250 km.

L'exosphére de Mars subit lesfets de I'activité solaire et est ionisée défgiientes manieres : (i)
par les photons solaires, (ii) par les électrons du verdirsokt finalement (iii) par des échanges de
charge avec les protons du vent solaire. Selon la phase awit@ solaire, les deux couronnes H et
O varient de maniére opposée : la couronne d’hydrogérmisacte pendant le maximum d’activité
solaire, tandis que la couronne d’'oxygene se dilate. Cepooi@ment anti-corrélé est le resultat des
processus complexes dans I'atmosphere martienne.

Pour I'etude des émissions X issues des échanges deechmangs avons choisi d'utiliser un envi-
ronnement neutre fixé a des conditions de minimum d’aétisolaire, considérant qu'il n’est pas altéré
par l'interaction avec le plasma. Nous avons étudié hagsg&ons X utilisant deux types d’exosphére
différentes. Premiérement, une exosphére simplifiée eifikrg hydrostatique, qui sert de cas d'essai
sufisant pour établir une interface électromagnétiquezassadiste et dont je présente les résultats dans
la section 7.2.2. D'autre part nous avons voulu tester unsghére beaucoup plus réaliste, basée sur des
mesures de la raie H Lyavec l'instrument SPICAM sur Mars Express (Bertaux et &0Q4) pour la
couronne hydrogeéne et sans hypotheses de symétrigageh@our la couronne d’oxygéne. Les résultats
avec ce type d'exosphere sont présentés dans la seclich Notre but n'est pas de comparer directe-
ment les résultats des deux simulations, mais surtoubsksyl’une estimation plus réaliste des émissions
X pour comparer avec des observations aux rayons X de I'gghéoe martienne et discuter les atouts ou
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TaB. 7.1 —Parameétres des couronnes hydrogene et oxygene pounlenomn d’activité solaire.

couronne H densitéeq{ho) (cm2) température §(K)
3.x10 200
couronne O densité (crf) hauteur d’échelle (km) parameétres
do_o dio o |hho Mo Mho |&@o eo
1.0x10°  1.0x10° 4.2x10° | 250 1600 65.64 | -2.48 -1.62

inconvénients d’un tel choix.

7.1.1 Cas simplife d’'une exosplere enéquilibre hydrostatique, de synetrie sphérique

La densité des atomes d’hydrogéne est définie selon uelmestmplifié a symétrie sphérique. L'hy-
drogene est caractérisé comme un fluide isotherme, dititeg de pression sous Ikt de la gravité de
la planéte, suivant I'équation 7.1 :

de _ _G MmNy My
da r2
ou py = ny ky Ty est la pression, G la constante de gravitg, la masse de Marsny la masse de
I'nydrogéne atomiquek, la constante de Boltzmann €t la température de I'hydrogéne a I'exobase.

Dans notre modele, nous supposons que la températueecmsttante et nous obtenons pour I'eéquation
7.1 la solution suivante :

(7.1)

GMMmH( 1 _ 1 )
kaH RM+h RM+ho

de laquelle nous constatons que le profil de densité dégerna densitény (hg) et la température a
I'exobase, parametres qui dépendent a leur tour de Iseptha cycle solaire.

La couronne d’'oxygene atomique dans le modele est uneapgsit analytique des résultats de Kim
et al. (1998) qui comprennent une couronne thermigue sapeepa une couronne suprathermique, a
symétrie sphérique. L'avantage de ce profil est qu'il drem compte les processus d'ionisation de
I'exosphere d’'oxygene. La densité est donnée paubégn :

nu(h) = nu(ho) (7.2)

_ €_0 _ €1 o _
no(h) = doo h — Ru +dio h — Ru + dp o expl h — Ru (7.3)
ho e} hl_O h2 (0]

Les deux premiers termes définissent la composante supmaijue, tandis que le dernier représente la
composante thermique.

Les paramétres caractéristiques des deux couronnegsisont resumés dans la table 7.1. Le profil
des densités des couronnes hydrogéne et oxygene sdugodiseses et pour des conditions de minimum
solaire est presenté dans la figure 7.1 en trait de simplissgur.

7.1.2 Couronne H bage sur des mesures Mars-ExpregSPICAM, couronne O asplerique

Dans le cas d’'une exosphére plus réaliste nous avonséutits distributions O et H calculées avec
le modéle Monte Carlo adapté et développé pa¥. ChaufrayChaufray et al., 2007, 2008, respective-
ment).

La couronne d’hydrogene est obtenue avec une exosphérmde liigpe Chamberlain Les condi-
tions & I'exobase ont été calculées a partir des aeslyscentes de I'émission H loy-observée avec
le spectrometre UV SPICAM. SPICAM est un spectrometre lwiof infrarouggultraviolet embarqué
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Fic. 7.1 —Exosphére a symétrie sphérique (traits simples) : @ones H (trait plein) et O (trait discontinu) en
equilibre hydrostatique pour des conditions solairesimimm. Exosphere réaliste (traits gras) : Couronne H issue
de I'analyse des données SPICAM (trait plein) et couronreafs symmetrie sphérique pour le coté jour (trait
discontinu) et le cdté nuit (trait pointille).

sur la mission Mars Express. Il permet fitctuer des observations au limbe de la planete, et plus
particulierement, un sondage précis de I'hydrogene’atenbsphére martienne avec la raie H dy-
Les résultats obtenus sont en accord avec les premiesesvations H Lya de Mars &ectués par les
sondes Mariner 6 et 7 en 1969 (Anderson et Hord, 1971). Lesraditions utilisées ont étéfectuées

en mars 2005, période qui peut étre considérée en mmidiactivité solaire, et pour un angle zénithal
de 30(Chaufray et al., 2008). La distribution d’hydrogéne aique comprend deux populations : une
population "froide” avec les paramétres suivants a lkase (g = 8 10" cm 3, T = 200 K), et une po-
pulation "chaude” avec les parameétres suivangs<2 10* cm™3, T, = 600 K) correspondants. (fig.7.1,
trait plein gras)

La couronne d’'oxygéne a été globalement calculée darmntexte 3D pour une période de faible
activité solaire aussi. La composante thermique est abtamec un modele 10hamberlain(1963) avec
des conditions a I'exobase dérivées de Krasnopolsk§ZR0a composante chaude (ou non-thermique)
est principalement produite par la recombinaison dissigeiaes ions & en deux atomes d’oxygéne
rapides, a une altitude entre 120-300 km** @ 2 & — O + O (AE = 0.84-6.99 eV)AE est I'excés
d’énergie cinétique qui parfois est supérieur a Itgne d’échappement de la planete. Une approche
Monte-Carlo en 3D a été utilisée pour déterminer la faion chaude au dela de 300 km, ou les pro-
fils de densité des ions?0 sont supposés varier avec I'angle zénithal solaire. @&uroduit aucune
hypothese de symétrie sphérique dans les distribuii@hsiufray et al., 2007). Le profil de la densité
d'oxygene de la face jour de la planéte est donné dans .[aXign trait gras pointille, tandis que le
méme profil de la face nuit de la planéte est donnés er'tlatitdash” dans la méme figure.

7.1.3 Le mockle hybride de G. Chanteur/ R. Modolo

Les simulations numériques frequemment utilisées gsighe de plasmas sont de deux catégories
générales selon les échelles caractéristiques digonetphysique décrit. Dans les approches cinétiques,
la dynamique de toutes les especes ioniques et des @leasb traitée cinétiquement. Ces approches
sont les plus complétes et en conséquence les plus ceatensnémoire et en temps de calcul. Avec les
outils actuels, les approches les plus pratiques sont leiele®m fluides et plus précisement les modéles
MHD (MagnetoHydroDynamics) ou toutes les espéces décpéas sont décrites comme un fluide de
la méme vitesse moyenne. Ces modeles quoique assezaipgegg économie de mémoire et de temps
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de calcul ne sont pas adaptés au cas de I'environnementisinage de Mars, car ils apportent une
résolution médiocre. Ceci est dii au fait que les rayongydation des ions du plasma proche de Mars
sont du méme ordre de grandeur que le rayon de 'obstacl®rst la dynamique des ions gouverne.
Dans ce cas on ne peut pas négliger téste cinétiques induits des ions, mais on peut garder Iy
fluide pour les électrons et ainsi on aboutit aux modeldsitigs.

Dans notre étude nous utilisons un tel modele hybridentedsionnel, dévéloppé par Matthews
(1994) et adapté pour la planete Mars@entre des Etudes Terrestres et Plagtaires (CETP) parR.
Modolo et décrit analytiguement dans le rapport de thes&d®odolo(Modolo et al., 2005, 2006).
Toutes les espéces ioniques ont une description cirgtigudis que les électrons sont représentés par
un fluide sans masse conservant la neutralité de chargeadmal De ce fait, le plasma est couplé au
champ électromagnétique par I'intermédiaire des &gos de Maxwell.

Pour les simulations numériques il s’avere tres pratidwtiliser des équations normalisées, et des
guantités sans dimension. Les échelles temporellesatiblgs de réféerence, qui rallient les grandeurs
numeériques aux grandeurs physiques, sont trés souvéiniigges aux parametres caractéristiques de
I'espéce ionique majoritaire : les protons (masge= 1 uma, chargep = 1 e C, densit@y = 2.3-1°m3)
dans le cas de Mars. Ainsi, l'unité de temps est l'invers&adg/ropulsation des protong (= my/(doBo)
= 3.47 s), l'unité de vitesse est la vitesse d’Alfven dedqme g = Bo/ +/ioNomp ~ 40 km.s1, oliyg est
la perméabilité du vide) et 'unité spatiale est la loaguinertielle des protonsq = ¢/wpo ~ 1.5-10°m).

Le champ magnétique de référencg B3 nT correspond a la valeur du champ magnétique dans le
plasma incident non perturbé. Dorénavant, quand nous ré&berons aux unités spatiales de la simulation
nous utiliserons len et quand on se réfere aux distances par rapport a Marayeas martienRy,.

Dans le code hybride, il est techniguement impossible deéfizmt la totalité des particules phy-
siques distinctes intervenant dans le probleme, alors ntilisons des particules numériques, iescro-
particules Chaque macroparticule représente un grand nombre deypastphysiques identiques et a
la méme vitesse. Le poids statistique attribué a une opacticule correspond au nombre de particules
physiques qu’elle représente. Cette astuce permet digedées especes minoritaires avec une statistique
satisfaisante, avantage trés important dans notre casaifei des ions lourds, minoritaires, du vent so-
laire. En opposition, I'incovénient de cette approchet $es fluctuations statistiques de la densité plus
importantes que les fluctuations thermiques réelles dsnpda

En premier temps nous considérons des macroparticulesotltnp H*) du vent solaire ainsi que
des particules alphaHEg**) que nous introduisons dans la boite de simulation par la thentreeX
= Xmin. C'est la premiére fois que lgdet*, qui contribuent seulement a 5% du nombre total des ions
solaires mais a 20% de la masse du vent solaire, sont inhsdiss simulations cinétiques (hybrides).
Ceci permet de prendre en compte correctement la dynamiguert solaire. LedH* et He** sont
décrits avec des distributions Maxwelliennes d’'une gted’'ensemble de 400 Kmet de températures 5
eV et 22 eV respectivement.

Les dfets de photoionisation et d’ionisation par impact élettfoe sont pris en compte dans le code
avec l'introduction de nouvelles espéces de macrop&sciPour les échanges de charges, il n'y a pas
création de nouvelles macroparticules, juste un échdegepropriétés des macroparticules. Quand un
ion X* du vent solaire rentre en collision avec un atoligla macroparticule qui détenait auparavant
les caractéristiques de I'ion*X, détient ensuite celles de I'iodl*. Les ions planétaires qui forment le
plasma planétaire sont des iads et O*.

La grille numérique dans laquelle les macroparticules sgectées et évoluent, est définie dans un
réféerentiel martien. Elle est réguliere de 8850 x 150 cellules de volum&/y = 2x2x 2 - )@ en
unités spatiales numeériqueg (= 1.5 - 10°m la longueur inertielle des protons). L'aXe= Vsu/|l Vsull
est défini par la vitesse du vent solaife,, I'axe Y = Econy, cOrrespond au vecteur du champ électrique
de convectionV gy x Byvg, o0UBmr est le champ magnétique interplanétaire (IMF), et finalentiaxe
Z compléte le systeme de coordonnées. L'angle evifiget B)yr est un parametre libre, considéré a
9(® dans l'integralité de nos simulations présentéesiiui fait queZ = Bjyr. La taille de la boite de
simulation est définie en2.85< X < +2.85 Ry et-6.6 <Y,Z < +6.6 Ry.

Nous utilisons des conditions ouvertes dans la directioprdpagation du vent solaire sur les faces
d’entrée et de sortie, d’'ou les particules peuvent gippler librement. Sur les faces perpendiculaires au
mouvement moyen du vent nous considérons des conditiensdijues. Ces conditions sont valables
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pour les macroparticules originaires du vent solaire, itaqde les ions planétaires peuvent s’échapper
librement de la boite de simulation. La planete est mgéélicomme un obstacle parfaitement absorbant
d’'un rayon de 3400 km et les ions qui y pénétrent dispagatsd.a simulation est calculée du moment t
~ 0 s jusqu’au moment+ 1000 s, et on obtient une solution stationnaire a partifidstant t~ 450 s.

Solar minimum
Bl (nT

Y (Ru)

Fic. 7.2 —Module du champ magnétique dans les plaksyv-E et Vsw-B. Les positions moyennes du choc
planétaire et de la barriere d’empilement magnétiquetedminées a partir des observations de la sonde MGS,
sont représentées en ligne continue et discontinue rfwignes et al., 2000). La projection des lignes de champ
magnétique dans le plan XZ est superposée a la carte donghmagnétique. Simulatiorffiectuée par Modolo
etal. (2005) .

Un exemple de la solution du modele hybride est présetdas la figure 7.2, adopté des simulations
et du rapport de thése de Modolo(2004). Elle représente la structure électromagnétifjumée et
stabilisée autour de Mars dans les projections XY et XZ, gar®e aux positions moyennes du choc
planétaire (trait plein) et de la barriere d’empilemeratgmétique (MPB, trait discontinu) mesurées avec
la sonde Mars Global Surveyor (MGS) (Vignes et al., 2000).

Le choc planétaire est identifié par une nette augmentatiochamp magnétique d'un facteur 3-4.
Dans le plan XY on distingue une forte asymétrie due aibactiu champ électriqgue de convection qui
accélere les ions planétaires dans la direcyion0. Ceci résulte en un décalage de la position du choc
plus loin de la planete dans I'espace opposé a la directiochamp électrique de convection du vent
solaire. Aussi nous pouvons remarquer la présence de tmodisples” qui seraient probablement dus a
des dfets bi-ions qui organisent des fluctuations de densitéahssselon leur poids. La barriere d’empi-
lement magnétique, aussi bien distinguée dans la fig@res@pare explicitement les régions d'influence
du plasma planétaire par rapport au plasma du vent sola@st earactérisée par une forte organisation
du champ magnétique. Elle présente une asymétrie amatians 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 aukchanges de charge

Cette partie de notre étude a éffeetuée avec un modele de type particule test, dévelegalement
au CETP, ou les ions lourds du vent solaire sont injectas taboite et propagés en spiralant le long de
lignes du champ magnétique dans I'environnement mamlens avons utilisé ce code pour produire les
outils diagnostiques de I'émission X dans I'exospheretierane, notamment des cartes d’@€mission mono
et polychromatiques, des comparaisons spectrales avebsevations récentes de Mars (Dennerl et al.,
2006) et des estimations de l'influence des échanges dgechacondaires.

7.2.1 Le mockle particule-test

La grille électromagnétique établie dans I'eétapecpdente de notre modélisation sert, avec les cou-
ronnes H et O, comme environnement de départ dans lequeimjeatons les (macro)particules test pour
suivre leur évolution le long de leur trajectoire et leuntihbution aux réactions d’échange de charge.
La boite de simulation a, alors, exactement les mémestéaistmjues de taille et résolution que dans
I'étape précédente.

A présent, nous n'injectons plus des id#é et He**, mais des ions X* de charge élevée. Nous fai-
sons I'hypothése que le flux des ion§“Xdu vent solaire est slisamment faible pour ne plus influencer
I'interface martienne que nous considérons désormatforhaire. Chaque simulation traite une seule
espeéce ionique et 'ensemble des simulations comprenesiessces suivantes G N6+, N>, O’ et
0%+, qui sont celles qui produisent les raies les plus impoetadans le domaine 0.35 - 0.9 keV, d’aprés
les tables présentées dans I'annexe C. Ce choix a énfaiccord avec le domaine spectral déja étudié
dans les observations X sur Mars.

Le procédé des simulations est legeremefiiéddnt de celui du modele hybride. Le modéle fait
injecter une seule macroparticule représentant un ersettibns X2+ & la fois et suit sa trajectoire et
son évolution jusqu’a ce que son poids soit épuisé aedeas collisions d’echange de charge, ou qu'elle
soit "absorbée” par la planéte, ou, enfin, gu’elle soit ptetement sortie de la boite de simulation. Les
réactions d’échange de charge que I'ioR"6ubit dans la simulation sont :

X+ M - XD vt (7.4)

ou M = [H, O] sont les cibles neutres de I'exosphere. La fin de la sinmrat’est plus définie par un
nombre de pas de temps, mais par un nombre total de macoopestiqui sont injectées 'une apres
l'autre. Dans cette étude nous avons choisi un nombre detaly,=10° macroparticules pour chaque
espece ionigque, ce qui donne une statistique tres dafinfa. Le seul écart a ce fineé a été imposé
pendant I'étude de la production d’'ions secondaires efalgt temps de calcul comme je I'expliquerai
dans la section 7.2.4. Dans les calculs présentés dasedgsns suivantes nous avons inclus seulement
la composante issue des échange de charge primaires, @anfgosante secondaire esfimamment
faible pour étre négligeable comme je le demontreraiial#sss la section 7.2.4.

Pour toute espece ionique nous supposons une distribMi@omvellienne isotrope avec une vitesse
d’ensembleVsy = 400km/s a I'entrée de la boite de simulation. Les abondancesiveia[t%@] des
ions parents sont considérées pour des conditions desokaite lent, d’apres la table 2.1. Les sections
efficaces des échanges de charge avec les atomes H et O soprasmssiées dans la table 2.1, adoptées
selon les études citées dans la section 2.2.

La differenciation des ions se fait via leur rappgfin (charg¢gmasse) qui définit le rayon de Larmor
de leur trajectoire le long des lignes magnétiques et #axiélération de la particule. Nous suivons la
macroparticule %+ le long de sa trajectoire et & chaque cellule de la grillesraaiculons la probabilité
que I'ion X®* capture un électron d’un neutid, selon la réaction 7.4. Le poids attribué a l'iof®X
au départ, diminue au cours de la simulation, puisqu’unéiepast transformée en® 1+ et & chaque
point de la grille nous enregistrons le taux de cette transition. A la fin de la simulation nous ad-
ditionnons la contribution de toutes les®Ifacroparticules ¥ et nous établissons, ainsi, des grilles
tri-dimensionnelles du taux d’échanges de charge de ¥8h, Ry(X®*), qui correspond & un taux de
production pour I'ion X1+

Rn(XQ*) est exprimé en unités numériques et nous devons resamirtaux de CX en unités phy-
sigues. Pour faire cela, nous devons la multiplier par lelpstatistique des macroparticules qui est le
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nombre total des particules physiques représentée< pamhbre totaN;,: de macroparticules dans la
simulation. Il est exprimé de la fagon suivante :

XQ*
Wo = [

5 [%] Ny - Vsw- dt- ncy- ncz- dy- dz- x5/Net (7.5)

ounp=23- 10° m~2 est la densité de protons du vent solail%] a été défini plus tdt comme I'abon-

dance relative de l'ion parent par rapport a I’oxygé[q%] = 1/1780 est I'abondance de I'oxygene par
rapport aux protons pour le vent lenticf/- ncz- dy- d2 = (150- 150- 2 - 2) la taille totale de la face
d’entrée dans la boite de simulatiomgt= 1.5- 10° mla longueur inertielle des protons du vent solaire.
Il faut également diviser par I'unité de volume de la griui estVy = dx- dy- dz- xg pour obtenir un
taux d’échanges de charge volumique en unités physigques(t) :

Rxor = Rn(X®)-wo/Vo (7.6)

L’ion excité X*(Q-D* produit, ensuite, des cascades radiatives dans le domeigsBft X-rays, avec
une probabilitéY(g, my pour une raie spectralg issue de la collision avec le neuti = [H, O], comme
il a été expliqué dans la section 2.2. Les valeurs de fititead’€mission due aux échanges de charge
avec les atomes H, sont resumées dans I'annexe C. Par,aooiigene disposons pas de calculs détaillés
sur les probabilites d’émission apres collision avecdwmes O, alors, dans les résultats présentés dans
le cas de Mars, nous avons utilisé les mémes probahdigsission que ce soit pour les atomes H ou O.
Ces résultats ont été soumis pour publication dansdlartCharge-exchange induced soft X-rays in the
Martian plasma environmentKoutroumpa et al(2007) et sont resumés dans les sections suivantes.

7.2.2 Resultats des simulations avec une exosefe hydrostatique
Cartes d'intensité desemissions de Mars

Si nous intégrons le taux de collision de I'iorf?Xle long d’un des trois axe$(( Y, Z) de la grille
3D, multiplié par la probabilite d’émissiork, vy par raieE;, nous obtenons le flux de puissance X direc-
tionelle qui est exprimée par la relatiop(E;) = Ryo- - Ei - Y(g, m) /47 (Wnt2sr1), aprés transformation
deseVenJoules(leV = 1.6 - 1071°J).

Nous pouvons, alors, construire des cartes monochronestide Mars pour chaque raie traitée dans
le modeéle, ou alors, additionner les flux d’énergie pouenis des cartes de puissariée- Z p totale

Ei
dans un domaine spectral précis. Un exemple est prédantela figure 7.3 ou je projette I'@mission
totale de Mars dans le domaine 0.35 - 0.9 keV dans les plané (Vsw- E, fig.7.3(a)) eX - Z (Vsw-
BimE, fig.7.3(b)). Sur les figures je trace aussi les positionshaie planétaire (trait blanc plein) et de la
barriere d'empilement magnétique (trait blanc disamntidans les plans respectifs, calculeées exactement
dans le modele hybride. Le choc se trouve, alors,1a76 rayons martiendi{,) et la barriere plus pres
de la planéte, & 1.2Ry.

Il est intéressant de remarquer que les structures mggeétde l'interface martienne dominent
I'organisation et la localisation de I'émission par éoha de charge. Enfliet, 'émission X issue des
echanges de charge semble tracer les régions en aval detote la barriere d’empilement magnétique,
avec un fort maximum juste aprés cette derniére, a uitadatentre~0.026 - 0.Ry. La présence du
champ électrique de convection crée la méme asymédrie th forme de I'émission X (fig. 7.3(a)) que
dans les cartes d'intensité du champ magnétique (fig. D:autre part, dans le plavisw-Biur la forme
de I'émission reste symétrique, en accord avec les sieEidu champ magnétique.

Cartes de rapport des ions du vent solaire

Comme nous avons expliqué précédemment, les ions lalwdent solaire sont distingués dans le
code de simulation par leur rappaytm inversement proportionnel a leur rayon de Larmor, quirdéfi
leur trajectoire dans l'interface électromagnétiqu@&niission des ions produits est proportionnelle a
I'abondance des ions parents et dépend de la sediima@e des échanges de charge de cette derniere
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Fic. 7.3 —Cartes d’émission totale de Mars pour le domaine 0.35 keé/< 0.9 keV pour I'exosphere hydrosta-
tique. Les échelles de couleurs sont en log(Wsrmt). Les traits blancs plein et discontinu tracent respectieat
le choc planétaire et la MPB calculés par le modele hybrice disque planétaire est représenté par le circle blan

avec les atomes O et H de I'exosphére. Pour compareffiiets eles dférents ions, nous réalisons des
cartes de rapport du nombre de photons émis par chaque dws. &udions I'ion @ par rapport aux
ions &* et O°* dans les figures (7.4(a),7.4(b)) et (7.4(c),7.4(d)) reymoent. Sur les cartes sont
marguées aussi les positions du choc planétaire et de Baddleulées dans le code hybride.

Le rapport des ions présente des stratifications qui rddsairaux chocs multiples mentionnés dans
Modolo et al. (2005, 2006) et visibles sur les cartes du chavagnétique (fig. 7.2). Ces chocs multiples
sont probablement dus a l'influence des particules indefiés a la structure interne du choc et afiets
bi-ions qui organisent la stratification des ions selon teasse. Enféet, le rapport gm qui détermine le
rayon de LarmoR, « (q/m)~! des ions est I'fet principal visible sur les cartes. Lion parent avec un
rapportg/m plus important a un rayon Larmor plus petit et peut &tre ma@nfiné derriére les structures
de compression du champ magnétique et subir des échamgbarge plus facilement. Ainsi, I'émissivité
des ions produits par des ions de rappprrn plus élevé semble dominer la région immédiatement en
aval du choc.
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Ensuite, un deuxiemeffet semble accentuer les structures des cartes de rappsiibrissavec une
section #ficace plus élevée, subissent plus d’échanges de chapgedatisent une émission plus im-
portante. Dans le cas des rapports /0% et O’*/O°* il se trouve que les ions de sectiofieace plus
importante sont aussi originaires des ions avec le plusdgygam, surtout dans le cas des échanges de
charge avec H qui sont importantes le plus haut dans I'exaspli ' efet secondaire des section§ie
caces importantes est que les ions sont consommeés plaemagnt, alors les ions qui persistent grace
a leur section #icace inférieure I'emportent sur I'émissivité, plugprde la planete. Le méme ordre de
stratification se présente derriere la MPB, jusqu’a ldase de la planete.

Plus spécifiquement, pour le rapport'@D®* (fig.7.4(a), 7.4(b)) les rapports des sectiofiicaces
des ions avec H et O respectivement sontgs: y)/0 o+ 1y = 1.66 eto (s o)/oor+0) = 0.5. Au
contraire, pour le rapport ©/0>* (fig.7.4(c), 7.4(d)) la sectionfiicace de I'ion parent & est plus
élevée que celle de I'ion ® que ce soit pour les échanges de charge avec H Ot (@i 1)/ T (0B+ 1) =
1.54 etogs: 0)/0 s+, 0) = 1.2. Par consequent, l'ion ® est epuisé encore plus rapidement derriére
les interfaces par rapport a 'ion®©que par rapport a Iion & ce qui fait que la stratification dans le
rapport 3*/O°* est plus marquée.

7.2.3 Resultats des simulations avec une exosefe réaliste

Les résultats que nous avons obtenus dans le cas d'unehéxesggaliste sont présentés dans la
figure 7.5. Les cartes d’émission sont calculées dans&eseas projections et normalisations que dans le
cas hydrostatique dans la section 7.2.2. Les mémes esgéoes sont utilisées et les mémes raies sont
sommeées sur les cartes.

On remarque tout de suite, que I'émission est beaucoupsliiuse et diminue tres rapidement
au dela de 650 km~0.2 Ry) d'altitude. Ceci est conforme aux profils des couronnegdstdtiques et
réalistes comparées dans la figure 7.1. fEetgjusqu’a~0.2 Ry les couronnes réalistes sont plus denses
que les couronnes hydrostatiques mais se raréfient bgaptmirapidement. L'émission, alors, est plus
intense que le cas hydrostatique jusqu’a cette altituddés diminue treés rapidement aprés.

Les structures du choc planétaire et de la MPB sont égalebeaucoup moins marquées dans les
cartes d’émission X. Enfiet, dans les cartes du champ magnétique nous retrouvonarganagnétique
moins intense au voisinage de la planéte, du fait que ljgxé&e réaliste présente un obstacle beaucoup
plus faible a I'écoulement du vent solaire. Le choc ptainé et la barriere d’empilement magnétique,
notamment, se rapprochent legerement de Mars, se trpueapectivement, a environ 1.5, et 1.19
Ry en distance radiale.

7.2.4 Contribution deséchanges de charge secondaires

Apres avoir présenté les résultats obtenus pour lessporduits des échanges de charges primaires, il
est nécessaire de justifier le fait que nous ayons negligéoduction secondaire. En rappelant les notions
décrites dans la section 2.2, un ion du vent solaire de regrédsubit des échanges de charge successifs,
tant qu'il y a des cibles neutres ou jusqu’a sa neutratisatiomplete, selon les réactions séquentielles
7.7.

X 4 M 5 XD L m*
XQD 4 M 5 xQ2F 4 omt (7.7)

Les ions secondaires*$¢-2* produits ainsi, contribuent aux émissions X des iori&¥)* principa-
lement produits lors des échanges de charge des ions s8R+ originaires directement du vent
solaire. Nous avons examiné la contribution des ions skioes pour le cas des ion>Oproduits
séquentiellement par les iongCet O'*. Malgré le fait que les ions © ne produisent pas de raies au
dela de 0.1 keV, nous avons choisi ces ions car ils sont gasmlus abondants dans le vent solaire et
aussi ils ont des sectionfiieaces d'échange de chargégimamment importantes avec les atomes H et O.
Nous avons élaboré deux méthodes pour évaluer cettelmgion, dans le but d’économiser de temps
de calcul. Les deux méthodes sont présentées ci-apres.
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Fic. 7.5 —Cartes d’eémission totale de Mars pour le domaine 0.35 kel/ < 0.9 keV a partir des couronnes
réalistes. Les échelles de couleurs sont en log(Warr?). La position du choc issue de cette simulation est tracé
en trait blanc.

Premiere méthode

Nous langons une particule test dans la boite de simulaichague pas de temps nous calculons sa
probabilité de capture électronique par un atome de $pkére, nous modifions le poids de la particule
incidente (I'ion primaire) pour prendre en compte le nomiiiens qui ont subi cet échange de charge.
Nous créons une nouvelle particule représentant lesiecndaires (c’est-a-dire a chaque pas de temps),
et nous ajustons le poids de cette particule pour prendrerapte le nombre d’'ions créés.

Nous suivons ensuite toutes les particules tests (ionsapeet secondaires) jusqu’a leur sortie de
la boite de simulation ou I'épuisement de leur poids. Uns fe la particule test, représentant les ions
primaires, et que toutes les particules tests reprégelemions secondaires sont sorties de la boite de
simulation nous langons une nouvelle particule testasgmtant les ions primaires.

Dans la figure 7.6(a) je compare le taux de production des@hdssus des échanges de charge
des ions @ primaires et secondaires. Les ion§"@rimaires sont introduits par la face d’entrée de la
boite. Les ions O secondaires sont issus des iorf$ Qui ont été introduits comme espéce primaire par
la face d’entrée. Les ions’© secondaires se trouvent, alors, déja dans la boite qlsndmmencent a
échanger des charges et leur trajectoire est calcul@etia ¢he leur position de création. Cette méthode
exige un temps de calcul trés important, puisque nous senuiblgés de suivre toutes les particules,
primaires et secondaires, alors nous ne langons que 1000upes primaires a chaque simulation. La
contribution de la composante secondaires par rapportalud® production des ions®est de I'ordre
de 0.22% sur la somme dans toute la boite de simulation.
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Fic. 7.6 —Carte du taux de production des ion§'0ssus des échanges de charge des ioftsgfimaires dans le
plan E - B (échelle couleur, en unités 16°s*m2) et des contours (&chelle grise, en unit®sm2) du taux
de production des ions® par les ions G* secondaires, issus des échanges de charge des fgngritnaires.
Les contours sont a 10, 50, 90% du maximum de la contribsgmondaire.

Deuxieme methode

La deuxieme méthode est basée sur I'hypothése que fditide mouvement entre les ions parents
XQ* et les ions produits $-1* est totalement conservée et que la fonction de distributeoces derniers
est une Maxwellienne isotrope.

Nous avons fait tourner le code particule test en deux tefpsmierement, nous calculons les
échanges de charge entr@Xet les atomes exosphériques en enregistrant non seuléenenix de
production des ions -1+, mais aussi leur vitesse moyenne et leur température {essé thermique)
au moment de leur création, pour chaque cellule de la gHliesuite, nous "lisons” simplement dans
la boite de simulation la distribution desXV* retenue dans I'eétape précédente et nous calculons leur
trajectoires a partir de leur position de création surritleg et la production secondaire des ion&@+
par échange de charge. Cette approche est plus éconoerigamps, mais nous empéche quand méme
de prendre un nombre de particules plus grand que 1000@udadi

Je présente le résultat de cette méthode dans la figufie) déns le méme contexte que pour la
premiére méthode. La contribution des ions secondaaesgpport a la production totale dans toute la
boite est inférieure & 0.1% .

7.3 Comparaison avec les observations

Dans les sections précédentes j'ai réalisé des projecte long des trois axes principaux de la grille
de simulation. Dans le répéere de simulation défini, cemiespond a des lignes de visée perpendiculaires
(X-Y, X-Z) ou parallele ¥-Z) a la direction Soleil-Mars. Ces projections, actuellameée sont pas
réalisables pour les observatoires X qui fonctionnenb@autle la Terre. Enfeet, la combinaison des
orbites terrestre et martienne ne permet pas des anglesade féngle Soleil-Mars-Terre) supérieurs
a 45environ. L'alignement Soleil-Terre-Mars, qui permettrane projection paralleleY¢Z), n'arrive
gu’en intervalles espacées de 2 ans environ et, dans lampldps cas, n'est pas favorable pour des
observations a cause de contraintes de positionnemesatidktes X.

Nous avons développé une routine d’interpolation daggilee XYZ des emissivités calculées, pour
pouvoir simuler des angles d’observation quelconques gatentexte de comparaison avec des obser-
vations réelles de Mars dans le domaine des rayons X. Narssautilisé pour ceci un changement de
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Fic. 7.7 —Définition de la nouvelle grilléJ(ncu), V(ncv), W(ncw)pour I'integration selon un angle de phage
Pour faciliter la lisibilité du dessin on montre la transfoation en 2D seulement.

repere comme illustré dans la figure 7.7. Les axeg W du nouveau répere sont définis comme suivant,
apres deux rotations consécutives :

cogcosp - X —sing - X cogsing - X
U=| sigcosp-9 | - V=| co®-9y | . W=| sirgsing-y (7.8)
—-sing - 2 0-2 —C0Sp -2

oud est I'angle de rotation autour de I'aXeet ¢ I'angle de rotation autour de I'axé.
L'origine de la nouvelle grille est définie dans I'anciepére par les coordonnées :

[nex- (sirPg + coSesirPg) + ncy- sincogisintg| X
O’ (u0, vO, w0) = [—ncx- sirdcoPcos ¢ + ncy- sinzesinqu] ¥ (7.9)
[-(ncx- co9 + ncy- sink)singcosp| 2

ou ncx, ney les dimensions (en nombre de cellules) sElehY dans I'ancienne grille. Les dimensions
de la nouvelle grille, si I'on considére des cellules diegPx 2x 2)%) comme avant, sont respectivement
pour les trois axed, V, W :

NCuU= NCX- COYCOSH + NCy- SIKCOSH + NCzZ- Sing
ncv = ncx- Sind + ncy- cos (7.10)
NCW = NCX- COYSing + nNcy- singsing + ncz- cos

La disposition de la nouvelle grille par rapport a I'ancienen deux dimensions est présentée dans
la figure 7.7. Pour les régions communes entre les dewegnilbus avonsfkectué une interpolation
linéaire. Pour les extrémités de la nouvelle grille, goimt en dehors des limites de calcul de I'ancienne
grille, nous avons appliqué les valeurs d'intensité defules frontalieres de I'ancienne grille. Nous
considérons cette approximation acceptable et justfjghlisque, d'apres les cartes présentées jusque
la, 'emission est principalement produite dans lesubedl au milieu de la grille, autour de la planéte.



7.3. COMPARAISON AVEC LES OBSERVATIONS 165

7.3.1 L'observation de Mars du 20 novembre 2003 avec XMM-Neton

Le 20-21 novembre 2003, Dennerl et al. (2006) dfeatué la premiere observation de Mars avec le
telescope XMM-Newton. lIs ont publié recemment une pegmanalyse spectrale a haute résolution de
I'émission de la planéte dans le domaine 0.3 - 1.0 keV awapéctrometres RGS1 et RGS2. RGS pour
Reflection Grating Spectrometest un spectromeétre sans fente d'une résolution spedfaE de 100
a 600 entre 0.33 et 2.1 keV. La capacité de dispersion dstiiiment est trés élevéee, de A% 35A
(0.35 keV) 2 4'.6A 4 10A (1.23 keV).

A la date de I'observation XMM, choisie pour que Mars soit duspprés de la Terre dans les
contraintes observationelles de XMM, Mars était a ungyitoie hélioécliptique de 2@t la Terre (en
approximation XMM) a 57, a un angle de phase d&0°. L'angle de phase est définit comme l'angle
Soleil-Mars-Terre. Cet angle est trés proche de la limifgésieure que I'on puisse avoir en observant
Mars depuis un observatoire en orbite terrestre. Le dieanagparent de Mars était de 12".2, sa distance
héliocentrique était 1.43 UA et sa distance géocentrigiaitA = 0.77 UA.

La particularité de I'observation de Mars avec RGS est qaeshtant une source moyennement
étendue, les images monochromatiques de Mars appatassgdas longueurs d’'ondes correspondantes
et les raies spectrales émises par I'objet sont élagyEsise de la taille de celui-ci. Le signal suivant la
direction de dispersion dans le spectrographe est, albeg;ambinaison entre les informations spectrales
et spatiales de I'objet. Le risque de ce type d'observatastisdans le cas des objets trés étendus ou les
raies émises sont trés élargies, la superposition degamindividuelles de I'objet et donc la dégradation
de la résolution spectrale et spatiale. Une autre pastitélest que Mars étant un objet proche, il se
déplace trés rapidement par rapport aux étoiles du famd ¢é champ de RGS et 'instrument a di étre
repositionner plusieurs fois, pour donner finalement 12padke pointage stable.

Les conditions du vent solaire mesuré au niveau de |'otbitestre montrent une variabilité moyenne,
avec un flux de proton augmenté d’un facteur environ 2.2edutde I'observation par rapport aux va-
leurs normales du vent lent calme. L'abondance relativéaesslourds du vent solaire montre également
une variabilitt moyenne, avec, en général, des valaulmasse au milieu des observations : 0.36 pour
O, 0.2 pour &*, 0.6 pour &*. Seul lion C* est legérement en baisse avec une abondance relative
de 0.1 au milieu des observations. Ces valeurs sont estididgpres les données des instruments ACE et
WIND et pourraient, en approximation grossiere, étreligppes au niveau de I'orbite martienne. Tou-
tefois, il faut &tre réservé en les extrapolant ainsihaat qu'il y a un retard de 3@ la position de Mars
par rapport a la Terre, ce qui se traduit en 2.5 jours deiootalu Soleil, et une distance radiale environ
1.4 fois plus grande parcourue par le vent solaire avant gjafteigne Mars.

Dans les paragraphes suivants nous allons d’abord comgesecartes d’émission simulées dans
le méme contexte que les observations XMM pour le modetirdsgatique et le modele réaliste (par.
7.3.2), et puis, analyser les spectres simulés aux spatttservées (par. 7.3.3). Le modeéle comprend des
conditions moyennes en minimum d’activité solaire et demnadances relatives pour un vent solaire lent
(table 2.1). Nous rappelons que notre étude se porte unigptesur la comparaison de I'émission due
aux échanges de charge et aucune comparaison ne peuditgrenitre notre simulation et les raies de
fluorescence observées et rapportées dans Dennerl 2066)(

7.3.2 Comparaison morphologigue de Emission

Nous avons calculé I'emission X issue des échanges dgehans la méme géométrie d’observation
que celle des observations XMM le 20 novembre 2003.

Dans la figure 7.8 nous présentons les cartes du flux totalidegnce de I'émission X entre 0.35 et
0.9 keV, calculées avec les deux simulatiofie@uées, le cas hydrostatique (fig. 7.8(a)) et le casstéali
(fig. 7.8(b)). En comparaison, nous présentons aussi kxrgagition de toutes les cartes deaentes
raies observées en code de couletifedentes (fig. 7.8(d)), extraite de Dennerl et al. (2006)fijare
7.8(d), comprend les raies de fluorescence, codées en gauwnage, et les raies d’échange de charge
en bleue et vert. Les cartes simulées sont en échelleilogégue du flux de puissanga(W nt2 sr1).

Les valeurs absolues des cartes simulées ne peuventrpa@tparées avec les observations, car ces
derniéres sont ajustées individuellement pour les @éeshaque ion qui compose I'émission totale. La
figure 7.8(d) est surtout présentée pour comparer la fafémaission globale aux simulations.
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Fic. 7.8 —Cartes d’emission totale entre 0.35 keV et 0.9 keV, enliectogarithmique du flux de puissance
p(W nT2 sr ) pour les deux types d’exosphére modélisés, I'hydriogtat(a) et la réaliste (b). La géométrie de
projection simule la géometrie de I'observation de Mars2dxi /2003 avec XMM. Pas tout le champ d’observa-
tion XMM ne rentre dans le domaine des simulations (b). Laecde I'emission totale des observations XMM est
présentée pour comparaison (c), mais I'échelle spati@est pas identique entre les simulations et les observa-
tions.

A noter, aussi, que les cartes simulées ne sont pas a laraénelle spatiale que la carte observée.
En dfet, faute de la taille limitée de la boite de simulation,raatalcul ne peut s'etendre aux mémes
distances que les observations. Le disque martien, mapeEun cercle blanc dans les simulations et
avec un cercle noir dans les observations, peut étreautibsnme objet de référence.

En premiére comparaison nous pouvons remarquer la sidelitle la forme globale d’émission dans
les simulations et les observations malgré les détdilgrénciant chacune. Le "croissant” de I'émission
en aval du choc planétaire et de la MPB est visible dans hssode simulation, méme si la distinction des
différentes régions de choc est moins nette a cause de l'deglkase de 40La carte des observations
présente le méme croissant, mais étiré vers l'aridieréa planete, sur les ailes nord et sud. Il semblerait
que le rapport de taille des régions d’émission polaitededa région d’émission dans I'exosphere au
point subsolaire est beaucoup plus important dans les\a@ig®rs que dans les simulations.

Dans les cartes simulées, nous remarquons Ufrelce importante, en ce qui concerne la locali-
sation du maximum d’émission. Dans le cas hydrostatiqge 1fB(a)), le maximum se trouve bien en
amont de la planéte, en dehors du disque planétairetprdje contraire est observé pour le cas des
couronnes réalistes (fig. 7.8(b)). Le maximum se situentigliement sur le disque projété et I'eétendue
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de I'emission n’est pas aussi grande que dans le cas hgtiqps. En tout cas, I'émission prédite par les
modeles ne s’étend pas aussi loin que dans les obseatjonelles, s'étendent jusqu'&g, d'apres

Dennerl et al. (2006) (fig.7.8(d)).

Dans les observations, Dennerl et al. (2006), rapportestti ales diérences entre les émissions de
chaque ion individuel. Notamment, dans la figure 7.9 extrdét Dennerl et al. (2006), les émissions des
ions O (O*, 0%) et C°* détectées sont comparées. Tandis que les émissiotisrd€Y* présentent le
méme croissant d’eémission prévu dans les simulati@ssphs G* et & semblent produire deux lobes
d’émission dans les directions nord et sud. En aucun casldarsimulations une telle structuration de

I'émission n'est prévue.
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Fic. 7.9 —Images XMYRGS de Mars et son halo dans les raies individuelles des iovidI@a), O VIl (b) et C

VI (d, f) extraites de Dennerl et al. (2006). Les panneaux{¢}) sont les sommes des panneaux{#))) et ((d)

+ (e)) respectivement. Les échelles de couleurs ont agté&gs individuellement pour chaque ion. Le cercle noir
montre la taille du disque martien et sa position estimédgmauteurs Dennerl et al. (2006). Le rectangle en trait
plein montre la région &y |< 50” utilisée pour les spectres (7.3.3) et les rectangles i&atde part et d’autre
désignent les régions utilisées pour la soustractioroduit de fond.

Nous pouvons évoquer plusieurs raisons pour qu’une tetled apparaisse dans les observations.
Tout d’abord, il faut reconnaitre I'environnement plasawavoisinage de Mars comme un systeme dy-
namigue et non pas stationnaire comme nous I'avons simplifiis notre étude. Ainsi, toute variation
soudaine et violente du vent solaire pourrait avoir des@pumsnces imprévisibles dans la re-structuration
de I'environnement martien et s’imprimer dans la signatige émissions X autour de Mars. De plus,
nous ne pouvons exclure I'action d’'un mécanisme d’'emissiifferent de I'echange de charge que nos
simulations n’ont pas pris en compte. D'autre part, I'hyigste d’'une erreur dans I'analyse des données
RGS ne peut pas étre écartée, d’autant plus si I'on seelieppue RGS est un spectrographe sans fente,
ou les informations spectrales et spatiales sont cosplée

Une derniére hypothése, que nous avons testé notammestatre simulation, est la dépendance
des sectionsfiicaces des réactions d'échange de charge par rapporttadaesrelative du systeme en
collision. D'apres les études théoriques et expérialen de (Shipsey et al., 1983; Fritsch et Lin, 1984;
Meyer et al., 1985; Kimura et Lane, 1987; Lee et al., 2004)skxtions ficaces des échanges de charge
peuvent diminuer d'un facteur 2 quand la vitesse diminueQikkfrys a 200 krys et, en moyenne, elles
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Fic. 7.10 —panneau (a) : Dépendance de la sectigficace des collisions ® + H(1s) d’aprés Lee et al. (2004)
(trait continu, triangles), Kimura et Lane (1987) (trait puille), Shipsey et al. (1983) (trait discontinu), Frits et

Lin (1984) (losanges) et les travaux expérimentaux de Metyed. (1985) (cercles noirs). panneau (b) : champs de
la vitesse moyenne (gauche) et la vitesse thermique (Yldsteions du vent solaire au voisinage du choc martien.
Les tracés des positions du choc planétaire (trait nointirou) et de la MPB (trait noir discontinu) sont dérivés a
partir des observations MGS (Vignes et al., 2000).

restent constantes au déla de 400k(fig. 7.10(a) extraite de Lee et al., 2004). Dans la figuseldes
abscisses est donné en énergie d'impactde\), qui peut étre converti en échelle de vitesse vadant
100 & 500 kirs environ. La vitesse moyenne des ions du vent solaire denimusquement en aval du
choc planétaire d’'un facteur supérieur a 2, tandis queiiesse thermique peut augmenter d'un facteur
4, comme le montre la figure 7.10(b), et dans ces régionsiledea réaction des échanges de charge doit
étre influencé par ces changements.

Dans la figure 7.11 nous présentons une série de cartexalefhuissance pour des ions individuels.
Les émissions des ion$T(7.11(a)), G* (7.11(b)), et &* (7.11(c)) sont comparées, ainsi que le résultat
de la simulation "speed-dependent” pour I'io§"Q7.11(d)). Qualitativement, nous n’observons pas de
différence significative entre les émissions individuelles idns qui pourrait expliquer les observations.
Par ailleurs, quand nous appliquons des sectidiicaees dépendantes de la vitesse nous retrouvons
seulement une légére baisse du flux total de I'émissioiosudans la région en aval du choc planétaire
ou les vitesses des ions incidents sont les plus faibles.

7.3.3 Comparaison spectrale

Dans les observations XMM, Dennerl et al. (2006) ont défenixdrégions selon le mécanisme do-
minant d’émission. Le disquéey(< 10") qui est dominé par la fluorescence et le halo’(¥y|< 507)
dominé probablement par les échanges de charge. Danswesédjions, ainsi que dans la région totale
(| y |< 50”) d’émission X de Mars, les auteurs ont extrait des spectnegposés des raies issues des
CX présentées dans la table 7.2 ainsi que de raies de fbemess qui ne sont pas incluses dans la table.
L'ensemble des raies détectées par XMM peut étre trolawés la table 2 de Dennerl et al. (2006).

Dans la table 7.2 nous exposons aussi les raies spectraleml©Xées dans les simulations hy-
drostatique et réaliste que nous avoffeauées. La définition de la région disque dans les stk
est la méme que pour les observatiofys<( 10”). Par contre, la région totale et le halo sont définis
differemment, car la boite de simulation est carrée et nerglgpas aux méme distances que le champ
total de XMM. Ainsi, le halo dans les simulations est défiar fes bornes ¥5 < |y|< [boxsiz$ et le
total est également limité par la taille de la boite.
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Fic. 7.11 —Cartes de flux de puissance résultantes pour des ions thdis dans la géométrie d'observa-
tion XMM. Les axes sont enyRet les échelles de couleur représentent le logarithme wu dle puissance
p(W nT2sr ). Le panneau (a) présente les raies de l'ioft C 367.4, 435.4 et 459.2 eV et le panneau (b) les
raies du triplet de I'ion &* : 560.9 eV(06f), 568.5 eV(06i), 574.0 eV(O6r). Les pannéafiéxieurs montrent les
raies d’emission 653.1, 774.0, 816.3 et 835.9 eV de I'idh. Qe panneau (c) présente I'eémission calculée avec
une sectiongicace de CX constante, tandis que le panneau (d) presemisiSion equivalent pour un calcul avec
les sectionsgicaces dépendantes du temps.

Les raies sont désignées par la transition et I'énergieespondante et sont regroupées selon I'ion
excite eémetteur X@-D+ issu de I'echange de charge. Certaines raies modéliséespas été détectées
dans les données, et également pour certaines raiest@isenous ne disposions pas d’informations
théoriques pour les inclure dans les simulations. Ces&tesisont marquées en gras et italiqgues dans la
table. Les unités du flux de photons dans chaque raie e&m®s ™, au niveau du détecteur de RGS.

Le flux des raies simulées est calculé a partir du flux vadue de photond, (photonsm3 s1) =
Rye-(M3s71) - Y(g.m) résultant des simulations pour chaque transition cooredgnte. Les unités du
flux monochromatique se réferent aux échelles spatida boite de simulation, c’est a dire au niveau
de I'émetteur. Si nous voulons comparer les flux de photansilés aux flux de photons mesurés au
détecteur RGS, nous devons transformer le flux émis dadaions en flux recu au détectefjr Ceci
est établi par la relation :

1
f, = = f fe (photons m3 s™1)du dv dw (7.11)
OUA = 0.77AU = 1.15- 10'3cmla distance géocentrique de Mars au moment de I'observatio

Les neuf raies, issues de CX, communes entre les simulaides observations sont comparées dans
la figure 7.12. Les données sont présentées en fonctiomodiéle hydrostatique dans le panneau 7.12(a)
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et en fonction du modele réaliste dans le panneau 7.12¢s)flux des raies pour la région du disque
sont marqués avec les cercles pleins rouges, pour larégidisque avec les cercles creux bleus et pour
le total avec les carrés noirs. Nous avons recherché ungation entre les modéles et les données pour
les deux composantes de I'émission CX (disque et halo) @irespour le total. Puisque nous comparons
I'emission de Mars issue du méme mécanisme, et en supipgse le bruit de fond a été correctement
soustrait des données, il ne devrait pas y avoir d'emisgigiduelle. Nous forgons, alors, le fit linéaire a
couper les axes a l'origine (0, 0) et nous utilisons leswegrestimés pour les données comme déviation
standard. Sur les figures nous avons noté leflicants du fit pour chaque composante et pour chaque
modele de simulation.

Dans le cas hydrostatique, le halo et le total du champ danmencorrélation semblable avec des
codficients 4.1 et 3.56 respectivement. Par contre, le disqesepté une corrélation tredtérente avec
un codficient de 7.5 environ. D’autre part, quand nous utilisongriaukation aux couronnes réalistes,
les fits se détériorent et les tendances s’inversent.fleh & modele réaliste semble expliquer mieux
I'emission du disque (pente du fit 12.7) plutdt que celléndio (pente de- 45).

TaB. 7.2 —Raies spectrales dues aux CX integrées dans les simudataromparées aux raies CX detectées dans
les spectres RGS de Maisy(< 507),
son disque|(y |< 10”) et son halol5” <|y |< 50”) (Dennerl et al. 2006)Les raies manquantes des simulations

sont notées en gras et avec des lettres italiques.
2 La raie N°* 592.6 eV n’est pas incluse.

Photon flux (108 cm=2 s71)

Model XMMO3 data
Hydrostatic Realistic
X*Q-1)p+ (Transition) E[eV] Total Disk Halo Total Disk  Halo Total Disk Halo
(o4 (2p— 1s) 367.4 6.154 1.554 3.257 1.334 0.853 0298 16.2+52 11.0£42  9.1+35
(3p— 1s) 435.4 1.019 0257 0.539 0.221 0.141 0.04p 6.6+23  (1.9+1.9) 7.9+27
(4p— 1s) 459.2 1.563 0.395 0.827 0.339 0217 0.076 4.5+3.2 5.7+2.8 5.3+ 2.5
(5p— 1s) 470.4 55422 2.7+23 5.5+ 1.8
Cc4 (1s3p'P— 1 1S) 354.5| 0.183 0.056 0.088 0.047 0.034 0.008
(1s4p'P - 18 1S) 370.9 | 0.081 0.025 0.039 0.021 0.015 0.00¢
(5p— 1s) 378.5 9.9+42 (2.8+28) 84+3.1
N6+ (2p— 1s) 500.0 0.172 0.040 0.095 0.035 0.021 0.00p 9.3+2.7 45+22 7.1+£2.2
(3p— 1s) 592.6 0.019 0.004 0.011 0.004 0.002 0.00L38.1+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 0.00f
N5+ (235> 11S) 419.8 1.090 0.285 0.565 0.243 0.159 0.05p
(23P - 11S) 426.1 0.170 0.044 0.088 0.038 0.025 0.008
(2P - 11S) 430.7 0.172 0.045 0.089 0.038 0.025 0.00B
(3P - 11S) 497.9 0.056 0.015 0.029 0.012 0.008 0.00B
o7+ (2p— 1s) 653.1 1.910 0.441 1.050 0.381 0.225 0.097 9.9+2.4 4321 7.4+2.1
(3p— 1s) 774.0 0.246 0.057 0.135 0.049 0.029 0.01p
(4p— 1s) 816.3 0.090 0.021 0.049 0.018 0.010 0.004 3.9+15 (0.4£0.4) (1.6+1.6)
(5p— 1s) 835.9 0.276 0.064 0.152 0.055 0.033 0.014
06+ (235 - 11S) 560.9 3.139 0.845 1.607 0.767 0531 0.145 12.8+3.2  4.2+2.9 5.3+ 2.3
(2%P - 11S) 568.5 0.988 0.266 0506 0.242 0.167 0.04p (1.5+1.5) (1.2+1.2) (2.2+2.2)
(2P - 11S) 574.0 0.814 0.219 0416 0.199 0.138 0.038 (2.3+2.3) 7.0£3.3 (1.4+1.4)
(5p— 1s) 712.5 79+21 (0.4+04) 6.2+17
Ne'’* ? 28725 (1.8+1.8) (0.5:0.5) 3.8+22
Total luminosity (MW) | 235 060 124 052 034 o.11| 12.82 6.162 10.042

Les conditions de vent solaire le 20-21 novembre 2003 rtaraisemblablement assez importantes,
malgré le fait que le vent solaire est mesuré par des im&nts en orbite terrestre, et non a Mars ou
les conditions peuvent flierer notablement de celles enregistrées a la positida @erre. Une activité
du vent solaire importante pourrait provoquer des émissiues aux CX beaucoup plus importantes
de celles prévues par notre modele, qui ne peut prédiedesuconséquences d’une activité moyenne
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Fic. 7.12 —Intensitées des raies CX observées en fonction des itiésries raies calculées dans les simulations
hydrostatique (a) et réaliste (b). Les émissions du diggoints pleins rouges), halo (points bleux creux) et txtal
(carrés pleins noirs) de Mars sont présentées. Leslté@sudu fit pour chague composante (disque, halo) et pour
le total sont marqués dans les figures. La raf §92.6 eV trés incertaine n’est pas incluse dans les fits.

de vent solaire lent. Laugmentation pourrait &tre dus@ augmentation considérable du flux du vent
solaire oyet a des modifications considérables des abondancewesldes ions solaires lourds. Dans
le cas ou ces conditions extrémes sont les seules redpessie la grande fierence entre le modele
(qui considere des conditions de vent lent moyen) et len&es la pente des fits linéaires doit étre
la méme pour le disque et le halo. Au contraire, dans notse @@anme on comprend dans la figure
7.12 les deux pentes sont trésfeientes, infirmant notre hypothese de départ. Si housos@ns que

les échanges de charge sont le mécanisme d’émissiomdontrdans le halo martien, lafifirence des
proportions de I'émission (préesumée due aux CX) danssigue et dans le halo pourrait étre produite
par un mécanisme fierent qui opere dans les basses altitudes et expliqueartie de I'émission du
disque. Autres hypothéses pour I'explication defédences seraient deffats non-stationnaires dans
I'environnement martien ou encore des distributions elkégpgues que les études actuelles ne peuvent
pas decrire de maniere satisfaisante. Je reviendrai sypoiets dans les derniéres sections de ce chapitre.

7.3.4 Luminosites totales du disque et du halo

A propos des luminosités totales mesurées dans les atiemy et calculées dans les simulations,
nous devons d'abord noter la grandé&&lience entre les deux observations de Mars, avec Chandra en
2001 (Dennerl, 2002) et avec XMM en 2003 (Dennerl et al., 2@d@&nsuite comparer les résultats des
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simulations aux mesureffectuées avec les deux instruments.

Differences des observations Chandra et XMM

La luminosité totale dans tout le champ d’observation XMM |< 50”) en incluant aussi les raies
de fluorescence est mesurée par Dennerl et al. (2006) aaleg environ 12.9 MW, sans compter la raie
N6+ 2593 eV qui est trés incertaine. Cette luminosité estalée jusqu’ &8 Ry. Les mesures Chandra,
raménées a l'intervalle spectral de XMM, c'est a direeacluant la raie de fluorescence du carbone,
résultent en une luminosité totale de 2 MW, détectégyjizs 3 Ry seulement. D'aprés la table 2 de
Dennerl et al. (2006), si nous comptons seulement les rssees$ des échanges de charge, la luminosité
CX totale du halo est environ 10 MW, tandis que la luminogitale mesurée avec Chandra dans le halo
martien, supposée entierement d’'origine due aux éasadg charge, est seulement 8.6.2 MW.

Dennerl et al. (2006) notent aussi cette grandi@&dince et discutent des éventuelles hypotheses dues
aux conditions de vent solaire trédfdrentes pendant les deux observations. Le flux de rayomietne
solaire était plus élevé pendant I'observation XMM geagant I'observation Chandra, ce qui induirait
une émission de fluorescence plus importante pour les\aigers XMM. Cependant, le flux X solaire
ne pourrait expliquer la grande étendue du halo d’émmsXimartien, puisque la fluorescence est surtout
concentrée aux basses altitudes, sur le disque plamébmrplus, la résolution spectrale de XiWRGS
permet une analyse détaillee des caractéristiquedrafgescde I'emission, qui montrent que la partie
principale de l'intensité totale se trouve dans les raessidns de haut degré qui nécessitent un processus
comme les échanges de charge.

Malgré tout, pendant les observations XMM, il est probaipe l'intense flux X solaire soit ac-
compagné par des conditions extrémes de vent solairgr&adennerl et al. (2006) c’est le cas pour la
période d’observation XMM. De plus, les mesures de flux d& sent éfectuées avec des instruments en
orbite terrestre et sont extrapolés a la position de Mags.abondances des ions lourds solaires, aussi,
ne peuvent étre mesurées qu’a la position de la Terré net faut pas oublier combien les émissions
d’échange de charge sont sensibles a ces parameétras, IEsiftouronnes neutres de Mars sont trés sen-
sibles aussi a I'activité (souvent violente) du vent Belat les densités des neutres dans I'exosphére
martienne peuvent varier considérablement avec I'aetsolaire. Ceci peut entrainer surtout des varia-
tions a courte échelle qui pourraient rajouter un pointdifierence entre les observations Chandra et
XMM.

En conclusion, il n’est pas exclu que le flux de vent solair&bles abondances relatives des ions
lourds solaires soient 3 fois plus élevés durant les @aens XMM que pendant les observations
Chandra, ce qui expliqguerait la grandée&iience d'intensité totale mesurée dans les deux cas.

Comparaison des simulations aux observations Chandra et XM

L'intensité totale pour le disque, le halo et le champ detat&l calculé dans les simulations hydro-
statique et réaliste et aussi mesurée dans les obseawvatldM est notée en bas de la table 7.2. Dans le
cas hydrostatique, la luminosité totale calculée dassiulations est de 2.35 MW, ce qui est en bon
accord avec 'estimation de Holmstrom et al. (2001) de 2W Bt le calcul entre 0.5-1.2 keV de Gunell
et al. (2004) qui ont trouvé 1.8 MW. Gunell et al. (2004) ofilisé une exosphére de type Chamberlain,
c'est a dire une couronne extérieure leégerement pluse que celle utilisée dans notre cas hydrostatique,
mais ils ont supposé un flux de vent solaire 1.8 fois plusétgie celui de nos simulations. Les deux
differences dans leur simulation contre-balancentffessedans I'émission calculée, et ainsi I'eécart avec
nos simulations n’est pas trés important.

Avec le modéle hydrostatique nous trouvons une lumiadSX environ 5.5 fois inférieure aux me-
sures XMM (12.9 MW), mais 5 fois supérieure aux mesures @tm0.5-0.2 MW dans le domaine
0.5-1.2 keV (Dennerl, 2002). Ici, aussi, la grande adigiblaire rapportée durant les observations XMM
pourrait en étre la cause.

En ce qui concerne les résultats de la simulation avec leoooe réaliste, les fierences avec les
observations sont trés grandes. Le modeéle prévoit seule une luminosité totale de 0.52 MW pour
toute la boite de simulation, calculée avec des conditigpisjues de vent solaire lent. A comparer avec
les 12.9 MW mesurés dans I'observation XMM, ldféience est vraiment importante. La luminosité
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totale prévue par le modéle dans le disque (0.34 MW) estter@ant plus importante que celle calculée
dans le halo (0.11 MW). Le rapport de I'émission Disfpado est environ 3 pour le modéle réaliste, a
comparer avec le méme rapport calculé a 0.48 dans le clsdtgtique, qui est beaucoup plus proche du
rapport des émissions mesurées pour le diggle (0.61) dans les observations XMM. Nous pourrions
conclure que, pour une exosphere réaliste, les simakasont tres diicilement réconciliables avec les
résultats des observations XMM, puisque ni I'intensdgalie, ni la taille du halo CX, ni le rapport de
luminosité disquéalo sont compatibles. De plus, dans le cas réaliste, linhsité totale CX du halo
calculée (0.11 MW) est inférieure aussi aux mesures Qlagpaolr le halo (0.£0.2 MW).

7.3.5 Diagnostics degémissions déchange de charge
Le triplet de l'ion O 6+

L’emission X de I'ion &* est un diagnostic crucial pour les plasmas astrophysiduesstransitions

principales se font entre les niveaux multiplets suivaets Ve niveau 'zero’ iS :

-le triplet 22S; 4 560.9 eV, dit interdit (forbidden, O6f)

-le triplet 22P; &4 568.5 eV, dit d’intercombinaison (intercombination,ijO6

-l'etat simple 2P, & 574 eV, dit de résonance (resonance, O6r).

Le rapportG = (O6f +06i)/O6r des transitions des multiplets sur la transition singgeutilisé pour
identifier le mécanisme d’émission. Ce rapport est habdément inférieur a 1 dans le cas des émissions
du plasma chaud, o I'excitation de I'ion®Oest provoquée par I'impact électronique. Dans le cas des
échanges de charge, ce rapport doit étre supérieurane ¢a a été demontré par Kharchenko (2005).
Dans les observations XMM, ce rapport est mesu@ a 6 pourly| < 50” (halo + disque) etG ~ 5
pour 10’ < |y| < 50”. Notre modele reflete les données atomiques que nous anitisées et résulte en
un rapport moyen de5 dans la boite de simulation, ce qui est en accord avec lesirgatrouvées par
Dennerl et al. (2006).

Pourtant, Dennerl et al. (2006) signalent un rapport G bagu@lus faible (0.80.6) pour les raies
d’oxygene du disque. Ce résultat tres important, paetigterpreté de deux fagons : soit un mécanisme
différent responsable de I'émission du disque, soit ufierdinciation du facteur G de sa valeur théorique
pour une raison physique. Puisque dans la région du disgméskion de la raie interdite O6f disparait,
jexamine par la suite unfiet de dé-population collisionnelle de I'état métasta®lS; de I'ion O°*
(calcul dfectué paw. Kharchenki

Si Nex €st la densité des ions dans I'état metastable, alorsfiets eéombinés de production via
échanges de charge et de dé-population via collisionasecles radiatives impliquent :

% =ochvn - %_ Nex Weol (7.12)
t TR
ou o la section ficace d'échange de chargeest la densité des neutres (H, @gst la vitesse de col-
lision, n; la densité de I'ion O, etwco représente la frequence de collisions (quenching), ouiprend
tout type de collision et tous les atomes cibles, électairiens, capable d’induire le quenching.Si
est une sectionficace représentative de toutes les collisions, alors,

Xi

Pour la solution stationnaire (9%%* = 0, on obtient :
ex = ——————— TR (7.14)

et le flux de radiation de la raie O6f par unité de volume est :

lo
|

=—— 7.15
l+ Wcol TR ( )

ou lg est I'intensité en absence de collisions.
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Les collisions deviennent importantes et réduisent Sgiivement I'émission quan@dcg - 7r = 1,
i.e.ny = (oxvtr) L. Pour la durée de vie de I'état métastable de I'iofi"Qpar rapport a la désexcitation
radiativerg ~ 1073, les vitesses des ions a travers 'atmosphese40km s, et supposant quey ~
1015 cm3, la densité nécessaire egt~ 2.5 10:° cm3. Cette valeur correspond a une altitude d’environ
150 km, ou la plupart du gaz est neutre. Le méme calcul pesiiahs radicalement décélérés jusqu’a 4
km st donne une densité nécessairengde: 2.5 102 cm~2, qui correspond a des altitudes de I'ordre de
100km.

Ainsi, le "quenching” de I'etat métastable’®(23S,) et la dégradation de la raie interdite O6f, pro-
voque une augmentation relative des autres raies notamanegie de résonance O6r, qui peut devenir
importante en dessous de 150 km dans I'atmosphere maetienrdessous I'exobase. Dans ces régions,
alors, il est probable de retrouver des factagiitseaucoup plus faibles par rapport aux valeurs normales
(G~6) dans les régions de densité tres faible. Par aillélufiast noter, que des calculs similaires sur le
quenching de I'état & (23S,) par les électrons ionosphériques montrent que ce phéne est negli-
geable.

Par contre, I'interprétation des résultats de Denneal.¢2006) par desfiets de quenching nécessite
que I'émission principale du disque soit générée aalkitsides égales ou inferieures a 100-150 km. En
se basant seulement sur le modeéle utilisé actuellemesst dificile de démontrer ou réfuter cette hy-
pothése. Enféet, les cartes des figures 7.8(a) et 7.8(b) montrent quad&om la plus intense provient
de tres bas, du dernier pixel (cellule de la grille de sirioitg avant la surface planétaire. Malheureuse-
ment, la taille des cellules est de 300 km, ce qui signifie quesdia derniére cellule nous calculons toute
I'intensité integrée entre 0 et 300 km.

Le rapport des émissions G*/0%*

Le rapport des émissions O VIO VIl des ions G* et CP* respectivement, peut &tre utilisé pour
déduire les abondances relatives des ions parefit®0)’* dans le vent solaire. La valeur typique du
rapport [*]/[07*] dans le vent solaire lent est 0.35 (Schwadron et Craverf¥))2@nais des valeurs
extrémes (0.5¥0.07) de ce rapport ont été enregistrées lors des av&mis violents de vent solaire
(Snowden et al., 2004).

Comme nous avons expliqué dans le paragraphe 7.2.2 lertappdlll /O VII peut exhiber des
stratifications et des irrégularités liees aux striggunagnétiques autour de la planéte. Malgré ¢a, nous
pouvons comparer les rapports O YOIVII moyennés dans la boite de simulation et dans tout lengha
d’'observation XMM. Dennerl et al. (2006) mesurent un rappooyen de 0.5¥0.16 dans la totalitgy
< 50”) du champ de vue XMM, en incluant les raies 653.1 eV et 816.p@¥ I'emission de I'ion 3 et
les raies 06f(560.9 eV), 06i(568.5 eV), 06r(574.0 eV) et.BEY pour le flux &*. La valeur du rapport
O VIII/O VIl mesurée dans les observations XMM est exactemerg pelvue par les simulations (O
VIII /O VII = 0.56) si on emploie un rapport d’abondances relativés D ’+]=0.35.

Par conséquent, les données spectrales XMM présentenbmportement compatible avec des
conditions moyennes de vent solaire lent, et des abondat\ceggene correspondant a un vent lent
calme. Ceci serait plutdt en contradiction avec la né&ede flux et d’'abondances relatives de vent so-
laire importants pour expliquer la forte luminosité mé&uavec XMM comme nous avons commenté
précédemment.

Détection de raies inattendues

Les raies les plus intenses prédites par les simulatiomisd&tectées dans les observations XMM.
A l'opposé, trois raies détectées avec une relativergearide certitude dans le halo martien par XMM
ne figurent pas dans notre base de données atomiques &roieke C), et elles n'ont pas été incluses
dans les simulations, car elles sont supposées avoir teresité négligeable, puisqu’elles sont identifiees
comme des transitions de I'état 5p directement a I'ésat 1

Il est connu dans les expériences de laboratoire et leslsalteoriques que les réactions a basse
énergie de collision menent a une sélection préteka des états np, mais la population 5p devrait étre
plusieurs fois inféerieur a celle de 4p (Richter et Soley'#993; Harel et al., 1998; Beiersdorfer et al.,
2001). Puisque le vent solaire décélére fortement geda barriere d’empilement magnétique, de telles
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raies pourraientféectivement exister, mais leur forte intensité relativesumée doit étre expliquée par
un mécanisme autre que les échanges de charge.

Une autre possibilité, mais également improbable, pexistence de ces raies, serait leur production
lors des réactions d’échange de charge avec les mog@@edans I'environnement martien. Effet,
Beiersdorfer et al. (2003), ont montré dans leur expedsrmgue I'état 85 pourrait étre peuplé si les
cibles neutres H étaient remplacées par des moléculgoC@BG,. Les molécules C@Osont abondantes
dans I'atmosphére martienne, mais pas a d'aussi graritiesles ou les raies en question semblent
détectées.

7.4 Reésune et perspectives

En résumé, nous avons présenté dans ce chapitre lefasons que nous avongfectuées pour
etudier les émissions X issues des échanges de chargdemions lourds du vent solaire et les atomes
H et O neutres dans I'exosphére de Mars.

Nous avons utilisé un modéle hydrodynamique hybride erd8Dinteraction du vent solaire avec
I'environnement martien, développé par Modolo et al.0&Q pour établir une solution stationnaire
pour l'interface électromagnétique autour de Mars. Demsype de modele hybride, les ions solaires
et planétaires sont représentés par des ensembles depasdicules, qui permettent une description to-
tale de la dynamique de chaque espéce d'ion, tandis qeddesons sont décrits comme un fluide sans
masse assurant la neutralité du plasma. L'avantage de cdéles est de combiner une résolution et
statistique satisfaisantes pour un temps de calcul ragdben

Ensuite, dans une simulation de type Monte-Carlo noustmjsades séries d'ions lourds du vent so-
laire et suivons leur propagation dans la grille tridimensille de I'environnement électromagnétique
Martien. Nous enregistrons les réactions d’échange dmehu’ils subissent en rencontrant des atomes
neutres H et O de I'exosphére martienne pour enfin estiraarigsion X induite de leur désexcitation.
Les simulations consécutives (hybridévionte Carlo) ont été appliquées a deux types d’exasppeur
le cas de Mars, pour en étudier lesfeiiences. Premiérement, une simulation-test avec urspk&oe
étendue comprenant une couronne d'atomes d’hydrogéeguidibre hydrostatique et une couronne
d'une double population d’atomes d’'oxygene a symétpieésique autour de la planéte a été utilisée.
En deuxieme partie, nous avons utilisé des couronnesrphlistes basées d’'une part sur les résultats
recents de l'instrument Mars ExprégSBICAM pour I'hydrogene et d’autre part sur des modedeents
de doubles populations d’oxygéne asphériques.

En premiere partie nous avons présenté les resuktatsrglx obtenus avec les deux types d’exosphere,
en insistant sur les fierences et surtout sur I'utilité des émissions X isswesréactions d'échange de
charge a I'étude des structures magnétiques autouraestps. Ensuite nous avons comparé les résultats
de nos simulations aux résultats des observations de Macdes satellites Chandra (Dennerl, 2002) et
XMM (Dennerl et al., 2006).

Les simulations démontrent que les observations de $&iom X induites par les réactions CX avec
une résolution spatiale fiisante permettraient I'estimation des positions du chocetht solaire et de la
barriere d’empilement magnétique en amont des plam@@&s grande précision. Des cartes des rapports
de I'emission des diérents ions pourraient aussi étre utilisées pour étyalus en détail les distributions
des émissions et les structures du champ électro-miggeé&iutour des planétes.

Nous avons démontré que la distribution de I'emission €3X tres sensible aux distributions de
densité des neutres exosphériques, et principalemient@ironne d’hydrogene. L'étude des émissions
X issues des CX fournirait des informations complémeagaiet contriburait, ainsi, par une méthode
différente a I'étude des couronnes neutres planétaires.

En dfet, I'emission X calculée dans les simulations pour lasxdeas d’exosphere utilisés présente
bien des diérences. La simulation avec une exosphére étenduesgidibie hydrostatique, explique de
facon satisfaisante la forme globale de I'emission etd@ss principales détectées avec un fit acceptable,
compte tenu de toutes les incertitudes dans I'estimatisncdeditions du vent solaire, la statistique du
calcul numérigue et des observations et les contraintssraditionnelles. Cependant, les prédictions du
modele sur l'intensité totale sont plus faibles que lesunes de XMM. Aussi, I'émission mesurée par
XMM semble &tre générée a des altitudes plus hautesjfja ~8Ry) que les prédictions du modeéle.
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La distribution de I'émission totale mesurée est bierradpite dans les simulations, mais les cartes
d’émission mesurée des ions individuels exhibent degtsires qui ne sont en aucun cas prévues dans
le modéle. Ceci pourrait étre di a la pauvre statistide® observations pour les raies individuelles en
question.

D’autre part, si nous remplagons dans les simulation®o$pkere hydrostatique par une exosphere
plus réaliste, basée sur les résultats récents darliment Mars ExpregSPICAM, I'ajustement aux
données XMM est encore moins réussi, puisque la lumiadsiiale baisse encore plus et l'intensité
relative du disque par rapport au halo devient plus imptetdnintensité totale induite par les CX dans
toute la boite de simulation est maintenant 25 fois inf@aede celle mesurée par XMM dans tout le
champ de vue et l'intensité calculée pour le halo dans ldai@est 100 fois inférieure a I'équivalente
mesurée avec XMM. Le rapport de I'émission hdlsque est 5 fois inférieur a celui suggéré par les
observations. De plus, la taille du halo observé avec XMidndue jusqu’'a-8Ry, est beaucoup trop
grande par rapport aux prédictions du modele. De tell@grdinces nécessitent des conditions extrémes
d’activité solaire durant les observations XMM, pouredtikpliquées, ce qui ne peut pas étre exclu mais
semble improbable.

Les résultats des simulations sur l'intensité totalééehdue du halo sont beaucoup plus proches
des observations Chandrdfextuées en 2001 (Dennerl, 2002). Malheureusement, ing&issible d'ef-
fectuer une analyse spectrale pour séparer clairemegtriesions de fluorescence et les émissions de
transfert de charge a cause de I'absence de résolutictralgedans les observations.

A I'opposé, XMM permet une analyse détaillée des camrstiques spectrales de I'émission et une
comparaison avec les simulations. Les diagnostiquesrapectels que la série des raies détectées, le
rapport [**]/[07*] moyen dans tout le champ de vue, et les caractéristiquésptiet O VII sont en bon
accord avec les prédictions des simulations. Nous avonsérdeux désaccords entre les modeles et les
observations.

Premiérement, trois raies spectrales proches des ésefgs transitions 5p-1s des ions excité& O
C*>* et C*** sont détectées dans le halo de Mars avec des intengjtéicsitivement supérieures a celles
prévues par le mécanisme des échanges de charge. Nawssdisouté I'eventualité que la décélération
des ions solaires au niveau du choc planétaire et de l&&bamagnétique soit responsable de le peu-
plement du niveau 5p comme suggéré par Beiersdorfer (1) mais cette hypothése semble impro-
bable. Nous avons également écarté I'hypothese ditgdh de charge avec des molécules (Beiers-
dorfer et al., 2003), car les raies semblent détectégsdaute altitude, dans le halo de Mars, la ou il est
fortément improbable de trouver du @én abondance.

Par ailleurs, selon Dennerl et al. (2006), le facteue @6f + O6i)/O6r du triplet O VIl décroit
fortement, de-5 a haute altitude dans le halo, a 0.8 sur le disque pla@éteci, n'est pas prévu dans
le modéle d’échanges de charge actuel, puisque les piampoides raies du triplet O VII sont fixes et
unigues. Une explication possible est le "quenching” sillinel proche de la surface planétaire, ou la
densité des neutres atteint des valeurs considérabiasi l& nombre de collisions devrait également
croitre dramatiqguement et dépeupler le niveau métes@fts (23S,) avant que la désexcitation radiative
ne se produise. Ceci résulterait en une baisse du factédogestimations sur I'influence du quenching
montrent qu'il devrait &tre important a basse altitud60L50 km) en dessous de I'exobase. Malgré
tout, il est nécessaire diectuer des simulations avec une grille plus fine, puisque gek nous avons
utilisee a une résolution de 300 km et ne permet pas dexdep@vec certitude a cette question.

En ce qui concerne I'extension et la grande luminosité do d&mission X, ceci pourrait étre
expliqué par une extréme activité solaire comme noussexpliqué précédemment. Cette possibilité
est contestée par la valeur mesurée du rapport d’eémissiglll /O VII qui est utilisée pour déterminer
le rapport d’abondances relatives®[@y[O’*] et qui semble adapté & des conditions plutdt moyennes de
vent solaire lent.

Une exosphere neutre treés étendue pourrait fournir xplecation alternative, mais il y a une contrainte
a cela aussi : cette exosphere devrait étre principalecanstituée d'atomes H chauds et tres rapides,
a des décalages Doppler tres importants pour éviteedamance de la raie Ly-solaire, qui permet-
trait leur détection avec le spectrographe UV de SPICAMuAlblement, il n'y a pas de modéele précis,
entierement auto-cohérent, de I'atmosphére martieapable de prendre en compte des neutres chauds
créés par les échanges de charge. Ceci, serait non sailemie pour notre étude, mais aussi pour
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I'eétude des processus d’échappement de I'atmosphériemae qui sont d’'une importance primordiale
pour comprendre I'évolution de I'atmosphére de Mars.

En conclusion, notre étude a répondu globalement a wat sagore en développement d’'un point
de vue modeélisation, et a soulevé un certain nombre daoiexpliqués pour le moment en ce qui
concerne les observations actuelles. Il est, évidemrfemamental de combiner I'évolution des connais-
sances au niveau des études et observations des atnesspbatres, les mesures in situ précises du vent
solaire et les calculs théoriques des sectidfisazes et des probabilités des cascades radiatives pour
répondre mieux aux exigences de la modélisation dess@mnis X issues des échanges de charge des
planétes. Ceci, pourtant, devrait étre accompagné gmolservations X de résolution spatiale et spec-
trale élevée, qui sont indispensables pour répondoeitas ces questions.






Conclusions et perspectives

Durant les trois années de ma thése, j'ai étudié le pim&me des échanges de charge daffisrdnts
contextes astrophysiques. Premierement, j'ai étueecbnséquences des échanges de charge entre les
protons et atomes neutres H du flot interstellaire. Le phiéme laisse des empreintes profondes sur la
distribution du flot interstellaire a travers toute I'liphére qui nous informent sur les conditions dans
le milieu interstellaire d’une part, et sur les propri&tk vent solaire d'autre part.

Mon étude était axée principalement sur la détermmaties paramétres interstellaires de la distri-
bution H, et plus particulierement la mesure de la défdectjue subit le flot H IS due aux échanges de
charge a I'entrée dans I'héliosphere. Le principe éautie était la modélisation des données de la cel-
lule & hydrogéne de I'instrument SWAN a 'aide d’'un mlélassique chaud de la distribution H dans
I'espace interplanétaire et de la rétrddsion de la raie Lyr solaire par cette distribution d’atomes H.
Entre autres, mon intervention dans le sujet consistaitvldpper une méthode rapide &i@ce pour
extraire le maximum d’information des données SWAN en migant le temps de calcul du modele. La
méthode comprend une recherche automatique de la podiioninimum de transmission (maximum
d’absorption, ZDSC) dans les cartes de transmission SWA&es avec la cellule & hydrogéne, et la
comparaison avec sa position dans les résultats du mddefeéthode permet, d’abord, de sélectionner
et modeéliser seulement les lignes de visée ou il y a akisorpgui donnent I'essentiel d’informations,
pour chaque carte de transmission, et, aussi, de négiigegillissement de la cellule au cours du temps
et le transfert radiatif, qui n’'influent pas sur la positianZDSC.

L'analyse a permis, avec le minimum de temps de calcul, déreneh évidence la dite déflection.
Nous avons mesuré la direction exacte d'arrivée du flotendyl IS, composé des deux populations
principales : la primaire qui n'a pas subi d’échanges degghat la secondaire qui se retrouve diiag,
décelérée et déviée par les processus d'échangdatgec Cette perturbation du flot H est tres pro-
bablement liee a une asymeétrie de la structure de thphiere sous la pression du champ magnétique
interstellaire local (Lallement et al. (2005))). La comdigon des directions d’arrivée des flots H et He,
ce dernier n'étant pas perturbé par les CX, permet de @ionle la direction du champ magnétique in-
terstellaire, donnant a I'héliosphére une fonctionlu®issole’ dans le milieu interstellaire local. De plus,
les résultats de I'analyse SWAN ont constitué la baselegdour la suite de mes travaux de recherche,
comme j'expliquerai par la suite.

Dans la deuxiéme phase de mes travaux de these, je metduesgée au phénomene des émissions
EUV et X consécutives aux échanges de charge entre lefiamts du vent solaire et les atomes neutres.
Cet aspect du phénomene des échanges de charge estrd@stbbservable dansfiérents contextes
dans le systeme solaire : les environnements cométédegxospheres planétaires avec de nombreux
exemples (Terre, Mars, Vénus) et enfin le gaz neutre IS dhékoksphere. Je me suis spécialement
intéressée au cas de I'héliosphére, auquel j'ai caddaglus importante partie de mon temps, et au cas
de I'exosphere de Mars.

En ce qui concerne le cas des émissions BXUNEliosphériques, les résultats SWAN ont permis le
calcul d'une distribution précise du flot H IS dans I'espaterplanétaire. Dans cette distribution (en
ajoutant la composante He) les ions lourds du vent solaipuént et interagissent avec les atomes H
et He neutres pour émettre des rayons X. Le modéle de addsuinteractions ions-neutres, que jai
développé, et la recherche de données précises deolaimesont été les outils essentiels pour I'étude,
gue j'ai tentée la plus générale et détaillée possible

Pour commencer, j'ai voulu rechercher tous les facteursienftant les émissions EYX hélio-
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sphérigues que j'ai réussi a quantifier en calculant detes du ciel monochromatiques et des spectres
dans le domaine d’énergies entre 0.01 et 1.2 keV. Dans pattie stationnaire de I'étude, c’est a dire &
vent solaire constant, j'ai mis en évidence la structugdiafe de I'emission EUXX dans I'héliosphere,
qui dépend fortement de la distribution des neutres IS ssiale la phase du cycle solaire avec les ef-
fets des deux types de vent solaire, aux compositions etlanaes relatives fierentes, qui se séparent
spatialement pendant la phase minimum. J'ai surtout soillgs &ets de parallaxe, dus a la struc-
ture axisymétrique du flot IS, avec des cartes calculées gifférentes positions de I'observateur et
différentes lignes de visée, confirmant, ainsi, les préxgfistde Lallement (2004) sur ce sujet. D’autre
part, en construisant des spectres pour les deux types tisalaire, le vent lent équatorial et le vent
rapide polaire, j'ai mis en évidence, pour I'émissiodidgphérique, ce qui était déja connu en théorie
d’échange de charge : les variations du spectre en fondedienergie de collision (Beiersdorfer et al.
(2001)), pour les raies du méme ion. Les spectres variefaremion du type de vent également a cause
des diférences de composition qui se reflétent sur les rapporaieedes diérents ions.

Le vent solaire est un flot dynamique avec des perturbatiohpapvent atteindre des valeurs trés
élevées pendant plusieurs jours. La suite logique de etode” était alors, de considérer leéfets de
ces perturbations sur I'émission héliosphérique et ddétiser I'eévolution temporelle de I'émission. Le
but initial de I'etude dynamique était d’extrapoler lev@au minimum de I'émission X héliosphérique
en corrélant les variations dans les données X aux vamgiilu vent solaire en utilisant le modele. Pour
cela, j'ai choisi de me concentrer sur deux raies caratiguies du spectre CX : (i) le tripletd<de I'ion
O+ & I'energie 0.57 keV et (ii) la raie & 0.65 keV de I'ionfO Ces deux raies, non seulement sont d’'une
valeur diagnostique trés importante pour lidentificatidu mécanisme d’émission, mais il se trouve
gu'elles sont les mieux détectées dans le domaine sfedea instruments X actuels (XMM, Suzaku
et Chandra). J'ai appliqué le modeéle dynamique sur ddessé’observations vers 4 cibles (HDFN,
Marano, Lockman, Virgo) sélectionnées dans la base deé&mnXMM et sur 2 observations de chacun
des champs (MBM 12 et Filament Sud) contenant des nuageshabsa Le premier groupe de cibles a
été sélectionné en fonction de leur qualité d'étre afectées par grandes sourceudies et aussi d'étre
observés pendant des périodes de nettes variations disolaire auxquelles je pourrais appliquer le
modele dynamique. Dans le deuxieme groupe, rajoutétadé en cours de route, les nuages absorbants
présentent I'avantage de 'bloquer’ partiellement la cosgmte du fond dlius lointaine (halo galactique
et sources extragalactiques) facilitant la séparatiendifferentes composantes de ce fond.

Le modele dynamique n'a pas réussi a corréler parfatgnes variations temporelles dans les
données X avec la forte activité du vent solaire a coedieelle. Cette 'défaillance’ pourrait étre ex-
pliquée et améliorée sur plusieurs points :

(i) la résolution temporelle et spatiale du modeéle daie &#finée : Les variations du flux de protons
sont simulées avec des simples fonctions créneau et ddosie actuelle du modele nous sommes en
difficulté de prendre en compte des variations plus réalistes,

(i) des données de vent solairesitu de meilleure précision sont nécéssaires : L'amélionadu modéle
nécessite aussi des mesures d’'abondances relatives ekdiefprotons plus précises a plusieurs po-
sitions éloignées de la Terre pour avoir un meilleur @tlan. Un progrés considérable dans cette
direction serait l'utilisation des données des nouveasikiments sur les missions STEREO,

(iii) un échantillon plus large de cas a modeéliser antéliait la statistique : Avec plusieurs poses sur exac-
tement le mé&me champ nous pourrions essayer des ajusteatetibnnées plus fiables et indépendantes
des ditérences intrinséques du fondfds induites par les changements de cible,

(iv) des données X de meilleure qualité et résolutiorcspée sont anticipées avec les télescopes de nou-
velle génération : La résolution des raies caracigriss du spectre CX et en particulier du triplet O VII
a 0.56 keV est vitale pour fierencier les mécanismes d’émission.

Si I'objectif initial n'a pas été atteint parfaitemengsl résultats de cette étude n’en sont pas pour
autant insignifiants. Au contraire, I'évolution de I'éie a finalement abouti aux conclusions les plus
spectaculaires de I'ensemble de mon travail. Eateles observations des ombres portées sur le fond
diffus X par des nuages absorbants (MBM 12 et Filament Sud) ontipeie conclure sur le point de
controverse de l'origine du fond filis X local dans le domaine 0.5 - 1.0 keV, ou les raies d'orgge
sont dominantes. La modélisation pour chaque ombre aedlenhon niveau d'intensité pour les raies
O VIl et O VIII observées devant les ombres. Elle a aussssea expliquer les variations des niveaux



7.4. RESUME ET PERSPECTIVES 181

d’intensité entre périodes de minimum et maximum sol@iegiations temporelles a long terme), dues
aux diférentes géométries d’observation, aux conditionsalésbdu vent solaire et de la distribution
des neutres IP, ainsi qu'a I'impact d'un CME pour le casipalier de MBM 12 observé par Chandra.

Le résultat principal qui dérive de cette analyse est (raission difuse a # keV, du moins la plus
grande fraction, est générée a l'intérieur de I'bgfihere par les échanges de charge et non pas par la
Bulle Locale, comme il était admis auparavant (Snowder.€0895), (2004)). L'analyse pose, alors,
des contraintes sur la température du gaz de la Bulle Latadler Halo Galactique, qui devraient étre
révisées dans le futur.

Le dernier volet de mon travail sur les émissions post-CKsdééliosphére comportait une ex-
ploration du spectre aux basses énergies, entre 0.1 eeV¥.Flour entreprendre cette étude, il a fallu
ajouter une série de données atomiques sur des ions pitds|1¢St, Sg+, FE) qui produisent des
raies spectrales importantes dans le domaine 0.1 - 0.3 keMde, quoiqu’en phase préliminaire jus-
gu'a la redaction de mathése, présente déja delatsat des perspectives intéressantes. Les premieres
analyses montrent que la contribution de I'héliospheere domaine d’énergie n'est pas négligeable, et
pourrait méme expliquer I'essentiel du flux dans certaiiesctions. Une comparaison plus détaillée
entre le modele des échanges de charge et une série ddesitliermiques a températures et colonnes
densités (absorption interstellaireftérentes est nécessaire pour contraindre les contnitsuties deux
mécanismes dans ces énergies. Je suis en train d’emieprees études. J'ai également I'intention de
réinterpréter les observations ROSAT en incluant ldsmiges de charge, afin de mieux déterminer les
contributions de la Bulle Locale et du Halo qui sont actuséat incorrectes.

Dans la derniere partie de ma these, jai utilisé un nedBinteraction entre le vent solaire et
I'exosphere martienne établissant les champs éleetr&t magnétique autour de Mars entre 1 et en-
viron 10 Rayons Martiens, modele établi par Ronan ModolBé&rard Chanteur. J'ai calculé I'@mission
post-échange de charge consécutive a la neutralisaéismons lourds du vent solaire se propageant au-
tour de Mars, et j'ai comparé les résultats aux obsemati@centes de Mars avec XMM. Il résulte de
I'étude que de nombreux points restent a éclaircir, mot&nt I'étendue de la zone émissive, beaucoup
plus grande selon I'analyse des observations que ce queipl& modeéle, mais aussi sur I'existence
de raies non prédites par le modéle. Cependant, ces xraéamontrent le potentiel important et unigue
de telles observations. Les perspectives dans ce domamesgriorité la recherche des causes des
désaccords, avec éventuellement I'utilisation de rresleéxosphériques plus complexes.

Enfin, il faut noter que depuis la découverte du phénondamission EUYX post échange de
charge et maintenant avec la compréhension de I'impaetdoghénomene dans I'héliosphere, il est de
plus en plus clair gqu’il est un mécanisme potentiellemess tompétitif pour les émissionsfidises X
dans de nombreux contextes astrophysiques. Mes pergmstimt la modélisation des émissions a la
périphérie des nuages interstellaires denses en moumvataas du gaz coronal (avec V. Izmodenov),
ainsi que les interfaces vents stellaires, milieu inteste, autres que I'héliosphere.
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Annexe A

Calcul de I'impact deselectrons du vent
solaire sur les atomes H et He
Interstellaires.

Le calcul du taux d'ionisation par impact électronique disnes H et He interstellaires est basé sur
le calcul de Isenberg et Feldman (1995). La sectiticace pour I'ionisation par impact électronique des
atomes H ou He est donnée par une formule empirique LotZ/{1:96

o(E) = Abexi oD poyr Ex> W (A1)
= 0 pour E<W

ou E est I'énergie de I'Electron dans le répere de iraocible, W est le potentiel d’ionisation (13.6
eV pour I'hydrogene et 24.6 eV pour I'hélium), Bt = E/W. Les autres parametres ont des valeurs :
a=4x10cmfeV?, b = 0.6, c= 0.56 pour 'hydrogéne & = 8 x 10 %cnfeV?, b = 0.75, c= 0.46
pour I'hélium.

Pour une distribution d’électrorigv), le taux d'ionisation est I'integrale du produit du fluxetéctrons
par la section f#icace d’'ionisation sur I'espace des phases :

e = ) @) f(Wudy (A.2)

Pour exprimer la sectionfiicace en fonction de la vitesse, plutdt qu’en fonction @mdfrgie, le pa-
ramétrea se transforme en : 9.8990' cm® s et 1.98<10'8 cmf s pour 'hydrogéne et I'hélium
respectivement.

e density ( cm'3)

—— COLD e distribution
—— HOT e distribution

10-21

-0.8 -04 0.0 0.4 0.8
Speed (lO9 cms™)

Fic. A.1 —Exemple de distribution des populations froide et chaudeadiectrons en fonction de la vitesse du vent
solaire, déduite des mesures WIND de bruit thermique.
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194ANNEXE A. IMPACT DESELECTRONS DU VENT SOLAIRE SUR LES NEUTRES INTERSTELLAIRES

Pour obtenir les distributions des électrons nous utikdes données du recepteur de bruit thermique
(TNR : thermal noise receiver) de I'expérience WAVES susd#ellite Wind (Issautier et al. (2005)).
L'instrument TNR mesure principalement le bruit thernmleelrique dans le vent solaire autour de la
frequence de plasma électroniqéigkHz) ~ 9+/Ng(cnm3), ou Ne est la densité électronique. D’autre
part, en mesurant les fluctuations €électrostatiques fiesdsur I'antenne de l'instrument a cause du mou-
vement thermique des électrons et protons environndmst possible de déduire le 'spectre’ théorique
qui dépend directement des fonctions de distribution sse des particules. Cette méthode est appelée
spectroscopie du bruit quasi-thermique (QTN : Quasi-Tla¢Moise) (Meyer-Vernet et Perche (1989))
et permet ainsi de determiner la densité, températuritesise des €lectrons.

Les données que nous avons utilisé, s’étalent a unedeéde 7 ans, de 1995 a 2001, et les mesures
sont faites toutes les heures environ, tous les jours. Haque spectre mesuré, Issautier et al. (2005)
ont ajusté une somme de deux distributions Maxwelliensesapes : un coeur froid de densiti et
températurel. et un halo chaud de densité et températNgeet Ty, respectivement. Le fit donne les
valeurs des parametredle = Nc + Np, T¢, Nn/Nc, Th/Te¢, Vswet Tp.

Nous calculons le taux d’'ionisation pour les atomes H et Hey ghaque mesure de distribution
électronique suivant I'équation A.2 et ensuite nous moypas sur les mesures de la journée. Les courtes
périodes de données inexploitables ont été suppriendotire calcul. Nous avons également négligé la
variation de la distance du satellite par rapport au Sgbeiisque celle-ci est de2% seulement. Les
résultats sont présentés dans la figure A.2. La varialies taux d'ionisation est tres grande, mais on
peut distinguer qu’en moyenne le taux d’'ionisation des a®id est dge- ~ (0.7 + 0.5) x 107's7,
alors que le taux d'ionisation a cause des échanges dgechaec les protons solaires est de I'ordre de
Bex ~ 6x1077s™t, On comprend, alors, que I'impact électronique n’'est pessiagficace pour ioniser
les atomes H que les échanges de charge.
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H atoms
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Fic. A.2 —Taux d'ionisation par impact électronique pour les atorkelS (a) et les atomes He IS (b) en fonction
du temps, depuis 1995.



Annexe B

Liste des mockles des donaes SWAN

Dans cet annexe je présente la liste des parametres &Beutitisés dans la série des modéles que
j'ai fait tourné pour I'analyse des données SWAN pour désigde minimum (tables B.1) et maximum
(tables B.2), ainsi que le résultat gé. Les parametres inclus dans les tables sont : la directaorivée
- lambda g°), beta °) - du flot IS, la vitesse initiale ¥ du flot IS (km's), température du gaz IS (K),
rapport 'mu’ () et la durée de vie Jdes atomes (3). Plus particulierement, quand la durée de vie T
est a 0, ceci signifie que le modele tient compte de I'aripid du vent, avec 19 valeurs que I'on ne note
pas dans la table. Aussi, le paramétre 'Auto-absorptiedigue si le modele utilise I'autoabsorption (1)
ou pas (0). Enfin, ‘chi2’ dénote J¢? réduit de I'ajustement du modeéle aux données SWAN.
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B.1. ANNEES MINIMUM 1996-1997

B.1 Annéees 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] 15e+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 11 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

Fic. B.1 —Table des modeles SWAN pour les données des années796 -'9
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198 ANNEXE B. LISTE DES MOLELES DES DONNEES 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 5.568797
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 7.3 215 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 7.3 215 13000 0.99 0 0 2.00765
107 254.3 7.3 21 13000 0.99 0 0 3.43236
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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 8.5 215 12500 0.99 0 0 1.4864
134 252.3 7.3 215 12500 0.99 0 0 2.14967
135 252.3 8.5 21.5 12500 0.99 0 0 1.30036
136 252.3 9.7 215 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 8.5 215 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
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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 le+06 0 1.82511

1 249.3 8.5 22 13000 1.7 1le+06 0 2.49145

2 249.3 8.5 22 13000 1.6 1le+06 0 3.18334

3 252.3 8.5 22 13000 1.7 le+06 0 1.32948

4 252.3 8.5 22 13000 1.6 1le+06 0 1.81068

5 249.3 8.5 21 13000 15 1le+06 0 3.56039

6 252.3 5.5 22 13000 1.8 1le+06 0 0.690354

7 255.3 8.5 22 13000 1.6 1le+06 0 0.983315

8 252.3 8.5 21 13000 15 1le+06 0 2.3295

9 255.3 8.5 21 13000 1.5 1le+06 0 1.23142
10 249.3 8.5 22 13000 1.9 1le+06 0 1.20164
11 249.3 8.5 23 13000 1.8 1le+06 0 2.45996
12 252.3 8.5 22 13000 1.9 1le+06 0 0.543736
13 252.3 8.5 23 13000 1.8 1le+06 0 1.16748
14 252.3 8.5 22 13000 1.8 1le+06 0 0.772373
15 252.3 5.5 21 13000 1.5 1le+06 0 0.769452
16 255.3 8.5 22 13000 1.9 1le+06 0 0.399231
17 255.3 8.5 23 13000 1.8 le+06 0 0.65495
18 255.3 5.5 22 13000 1.7 1le+06 0 0.676164
19 255.3 5.5 22 13000 1.8 1le+06 0 0.934673
20 255.3 8.5 22 13000 1.7 le+06 0 0.620295
21 255.3 8.5 22 13000 1.8 1le+06 0 0.441382
22 252.3 11.5 22 13000 1.8 le+06 0 2.45834
23 252.3 115 21 13000 1.5 1le+06 0 4.79148
24 255.3 11.5 22 13000 1.7 1le+06 0 1.94073
25 255.3 115 22 13000 1.8 1le+06 0 1.33967
26 255.3 5.5 21 13000 1.5 1le+06 0 0.450939
27 255.3 5.5 21 13000 14 1le+06 0 0.65133
28 252.3 8.5 21 13000 1.7 1le+06 0 0.854502
29 255.3 8.5 21 13000 1.7 1le+06 0 0.462123
30 252.3 5.5 21 13000 1.7 1le+06 0 0.443054
31 255.3 5.5 21 13000 1.7 1le+06 0 0.602559
32 252.3 8.5 21 13000 1.6 1le+06 0 1.39252
33 252.3 5.5 21 13000 1.6 1le+06 0 0.519814
34 249.3 8.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 1.46178
35 249.3 11.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 3.36389
36 252.3 5.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 0.757945
37 252.3 8.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 0.675434
38 252.3 11.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 2.19609
39 255.3 5.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 1.07567
40 255.3 8.5 22 13000 15| 1.67e+06 0 0.416464
41 255.3 11.5 22 13000 15| 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 16| 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
57 249.3 115 22 13000 1.6/ 1.67e+06 0 2.1058
58 252.3 115 22 13000 1.6/ 1.67e+06 0 1.08234
59 255.3 115 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
62 249.3 115 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
65 252.3 115 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
68 255.3 115 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 1le+06 0 2.54154
71 249.3 115 21 13000 1.6 1le+06 0 5.29804
72 252.3 115 21 13000 1.6 1e+06 0 3.57068
73 255.3 5.5 21 13000 1.6 1le+06 0 0.442516
74 255.3 8.5 21 13000 1.6 1le+06 0 0.755109
75 255.3 115 21 13000 1.6 1le+06 0 2.58005
76 249.3 5.5 21 13000 1.7 1le+06 0 0.777735
77 249.3 8.5 21 13000 1.7 1le+06 0 1.9541
78 249.3 115 21 13000 1.7 1e+06 0 4.04812
79 252.3 115 21 13000 1.7 1le+06 0 2.58974
80 255.3 115 21 13000 1.7 1le+06 0 1.63938
81 249.3 14.5 21 13000 1.7| 1.67e+06 0 2.6468
82 252.3 145 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
86 258.3 115 21 13000 1.7 1.67e+06 0 0.988321
87 258.3 145 21 13000 1.7] 1.67e+06 0 1.05958
88 249.3 5.5 21 13000 14 0 0 1.86201
89 249.3 8.5 21 13000 14 0 0 3.7006
90 249.3 115 21 13000 1.4 0 0 7.06154
91 252.3 5.5 21 13000 14 0 0 0.795917
92 252.3 8.5 21 13000 14 0 0 2.46694
93 252.3 115 21 13000 1.4 0 0 5.03647
94 255.3 5.5 21 13000 14 0 0 0.452204
95 255.3 8.5 21 13000 14 0 0 1.3473
96 255.3 115 21 13000 14 0 0 3.74739
97 249.3 5.5 21 13000 15 0 0 1.03369
98 249.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 2.48885
99 249.3 115 21 13000 15 0 0 5.26341
100 252.3 5.5 21 13000 15 0 0 0.479958
101 252.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 1.361
102 252.3 115 21 13000 15 0 0 3.56686
103 255.3 5.5 21 13000 15 0 0 0.430048
104 255.3 8.5 21 13000 1.5 0 0 0.74901
105 255.3 115 21 13000 15 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
108 249.3 115 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
111 252.3 115 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
114 255.3 115 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
117 249.3 115 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
120 252.3 115 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
123 255.3 115 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
126 249.3 115 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
129 252.3 115 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
132 255.3 115 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
135 249.3 115 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
138 252.3 115 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
141 255.3 115 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 14 0 0 4.44418
144 249.3 115 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 14 0 0 2.96931
147 252.3 115 22 13000 1.4 0 0 5.76099
148 255.3 5.5 22 13000 14 0 0 0.646907
149 255.3 8.5 22 13000 14 0 0 1.65125
150 255.3 115 22 13000 1.4 0 0 4.22782
151 249.3 5.5 22 13000 15 0 0 1.48595
152 249.3 8.5 22 13000 1.5 0 0 3.10385
153 249.3 115 22 13000 1.5 0 0 6.12117
154 252.3 5.5 22 13000 15 0 0 0.750053
155 252.3 8.5 22 13000 1.5 0 0 1.75856
156 252.3 115 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
159 255.3 115 22 13000 15 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
162 249.3 115 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
165 252.3 115 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
168 255.3 115 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
171 249.3 115 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
174 252.3 115 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
177 255.3 115 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
180 249.3 115 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
183 252.3 115 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
186 255.3 115 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
189 249.3 115 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
192 252.3 115 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
195 255.3 115 22 13000 1.9 0 0 0.594599
196 249.3 5.5 23 13000 14 0 0 3.10363
197 249.3 8.5 23 13000 14 0 0 5.3342
198 249.3 115 23 13000 1.4 0 0 9.21441
199 252.3 5.5 23 13000 14 0 0 1.63607
200 252.3 8.5 23 13000 14 0 0 3.61189
201 252.3 115 23 13000 1.4 0 0 6.61827
202 255.3 5.5 23 13000 14 0 0 0.958394
203 255.3 8.5 23 13000 14 0 0 2.07993
204 255.3 115 23 13000 14 0 0 4.84369
205 249.3 5.5 23 13000 15 0 0 2.06836
206 249.3 8.5 23 13000 1.5 0 0 3.88096
207 249.3 115 23 13000 15 0 0 7.13515
208 252.3 5.5 23 13000 15 0 0 1.13365
209 252.3 8.5 23 13000 1.5 0 0 2.29642
210 252.3 115 23 13000 15 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
213 255.3 115 23 13000 15 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
216 249.3 115 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
219 252.3 115 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
222 255.3 115 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
225 249.3 115 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
228 252.3 115 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
231 255.3 115 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
234 249.3 115 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
237 252.3 115 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
240 255.3 115 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
243 249.3 115 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
246 252.3 115 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
249 255.3 115 23 13000 1.9 0 0 0.771973
250 249.3 25 21 13000 14 0 0 1.00334
251 249.3 145 21 13000 1.4 0 0 11.6541
252 252.3 2.5 21 13000 1.4 0 0 0.72295
253 252.3 145 21 13000 14 0 0 9.05062
254 255.3 2.5 21 13000 14 0 0 0.946389
255 255.3 145 21 13000 1.4 0 0 7.00387
256 249.3 25 21 13000 15 0 0 0.991638
257 249.3 14.5 21 13000 15 0 0 9.24686
258 252.3 25 21 13000 15 0 0 0.994764
259 252.3 14.5 21 13000 15 0 0 6.99089
260 255.3 2.5 21 13000 1.5 0 0 1.49327
261 255.3 14.5 21 13000 15 0 0 5.26442
262 249.3 25 21 13000 1.6 0 0 1.22398
263 249.3 145 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
269 249.3 145 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 25 21 13000 1.7 0 0 2.18899
271 252.3 145 21 13000 1.7 0 0 3.93779
272 255.3 25 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 25 21 13000 1.8 0 0 3.1549
277 252.3 145 21 13000 1.8 0 0 2.84308
278 255.3 25 21 13000 1.8 0 0 4.56901
279 255.3 145 21 13000 1.8 0 0 1.96616
280 249.3 25 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 25 22 13000 14 0 0 1.43834
287 249.3 145 22 13000 1.4 0 0 12.9635
288 252.3 25 22 13000 14 0 0 1.00028
289 252.3 14.5 22 13000 14 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 15 0 0 1.33528
293 249.3 145 22 13000 1.5 0 0 29.7591
294 252.3 25 22 13000 15 0 0 1.19248
295 252.3 145 22 13000 1.5 0 0 7.85978
296 255.3 25 22 13000 15 0 0 1.57495
297 255.3 14.5 22 13000 15 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 25 22 13000 1.6 0 0 1.61441
301 252.3 145 22 13000 1.6 0 0 6.04607
302 255.3 25 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
309 255.3 145 22 13000 1.7 0 0 3.47432
310 249.3 25 22 13000 1.8 0 0 2.55399
311 249.3 14.5 22 13000 1.8 0 0 5.09236
312 252.3 25 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 25 22 13000 1.9 0 0 3.26202
317 249.3 145 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 14 0 0 37.6307
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Point lambda beta Vo |Temperature| 'mu’ Td* 'Auto-absorption’ chi2
324 252.3 25 23 13000 14 0 0 1.38909
325 252.3 145 23 13000 1.4 0 0 11.1902
326 255.3 25 23 13000 14 0 0 1.34767
327 255.3 14.5 23 13000 14 0 0 8.56765
328 249.3 2.5 23 13000 1.5 0 0 1.79385
329 249.3 14.5 23 13000 15 0 0 11.7711
330 252.3 25 23 13000 15 0 0 1.49528
331 252.3 14.5 23 13000 15 0 0 8.88041
332 255.3 25 23 13000 15 0 0 1.75866
333 255.3 145 23 13000 1.5 0 0 6.61457
334 249.3 25 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 25 23 13000 1.7 0 0 2.14625
341 249.3 145 23 13000 1.7 0 0 7.79771
342 252.3 25 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
347 249.3 145 23 13000 1.8 0 0 6.07323
348 252.3 25 23 13000 1.8 0 0 3.09791
349 252.3 145 23 13000 1.8 0 0 4.14119
350 255.3 25 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 25 23 13000 1.9 0 0 3.89139
355 252.3 145 23 13000 1.9 0 0 3.09632
356 255.3 25 23 13000 1.9 0 0 5.10227
357 255.3 14.5 23 13000 1.9 0 0 1.97841
358 249.3 25 19 13000 14 0 0 0.573167
359 249.3 5.5 19 13000 14 0 0 1.00816
360 249.3 8.5 19 13000 1.4 0 0 2.7146
361 249.3 115 19 13000 14 0 0 5.58137
362 249.3 14.5 19 13000 14 0 0 9.55115
363 252.3 2.5 19 13000 1.4 0 0 0.585176
364 252.3 5.5 19 13000 14 0 0 0.521383
365 252.3 8.5 19 13000 14 0 0 1.72003
366 252.3 115 19 13000 14 0 0 4.1066
367 252.3 14.5 19 13000 14 0 0 7.5629
368 255.3 2.5 19 13000 1.4 0 0 1.03349
369 255.3 5.5 19 13000 14 0 0 0.480566
370 255.3 8.5 19 13000 14 0 0 1.17537
371 255.3 115 19 13000 1.4 0 0 3.04121
372 255.3 14.5 19 13000 14 0 0 6.02095
373 249.3 25 19 13000 15 0 0 0.73311
374 249.3 5.5 19 13000 1.5 0 0 0.598538
375 249.3 8.5 19 13000 15 0 0 1.72305
376 249.3 115 19 13000 1.5 0 0 4.04715
377 249.3 14.5 19 13000 15 0 0 7.46867
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Point lambda beta Vo |Temperature| 'mu’ Td* 'Auto-absorption’ chi2
378 252.3 25 19 13000 15 0 0 1.00419
379 252.3 5.5 19 13000 1.5 0 0 0.378364
380 252.3 8.5 19 13000 15 0 0 1.01247
381 252.3 115 19 13000 15 0 0 2.83882
382 252.3 145 19 13000 1.5 0 0 5.76794
383 255.3 25 19 13000 15 0 0 1.69446
384 255.3 5.5 19 13000 15 0 0 0.596663
385 255.3 8.5 19 13000 15 0 0 0.743728
386 255.3 115 19 13000 15 0 0 2.08075
387 255.3 145 19 13000 1.5 0 0 4.53768
388 249.3 25 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
391 249.3 115 19 13000 1.6 0 0 2.82846
392 249.3 14.5 19 13000 1.6 0 0 5.73181
393 252.3 25 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
396 252.3 115 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
401 255.3 115 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
406 249.3 115 19 13000 1.7 0 0 1.90128
407 249.3 14.5 19 13000 1.7 0 0 4.28182
408 252.3 25 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
411 252.3 115 19 13000 1.7 0 0 1.25719
412 252.3 14.5 19 13000 1.7 0 0 3.15705
413 255.3 25 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
416 255.3 115 19 13000 1.7 0 0 1.04418
417 255.3 145 19 13000 1.7 0 0 2.49452
418 249.3 25 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
421 249.3 115 19 13000 1.8 0 0 1.28923
422 249.3 145 19 13000 1.8 0 0 3.2561
423 252.3 25 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
426 252.3 115 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
431 255.3 115 19 13000 1.8 0 0 0.854025
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Point lambda beta Vo Temperature | 'mu’ Td' 'Auto-absorption’ chi2
432 255.3 145 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
436 249.3 115 19 13000 1.9 0 0 0.884338
437 249.3 145 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
441 252.3 115 19 13000 1.9 0 0 0.65689
442 252.3 145 19 13000 1.9 0 0 1.76911
443 255.3 25 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
446 255.3 115 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 pouedboa, la probabilité des cascades ra-
diatives en nombre de photons émis par raie issue de hgehde charge avec un atome H, He ou une
molécule H. La probabilité d’émission due aux échanges de charge By est présentée la ou on ne
dispose pas de probabilité calculée pour les échangelsaiige avec H, et remplace cette derniére.

Tous les résultats présentés sont calculés par peoi Dr. Vasili Kharchenko du Harvard-Smithsonian
Center for Astrophysics, a Cambridge-Massachussets.

Delatable C.1 alatable C.5 les probabilites sont calesiBn tenant compte de la structure exacte de
I'ion et des niveaux d’é€nergie occuppés déja par lestedbns de I'ion. Les tables restantes sont calculées
en faisant I'hypothése que chaque ion est de type hydmidéret sont moins précises. Elles sont notées
avec la lettreh.
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Tas. C.1 —Carbon lons

cb+ — o+ Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H,X®") Y(He X®) Y(H,X%) Y(He X
54 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
352 68.0 0.3626 0.4316 0.4048 0.5517
42 91.8 0.2857 0.0982 0.2907 0.0712
52 102.9 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
C* - CcH Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(Hz, X)) Y(He X@)  Y(Hz, X))  Y(He X
1s2p°P—1s2s°P 5.5 0.4414 0.5390 0.3994 0.5181
1s4f3F—1s3d°D 16.6 0.1507 0 0.1483 0
1s3s'S—1s2p'P 45.6 0.0306 0.1024 0.0264 0.0750
1s3s°S—1s2p°P 47.6 0.1423 0.4096 0.1159 0.2999
1s3d°D—1s2p3P 49.8 0.2542 0.1908 0.2413 0.2726
1s3p3P—1s2s°S 54.6 0.2264 0.1940 0.3125 0.2148
1s2s'S-1¢ 1S 152.2 0.0081 0.0058 0.0089 0.0076
1s2s°S-1¢ 1S 299.0 0.7469 0.7352 0.7519 0.7377
1s2p°P—18° 1S 304.2 0.0529 0.0646 0.0479 0.0621
1s2p'P—18 1S 307.9 0.1169 0.1509 0.1081 0.1450
1s3plP—-182 1S 354.5 0.0547 0.0462 0.0752 0.0512

1s4ptP—15 1S 370.9 0.0243 0 0.0123 0




Tas. C.2 —Nitrogen lons

N7+ — N6+ Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H,X®") Y(He X®) Y(H,X?) Y(He X
6—5 8.1 0.0130 0.0004 0.0262 0.01296
54 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
352 92.6 0.5103 0.5312 0.5286 0.51028
42 125.0 0.1002 0.1339 0.1405 0.10021
52 140.0 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(Hz, X)) Y(He X@)  Y(Hz, X))  Y(He X
1s2p°P—1s2s°S 6.5 0.3814 0.2899 0.4133 0.3522
1s4s°S—1s3p°P 23.6 0.0829 0 0.0496 0
1s4f3F—1s3d3D 23.8 0.1460 0 0.2080 0.0376
1s3d'D—1s2p'P 66.9 0.0474 0.0492 0.0648 0.0510
1s3s3S—-1s2p°P 68.6 0.0544 0.1462 0.0504 0.1988
1s3d°D—1s2p3P 71.3 0.1967 0.1968 0.2654 0.2040
1s3p3P—1s2s%S 76.9 0.1455 0.4273 0.1243 0.3475
154s3S—-1s2p°P 94.0 0.1195 0 0.0715 0
1s4d°D—1s2p3P 95.1 0.1189 0.0291 0.1431 0.0492
1s4p3P—1s2s%S 101.3 0.1646 0 0.1450 0
1s2s°S-1¢ 1S 419.8 0.6915 0.7173 0.6826 0.6997
1s2p°P—15 1S 426.1 0.1080 0.0821 0.1171 0.0998
1s2ptP—18 1S 430.7 0.1091 0.0927 0.1206 0.1125
1s3plP—-182 1S 497.9 0.0354 0.1019 0.0306 0.0831
N5 — N4 Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H,X®") Y(He X)) Y(H,X®) Y(He X°)
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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Tas. C.3 —Oxygen lons

08 - O™+ Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H,X®") Y(He X% Y(H, X?)
6—5 10.6 0.0556 0 0.0961
54 19.6 0.3532 0.0016 0.3928
64 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
352 120.9 0.4570 0.3266 0.5119
52 182.9 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
o’ — O+ Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H, X)) Y(He X Y(H, X?)
1s2p3P—1s2s%S 7.6 0.4697 0.2674 0.4765
1s5g°G—1s4f°F 19.6 0.1534 0.0679 0.1638
1s4f'F—>1s3d'D 32.4 0.1023 0.0447 0.1034
1s4f3F—1s3d3D 32.4 0.4093 0.1787 0.4136
1s4d°D—1s3p3P 335 0.0412 0.0187 0.0451
1s4p°P—1s3s°S 35.1 0.0076 0.0430 0.0108
1s5f3F—1s3d3D 47.4 0.0419 0.0313 0.0439
1s3d°D—1s2p3P 96.5 0.4543 0.2184 0.4639
1s3p°P—1s2s°S 103.0 0.0692 0.2690 0.0680
1s4d°D—1s2p3P 129.0 0.1330 0.0602 0.1456
1s4p3P—1s2s%S 136.1 0.0271 0.1522 0.0382
15253518 1S 560.9 0.6081 0.6897 0.6052
1s2p°P—15 1S 568.5 0.1915 0.1090 0.1942
1s2ptP—15 1S 574.0 0.1576 0.0818 0.1611
0%+ —» O+ Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H, X)) Y(He X®) Y(H,X?) Y(He X
2p—2s 12.0 0.6283 0.4401 0.6927 0.4774
4s5-3p 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
45-2p 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




Tas. C.4 —Neon lons

Ne*t — NeB* Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H2, X®F) Y(He X9 Y(Hz, X®F) Y(He X°)
1s2p3P—1s2s%S 9.9 0.3558 0.3139 0.3548 0.3114
1s5g3G—1s4f3F 24.8 0.1189 0 0.1078 0
1s4f3F—1s3d°D 53.0 0.2166 0.0866 0.1965 0.0908
154s3S—1s3p°P 53.4 0.0345 0.1222 0.0375 0.1067
1s4f1F—1s3d'D 53.6 0.0541 0.0216 0.0491 0.0227
1s4d°D—1s3p3P 55.1 0.0168 0.0248 0.0200 0.0265
1s4p3P—1s3s°S 57.2 0.0217 0.0501 0.0198 0.0535
15553S—1s3p°P 79.0 0.0544 0 0.0523 0
1s3d°D—1s2p3P 158.4 0.2308 0.1612 0.2072 0.1692
1s3p°P—1s2s°S 166.8 0.1316 0.1572 0.1405 0.1494
154s3S—1s2p°P 210.3 0.0493 0.1749 0.0537 0.1527
1s4p3P—1s2s3S 221.2 0.0749 0.1731 0.0683 0.1846
152s°S-18 1S 905.1 0.6245 0.6442 0.6250 0.6454
1s2p°P—15 1S 914.7 0.1726 0.1523 0.1721 0.1510
1s2ptP—1s 1S 922.1 0.1196 0.1030 0.1198 0.1011
Ne?+ — Ne'™* Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(Hz, X)) Y(He X@)  Y(Hz, X))  Y(He X
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
4s5-3p 41.4 0.0418 0.1496 0.0442 0.1556
4f—3d 42.4 0.2690 0.1122 0.2514 0.1454
40-3p 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
4s5-2p 166.0 0.0616 0.2204 0.0652 0.2294
40-2p 168.4 0.0655 0.1024 0.0793 0.1263
4p—2s 183.9 0.0938 0.2173 0.0832 0.1264
55-2p 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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TaB. C.5 —Magnesium lons

Mgl% — Mg® Slow SW Fast SW
Transition Energy (eV) Y(H2, X9F) Y(He X)) Y(Hz, X9F) Y(He X°)
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
55-3p 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
5s5-2p 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
60—2p 309.2 0.0712 0 0.0812 0

5p—2s 312.5 0.0623 0.1514 0.0615 0.0837




Ta. C.6 —Magnesium lonsh)

Mgg+ — MgS+ |\/|98+ - Mg7+ Mg7+ - M96+
Energy (eV) Y(M,X®") | Energy (eV) Y(M, X®*") | Energy (eV) Y(M, X"
6.0 0.0012 51 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
Mgﬁ+ N M95+ M95+ N Mg4+ Mg4+ N Mg3+
Energy (eV) Y(M,X%") | Energy (eV) Y(M, X®") | Energy (eV) Y(M, X"
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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Tas. C.7 =Silicon lons h)

Sito* — s+ Si%+ — Sigr S+ — Si’*
Energy (eV) Y(M,X®") | Energy (eV) Y(M,X®*) | Energy (eV) Y(M,X®*)
9.0 0.0274 7.9 0.0088 6.8 0.0029
195 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
Si’t — Si+ Sit+ — St SiPt — Sitt
Energy (eV) Y(M,X%") | Energy (eV) Y(M, X®") | Energy (eV) Y(M, X"
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
Si** - Sigt

Energy (eV) Y(M,X?*)

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




Tas. C.8 —Sulfur lons f)

SlO+ BN 89+ 59+ N S8+ S8+ N S7+

Energy (eV) Y(M,X%") | Energy (eV) Y(M, X®") | Energy (eV) Y(M, X"
6.2 0.0001 55 0.00002 8.5 0.0167
11.4 0.1568 10.1 0.0704 184 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 994 0.00002 364.0 0.0256

378.9 0.4028 3354 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+ — 56+ 56+ - 85+ 85+ - S4+

Energy (eV) Y(M,X%") | Energy (eV) Y(M, X?") | Energy (eV) Y(M, X"
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, X%

35 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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Tas. C.9 —lron lons ()

Fel3 — Fel2t Felzr — Fetlt Fellt — Fet0r
Energy (eV) Y(M,X%") | Energy (eV) Y(M, X®") | Energy (eV) Y(M, X"
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 235 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 3104 0.4074 272.0 0.3842
346.7 0.0170 317.9 0.0085 278.5 0.0033
Fe'l% — Fe Fer — Feé* Fé* — Fe'

Energy (eV) Y(M,X®") | Energy (eV) Y(M,X®*) | Energy (eV) Y(M,X*)
5.9 0.0011 5.3 0.0005 3.4 0.00002
12.7 0.2360 114 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 441 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
2457 0.3360 209.0 0.3201 141.6 0.04128
251.6 0.0016 2204 0.2565 145.0 0.00003

225.7 0.0007

Fe'* - Feft

Energy (eV) Y(M, X%

6.1 0.0143

17.4 0.4009

234 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
I'H eliosphere

Dans les tables suivantes nous présentons l'intensstéailes spectrales dues aux CX dans I'Héliosphere
interne pour le minimum et maximum solaire et dans les doestde visée downwind et upwind. Les
intensités sont associées aux spectres présentésedditures 4.9(a) et 4.9(b) respectivement, et elles
sont présentées en photons@éra ! sri.

Tas.

D.1: Table des intensités des raies spectrales CX dans
I'Héliosphere interne, direction DW (fig. 4.9(a)).

Minimum Maximum
Energie(eV) I(78,-9C°) I(75°,0°) I(75°,9C°) [I(75°,-9C°) I(75°,0°) I(75°, 9C°)
C5* 11.0 1.478e-01 1.768e-01 1.494e-01 1.056e-01 7.218e-02124-01
23.8 7.730e-01 1.21#©0 8.526e-01 9.366e-01 4.725e-01 1.133@
34.8 1.349e-01 2.468e-01 1.270e-01 1.274e-01 1.031e-0405d-01
68.0 1.628¢00 3.006800 1.445e00 1.352600 1.279600 1.426e00
91.8 5.783e-01 1.01400 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-08B41d-01
183.7 3.600e-01 7.715e-01 3.118e-01 3.367e-01  3.295e-0514801
367.4 2.206e00 4.051e00 2.046e00 2.045e00 1.698e00 2.240e-00
4354 6.351e-01 1.35860 5.286e-01 5.327e-01 5.871e-01 5.329e-01
459.2 5.800e-01 1.24360 5.217e-01 5.792e-01 5.256e-01 6.189%e-01
cH 5,5 3.355e00 2.101e00 3.251e00 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-02554-01
456 3.907e-01 3.711e-01 3.380e-01 1.186e-01 1.635e-0072d-01
47.6 1.603e00 1.495e00 1.402e00 4.865e-01 6.578e-01 4.440e-01
49.8 1.779¢00 7.954e-01 1.782600 3.392e-01  3.406e-01 3.508e-01
54.6 1.934e00 7.919e-01 2.0390 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-0295d-02
299.0 5.460€00 2.942e00 5.495e00 1.168e00 1.270e00 1.174e00
304.2 4.022e-01 2.518e-01 3.897e-01 9.497e-02 1.093e-0B37&-02
307.9 9.245e-01 5.847e-01 8.918e-01 2.179e-01 2.541e-0130e-01
3545 4.638e-01 1.890e-01 4.896e-01 7.803e-02 8.123e-0870&-02
370.9 4.845e-02 1.281e-02 6.024e-02 1.456e-02 4.427e-0862d-02
N6+ 8.1 2.197e-05 5.892e-04 2.354e-05 6.227e-04 2.090e-04056-%4
15.0 1.784e-02 6.981e-02 1.334e-02 3.494e-02 2.931e-083198:02

Continued on next page
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ANNEXE D. SPECTRES DES CASCADES RADIATIVES DANS LELIOSPHERE

Tas. D.1 — continued from previous page

Minimum Maximum
Energie(eV) I(78,-9C°) 1(75°,0°) I(75°,9C°) [I(75°,-9C°) I(75°,0°) I(75°, 9C°)
23.1 1.226e-05 5.364e-04 1.606e-05 5.867e-04 1.879e-04806-04
324 2.067e-02 7.570e-02 1.539e-02 3.451e-02 3.218e-0B578-02
47.4 8.777e-03 3.411e-02 6.561e-03 1.692e-02 1.434e-0B444-02
92.6 2.557e-02 9.558e-02 1.906e-02 4.492e-02 4.048e-0B11&-02
125.0 6.439e-03 2.293e-02 4.784e-03  9.995e-03 9.801e-0843d-02
140.0 5.898e-03 2.318e-02 4.412e-03 1.167e-02 9.727e-0278d-02
250.0 2.856e-03 1.102e-02 2.134e-03 5.408e-03 4.638e-0874é&-03
500.0 3.648e-02 1.366e-01 2.720e-02 6.436e-02 5.784e-0899&-02
592.6 3.885e-03 1.474e-02 2.899e-03 7.070e-03 6.224e-08244-03
625.0 2.804e-03 1.014e-02 2.085e-03 4.528e-03 4.321e-0365&+-03
640.0 3.538e-03 1.422e-02 2.652e-03 7.359e-03 5.942e-03238-03
N5+ 6.5 1.577e-01 3.505e-01 1.403e-01 1.854e-01 1.459e-0159e-01
23.6 5.674e-03 2.208e-02 7.281e-03 2.502e-02 7.628e-02018.02
23.8 2.631e-02 3.889e-02 3.162e-02 4.406e-02 1.343e-0B37&.02
66.9 2.549e-02 5.488e-02 2.251e-02 2.623e-02 2.316e-0B325&-02
68.6 6.319e-02 1.400e-01 4.926e-02 5.185e-02 6.087e-0D58&-02
71.3 1.027e-01 2.214e-01 9.094e-02 1.071e-01  9.330e-04584-01
76.9 1.647e-01 4.057e-01 1.282e-01 1.475e-01 1.767e-04264-01
94.0 8.179e-03 3.183e-02 1.050e-02 3.606e-02 1.100e-0514&-02
95.1 2.836e-02 5.666e-02 2.933e-02 4.293e-02 2.206e-0479&.02
101.3 1.648e-02 4.384e-02 2.093e-02 4.967e-02 1.515e-0355&02
419.8 3.390e-01 8.002e-01 2.894e-01 3.825e-01 3.377e-0121&-01
426.1 4.467e-02 9.927e-02 3.973e-02 5.249e-02 4.131e-0830&02
430.7 4.910e-02 1.087e-01 4.318e-02 5.539e-02 4.546e-0D87&-02
497.9 3.941e-02 9.693e-02 3.072e-02 3.538e-02 4.220e-0228e-02
N4+ 10.0 1.484e00 9.437e-01 1.4686€0 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-0%808:02
16.3 6.296e-03 1.607e-03 7.826e-03 1.827e-03  5.554e-0835&-03
16.6 2.142e-01 2.116e-02 2.660e-01  2.404e-02  7.309e-0®738.02
17.4 5.296e-02 5.728e-03 6.575e-02 6.508e-03 1.979e-03218-03
19.7 2.873e-02 7.354e-03 3.572e-02 8.356e-03 2.541e-0®684-02
46.5 5.982e-01 7.215e-01 4.636e-01 2.102e-01  3.203e-07944-01
49.9 6.357e-01 1.662e-01 6.934e-01 8.515e-02 6.949e-03668-02
59.2 5.224e-01 2.875e-01 5.175e-01 1.201e-01 1.234e-0233d-01
65.1 7.690e-02 3.740e-02 9.579e-02 4.249e-02 1.292e-0233&.02
66.5 1.730e-01 1.870e-02 2.147e-01 2.125e-02 6.460e-0316&-02
76.2 1.207e-01 3.085e-02 1.500e-01 3.506e-02 1.066e-0283&-02
o™ 10.6 1.393e-04 2.624e-02 4.704e-04 3.010e-02 9.051e-08578.02
19.6 2.136e-03 1.703e-01 3.907e-03 1.923e-01  5.913e-0259&-01
30.2 1.200e-04 2.260e-02 4.053e-04 2.593e-02 7.797e-03238.02
42.3 3.108e-01 1.0430®0 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-0532d-01
120.9 2.566e-01 9.637e-01 1.915e-01 4.592e-01 4.079e-0836&01
182.9 8.810e-04 7.890e-02 1.735e-03 8.934e-02 2.736e-0243d-01

Continued on next page
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Minimum Maximum
Energie(eV) I(78,-9C°) 1(75°,0°) I(75°,9C°) [I(75°,-9C°) I(75°,0°) I(75°, 9C°)
326.5 7.379e-02 2.495e-01 5.466e-02 1.000e-01 1.078e-0D08d-01
653.1 4.830e-01 1.74360 3.593e-01 7.819e-01 7.433e-01 8.234e-01
7740 8.792e-02 2.998e-01 6.516e-02 1.221e-01 1.293e-02394-01
816.3 1.756e-01 5.296e-01 1.292e-01 1.635e-01 2.345e-0444€-01
835.9 1.195e-03 5.102e-02 1.555e-03 5.616e-02 1.788e-0461&-02
b+ 7.6 6.200e-01 1.5236€0 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-0551€-01
324 1.118e-01 2.746e-01 1.009e-01 1.511e-01 1.137e-0595d-01
32.4 4.470e-01 1.098600 4.034e-01 6.042e-01 4.546e-01 6.782e-01
335 4.739e-02 1.135e-01 4.295e-02 6.167e-02 4.710e-0B398&-02
35.1 7.707e-02 1.880e-01 5.837e-02 5.860e-02 8.308e-0214&.02
47.4 6.849e-02 1.673e-01 5.820e-02 7.739e-02 7.100e-02398-02
96.5 5.320e-01 1.303®0 4.748e-01 6.946e-01 5.423e-01 7.728e-01
103.0 4.824e-01 1.19460 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-0225€01
136.1 2.728e-01 6.656e-01 2.066e-01 2.076e-01  2.941e-08B48d-01
560.9 1.385¢00 3.423e00 1.125e00 1.404e00 1.473e00 1.430e-00
568.5 2.527e-01 6.210e-01 2.207e-01  3.130e-01 2.605e-04266-01
5740 1.949e-01 4.777e-01 1.723e-01 2.482e-01  1.995e-0¥41e-01
o5+ 12.0 1.202e01 5.720e00 1.289e01 3.387e00 2.337e00 3.878e-00
23.1 1.144e00 3.863e-01 1.424€0 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-0B68&-02
23.9 3.821e00 8.876e-01 4576600 1.003e00 3.067e-01 1.28360
249 7.723e-01 2.645e-01 8.703e-01 1.779e-01  1.055e-0D97&-01
277 4.723e-01 3.327e-01 5.523e-01 2.466e-01 1.301e-0963&-01
67.3 148700 7.419e-01 1.328€00 3.665e-01 3.116e-01 3.991e-01
715 6.359¢00 3.555600 6.658e00 1.803e00 1.488600 1.979e00
825 6.262¢00 4.526e00 5.563e00 1.717e00 1.962e00 1.694e00
93.6 1.686e00 5.695e-01 2.099600 6.431e-01 1.968e-01 8.226e-01
95.4 2.491e00 8.533e-01 2.804®H0 5.741e-01 3.405e-01 6.767e-01
107.0 1.883¢00 1.327e00 2.202e00 9.835e-01 5.189e-01 1.1840
Nt 9.9 1.243e-01 3.552e-01 1.035e-01 1.785e-01 1.491e-0153d-01
24.8 7.094e-03 3.040e-02 9.164e-03 3.468e-02 1.048e-0247&-02
53.0 4.097e-02 1.283e-01 3.710e-02 8.379e-02 5.158e-0B18&-02
53.4 4.129e-02 1.117e-01 3.144e-02 3.914e-02 4.888e-07148.02
53.6 1.023e-02 3.201e-02 9.263e-03 2.092e-02 1.287e-02452&-02
55.1 9.357e-03 2.517e-02 7.530e-03 1.080e-02 1.078e-0420d-02
57.2 1.756e-02 4.771e-02 1.351e-02 1.825e-02 2.071e-0B05d-02
79.0 3.437e-03 1.391e-02 4.431e-03 1.587e-02 4.795e-0834&-02
158.4 6.584e-02 1.947e-01 5.560e-02 1.057e-01 8.082e-0283d-01
166.8 5.958e-02 1.660e-01 4.851e-02 7.579e-02 7.057e-0P406802
210.3 5.909e-02 1.598e-01 4.500e-02 5.600e-02 6.996e-0313&-02
221.2 6.065e-02 1.648e-01 4.665e-02 6.304e-02 7.154e-02346-02
905.1 2.486e-01 7.018e-01 2.039e-01 3.354e-01 2.967e-0513801
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ANNEXE D. SPECTRES DES CASCADES RADIATIVES DANS LELIOSPHERE

Tas. D.1 — continued from previous page

Minimum Maximum

Energie(eV) I(78,-9C°) 1(75°,0°) I(75°,9C°) [I(75°,-9C°) I(75°,0°) I(75°, 9C°)
914.7 6.032e-02 1.723e-01 5.022e-02 8.659e-02 7.235e-02476&-02
922.1 4.098e-02 1.173e-01 3.423e-02 5.940e-02 4.918e-05166-02
Ne'* 159 1.217e00 1.007e00 1.211e00 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-08560&-02
19.6 1.333e-01 5.807e-02 1.660e-01 6.581e-02 2.006e-02206-02
41.4 1.862e-01 2.080e-01 1.570e-01  7.240e-02 9.097e-0B53#-02
42.4 3.605e-01 2.474e-01 3.851e-01 1.579e-01 9.980e-0839d-01
43,9 5.796e-02 4.936e-02 5.434e-02 2.068e-02 2.118e-0425&-02
47.6 6.344e-02 8.403e-02 5.708e-02 3.190e-02 3.644e-02478.02
62.2 6.093e-02 2.531e-02 7.586e-02 2.868e-02 8.741e-05698-02
126.0 4.683e-01 3.701e-01 4.700e-01  1.983e-01 1.537e-0211&01
140.6 3.615e-01 3.142e-01 3.468e-01 1.417e-01  1.336e-0#96d-01
166.0 2.745e-01 3.065e-01 2.315e-01 1.067e-01  1.340e-0D10d-01
168.4 1.838e-01 1.566e-01 1.724e-01 6.564e-02 6.717e-0748&02
183.9 2.378e-01 3.149e-01 2.139e-01 1.196e-01  1.365e-01804-01
186.8 9.399e-02 3.900e-02 1.170e-01  4.420e-02 1.347e-0854&02
188.1 1.064e-01 3.827e-02 1.324e-01 4.337e-02 1.322e-0548&02
203.9 7.387e-02 3.104e-02 9.198e-02 3.517e-02 1.072e-0500&+-02
Mgt 1330.0 2.482e-01 8.384e-01 1.899e-01 3.913e-01 3.556e-018le-01
1340.0 6.881e-02 2.394e-01 5.310e-02 1.182e-01 1.008e-D287e-01
1350.0 5.651e-02 1.952e-01 4.351e-02 9.508e-02 8.233e-0P30e-01
1570.0 8.518e-03 3.363e-02 6.835e-03 2.014e-02 1.374e-D313e-02
Mg>* 16.6 1.952e-02 3.913e-02 2.463e-02 4.422e-02 1.352e-0556&-02
16.6 2.571e-02 5.289e-02 3.246e-02 5.976e-02 1.827e-0B456-02
19.8 4.632e-01 9.912e-01 4.208e-01 5.435e-01  4.100e-0100&-01
29.7 3.990e-02 8.896e-02 3.237e-02 3.545e-02 3.836e-05728.02
30.6 1.075e-01 2.235e-01 1.059e-01 1.524e-01 8.897e-0B02d-01
47.1 6.892e-03 1.398e-02 8.698e-03 1.580e-02 4.830e-0821&-02
47.2 1.370e-02 2.914e-02 1.731e-02 3.293e-02 1.007e-0213&-02
66.3 1.319e-01 2.742e-01 1.311e-01 1.917e-01 1.086e-0R77&01
96.9 3.873e-02 8.369e-02 3.253e-02 3.858e-02 3.548e-0407&-02
97.1 5.412e-02 1.206e-01 4.390e-02 4.803e-02 5.200e-0B3394-02
195.7 1.916e-01 4.044e-01 1.803e-01 2.484e-01 1.642e-0870e01
214.0 1.182e-01 2.534e-01 1.033e-01 1.242e-01  1.065e-0B494-01
281.4 5.967e-02 1.333e-01 5.076e-02 5.992e-02 5.667e-03246-02
290.9 8.327e-02 1.857e-01 6.754e-02 7.396e-02  8.006e-02534-02
2926 5.268e-02 1.089e-01 4.606e-02 5.238e-02 4.590e-05566-02
308.2 1.517e-02 3.073e-02 1.914e-02 3.473e-02 1.062e-0243&-02
309.2 1.838e-02 3.232e-02 2.315e-02 3.652e-02 1.117e-0572&-02
3125 8.317e-02 2.028e-01 6.828e-02 8.117e-02  8.739e-02966-02




Tas.
I'Héliosphere interne, direction UW (fig.4.9(b)).
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Minimum Maximum
Energie(eV) (250, -9¢°) 1(250°, 0°) 1(250°, 9C¢°) 1(250°, -9¢°) 1(250°, 0°) 1(250°, 90°)
C5* 11.0 1.554e-01 2.511e-01  1.807e-01 1.304e-01 1.611e-015364-01
23.8 9.851e-01 254460 1.181e00 1.241e00 1.610e00 1.486e00
34.8 1.141e-01 2.722e-01  1.349e-01 1.490e-01 1.767e-017314-01
68.0 1.160e00 2.537e00 1.353e00 1488600 1.673e00 1.700e00
91.8 6.512e-01 1.73860 7.812e-01 8.732e-01 1.16/@0 1.037e00
102.9  9.685e-02 3.157e-01  1.152e-01 1.908e-01 2.097e-01165e-01
183.7 2.281e-01 6.113e-01  2.699e-01 3.651e-01 4.049e-01154&01
367.4 1.798¢00 4.289e00 2.119e00 2.371e00 2.790e00 2.748e00
435.4  3.465e-01 8.423e-01  4.051e-01 5.445e-01 5.691e-01084&-01
459.2 4.125e-01 1.13660 4.925e-01 6.490e-01 7.415e-01  7.452e-01
c* 5,5 3.245e00 1.175e00 3.629e00 7.883e-01 8.030e-01  8.738e-01
16.6  8.835e-01 2.781e-01  1.033® 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-021104-01
47.6 1.210e00 5.367e-01 1.32260 4.350e-01 3.868e-01  4.644e-01
49.8 1.875¢00 5.967e-01 2.10360 3.623e-01 3.976e-01  4.105e-01
546 2.206e00 5.476e-01 2.50840 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-02287d-02
299.0 5.700e00 1.870e00 6.428e00 1.198800 1.263e00 1.342e00
304.2 3.891e-01 1.408e-01  4.352e-01 9.448e-02 9.624e-020474-01
307.9 8.860e-01 3.167e-01  9.898e-01 2.150e-01 2.171e-01377e-01
3545 5.301le-01 1.319e-01 6.027e-01 8.190e-02 8.834e-0233&-02
370.9 7.423e-02 4.484e-02 8.712e-02 2.065e-02 2.811e-0512e-02
N6+ 8.1 8.796e-05 1.899e-03  1.322e-04 8.813e-04 1.188e-03 704-03
15.0 5.674e-03 7.295e-02  7.988e-03 4.048e-02 4.742e-02687&02
23.1 8.251e-05 1.806e-03  1.243e-04 8.350e-04 1.129e-030154-03
324 5.739e-03 6.585e-02  7.993e-03 3.832e-02 4.329e-02386&-02
47.4  2.754e-03 3.504e-02  3.873e-03 1.953e-02 2.280e-02259&-02
926 7.411e-03 8.842e-02  1.036e-02 5.060e-02 5.790e-02816&02
125.0 1.682e-03 1.816e-02 2.331e-03 1.085e-02 1.202e-022354-02
140.0 1.893e-03 2.449e-02  2.666e-03 1.355e-02 1.591e-05704-02
250.0 8.824e-04 1.110e-02  1.240e-03 6.212e-03 7.229e-031796-03
500.0 1.061e-02 1.270e-01  1.484e-02 7.259e-02 8.315e-023466-02
592.6 1.160e-03 1.420e-02 1.626e-03 8.040e-03 9.275e-032656-03
625.0 7.572e-04 8.455e-03  1.052e-03 4.978e-03 5.574e-03683é&-03
640.0 1.185e-03 1.580e-02 1.675e-03 8.642e-03 1.024e-020044-02
N>+ 6.5 1.159e-01 4.038e-01 1.383e-01 2.189%e-01 2.616e-01 4961
23.6 1.174e-02 7.735e-02  1.486e-02 3.562e-02 4.842e-02334&02
23.8 4.276e-02 1.362e-01  5.144e-02 6.274e-02 8.528e-026326-02
66.9 1.763e-02 5.235e-02  2.095e-02 2.970e-02 3.427e-024208-02
68.6  2.730e-02 7.490e-02  3.126e-02 5.110e-02 5.135e-02644&02
71.3 7.186e-02 2.160e-01  8.545e-02 1.218e-01 1.412e-014054-01
76.9 6.391e-02 2.063e-01  7.535e-02 1.436e-01 1.422e-015794-01
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ANNEXE D. SPECTRES DES CASCADES RADIATIVES DANS LELIOSPHERE

Tas. D.2 — continued from previous page

Minimum Maximum
Energie(eV) (250, -9¢°) 1(250°,0°) 1(250°,9C°) 1(250°, -9C°) 1(250°, 0°) 1(250°, 90°)
94.0 1.693e-02 1.115e-01  2.142e-02 5.135e-02 6.980e-02247&.02
95.1 3.269e-02 1.158e-01  3.939e-02 5.661e-02 7.334e-02773&.02
101.3 3.112e-02 1.536e-01  3.858e-02 7.073e-02 9.614e-026056-02
419.8 2.110e-01 7.637e-01  2.523e-01 4.332e-01 4,999e-01989&01
426.1  3.284e-02 1.143e-01  3.918e-02 6.198e-02 7.407e-02184-02
430.7  3.459e-02 1.171e-01  4.116e-02 6.446e-02 7.614e-024794-02
497.9  1.544e-02 4.986e-02  1.821e-02 3.454e-02 3.432e-028026302
N4+ 10.0 1.484e00 5.405e-01 1.67260 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-02068&02
16.3  9.640e-03 5.627e-03  1.131e-02 2.591e-03 3.527e-031528.03
16.6 3.231e-01 7.406e-02  3.773e-01 3.411e-02 4.642e-02149&-02
17.4  7.996e-02 2.005e-02  9.339e-02 9.234e-03 1.257e-02123d-02
19.7  4.400e-02 2.574e-02 5.161e-02 1.186e-02 1.614e-02442d-02
46,5 3.212e-01 1.641e-01  3.338e-01 1.700e-01 1.282e-017434-01
49,9 7.813e-01 1.801e-01  8.908e-01 9.900e-02 1.172e-011494-01
59.2 5.339e-01 2.062e-01  5.994e-01 1.270e-01 1.378e-014344-01
65.1 1.203e-01 1.309e-01 1.421e-01 6.029e-02 8.206e-023338-02
66.5 2.611e-01 6.546e-02  3.050e-01 3.014e-02 4.103e-026678.02
76.2 1.848e-01 1.080e-01  2.167e-01 4.974e-02 6.771e-020516-02
o™ 10.6 4.221e-03 9.374e-02  6.373e-03 4.312e-02 5.853e-02249&.02
19.6 2.701e-02 5.962e-01  4.075e-02 2.748e-01 3.724e-01343801
30.2 3.636e-03 8.075e-02  5.491e-03 3.715e-02 5.043e-02522&02
42.3  7.146e-02 6.576e-01  9.777e-02 4.233e-01 4.432e-01735&01
61.9 1.681e-02 3.716e-01  2.537e-02 1.712e-01 2.321e-01083&01
120.9  7.564e-02 9.142e-01  1.059%e-01 5.200e-01 5.977e-019866&-01
182.9  1.255e-02 2.773e-01  1.893e-02 1.277e-01 1.732e-015544-01
3265 1.727e-02 1.628e-01  2.366e-02 1.036e-01 1.094e-011614-01
653.1 1.308e-01 1.4636€0 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-014354-01
816.3  3.066e-02 1.547e-01  4.055e-02 1.395e-01 1.151e-01462€-01
835.9 7.916e-03 1.730e-01  1.192e-02 7.996e-02 1.081e-017198-02
ob+ 7.6 4.125e-01 1.604€00 4.992e-01 8.883e-01  1.045:0 1.029e00
19.6  1.309e-01 5.082e-01  1.588e-01 2.720e-01 3.283e-011788.01
324 8.412e-02 3.384e-01  1.022e-01 1.808e-01 2.186e-01114&01
324 3.365e-01 1.354600 4.087e-01 7.233e-01 8.745e-01  8.456e-01
335 3.592e-02 1.369e-01  4.352e-02 7.348e-02 8.849e-057968.02
35.1 2.401e-02 5.743e-02  2.793e-02 5.051e-02 4.242e-02315&.02
47.4  4.054e-02 1.492e-01  4.882e-02 8.620e-02 9.810e-02884&-02
96.5 3.841e-01 1.5196€0 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-01683801
129.0 1.159e-01 4.417e-01  1.404e-01 2.370e-01 2.856e-01768e-01
136.1 8.500e-02 2.039e-01  9.888e-02 1.790e-01 1.505e-01885€-01
560.9 6.681e-01 2.35#€0 7.994e-01 14740 1.579e00 1.657e00
568.5 1.681e-01 6.541e-01  2.035e-01 3.622e-01 4.259e-01196&01
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Minimum Maximum

Energie(eV) (250, -9¢°) 1(250°,0°) 1(250°,9C°) 1(250°, -9C°) 1(250°, 0°) 1(250°, 90°)
574.0 1.358e-01 5.319e-01  1.645e-01 2.907e-01 3.453e-01378801
o5+ 12.0 1.436e01 8.003e00 1.644e01 4,166e00 5.139e00 4.902e00
23.1 1.770e00 1.348e00 2.081e00 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-026516-02
23.9 5570e00 3.099e00 6.480e00 1427600 1.940e00 1.736e00
249 1.005e00 4.530e-01 1.15940 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-018648.01
67.3 1.319¢00 7.546e-01 1.42460 4.211e-01 4.922e-01  4.869e-01
715 7.196e00 3.798e00 8.213e00 2.095600 2.471e00 2.429e00
825 5.179¢00 2.584e00 5.637e00 1.720e00 1.760e00 1.909e00
93.6 2.609e¢00 1.987e00 3.068e00 9.154e-01  1.2446€0 1.113e00
954 3.241e00 1.462e00 3.737e00 7.340e-01 9.314e-01  8.719e-01
107.0 2.587€¢00 2.626e00 3.044e00 1.290e00 1.666e00 1.542e00
Nt 9.9 7.066e-02 3.749e-01  8.745e-02 2.076e-01 2.433e-01 0541
24.8 1.544e-02 1.084e-01  1.962e-02 4.986e-02 6.759e-020696-02
53.0 3.413e-02 2.114e-01  4.278e-02 1.069e-01 1.345e-01268d-01
53.4 1.306e-02 5.114e-02  1.587e-02 3.719e-02 3.558e-02055&02
53.6  8.526e-03 5.280e-02  1.069e-02 2.670e-02 3.358e-0216768:02
55.1 4.372e-03 1.931e-02 5.331e-03 1.166e-02 1.279e-02323d-02
57.2 6.315e-03 2.785e-02  7.676e-03 1.842e-02 1.888e-02048&-02
79.0 7.356e-03 4.959e-02 9.314e-03 2.281e-02 3.093e-02777&-02
158.4  4.092e-02 2.364e-01  5.093e-02 1.268e-01 1.523e-014814-01
166.8  2.969e-02 1.453e-01  3.655e-02 8.442e-02 9.536e-026686-02
210.3 1.870e-02 7.312e-02  2.272e-02 5.319e-02 5.089e-02799é&-02
221.2  2.180e-02 9.617e-02  2.650e-02 6.360e-02 6.521e-020734-02
905.1 1.307e-01 6.731e-01  1.613e-01 3.817e-01 4.392e-01397&01
914.7  3.428e-02 1.819e-01  4.242e-02 1.007e-01 1.180e-011674-01
922.1 2.361e-02 1.256e-01  2.923e-02 6.931e-02 8.145e-0203863-02
Ne'* 159 1.239e¢00 1.039e00 1.411e00 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-0260268:02
19.6 2.078e-01 2.035e-01  2.450e-01 9.372e-02 1.274e-011404-01
41.4 1.276e-01 9.325e-02 1.387e-01 6.834e-02 6.519e-024386-02
42.4  4.270e-01 3.902e-01  4.924e-01 1.987e-01 2.494e-01352&-01
43,9 5.210e-02 3.573e-02 5.829e-02 2.194e-02 2.384e-02480&-02
476  4.816e-02 4.801e-02 5.452e-02 3.195e-02 3.269e-0254868.02
62.2 9.478e-02 8.868e-02 1.117e-01 4.084e-02 5.551e-02068&.02
126.0 4.900e-01 4.365e-01 5.585e-01 2.354e-01 2.825e-01745e-01
140.6  3.405e-01 2.665e-01  3.842e-01 1.561e-01 1.758e-017844-01
166.0 1.881e-01 1.374e-01  2.045e-01 1.007e-01 9.606e-020964-01
168.4  1.653e-01 1.135e-01  1.849e-01 6.967e-02 7.574e-028766-02
183.9  1.805e-01 1.800e-01  2.044e-01 1.198e-01 1.226e-013304-01
186.8  1.462e-01 1.367e-01  1.723e-01 6.293e-02 8.554e-026566-02
188.1 1.647e-01 1.341e-01  1.938e-01 6.175e-02 8.394e-05134-02
203.9 1.150e-01 1.088e-01  1.355e-01 5.009e-02 6.808e-02093&-02

Continued on next page




228 ANNEXE D. SPECTRES DES CASCADES RADIATIVES DANS LELIOSPHERE
Tas. D.2 — continued from previous page
Minimum Maximum
Energie(eV) 1(250, -90°) 1(250°, ¢°) 1(25C°, 9C°) 1(250C°, -9C°) 1(250°, 0°) 1(250°, 9C°)
Mg'o 1330.0  9.050e-02 7.672e-01  1.184e-01 4.405e-01 5.020e-61059¢e-01
1340.0 2.744e-02 2.446e-01  3.604e-02 1.365e-01 1.590e-01579e-01
1350.0 2.205e-02 1.943e-01  2.894e-02 1.091e-01 1.265e-01260e-01
1570.0 4.723e-03 4.828e-02  6.274e-03 2.503e-02 3.086e-@2950e-02
Mg>* 16.6  3.488e-02 1.367e-01  4.270e-02 6.295e-02 8.557e-02658&-02
16.6  4.615e-02 1.847e-01  5.655e-02 8.508e-02 1.156e-010354-01
19.8 3.649e-01 1.21860 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-02101&02
30.6  1.093e-01 3.909e-01  1.314e-01 1.957e-01 2.489e-01326-01
47.1  1.234e-02 4.884e-02  1.511e-02 2.249e-02 3.057e-02736&-02
47.2  2.473e-02 1.018e-01  3.035e-02 4.689e-02 6.373e-02704&-02
66.3 1.377e-01 4977e-01  1.656e-01 2.477e-01 3.165e-01949&-01
96.9 2.354e-02 7.437e-02  2.758e-02 4.298e-02  4.890e-02028&-02
97.1 2.727e-02 7.772e-02  3.181e-02 4.955e-02 5.235e-02554&-02
195.7 1.711e-01 6.008e-01  2.046e-01 3.092e-01 3.849e-01650601
214.0 8.127e-02 2.540e-01  9.613e-02 1.423e-01 1.658e-016434-01
281.4  3.628e-02 1.125e-01  4.295e-02 6.596e-02 7.424e-0537&-02
290.9  4.194e-02 1.197e-01  4.892e-02 7.633e-02 8.065e-0555602
292.6  3.630e-02 1.053e-01  4.272e-02 5.951e-02 6.887e-028596-02
308.2 2.715e-02 1.074e-01  3.325e-02 4.944e-02 6.720e-02015602
309.2  3.219e-02 1.129e-01  3.920e-02 5.200e-02 7.068e-02326602
3125 4.102e-02 1.323e-01  4.909e-02 8.401e-02 8.903e-02424802
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SOHO-SWAN HYDROGEN CELL DATA ANALYSIS: METHOD DESCRIPTION

D.Koutroumpal, R. Lallementl, J.L. Bertauxl, E.Quémeraisl, & S.Ferron'

1 Service d'Aéronomie du CNRS, BP 3, 91371 Verriéres-le-Buisson, France, dimitra.koutroumpa@aerov.jussieu.fr

ABSTRACT

After a short description of the SOHO/SWAN
hydrogen absorption cell and its principle, we show the
main characteristics of the cell data. The cell is
absorbing a fraction of the Ly-alpha emission due to
the interstellar neutral hydrogen flow within the solar
system. We illustrate and model the evolution of the
so-called Zero Doppler Shift Cone along the Earth’s
orbit. We then describe the SWAN data analysis
method we have recently developed for the interstellar
wind direction determination. This method is
independent of the H-cell characteristics and aging, and
is extremely weakly sensitive to radiative transfer line
profile broadening.

1. INTRODUCTION.

The Sun is moving through a tenuous, partially ionized
gas at a relative speed of about 25 km/s. The
confrontation of interstellar (IS) plasma with the
supersonic (300-800 km/s) solar wind confines the
latter inside the heliosphere, while heats and forces the
former to deviate around the heliopause. The neutral
component of the IS gas, consisting of H and He
atoms, crosses the heliospheric interface, forming the
so-called IS wind. The separation of the neutral and
ionized components of the IS gas is not complete, since
H atoms undergo charge-exchange reactions in the
interface. He atoms, on the contrary, do not experience
any changes as they cross the interface. Primary and
secondary — due to charge-transfer — neutral H atoms
approach the Sun and they either get ionized by charge-
exchange reactions with solar wind protons, thus
forming the ionization cavity, or they scatter by
resonance solar Lyman-a (Ly-o - 121.6 nm) photons.
The newly formed H fast neutral, by neutralization of a
solar wind proton in the charge exchange process is
flowing fast from the sun, and its Doppler shift is too
large to be excited by the solar line.

SWAN is detecting these back scattered Ly-a photons
and provides us with full sky maps of either intensity,
or transmission ratio thanks to a hydrogen absorption
cell. In our analysis we use the transmission maps to
derive information on the IS H flow characteristics.

We describe at first the H-cell observation principle
and the Zero Doppler Shift Cone (ZDSC)
determination and characteristics. We base our study
on the automatic localization of the ZDSC and select
certain data over the SWAN transmission maps of the
year 1996-1997 to do that, as described in section 3.
Finally, in the last section, we compare the data
selected, with a model simulating the H flow inside the

heliosphere and refer to the latest results on the
determination of the IS wind direction.

2. THE H-CELL ON BOARD SWAN/SOHO:
THE ZDSC OBSERVATION PRINCIPLE.
The SWAN instrument measures the solar wind
distribution and its anisotropies in latitude inside the
heliosphere. The instrument is composed of two
identical sensor units positioned on the +Z and —Z sides
of the spacecraft, thus allowing a complete view of the
celestial sphere. Each of the sensors is equipped with a
hydrogen absorption cell which allows for a fine
spectral analysis of the Ly-a line profile. Details on the
description of the SWAN instrument are provided in
Bertaux et al., 1995.
The Pyrex-glass absorption cell is filled with H, at a
few 100 Pa pressure and contains two Tungsten
filaments. When the filaments are activated, H, is
dissociated into atomic H. As shown in figure 1, the
neutral H atoms produced absorb by resonance the
interplanetary Ly-o emission line.

H CELL

AR = AofC . (Vrsarr . U)
Figure 1. The SWAN H-cell absorbing principle

For each direction of sight, observations are made in
two modes: cell-off (I¢) and cell-on (I,,) (the atomic H
recombination into H, occurs within a fraction of a
second). We use the ratio of intensities Io,/I¢r measured
in the detectors, named transmission, which is a
dimensionless value and thus independent of the
absolute value of Ly-o intensity in different lines of
sight in the sky. The thermal Doppler velocity
broadening inside the cell (T;=300 K) is much smaller
than the thermal broadening in the Interplanetary
Medium (Tpy=10000 K) and thus the absorption line
blocks out only a fraction of the emission line. The
Doppler shift of the absorption line depends on the
relative velocity of the emitting interstellar H flow and
the absorbing cell atoms.

Proc. Solar Wind 11 — SOHO 16 “Connecting Sun and Heliosphere”, Whistler, Canada
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Figure 2. SWAN transmission map and Doppler Shift
of the absorption line throughout the maximum
absorption region

If the relative velocity is very large, the Doppler Shift
is also very large and the absorption line can be
completely shifted out of the emission line, giving a
maximal transmission. Maximum transmission regions
(or otherwise, no absorption regions) are in white
colour in SWAN map in figure 2.

When the Doppler Shift is zero, the absorption line is
centred on the emission line and the fraction of the line
transmitted to the detector is minimal. This
corresponds to the dark grey region in SWAN map of
figure 2. Maximum absorption occurs when the cell
observes on lines of sight perpendicular to the relative
velocity vector (V,). The distribution of such lines of
sight in the sky forms a pattern that is very close to a
circle or a cone, named the Zero Doppler Shift Cone
(ZDSC).

As SOHO moves around its orbit, the gas velocity
changes in the satellite’s frame. The relative motion is
varying through the year and the position and form of
the ZDSC is changing accordingly (figure 3). In order
to simplify figure 3, the gas velocity V,, is considered
to be constant and on the ecliptic plane. In addition,
SOHO velocity is considered equal to the Earth’s

velocity (Veart)-

ZDS plane

Vr

ZDS plane
Ap—190°

Figure 3. Variation of the ZDSC plane throughout the
Earth’s orbit for a simplified geometry described in the
text

The ZDSC is very large during the period from around
July to October. Indeed, during this period of the year,
SOHO’s (or the Earth’s) velocity vector is very close to

being parallel to the IS gas velocity and thus, the
relative motion vector is very small. The smaller the
Doppler Shift is, the higher is the absorption for a large
given angle h from the ZDSC. On the contrary, during
the rest of the year (November to June) the ZDSC is
very well defined in a narrow ring over the sky. In
figure 5 we present two examples of SWAN maps for
two different dates, illustrating the variation of ZDSC
location and form throughout the year. In the upper
panel (25/04/96 map) the relative motion between the
IS gas and the absorbing cell is large, and so is the
Doppler shift of the absorption line. Thus, the
absorption line is quickly shifted out the emission line,
for small angles from the ZDS plane. On the contrary,
in the lower panel (21/07/96 map) the relative velocity
being small, the cell absorbs almost everywhere in the
sky, and the maximum absorption region is very large
as well.

Figure 4. All sky Ly-o transmission maps in ecliptic
coordinates for two dates: upper panel, April 25™ 1996;
lower panel, July 21% 1996. Blank parts of maps
correspond to portions of the sky obscured by SOHO
spacecraft, or contaminated by stray light, or by the
geocoronal emission. Dark grey region defines the
ZDSC (maximum absorption). Light grey spots
(mainly visible in the southern hemisphere) are hot
galactic stars, eliminated in the following.
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3. SWAN TRANSMISSION MAPS AND
DATA SELECTION

We use corrected SWAN maps, where regions
contaminated by hot galactic stars are eliminated. In
each map, there are also regions which correspond to
the solar disk image and its reflection on the spacecraft,
where data are not recorded. These regions correspond
on blank regions on SWAN map in figure 5. Our goal
is to exploit automatically, rapidly and effectively
SWAN cell data. In order to do that, we automatically
search and select data in SWAN transmission maps
around the strategic region of maximum absorption,
which means around the ZDSC, where the most
information on cell data lies.

5% £ B bl i) B 5
fongitode

Figure 5. Example of SWAN transmission map with
the selected points superposed.

For each SWAN map we select series of lines of sight,
when they contain valid SWAN data, forming secants
of the ZDSC. Lines of sight selected are defined by two
angles, g and h. These angles define each LOS in the
frame defined by the relative velocity vector and the
ZDS plane. The angle g is lying on the ZDS plane
while the angle h drifts from one side to the other of
the ZDS plane. Angle g varies from 0° to 360° every
10° starting from the ecliptic plane. Angle h varies
from -20° to 20° every 2°. Examples of lines of sight
selected in this manner are represented in black dots in
figure 5.

In our method, the ZDS plane is defined by h=0°. In
order to do that, we calculate the relative velocity
considering that the gas velocity and the trajectories of
IS atoms do not vary as they approach the Sun. This is
true only at first order and thus, the definition of the
ZDS plane as h=0° is only an approximation, to ensure
we select lines of sight which intersect the maximum
absorption region.

Because of this assumption, and because of the form of
the ZDSC during the period from July to October, this
automatic research and selection of data can only by
applied in maps of the period November to June, where
ZDSC is well defined. We use SWAN maps during the
first year of operations. More precisely we use data on

two periods: 25/04/96 to 21/07/96 and 11/11/96 to
27/04/97. We have neglected the period between the
end of July and the beginning of November because, as
we explain in the following section, the automatic
localization and modelling of the ZDSC is not evident.

4. MODEL AND DATA COMPARISON.

We perform a parametric study using a homogenous,
single fluid model of the IS neutral H flow across the
heliosphere which calculates precise emission line
profiles (Costa et al, 1999), a model recently updated to
allow for latitude-dependent ionization). Temperature
is kept constant at 12000 K (as determined by Costa et
al., 1999), this high value being the result of heating at
heliopause crossing. The main parameters describing
the H flow are: the speed ‘at infinity’, here modulated
between 19 and 24 km/s, the wind direction, here
varied from (A,B) = (247.3°, 6°) to (A,B) = (257.3°,
11°). We consider the optically thin regime (photons
are scattered once). Our method, implicating only the
line Doppler shifts, allows us to make this latter
assumption, as well as to neglect the cell characteristics
and their temporal variations (aging).As shown by
Quémerais and Izmodenov (2002), the optically thin
model is the most adequate in reproducing the Doppler
shift of the line-of-sight integrated emission.

In order to model the solar activity impact on the H
atoms, we use the self-reversed solar Ly-a line as
measured by SUMER/SOHO (Lemaire et al., 2002).
The ratio of radiation pressure to solar gravity is being
varied between 0.8 and 1.0 (Costa et al., 1999, Woods
et al., 2000). The rate of ionization under the influence
of the solar wind and solar extreme-UV photons is
varied between 1.0 10° and 1.5 10° s at 1 AU. An
important assumption we make, is the anisotropic
regime of the ionization, featuring a 40% decrease
between the Sun’s equator and the poles, as determined
independently (see Bertaux et al, this issue).

Y $0.02 standard deviation of
ose iyt SWAN transmission measures

0: angular distance

Model ;/)ata
e

Hansimission

-0 & o 5 g 5 20
angle t par rapprs 2w 2DSC

‘\
O i~ 1% Error on ZDSC position
Figure 6. Data sample secant used in ZDSC automatic
research
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In our comparison with data we mainly focus on the
determination of the H flow direction. We calculate the
transmission for every line of sight retained, predicted
by the model, and we plot model and measured
transmission over the h angle with respect to the ZDS
plane. We fit both by a Gaussian function. Plots look
like figure 6. Minimum transmission corresponds to the
real position of the ZDSC (not necessarily exactly at
h=0°). We derive the ZDSC direction coordinates for
both model and measured secants respectively and
calculate the angle between the measured and modelled
directions. The model is then adjusted to the data by
minimizing these angles using a least square method.
Minimum reduced % is found for the H flow direction
at (A,B) = (252.5° £ 0.5°, 8.8° £ 0.5°). This result
indicates a deflection of the H flow with respect to the
He flow (254.7° + 0.4°, 5.2° £+ 0.2°, Witte et al., 2004,
Vallerga et al., 2004 & Gloeckler et al., 2004).

Errors on H flow direction, which are essentially
systematic, have been deduced from comparison of
these results with the results of another independent,
model-free method. Details on this latter method,
results and error determination are provided in
Lallement et al. 2005(a,b).
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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 (Haberli 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

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 (10° 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 SCKO04).

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.

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 SCKO04. 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 (X®*), 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
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interplanetary-interstellar H Lyman-« 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: ny(at 100 AU) =
0.1 cm=3, T = 13000 K, V, = 21 kms™, dyw = 252.3°,
Buw = 8.5° (Lallement et al. 2005), where Ayw and Buw are the
helio-ecliptic longitude (1) and latitude (B) respectively for the
upwind direction of the incoming neutral H flow. We employ a
density grid ny[r, 4, 8] with a 1° x 1° resolution for A, 8 and for
r a variable step increasing with distance r from the Sun, from
ér = 0.3 AU at the earth orbit up to 6r = 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: nye(at 100 AU) =
0.015 cm=3, T = 6300 K, V, = 26.2 kms™, Apw = 74.7°,
Bow = —5.3° (Witte 2004; Vallerga et al. 2004; Gloeckler et al.
2004). Resolution in 8 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, u, 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. lonization rates 3; as a func-
tion of heliographic latitude are derived from the SOHO-SWAN
preliminary data analysis (Quémerais et al. 2006). During solar
minimum g; is 6.6 x 10~7 s7* at heliographic latitudes between
+20° and 4 x 107 s7! at latitudes over +20° and up to the poles.
During solar maximum, the anisotropy is less important. It is
scaled every 10° with 8; values between 8.4 x 10~ s~ at the
equator and 6.7 x 10~7 s™* at the poles.

For helium atoms 4 = 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 B;) at 1 AU varies from 1.4 x 107 s at solar
minimum to 0.62 x 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; Auchére 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 (kms™) 400 750
[2] 1/1780 1/1550
N+ at 1 AU (cm3) 6.5 3.2

Spectl’al Lines (keV)a U(H.XQ*) O-(HE,XQ*) O-(H.XQ+) O-(HE,XQ+)
XQ+ Produced by X*Q-D+ xoﬁ]b (10%cm?) (10 cm?) [XTQ+]b (10%cm?) (1071 cm?)
Ct* (0.37, 0.44, 0.46) 0.318 4.16 1.50 0.085 4.63 1.50
co* (0.3,0.35,0.37) 0.210 2.00 1.40 0.440 2.90 111
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 3.32 149
N5+ (0.05, 0.059, 0.065) 0.065 2.27 141 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
o (0.561, 0.569, 0.574) 0.200 3.40 1.80 0.030 3.70 1.97
os+ (0.072, 0.083, 0.094, 0.107) 0.730 3.67 0.96 0.970 3.91 131
Ne®* (0.905, 0.915, 0.922) 0.030° 7.20 2.40 0.006° 7.20 2.40
Ne8+ (0.126, 0.141, 0.187) 0.084 3.70 1.30 0.102 3.00 1.10
Mgt  (1.33,1.34,1.35, 1.37) 0.035° 7.5 2.6 0.001° 7.5 2.6
Mg'%  (0.28,0.29, 0.3, 0.31) 0.098 3.73 1.00 0.029 2.50 0.90

2 Including most important lines, ® Schwadron & Cravens (2000), ¢ 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:
X® + [H,He] —» X% 4 [H* He'] 1)
and it represents the loss of ion X?* and the production of ion
X@-D+ The density of ion X?* is given by the equation:

dNyo-
dx

= N (07 (H.x@r) MH(X) + 0 (He.x@) NHe(X))
)

where x is the distance along the SW stream lines, oy, oy and
O (He,xo+) are the hydrogen and helium CX cross-sections and
nu(X) and ne(X) are the hydrogen and helium densities respec-
tively. The first term represents the loss due to CX between X ®*
and H and He while the second term is the source term due to the
equivalent CX process for X(@*D*_ For bare ions (C®*, 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:

+ Ny (O'(H’X(Q+1)+) Ny (X) t O (He,x(@D+) nHe(x))

Nxer (1) =
NXQ+0

r
2 exp (— f (O'(H’XQJr) nH(X) + O-(He,XQ+) nHe(X))dX) (3)
o

where r is the radial distance from the Sun and the density of ion
XQ* at 1 AU is expressed in the form Nyoro = [X5-] [2] Nii-o,
[O] being the total oxygen ion content of the solar wind and n -+

the proton density at 1 AU. The adopted values of [ X>"] and [%]

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, 4, 8), where A and S are the
ecliptic coordinates, varying 1° by 1°, the corresponding helio-
graphic coordinates Apelio and Brelio are calculated, and Byeiio 1S
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 kms~!, acceler-
ated in the equatorial zone (Brelio = [-20°, 20°]), and the Fast
Solar Wind (FSW) composition with an average velocity of
750 kms™!, accelerated at higher heliographic latitudes (8 pelio =
[-20°, -90°], [20°, 90°]). The proton density Ny, is 6.5 cm™=3
for the SSW and 3.2 cm~ 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 [Xg] 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 X?* 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 1(4,8) of X-ray emission lines, resulting from
CX collisions of the heavy SW ions X?* 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:

X® + [H,He] - XQD* 4 [H* He'] (4)
— X" 4 [HY He'] + [Ye 1), Y He)l

where Y Hy, Y& He) IS the photon yield for the spectral line
E; induced in the CX between the ion X?* with H and He re-
spectively. The values of quantum vyields 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 E; and relative intensities of different emission lines of the
CX spectra have been computed for the fast and slow winds.

The volume collision frequency Rye: in units of cm=3 st
of X ions with the neutral heliospheric atoms is given by the
equation:

Rxe- () Nxo+o(r) vrel (O'(H,x0+) nu(r) + O (He,XQ*) NHe(r))

Rixe+ Hy (1) + Rixor pe) (). (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, vre; = Vsw — vy
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 hv-photons
emitted per second from unit volume is given by the formula:

ehy (1) = Rexor 1y (1) YiwHy + Rixor he) (1) Y(Eny,He)- (6)

The intensity measured at energy hv for an observer in position
O(Ag, Be) for a line of sight LOS(4, B) is

1 [looAu
Ih(O,LOS) = Efo eny (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.
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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*>* and O*%* 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 (1 = —16°, 8 = 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 (1 = 74°, 8 = —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 O%* line at 0.08 keV (sum of the lines 0.072 and
0.082 keV), generated from O%*, 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*¢*.
We show in Fig. 10 (SOM) the average energy of O*¢* photons:
0.57 keV. The O’* SW ions, producing excited O*¢*, 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°ergcm~2sr~t s71, 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° x 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 O%* 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 O°*

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™° erg cm=2 srt s7?,
red colour corresponding to
minimum and blue to max-
imum values. The masked

area is the 20° x 20° region
around the solar disk. The
map is shown in ecliptic
coordinates.

as C*, N°* and in particular O, illustrated in Fig. 1 . These
ions emit in the EUV (E < 150 eV). The slow solar wind is
characterized by highly charged ions C%*, N7+, 0% and Ne®*
which produce harder X-ray emitting ions, as for example O "*
illustrated in the maps.

(ii) The X-ray emission pattern for solar maximum is very
similar for both O%* and O™* lines, but for solar minimum there
are strong differences. While O’* emission is almost absent at
high ecliptic latitudes, O%* is much brighter due to the difference
in relative abundance of 08 and O%*. O7* is generated during
CX between O%* ion and H and He. O®* is absent from the fast
solar wind. The O"* 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 (1g = 75° Fig. 1, left) to upwind (1g = 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 (1 = 75°, B = —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 (Eg. (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, C>* and O’*, moving in two
radial directions, and heading upwind or downwind.

C®* is produced in C®* + H CX collisions with a high value
of cross section and depleted in the CX C5 + H and C% +
He collisions, with cross sections that are significantly smaller.
Moreover, C5* is more abundant than C>* in the slow SW, and
CX of C® 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 ns Where

Urel HS = \[(de + 8KTi/mmy) 8

includes the relative velocity between ions and neutrals v =
Vsw — vp 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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Fig.4. Contribution of the heliosheath upwind (red) and crosswind
(black), and the heliotail (blue) to a heavy SW ion emission. Intensity,
in units of 107° erg cm=2 s~ sr!, is presented as a function of distance
r to the Sun (in AU). See location of (a) to (f) points in Fig. 3.

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~ sr~! 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 x 10 7> ¢cm? 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 C>+ 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
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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

UwW CW DW
2.7 1.08 0.15
% LOS
X rphxen H&  H+He® H H+He H  H+He
(1073 cm?)

Co* 416 1.8 131 43 224 15 1.95
cS5+ 2.00 2.7 197 73 38 379 493
N7+ 5.67 1.4 102 30 15 99 1.29
NE+ 371 1.9 139 47 244 17 2.21
N5+ 2.27 2.4 175 6.7 3.48 32 4.16
o8+ 5.65 1.3 095 29 151 9.8 1.27
o’ 3.40 1.9 139 49 255 19 2.47
o8+ 3.67 1.8 131 47 244 172 224
Ne* 7.20 097 071 21 109 71 092
Ne8* 3.70 1.7 124 45 234 169 22
Mg+ 75 0.9 066 20 104 67 087
Mg  3.73 1.6 117 44 229 166 2.16

2 9% to add to the emission due to CX with H; ® % 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 8105 = —90°, South heliospheric
Pole LOS, BLos = 90°, the North heliospheric Pole and 8 os =
0°, in the equatorial plane. The LOS with 8 os = 0° is oriented
towards the anti-solar direction for each position of the observer.
Thus, when the observer is located upwind at A1g = 251° the
equatorial LOS is directed towards the incoming neutral atom
flow, A4 ~ 252°, By ~ 8°. When the observer is located down-
wind at Ag = 75°, the equatorial LOS is directed almost inside
the Helium focusing cone (Ape = 74°, Bre = -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 Fe?*, Si®" and S®* 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~% srt V1,

5. Effect of an impulsive solar event on the X-ray
emission temporal profile: the Hubble Deep
Field-North observation

SCKO04 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*+/0*
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~ sr~t V1,

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 Ag = 251°, B8 = 0.0° and the LOS along which XMM-Newton
EPIC was pointing was Apyprn = 148° , Buprn = +57° corre-
sponding to a heliographic latitude Brelip = +50°. For the model
the LOS is in the ecliptic plane, towards A2 = 148° and the ob-
server is at Ag = 251° to match as well as possible the XMM-
Newton observation.

We define the proton flux in units of 2.6x108 cm=2 s~ 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, Axpmm = 251°
Anprn = 148°, Brpen = +57°

Solar Wind Parameters High Low
H* flux SPFU? 3.8 1.15
Q"*/Q5+ b 0.99 0.15
Model 1° Model 2¢

High Low High Low
08+ /0™ 0.05:: 1 057 0.33
Line Model Energy Flux (107° erg cm=2 sr-1 s71)
O VII 0.57 keV 125 7.04 115 7.26
O VII1 0.65 keV 6.28 6.5 6.56 3.38

a ACE SWEPAM data, SPFU = 2.6 108 cm=2 s7; P ACE SWICS data;
¢ For these choices, see Sect. 5.

base level is 1.15 SPFU derived from ACE/SWEPAM data also
(SCKO04). 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 (SCKO04).

According to SCK04 the O7*/0%* 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 0%+, Ne®* and Mg*'*, but also cite contradic-
tory observations from preliminary ACE results for the O8+/0™
ratio. According to these data, the O%+/O* 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 08 and O'*, which produce excited O+ and
0°%* ions respectively. Their de-excitation gives rise to the most
intense lines in the energy range 0.52-0.75 keV: the O VIl 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 kms 2, 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 1 = 251° with EPIC pointing towards Appry = 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
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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 Bnignh/Biow =
(E + 0.1)/1.1 for H and Bhign/Biow = (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 (1 = 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 (SCKO04). 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 (1 = 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+/0%* and O%/O"* ratios
respectively, associated with the variations of SW proton flux.

Before the SW enhancement, we adopt the ratios O*/Q8*
= 0.27 and 0%/0™ = 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 O"*/O°®* ratio during the enhancement, dropping by an or-
der of magnitude after the event, and an O%/O’* ratio which
was low when O7+/0%* was high but increased by a factor of
twenty when O7+/0%* fell. For the second possibility, described
in panels 2a and 2b, we adopt the measured O 7+/O%* ratio and
assume 0%/O’* = 0.57 during the event as implied by the O+
and O* lines ratio calculation in SCK04. This ratio is quite
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the O7+/0%* and the O%/O"* ratio evolution respectively. Left panel: O+/0O%* and O%/O™* ratios derived from ACE measurements. Right panel:
0% /Q7* 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 V11 0.56 keV and O V111 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
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background contribution, only particle background (this study). Energy fluxes are all presented in units 10° ergs cm=2 sr~% 52,

superior to the normal value (0.35) but not unreasonably so and
moreover it involves a similar O”* and O8* evolution throughout
the event. After the event cut-off we consider a O8*/O"™* ratio
of 0.33 which implies again a similar decrease of O+ 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*/O™* 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 x 10~ erg cm=2 sr~t st
for O VIl and 6.5 x 10~° erg cm~2 sr~! s~ for O VIII, and
the mean low 7.26 x 107° erg cm~2 sr~* s7! for O VII and
3.38 x 107° erg cm~2 s~ s~ for O VIII. According to the first
scenario the OVIII line is nearly constant varying between 6.28 x
10 ergecm=? srt s~ and 6.5x 107% erg cm~2 sr~1 s71), and the
OVII line decreases strongly from 12.5x 102 ergcm=2 srt s7¢
t07.04x 10 ergcm=2 sr~t 571,

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 + OQVIII lines in the 0.52-0.75 keV range, it amounts to
13.5 x 107° ergs cm~2 sr~* s7* as derived from line fitting by
SCKO04 (Tah. 2, SCK04, sum of the two O lines). This absolute
level is significantly smaller than the model estimates of about
18.8x10% ergcm=2srt s~ and 18.0x10 % ergcm2 sr~ s~ 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 x 107° erg cm=2 sr~1 s71). 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 SCKO04, 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 25x10~° ergcm=2srt s,
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
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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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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™! sr™!) 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*12 LU,

1.04

6.25703 LU, 11.15723¢ LU for OVII and 1.41*5% LU, 1.62*035 LU, 1.97*}:11 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).

Article published by EDP Sciences and available at http://www.aanda.org or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20078271
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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 1ILbIl = 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 10° K.

Apart from distinct features like supernovae and superbub-
bles (e.g. Loop 1), the diffuse SXRB below 1 keV is still largely
considered to be consisting of three major components: (i) an
unabsorbed ~10° K thermal component originating from the LB,
(ii) an absorbed ~2 x 10° 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 ke V) 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 HSKO07), 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.

D. Koutroumpa et al.: Oxygen line emission in the soft X-ray background

Table 1. List of selected targets.

Name Gal. Coord. Instrument Obs. period
Marano Field  (260.8°, —51.7°)  XMM __ 22-30/08/2000
HDFN (126.0°.552°)  XMM 01/06/2001
Lockman Hole  (149.1°.53.6°)  XMM  15-27/10/2002
o _aco Chandra 17/08/2000
MBM 12 (159.2% =35 guaku  03-08/02/2006
. e XMM 03/05/2002
R (278.7°,-46°)  giaku  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 (SCKO04; 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 MBMI12 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 SCKO04). 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 30 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 OVIIL
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
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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 1X 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 (y*> ~ 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 HSKO07 (see
Sect. 4.2.1). This model consisted of a thermal plasma in col-
lisional ionization equilibrium of temperature 7 = 10%% 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 7 = 10>% K and 7 = 10¥ K
respectively.

In our test (that we name TCZEROX = Thermal Continuum
ZERo OXygen), we used the LB model of HSKO07 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:

X% +[H,He] —» X"V 4 [H*,He"]
— XV 4 [HY He'] + [Yowms Yowmel (1)

where Y1y, Y(av,He) 15 the photon yield for the spectral line Av
induced in the CX between the ion X¢* 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 (ng(r))
and He (npe(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 Nxe-(7),
depending on the density of ion X¢* at 1 AU:

Nyeo+, = [X2* / O][O / H*] nyg+, 2)

and on an exponential term accounting for the ion loss due to
CX with IS H and He, with cross sections oy xe+) and o e xo+)
respectively. [O] is the total oxygen ion content of the solar wind
and ny-+, the proton density at 1 AU. The adopted values of
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Ta.x04) Texor) [ X2 /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; 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™ s7!):

gj = Rixor my(r) Yoy + Rixor ey (1) Yo He) 3)

depending on the spectral line (hv) considered.

Rxe+ my(r) = Nxo+o(r) Vsw o (1, x0+) nu(r) “4)
and
Rxo+ 116y (r) = Nxo+o(r) Vsw O 1e xo+) NHe (1) 5)

is the volume collision frequency of ion X¢* with neutral he-
liospheric H and He respectively, in units of cm™ s~ 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 — Up, since v, < Vaw.

The integrated emission for the particular spectral line on the
LOS is given by the following Eq. (6):

N

I(LU)=(1/4m) ) &ds; 6)
j=1

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
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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.la). 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(fy) with respect to normal values f;, = 2.6 X
108 cm™2 57!, at a speed of Vsw. The solar longitudinal extend of
the AR is defined such that the total duration of the enhancement
is At as measured in SW instruments.

Equivalently, associated with the SW p* flux enhancement,
we consider measured variation factor [A]sw([X2* / O]) in the
heavy ion relative abundances with respect to normal slow
SW abundances [X2* /O], in the particular circumstances the
relative abundances of O7* (0.2) and O%* (0.07), obtained with
ACE/SWICS intrument.

At each instant 7; 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 (7,), and the total width of the spi-
ral (ADyy). 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 7}, the segment
ds; 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 f; and Ay, 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 7;. 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 7; we calculated the “new tempo-
rary” total heliospheric intensity [;, modified because of the
SW enhancement:

N N
LILU)Y=(1/4m) ) & dsj=(1/4m) > f[Algds.  (7)
j=1 j=1

] ]

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 (I, b = 15922, —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 Ny = 4 X
10?! 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 107% counts s~ arcmin~2. An approx-
imate equivalence between RU and LU (Line Units = pho-
tons cm~2 s~} sr™!) can be estimated based on Smith et al. (2007)
reasoning on the line flux measured in ROSAT observations.
SMVO3 fitted the ROSAT data with a Raymond & Smith (1977)
model, simulating a standard LB of a temperature of 10° 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~ sr~!
(=3.98 RU, since 1 sr = 1.18 x 107 arcmin®) 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.
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CME material
Earth 324°

(a) Chandra-MBM 12

He cone

(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 x 106 ¢
ejected, during a total of Ar = 3 h. It’s speed was evaluated
at about 660 kms~!. 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 kms~! and originating from AR 9114 near the first one,
was recorded four hours later. In addition, ACE/SWICS mea-
surements indicate that SW O%* 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 (Ry). 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 A = 3 h and we can calculate the SW proton
flux fsw in the CME, according to Eq. (8):

fsw =M/ (S Ar) (8)
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where § = 27 R?(1 — cos6) and @ 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 T, =
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 Ty =
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. la
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 260 = 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, 26 = 100° and 20 = 60°, we obtain from Eq. (8) a
SW proton flux of ~5 x (2.6 x 108) cm™2 s™! and ~10 x (2.6 x
10%) cm~2 s7! 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 O%+
relative abundance [0% / 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 VIl 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



D. Koutroumpa et al.: Oxygen line emission in the soft X-ray background

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 x (2.6 x 10%) cm™ s7!, to
account for the SW “spike” recorded on day T, = 2.2, start-
ing on 03/02/2006 00:00 UT, and propagating at a particularly
low speed (Vsw = 350 kms™!) for 0.75 d. The SW proton
flux remained at a high, but stable, level equal to 1.7 X (2.6 X
10%) cm~2 s~!after the spike. The modeled step function is pre-
sented with the black plain line in the lower panel of Fig. 3.

O+ relative abundance was at about half its normal value
([07* /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
([07* /O] = 0.18) than normal values. Data for the O3%* rela-
tive abundance are very poor, but indicate that O3 was also very
scarce in the SW ([0% /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 O’* and O%*. 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~! sr™!) 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 10% cm=2 s7! 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

HSKO07 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 X
10%° cm™2 and OFF: 1.9 x 10?° 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, HSKO7 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
OVIL 316 347  34%0¢ 11387150 169572% 1323+137 16.55%25
ovil 1.02 111 1.0 3.36°005 2744010 507+068 3.521100

-0.70

1.06 -0.64 -1.06

In the following paragraphs 4.2.1 and 4.2.2 we will detail the
results obtained by HSKO07 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.

HSKO7 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 10%% K and emission measure
EM = 0.018 cm™® pc. For these parameters, the LB standard
model line emission yields 2.9 LU for O VII and 0.017 LU for
O VIII (HSKO07, 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 3.4f8:g 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 (06i: 568.5 eV) and forbidden (O6f: 560.9 eV)
lines, weighted by the line emissivities for a 10%% 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+06i) / 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 (T, + At = =2.02 + 0.167 d), and
progressing at a speed of Vsw = 1100 kms™! centered at a he-
lioecliptic longitude of about 307° and with half width angle 6 ~
65°. These parameters give a SW proton flux at fsw =6 X (2.6 X
10%) cm™2 s7!. If we adopt moderately enhanced relative abun-
dances during the observation period for both O”* and O3+, 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 HSKO07 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 HSKO7 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 HSKO07
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 x 10> cm™2 for MBM 12 (Smith
et al. 2005, 2007), up to ~10% ¢cm~2 for Barnard 68 (Freyberg
et al. (2004), which gave higher temperature results for the LB
(10%2! K). For these absorbers, it is easier to conclude that what
is measured as foreground emission is really local (LB according
to HSKO07, 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, HSKO7 test the case of a hotter LB (102! 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 x (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 VI 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 HSKO7. 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, O%* is completely absent from the fast SW and
07" is strongly depleted ([O”* /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 O+ and O%* relative
abundances as recorded by ACE/SWICS in the ecliptic plane
(in general the ecliptic plane is dominated by slow SW condi-
tions). The O’* was only 0.083 during the ON-Filament expo-
sure, while it rose to 0.13, 1.5 d after, for the OFF exposure.
OB 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
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(0.083/0.2 for O’ and 0.02/0.07 for O3*) we predict 0.34 LU
in O VII and 0.02 LU in O VII 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 C®*, N7+ and N®*
with IS neutrals. These ions, although not treated in this study,
are known to have equivalent abundance variations as O’* and
O3+ 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 O’* 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 7 ~ 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 Ny = 1.5 x 10%° 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



910

D. Koutroumpa et al.: Oxygen line emission in the soft X-ray background

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

Ton relative abundances

Simulation 1 Simulation 2 HIGH LOW
T,+Ar(d)  fsw (SPFU) T,+At(d) fsw(SPFU) [07*/0O] [O* /O] [O"/0O] [O% /O]
0.5+0.5) 4 05+1) 10 0.488 0.28 0.125 0.038
Line flux (LU = photons cm™2 57! sr™!)

Simulation 1 Simulation 2 SCK04 Data
High Low High Low High High Low
O VIl 4.20 322 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 Ao = 251°,
LOS pointing backwards at A, 8 = 48°, 57°,) and considering
O’* and O®" 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 Koutroumpaet al. (2006), with a step function occuring
onday T, + At = (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 SCKO04 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 7, + At =
(0.5 + 1.0) d and with a SW proton flux of 10 X (2.6 X
10%) cm™2 s7!, 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 A; ~ 219°.

Under such conditions, the LOS will be affected only up
to the segment (4,8, ~ 219°, 40°) which lies at phase angle
¢; ~ 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 Ny = 2.7 x 10%° 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 x (2.6 x 10%) cm™2 s7!, step-2
an enhancement of 2.7 X (2.6 x 10®) cm™2 s~! and finaly step-3
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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 10® cm™ s~! 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 x (2.6 x 10%8) cm™2 s~!. There are

ACE/SWICS measurements showing high values of 0% = 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 (Ng = 4.5 x 10" 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 O (step-2).
Step-1 has a SW proton flux of 1.7 x (2.6 x 10%) cm™ 57!

lasting for about 2 days, while step-2 has a proton flux of ~2 X
(2.6 x 10%) cm™2 s7! lasting for about 2 days. O* relative
abundances could be slightly enhanced during the two SW en-
hancements (~0.3—-0.4, although not used in the figure), but
0% 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 57! sr71)

Target Data (Total) CX Model Residual
Name Gal.Coord. Obs ID Start Date ovi O Vi ovoh Ovilr Oovin Ovil
x:129320801  22/08/2000 6.67“:}:3(1’ 2.22“_’8:22 1.46 0.58 5.21 1.64
= x:129320901  22/08/2000 5 .55“:(]):83 1 .97“:8:2(5’ 1.49 0.59 4.06 1.38
'E x:110970201  24/08/2000 5.583:8% 2.91 jgfﬁ 1.80 0.74 3.78 2.17
% (269.8°,-51.7°)  x:110970301  24/08/2000 6.82“_’} %g 2.43j8:28 1.87 0.78 4.95 1.65
g x:110970401  24/08/2000 7.68“_’} 2; 1.60“_’8:23 1.91 0.80 5.77 0.80
= x:110970501  26/08/2000 6. 173;;3 2.03“_’8:23 1.50 0.56 4.67 1.47
x:110970701  30/08/2000 7.25j(1):§§ 1 .16j8:§§ 1.36 0.43 5.89 0.73
Z . R ) 01/06/2001 HIGH 15.44“:0:56 8.14“_’0:28 9.06 5.69 6.38 2.45
é (126.0°, 35.2°) x:111350401 01/06/2001 Low 8.14“_’82122 1.96“_’§§§ 2.02 1.18 6.12 0.78
x:147510101  15/10/2002 8.76“_’(]):27‘2 2.30“:8:22 2.46 0.96 6.30 1.34
% x:147510801 17/10/2002 18.123:2‘2‘ 3.40j8;'§ 2.30 0.90 15.82 2.5
i x:147510901 19/10/2002 16.69j§; 3.9031):;% 2.10 0.82 14.59 3.08
g (149.1°, 53.6°) x:147511001  21/10/2002 10.691’}:‘1‘2 1.80“:8:2? 1.99 0.78 8.70 1.02
5 x:147511101  23/10/2002 18.47ff:23 3.913&23 2.11 0.83 16.36 3.08
3 x:147511201  25/10/2002 7.25j}:§§ 2.05j8:§g 2.47 0.96 4.78 1.09
x:147511301  27/10/2002 13.94f:gg 2.6131):8% 2.44 0.95 11.50 1.66
g (278.7°, -45.3°)  x:084960201 03/05/2002 ON 11.38j}:2; 3.361’8:;3 3.16 1.02 8.96 2.37
g (278.7°, —47.1°)  x:084960101 03/05/2002 OFF 16.951’%;23 2.74“:}:(‘)2 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:

©)

where ooy ~ 8.56 x 10722 cm? 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 Ny,
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

Iov o exp(—oovi Nu)

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 ~10?!
(Freyberg 2004; HSKO07), 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 Ny 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.
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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 s7! sr™!)

Target Data (LB%) CX Model Residual

Name Gal.Coord. Obs ID? Start Date ovi O vl ovi Ovilr Ovi Ovil
S (159.2°, -34.5°)  ¢:900015943  17/08/2000 oN  1.79 +0.55°!  2.34 + 0.36“! 1.49 2.13 0.3 0.2
b (159.2°, —=34.5°)  s:500015010  03/02/2006 ON  3.34 +0.26°> 0.24 +0.10°>  3.56 0.50 0: 0:
E (157.3°,-36.8°)  s:501104010  06/02/2006 OFF  5.68 + 0.59°  1.01 +0.262  4.62 0.77 1.06 0.24
g (278.7°, -45.3°)  x:084960201  03/05/2002 ON 3.4j8:2 1 14 3.16 1.02 0.24 0:
g (278.7°, —47.1°)  x:084960101  03/05/2002 OFF 3.47 1.11 0: 0:
i (278.7°, -47.1°)  s:501001010  01/03/2006 ON 0.13% N.A.%2 0.34  0.02: 0: 0:

¢ 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. ' Smith et al. (2005), > Smith et al. (2007). ! HSK07 & ¢ 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,
HSKO07; 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 (10) 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 (10)) LU for O VII and (-0.17 + 0.24 (10))
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.

[ |Shadow Foreground emission ]

r |Data - SWCX model fits:
F| @ ovil — fit:

[ |a=(-0.26 + 0.43) LU
[|b=1.19+0.14

rl o ovil — fit:
la=(-0.17 £+ 0.24) LU

[ [b=1.19+0.19

Shadow Data (LU)

SWCX Model (LU)

Fig. 5. Foreground emission data from shadowing observations in lit-
terature (MBM 12: Smith et al. 2005, 2007, and SGF: HSKO07; 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
SGEF, 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 (HSKO07).

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
(107 cts s7! arcmin™?) including target fields modeled with the
SWCX model.

23 < I < 75 ROSAT units (107 counts s~! 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

D. Koutroumpa et al.: Oxygen line emission in the soft X-ray background

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 7; we define the form of the Parker spiral by
calculating the radial distance OD; = D; = Vsw (T; — Ty;) (if
T; 2 Ty, else D; = 0) the front of the spiral has reached, and
the total width D]D; = ADy = AtVsyw = D(./'+])Dzj+1) of the
spiral. Ty, is the instant when the spiral leaves the Sun along the
radial r;, 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):

=27 ¢;/360, if LOS backwards
Ty, =T,— (LAU/ Vsw) + (A1)

+27 ¢;/360, if LOS forward

where T, is the instant on which the SW enhancement is mea-
sured in the solar instruments, and ¢; = Aops — A; is the angle

EOA (see Fig. A.la) between the observer position (defined by
the helioecliptic longitude Aqp,s) and the point r; of the LOS (de-
fined by the helioecliptic coordinates 4}, 5;). We also define the
distance AD; = AD; = D; — r;, with respect to the radial po-
sition 7; of the begining of the segment ds;, which will be used
later on.

When the segment AB = ds; is only partially affected by the
SW enhancement, we need to define a new enhancement fac-
tor fx = (fsw — l)fl—fj/ + 1 to apply on the entire segment ds;

to account for the difference between the sub-segment really af-
fected, SS’, and the total length ds; of the segment. An equiva-
lent adjustment is to be applied in the abundances variation fac-
tor: [Alx = ([Alsw — 1)% + 1. We will at first describe the

procedure for the simplest case, when the LOS is ponting for-
ward (Fig. A.la), and then the more complicated case of the
LOS pointing backwards (Fig. A.1b). In the two figures the
length of segment ds; 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’ = ds; — AS’ — S B. We assume that the

arcs D;Dj;1) and D‘/,-DEJ- L1 are small enough to be considered as

straight lines. This is reasonable, for the segments ds; 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 ) and S ’AD;.) and (S BD(j;1) and

SADj;) we can have respectively:

AS’ =ds; (1+ (0D} BD;,,)/(OD, AD'/.))’l

G+

-1
. (Dj=ADyor) (IAD j 1 [+ADror) : . (A2)
sy (14 B Db ) AD, > AD > 0
0,ifAD; <0

-1
SB =ds; (1+ (0D 1) AD))/(OD; BD ;1))

Djy1 IAD})
D; |ADj41]

(A.3)

-1
ds,; (1+ ) LifAD},; <0

0, if AD;,; > 0.

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, Egs. (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; = A By in Fig. A.1b
to avoid confusion. Respectively, we have named OA; = r;,
031 = I‘j+1,A1Dj = ADJ' = Dj—rj andSS’ = de—Als/—SBl.
Thus, we calculate the segments A;S” and S B from the opposed

triangles (S’A1D; and S'B1Dj:1)) and (S B1Dy;, ) and SA,D’)
respectively:
-1
AS" =ds; (1+(0D; BiDj1))/(ODj1y AiD;))
-1
D;IADI 7 .
~ ds; (1 + D::‘+] IAJD;\ ) ,ifAD; <0 (A4)
0,ifAD; > 0

SBy =ds; (1+(0D;

-1
/ 4 4

G+ A1 D)/ (OD; B‘D(/+n))

(Dj+1-ADio) (1AD1+ADor)

(Dj=ADio) (IAD j111=ADior)

1
ds; (1+ ) ifAD; > ADG > 0 (AS)

0, if AD;,; < 0.
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(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 = rj, OB = rj,1). Panel b): LOS pointing backwards on the orbit (AB = ds;, OA = r;, OB = rj,). A|B, = ds;,
OA, =rj, OB, = rj;, have equivalent annotations, but § S’ is calculated differently for this case, since the spiral is approaching the observer (see
details in the text).

C3: 11:42:05UT
C3: 13:42:05UT C3: 14:18:05UT
-8000 -4000 0 4000 8000 -8000 -4000 0 4000 8000 -8000 -4000 0 4000 8000
SOLAR-X SOLAR-X SOLAR-X

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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Fig. A.3. ON-LINE Material: simulated lightcurves of O VII (red line) and O VIII (blue line) emission in LU for the Marano Field XMM exposures
(22-27/08/2000 period). X-ray intensities are shown in logarithmic scale. X-ray data are presented with red dots for O VII triplet and with blue
triangles for O VIII line and positioned in mid-exposure time. SW proton flux is presented in the dotted curve.
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Fig. A.4. ON-LINE Material: simulated lightcurves of O VII (red line) and O VIII (blue line) emission in LU for the Lockman Hole XMM expo-
sures (15-28/10/2002 period). X-ray intensities are shown in logarithmic scale. X-ray data are presented with red dots for O VII triplet and with
blue triangles for O VIII line and positioned in mid-exposure time. SW proton flux is presented in the dotted curve.
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ABSTRACT

Aims. We study the soft X-ray emission induced by charge tran€f&)) €ollisions between solar wind highly charged ions anatrag hydrogen
and oxygen atoms of the Martian exosphere.

Methods. A 3D multi-species hybrid simulation model is used to ddseiihe interaction between the solar wind and the Martianraor
We calculate velocity and density distributions of the S\@spha in Mars environment using exospheric H and O profilesntgcinferred
respectively from the SPICAM experiment on board Mars-Egprfor Hydrogen, and from a newly built model for non-symioeixygen.
On a second step, a 3D test-particle has been developed mutethe X-ray emission produced by CX collisions betwearinaés and solar
wind minor ions. Model results are compared to recent olagiemns of Mars with Chandra and XMM.

Results. We calculate projected X-ray emission maps frofffiedlent vantage points and for XMM observing conditions andalestrate how
the X-ray emission reflects the Martian bow shock and magetirier structures of the Solar Wind - Martian exospheterface. Our maps
confirm that X-ray images are a powerful tool for the studyhef interface. We compare thefdrent heavy ion contributions and illustrate the
potential of monochromatic maps.

We show that the exospheric density profile has a strong imfkien the X-ray brightness induced in CX collisions. Théisga model of the
Mars corona, interacting with a typical flux of the SW plasman not reproduce the high luminosity, nor the correspandary extended
halo observed with the XMM-Newton X-ray telescope. Potrkplanations of these discrepancies are discussednflerice of collisional
guenching on the observed spatidtelienciation of the O VI triplet line ratios is investigated

Key words. Mars — planetary exospheres — solar wind — charge exchangeaysX

1. Introduction CX induced X-ray emission from non-magnetized planets,
o ) such as Mars and Venus, were predicted for the first time by
X-ray emissions from comets have been detected in a totalyayens (2000) and the first model of minor ion propagation

unexpected way (Lisse et al, 1996). Various mechanisms wekgogh a simplified solar wind - martian exosphere intafac
suggested in order to explain this surprising discoveneléc- has peen devised by Holmstn et al (2001). Due to the ab-
tron bremsstrahlung (Northrop et al. 1997; Northrop 19Qi), sence of an internal magnetic field, the solar wind can inter-
scattering or fluorescence of solar X-rays by gas or verylsmgkt directly with the upper atmosphere of these planets, and
(10-1°g) dust particles in the coma (Wickramasinghe & Hoylg:x coliisions between multiple charged heavy SW ions and
1996; Krasnopolsky 1996, 1997a, 1997b), (iii) electronatip atmospheric neutral components may occur at high altitudes
and recombination excitation resulting in spectral lindi#@@ Tnis was confirmed by Chandra observations in 2001 (Dennerl,
tion (Bingham et al. 1997) and (iv) charge transfer colfisio 5002, a & b). In addition to a fully illuminated disk of the
between solar wind (SW) heavy ions and cometary neutralse of the planet, a fainter halo has been detected up to 3
(Cravens 1997, Haberli et al. 1997, Krasnopolsky 1997b). \fartian radii. The diferent X-ray emission regions are associ-
the case of comets, the SW charge-exchange (SWCX) mechay to diferent X-ray mechanisms. For instance, fluorescence
nism is the most probable source of soft X-rays (Krasnogolsknq scattering of solar X rays arfiieient processes at low alti-
1997, Cravens, 1997), according to observational tests gfile and they explain emissions from the disk but not from the

quantitative comparison with modeled spectra. X-halo. On the other hand, SWCX mechanism provides a good
description of this halo (Dennerl et al, 2002b).
Send g@print requests to Dimitra Koutroumpa, e-mail: Gunell et al (2004) have estimated the CX X-ray emission

dimitra.koutroumpa@aerov. jussieu.fr from Mars in the context of the Chandra observations, incor-
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porating a hybrid model for the SW-Mars interaction and & te8.1. The hybrid model

particle simulation of heavy ion trajectories near Marseyh )
simplified the computation by considering a unique cross se¢lar and planetary ions are represented by sets of maeropar

tion for both H and O atoms, and replacing cascading tranif!€s: describing the full dynamics of each ion speciesjevh

tions to ground state by a simplified two-step cascade modalectrons are described by a massless fluid ensuring thereons

This model assumes equal probabilities for all transitistag- ation of the charge neutrality of the plasma, and contribut

ing from the same initial excited state. The simulation gaveing to the electronic pressure and the electric currentg Th

quite good agreement with the Chandra 2001 observationdfgnetic field undergoes a temporal evolution according to

the total X-ray intensity. The limited spectral resolutitid not Faraday’s law. - .
allow any conclusive spectral analysis. The coordinate system is defined such that the &xis

| b . ‘ h b ; Va“/“ Vsl is aligned with the local solar wind direction , where
Recently, new observations of Mars have been per orm@SW is the SW velocity. The axi¥ = Ecom, WhereEcony is the

with the Reflection Grating Spectrometer (RGS) aboard XMNljﬁotional electric field defined by X Biue, whereB e is
Nevv_ton (Dennerl et al., 2096). The data are of unpreceden{ﬁg Interplanetary Magnetic Field (IMF), and finaly com-
quality and qllow for the first tlmg a detailed spectrqscopkﬁetes the right-handed system. The angle betwégnand
study of Martian X—rgys from the Q'S_k an_d ha!o, resol\_/lng ﬂuB|MF is a free parameter taken to°90r this study. This choice
orescence spectral lines from emission lines induced iGhe is motivated by the simplification of the simulation anadysi
collisions. This magnetic field orientation does not follow the Parker sp
In this paper, we present an improved modeling of thal (at Mars the angle would be about’$&nd it is not unusual
SWCX emission from Mars, employing separate spectra tof find this case since the short term variations of the IMF are
CX emission induced by the solar wind from H and O coramportant (in module and direction). For a smaller angle the
nal gases and detailed cascading EUV and X-ray spectra of $oéar wind flow around the planet would be more asymmetric,
CX emission appropriate to the slow SW conditions. In sectidut the structure and the size of the interface region woatd n
2 we detail the simulation model and in section 3 we show tleange significantly. We will come back to this point in the
general results. In section 4 we use our model to simulate tfiscussion section. The spatial resolution of the 3D unifor
Mars XMM observation, using first the test-case hydrostatsmulation grid is 300 km, equal to twice the inertial length
exosphere and then the Martian neutral H corona derived fréne solar wind protons. The dimension of the simulation box
the analysis of the SPICAM-Mars Express data set, as welliadefined by-2.85 < X < +2.85 Martian radii (R;) and
a newly computed oxygen model and we finally discuss th&.6 < Y,Z < +6.6 Ry. The planet is modeled as a fully ab-
data-model comparison in section 5. sorbing obstacle with a radius of 3400 km and ions penetratin
in the obstacle boundary are stopped. Open boundariesedte us
in the solar wind direction and periodic boundaries in the pe
pendicular directions, except for the planetary ions wiziok
2. Simulation model escaping freely from the simulation domain. At the first step
of the simulation a computation is run from timeQtto time
The simulation model is separated in two main steps. Intal000 s, while a nearly stationary solution is obtained adoun
first step we use a three-dimensional and multi-speciesicybfme 450 s.
model to provide a global description of the solar wind in- Until we reach the quasi-stationary regime, the SW is sup-
teraction with the Martian neutral environment. This sieaul posed to contain two ion species’(dnd Heé* ions) described
tion model is based on the algorithm developed and testedlyyMaxwellian distribution functions with a bulk velocityf o
Matthews (1994) and adapted for the case of Mars by Modat80 knys and temperatures of 5 eV for protons and 22 eV for
et al. (2005, 2006). We resolve the Maxwell equations and odpha particles. The proton density is taken to 2.3 tand
tain self-consistently a quasi-stationary solution far tiobal alpha particles contribute 5% of the solar wind density. The
electromagnetic field as well as a description of the plasritdensity of the interplanetary magnetic field convectedtisy
dynamic in the vicinity of the planet. This simulation modesolar wind is 3 nT. The Alfen and sound velocities for these
reproduces successfully the plasma environment surragndparameters are close to 40 knt sThe planetary plasmaiis rep-
Mars such as, among other, the Martian Bow Shock (hereaftégented by Hand O ions.
BS) and the Magnetic Pile-up Boundary (hereafter MPB) ob- The Martian neutral environment is described by two coro-
served by the Mars Global Surveyor spacecraft (Trotignonree of atomic oxygen and hydrogen and we have considered
al, 2006). In a second step, once we achieve equilibriuman ttwo sets of exospheric distributions in our study, both enésd
hybrid simulation, the electric and magnetic field 3D dmtri in figure 1. The distribution of H extends much further out ecom
tions obtained with the hybrid model are used as the input figdared to O, and is of crucial importance for the extent of the C
for the test-particle model. Trajectories of highly-chedgolar emission region. However, up to date the exospheric deokity
wind (SW) ions are followed in the simulation box and X-rayd above a few hundred km has not been directly measured and
emissions due to CX collisions with the planetary neutrads ais extrapolated from measurements at lower altitude. ,First
computed. A brief description of the three-dimensionaltimul test case simulation has been performed using O and H coronas
species hybrid simulation model is given in section 2.1adet with spherical symmetry identical to those used by Modolo et
on the test-particle simulation model is given in sectich 2.  al (2005,2006). For atomic hydrogen (fig. 1, simple plaie)in



KOUTROUMPA ET AL.: MARTIAN X-RAY EMISSION 3

e sampled during limb observations with SPICAM for a period

5 | |Hydrostatic: Realistic: 3 . A
el Ty of low solar activity (Mars 2005) and for a solar zenith angle

=-= O(night)

equal to 30(Chaufray et al. 2007b). Two populations are in-
: A3 cluded: a cold one with parameters18 10 cm= and T, =
w0k i 200 K at the exobase, and a hot one with parametgeshl10*
r cm3 and T, = 600 K respectively. The density profile for the
subsolar direction is given in figure 1 with the bold plairelin
We recall here for comparison the first Lymammeasurements

+ H (Anderson & Hord (1971))

Density (cm's)
=
o
%
T
e L -

: JEN of the martian exosphere performed with the UV spectroreter
P ’ ] of Mariner 6 and 7 during the flyby of Mars in 1969 (Anderson
& Hord, 1971). The analysis derived an exospheric tempera-
WSS ST T ture of 350+ 100 K and a number H density at 250 km altitude
40 35 30 25 20 15 10 of 3+ 1 x 10¢ cm3.

Radial distance (Ry,)

The 3D atomic oxygen corona of Mars is computed for
Fig. 1. Spherically symmetric neutral H corona in hydrostatic equf Period of low solar activity. The oxygen thermal compo-
librium for solar minimum conditions (Krasnopolsky, 1998aplain nent is obtained by using a 1D model of Chamberlain’s ex-
line). Spherically symmetric O corona from Kim et al (1998)da osphere (Chamberlain 1963) with exobase conditions d&rive
Krasnopolsky and Gladstone (1996)(dashed line). Sphrisgm-  from Krasnopolsky (2002). The hot, or non-thermal, oxygen
metric neutral H corona derived from SPICAM data (Chaufregile corona is mainly produced by the dissociative recombimnaifo
2007b, bold plain line). Neutral O corona with no spherigahmetry o2+ jons in two fast oxygen atoms between 120-300 kntt O
rom (‘t:)hﬁj”ga{g‘ o (iolm;) for day side (bold dotted Ine MUN + &~ — 0+ O (AE =0.84-6.99 eV)AE is the excess of kinetic
side (bold dot-dashed line). The red crosses are the mosigltse - - :
Anderson et& Hord (1971) based on Mariner 6 and 7 measuresmenfﬂnoer:?e){gg;f;h;;;:sggaeﬁgi Lﬂgﬁﬁggg tt:((aigtse (;?npi(ra]:?heerghﬁtﬁ)gs-

ulation above 300 km, where?Odensity profiles are assumed

to vary with the solar zenith angle, which induces no spheri-
the density profile is given by a simplified hydrostatic etipil 31 symmetry in the distributions (Chaufray et al. 20074)sT
rium formulation adopted from Krasnopolsky (1993a, b). Thgduces dierent density profiles for the day-side and night-
oxygen density profile (fig. 1, simple dashed line) is comsist sige hemispheres presented in figure 1 with bold dashed and

of a suprathermal population computed by Kim et al. (1998ht-dashed lines respectively. Results for the realistaecare
and a cold oxygen population (Krasnopolsky and Gladstongytailed in section 4.2.

1996). In the simulations we use neutral coronae for solai-mi
mum conditions, consistent with the solar activity peridebn

the XMM observations have been done. More details on tHe2. The test-particle model
neutral coronae, the ionization processes and the plasraa p

%he second step consists of running a test-particle siipalat
meters used for the hybrid simulations are given in Modolo P 9 P

ﬁ/ﬁth the electric and magnetic fields obtained from the hybri
al. (2005 and 2906)' o simulation model. We consider that the fields E and B are in
Recent studies have shown that the above distributions t ilibrium and we no longer introduce'Hind He™* ions in

to overestimate H and O densities. This does not have signifz simulation box, but only heavy SW ions. In the test-péeti
icant consequences on the bow shock and MPB locations afidye| we follow the trajectory of N particles (N 10f in this

the global structure. However, the morphology of CX emissiQy,qyy \We inject one heavy SW ion macroparticle after the
should be sensitive to the neutral gas distribution. Tostive qiher'in the box and we calculate its trajectory solving equa
gate the dependence of the X-ray emission on the distrisitii, s of motion. The next macroparticle is injected when the
of coronal H and O gases, we will also carry out calculations fso . her one has either left the box, is absorbed by the planet-

a second model of the exosphere gas density. We adopt angsiacle or its weight is reduced to 0 because of CX colligion
osphere with more realistic distributions of H and O deasiti The reaction the solar wind ios@* undergoes in the simula-
presented in figure 1 with bold lines. The comparison betwegg;, is-

the two resulting interfaces and X-ray maps yields an inter-

esting evaluation of the sensitivity of the CX-induced Xsa x+ + M — X" @+ 4 Mt (1)

to the exospheric density profiles. The new hydrogen corona

is calculated upon Mars Express-SPICAM measurementswiiere M= [H, O] are the neutral target atoms in the Martian
the backscattered solar Lymanemission. SPICAM is a dual coronae. In each grid cell we calculate the probability of io
band (infrared and ultraviolet) spectrometer on board tlesM X% capturing an e from exospheric neutrals, register the ion
Express mission. At present SPICAM is providing the most* Q-1+ production rate and cumulate the contributions of ions
accurate Lymam measurements of the H distribution in thex*(@-D+ produced by all NX?* ions in the grid.

Martian atmosphere. For all heavy ion species the initial distribution function
The hydrogen corona in our realistic case is obtained Hye solar wind is an isotropic Maxwellian with a bulk velgeit
using a 1D Chamberlain-type exosphere with exobase conofi400 knys. Relative abundances of highly charged ions used
tions derived from the recent analysis of the Lymaemission 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. Relator i Very recently, new experimental results on cross sections
abundances5-] are adopted from Schwadron & Cravens (2000)with O have been published by Mawhorter et al. (2007) (see
New results of Mawhorter et al. (2007), see details in text. table 1). While the present calculations have been done for
older cross-section values, at first order the resulting iim
Vou =400 kms, [F] = Y1780 tensities can be estimated by multiplication with the cross
Mo (1.5AU)=23cmm section ratio (see table 2). On the other hand, inferences on
X% T (HX) ol ©x%) H,0 vyields from cometary X-ray observations have been ob-
T (104 lcg‘z) (10 50”‘2) tained by [Krasnopolsky et al. 2004, Lisse et al. 2005, Susse
e 0'210 2'00 >4 '16 etal. 20_06, Bodewnz_ et al. 2006], that would probabl_y_beeno_r
NG 02006 5:67 ’ 1'2. appropriate than H yields we have used here for collisioris wi
N6+ 0.058 371 5. O. However, the basic results in this paper would not be Gigni
0%  0.070 5.65 6. icantly modified using those data.
o 0.200 3.40 12;6.8
ﬁ; g:ggg 2% 2 2.2.1. Secondary lon Production

As long as it may collide with exospheric neutrals, i.e. iagr

] ) tice as long as it remains within the simulation box around
and O atoms respectively, are reported in table 1. The selgfyrs thex@2* jon produced in reaction 1 can continue to
tive and total cross sections of the charge transfer cofl&df  exchange charges according to sequential reactions:

the heavy solar wind ions with H have been constructed using

relevant data from the laboratory measurements and theoret X% + M — X*(@ 1+ 1 m*

cal calculations reported in table 1 of Koutroumpa et alg®20 XQ 1+ + M — X2+ 4 Mm* (3)
Cross sections for CX with O are less well-known, thus, we use - )
the cross sections of heavy ions colliding wita®lestimated W& do not have the possibility to follow all CX reactions

for CX in cometary comae environments (Wegman et al., 1ggg?wn to complete neutralization of the produced ions, beeau
Schwadron & Cravens, 2000). of the limited memaory capacities of actual simulators, bat w

Unless explicitly specified, all cross-sections here réder have estimated the secondary emission, i.e. the X-ray &miss

an ion-neutral relative velocity of 400 kmis Cross sections ©f X*@2* ions. In order to calculate this secondary emission
in the charge-exchange process depend on the relative-vel$g Perform two consecutive test particle simulations. Dyri
ity of the two colliding particles. This has been demonsiiat th€ first one we register the density and velocity of all pryna

in various theoretical studies (Shipsey et al. 1983, Kimut&> " ions produced in reaction 1. We assume that during the
and Lane 1987, Richter & Solov'ev, 1993, Harel et al., 1998 X the moTentum is conserved begwefen the parentictis
Lee et al. 2004), laboratory measurements (Meyer et al. 19889 thex(?"1* fons. By fitting theX(@"1* informations we de-
Beiersdorfer et al. 2001, Mawhorter et al., 2007) and in offuce & three-dimensional grid of collision frequency, o
servations of speed-dependent CX-induced cometary spe@f?d tgmperatgre. I_n a second test-particle S|_mulat|_oteambof
(Lisse et al. 2005). However, the precise dependence on {HECting SW ons in the entry face of the simulation box, we
collision velocity is still rather uncertain for a numberiofs. INECt theX@ " ions at every location within the box, assum-

In section 4.1 we have investigated the influence of the Wocing their distribution function is an isotropic Maxwelliavith
dependence of the™®ion cross-section. the plasma characteristics previously deduced for eadicpar

The excited ionX*@-1* produces cascading EUV and softlar grid cell. We follow their trajectories from this creat

X-ray photons according to reactions: position and calculate the secondX{2-2* production along
these trajectories. This contribution has been examinethé

XQ@r L Mt XQDY 4 MY+ Y wm (2) case of & ions sequentially produced by8©and O+ ions.

The contribution of the secondary emission (from the twg ste

SW O* to O’* then &* cascade) has been found to be in-

significant, contributing to the total®® emission by less than

1% of the primary component (SW'Oto Of*). Therefore, we

Wi no longer consider this contribution, and focus on thie p
ary CX emission.

whereY(g v is the photon yield for the spectral lifig induced
in the CX between the ioX®* with H or O. The values of
quantum yields in collisions of the most important solar avin
ions have been computed for application to the charge tra
fer mechanism of cometary and heliospheric X-ray emissi
[Kharchenko and Dalgarno (2000, 2001); Rigazio et al. (200
Kharchenko et al. (2003); Pepino et al. (2004)]. Nevertgle
photon yields for CX between ions and O are not available y&t, Simulation Results
so, instead, we use the photon yields for CX with H as we‘Lgy 1. Total X-
In the above references photon energiear relative inten-

sities of diferent emission lines of the CX spectra have beéfigures 2(a) and 2(b) display X-ray brightness maps in the
constructed for both fast and slow solar winds. In this stwdy 0.35-0.9 keV interval. lons contributing to this emissiae a
use the slow wind parameters which should suit solar wind v&®, N, N°, O™ and G&*. The maps are projections on
ues for low helioecliptic latitudesH20°) in solar minimum or the planesE - Vg (XY), B - Vg (XZ) andE - B (YZ) re-
maximum conditions. spectively. The solid and dashed white lines trace the posi-

ray Emission maps
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tions of the Bow Shock (BS) and Magnetic Pile-up Boundamyere analysed and the data confirmed that the X-ray emission
(MPB) respectively as they result from the simulations. The made of two dinstinct components, i.e. fluorescent scatte
derived position of the planetary shock along the SW veloof solar X-rays in the upper atmosphere, and charge-exehang
ity axis is at about 1.75 Mars radii, and the MPB stands ammission due to collisions between solar wind heavy ions and
~ 1.23 Mars radii, while observations have given mean B&ospheric neutrals at larger distance from the planet.

and MPB positions at.63 + 0.01(esp1.64 + 0.08)Ry and Thanks to the high resolution spectroscopy, a number of

125+ 0.03(resp1.29+ 0.04)Ry according to fits on Phobos2diagnostics are available. In what follows we consider the-g

and MGS data respectively (Trottignon et al., 2006, Vigrtes gral emission pattern, the emission pattern of individoakj

al. 2000). The simulated locations are in agreement with the ratio of triplet to singlet transitions of the He-liké"Gon,

data within the model distance uncertainty which is of the ofhe O’*/O%* flux ratio and the total CX-induced X-ray lumi-

der of one cell dimension:(0.09Rw). . nosity L = 3; ph(in)E(in), which is the direct sum of the CX

The emission in both plates XY (fig. 2(a)) and XZ (fig. 2(b)photon fluxesph(in) observed at an enerdi(in).

is mostly produced on the sunward side of the planet and con-

centrated in the regions behind the Bow Shock and the MPB, o o

tracing the BS and MPB forms. In the XY projection (fig. 2(a)#-1. Total and Individual emission maps

the soft X-ray emission presents the same asymmetry as \%Ue r i - .

magnetic field strength (figures 1(a) and 1(c) in Modolo et a ve calculated the C.X induced X-ray emission maps 1n th?
X : g same geometry conditions as the XMMO3 observation. On this

2006), due to the action of the motional electric field on tié S . e :

; . . . S .—date, Mars was at a helioecliptic longitude of abawt =

ions entering the Martian environment, while in the XZ pmje

. . L - 27°and the Earth (XMM) atlg = 57°, at a phase angle (an-
tion the symmetry is maintained. The brightness reaches mai<e Sun—Mars—Ear'Eh) ofj,O" EThe simulatiorr)1 is donegwit(hin
imum values behind the MPB, for the lines of sight that cro '

the grid-cells the closest to the planet, with maximum valfie e assumption that the ecliptic plane corresponds to thig-

4 Wm2sr1. The brightness is about half this value betwee%lane'

the shock and the MPB. The 50’ radius RGS field-of-view and the comparison with
the dimensions of the simulation box as seen from the observe
are shown in figure 4(a). The simulation box projected area
3.2. Mapping Solar Wind lon Ratios and the observation field are of comparable size. For lifies-0
sight within the projected area of the box we use the integra-
tion across the entire box and neglect the line-of-sightipas

the two XY and XZ planes respectively, and figures 3(c), 3(' front of and beyond the box, an assumption justified by the
equivalently display the O to O ratio. The solid and dashed@ct that the outer regions of the simulation box do not influ-
black lines trace the positions of the BS and MPB respegtivéince at all the total emission in any direction. For linesight

as they come out from the hybrid simulations. Again, the glob"Vithin the XMM FOV and outside the box projected area we

asymmetry due to the electric field convection is clearljblés 1ssu:ne that the CX rate is the sr;rne as the rate clt?mputef] at
in the XY plane (fig. 3(a), 3(c)), while structures in the gantN® closest box boundary. Again this assumption relies en t
XZ seem almost symmetric. fact that along these lines-of-sight the emissivity is igggle.

These line ratio maps exhibit fine structures which arRUCh lines-of-sightare needed for the data-model compasis

tightly connected to the BS and MPB forms. They reﬂect%f tqtal and monochromatic intensities described in thet nex
differentiation mechanism due to charge to mass ratios. tions.

smaller the Larmor radius (the higher the charge to mass ra- In figure 4 is shown the power flug(W n72sr) of the
tio), the stronger the confinement after the shock and thet-induced X-ray emission from Mars in logarithmic units (t
MPB, which enhances the emissivity. Other small structurf§ compared with figure 8 of Dennerl et al. 2006). The simu-
are present, which we suspect to be connected to the comp@®d total emission displays the crescent-like struciuriae
pattern and possible multiple shock waves displayed indigur sSunward side of the planet. Its global shape looks similar to
of Modolo et al., 2006. There may be also othefeatientiation the observed total emission pattern (figure 8 of Dennerl.et al
mechanisms, for exemple, connected to théedéntial colli- 2006) and the emission pattern of the brigfit Gnes (figures
sion cross sections, that we will not discuss here. Detectfo 7d, € and f of Dennerl et al. 2006). The simulated "crescent”
such structures with high spatial and spectral resolutiy IS asymmetric with respect to the Sun-Mars axis, it is more

observations could shed a new light on all the mechanismgP#ghter close to the planet towards the north (along the-ele
play within the interface. tric field direction) and its outer part is more elongatedhia t

opposite direction. This is also the case in the globdl igh-
ages of XMMO03. The model-predicted emission, though, does
not extend further than 3 Mars radii, while observationsxsho
a much larger extend, up to 8 mars radii.

Mars was observed with the XMM-Newton satellite in Individual ion maps for €, O%* and O are presented in
November 20-21, 2003 by Dennerl et al. (2006) (hereaftigure 5. We notice no significantftierences between the three
called the XMMO3 observation). High resolution X-ray speemission patterns. On the contrary, the corresponding XBIMO
tra recorded with the Reflection Grating Spectrometer (RG&)servations are somewhattdrent: no crescent pattern for

Figures 3(a) and 3(b) display the ratio between the photan fl
emitted by the ion @ and the one emitted by the iorfOfrom

4. Comparison with the XMM-Newton observation
of Mars on 20 - 21 November 2003
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Fig. 2. Total soft X-ray emission maps for 0.35 keVE < 0.9 keV, in units of W m? srt. The solid and dashed black lines trace the position
of the bow shock and the MPB respectively. Panel (a): prigiedh the planeV/s,-E , panel (b): projection in the planés,-B.

O™ and G, but two lobes above the poles of the planet, witbf two spherically symmetric H distributions (a "cold” and a
the ion O* northern lobe extending up to 8 Mars radii (seghot” population) resulting from the analysis of SPICAM dat
figures 7a, b and ¢ of Dennerl et al. 2006). and an aspherical Oxygen corona. The distributions have bee
The fact that the brightest lines show the best agreemégscribed in section 2.1). The planetary shock and the niagne
with the model suggests that the signal is probably too weak Pile-up boundary are slightly closer to the planetary digks
the faintest lines to be well defined. Nevertheless, we have is due to the steeper density gradient, which leads to aemall
vestigated a possible role of the speed dependence of tg-crgeutral coronal density at large distance from the plamet i
sections as a possible cause of the observed discrepMesturn to a fainter obstacle to the SW flow. The shock is located
have performed a test-particle simulation taking into acto at~ 1.54 Mars radii (instead of 1.75 Mars radii previously), a
the speed dependence of the cross section for the i®8s Position in good agreement with the various observatiogal r
(fig. 5(d)). According to experimental and theoretical tssu Sults reported in Vignes et al. (2000) and ranging from 1.5 to
of Shipsey et al. (1983), Richter & Solov'ev, 1993, Harel ek-72Rw. In figure 6 we show the total emission map for these
al., 1998, Meyer et al. (1985) and Lee et al. (2004), tié omore realistic exospheres. The total X-ray emission batwee
CX cross section decreases by a factor of 2 when the velod@#5 and 0.9 keV is shown for the XMMO3 observation geom-
decreases from 400kmto 200 knis. Because the ion speecktry. Compared with the previous case, the brightnessiatistr
changes across the interface, the speed dependence pigs ation does not change significantly, although the emissson i
As shown in figure 5 there is a very small decrease of the int&g@mewhat more concentrated at the limb. However, the bright
sity but there is no significant change of the emission patteness is considerably smaller.
The crescent shape remains and no lobes do appear.

4.3. CX spectral line analysis and luminosity in the
4.2. Using a two-populations Hydrogen corona, and a disk and halo

non spherical, Oxygen corona
P Y9 In table 2 we summarize the photon fluxes in each spectral line

We have performed the same simulation than described in @aitted from the excited ioX*Q-Y* as they are derived from
previous sections, except for the density distributiongxf the model and compare with the equivalent photon fluxes of
ospheric O and H atoms. Here we have used the combinat@-induced lines observed in the spectra of Mars and its halo
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Fig. 3. Maps of photon number ratio, for ion©over &* (panels (a) and (b)) and for ion"©over G+ (panels (c) and (d)), fovs,-E and
VB projections. The solid and dashed black lines trace thdiposiof the bow shock and MPB respectively calculated bynitiid model.
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Fig. 5. Individual ion emission power flux maps in the XMMO03 obseiwatgeometry. Axes are in Mars radii. The colorscale is tlgatdghm
of power fluxp (W nt2 srt). Panel (a) is for ion & lines 367.4, 435.4 and 459.2 eV and panel (b) for iéh @ultiplet 560.9 eV(0O6f), 568.5
eV(06i), 574.0 eV(06r) lines. The two lower panels show eiis lines at 653.1, 774.0, 816.3 and 835.9 eV of idh.®anel (c) shows the
emission calculated with a constant total CX cross sectidnle panel (d) shows the emission calculated with a spegaadant CX cross
section (Lisse et al. 2005).

(Dennerl et al. 2006). We adopt the same definition, i.e. tkeviation. The fits for the halo component and total observa-
DISK area corresponds tg < 10” and the HALO is defined tion region give about the same correlation with fEi@@nts of

by 15" < |r| < 507, as illustrated in Figure 4. Here we comparabout 4.1 and 3.6 respectively for the hydrostatic caseh®n t
only charge-exchange emission lines, i.e. fluorescenes éire  other hand, the disk fit gives a much higher slope of about 7.5.
not included in the analysis. Both hydrostatic and realistt  For the realistic case, as shown in fig. 7(b)) the disk-hajaifa
sults are presented, but the specificities of the latter wiles in the sense of the Dennerl et al. definitions of section 4)dse

be commented in section 4.2. Model photon fluxes are coare inversed, i.e. the model reproduces better the disksitie
puted separately for the DISKy( < 10”) and halo (18 <|y| than the halo.

< boxsiz¢ components as well as for the total (diskhalo=

total box size) and given in units of 10cm 2 s Solar wind conditions reported on 20-21 November 2003

are quite high, eventhough SW is measured by Earth-orbiting
The nine CX line strengths which are included both in thastruments which can only marginally account for SW con-
observed spectra and the results of the hydrostatic andtieal ditions on Mars’ position. This high SW activity could indzic
simulations are compared in figures 7(a) and 7(b) respégtivenuch higher CX emission than our model predictions which
Observed data points are plotted against model valuesand &re only averages for mean slow SW conditions. The enhance-
ear fits are attempted in the figures. We suppose that the lineeent could be due to an enhanced solar wind flux or to the
fit crosses the point (0, 0) and we use data errors as standaotdease of high ion relative abundances. If high fluxes anab
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Table 2. Charge-exchange simulated emission lines compared to@& ®X spectral lines of Mars and its halo (Dennerl et al. 2008)es
missing in thesimulationsare noted in bold italics. Those values are not computed in the test-particle modetidsived from the theoretical
spectra of ¢ emission:  — 1sare 3-4 times weaker thamp4- 1stransitions® Values ajusted with Mawhorter et al. (2007) cross sections
for CX collisions with O, which is dominant in low altitudes the Martian exosphere, contributing mainly to the diskssioin.c N line
592.6 eV not included.

Photon flux (10° cm2 s71)

Model XMMO3 data
Hydrostatic Realistic
X*Q-D+ (Transition) E[eV] Total Disk Halo Total Disk Halo Total Disk Halo
Co* (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+ 35
(3p— 1s) 435.5 1.019 0.257 0539  0.221 0.141 0.049 6.6+23  (1.9+1.9) 7.9+2.7
(4p— 1s) 459.4 1.563 0.395 0.827 0.339 0.217 0.07 45+3.2 57+ 2.8 53+25
(5p — 1s) 470.4 0.392 012 0218 0.0842 0.0542 0.0192 55+22 27+23 55+18
c (1s3p'P— 12 1S) 354.5 | 0.183 0.056;0.11 0.088  0.047  0.034;0.67 0.008
(1s4pP— 12 1S) 370.9 | 0.081  0.025;0.05 0.039  0.021  0.015;0.63 0.004
(5p — 1s) 3785 weak weak weak weak weak weald 9.9+4.2 (28+28) 84+31
N6+ (2p— 1s) 500.0 0.172 0.040 0.095  0.035 0.021 0.009 9.3+2.7 45522 7.1£22
(3p— 1s) 592.6 0.019 0.004 0.011  0.004 0.002 0.00] 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
N5+ (235> 11s) 419.8 1.090 0.285 0.565  0.243 0.159 0.052
(23P - 11S) 426.1 0.170 0.044 0.088 0.038 0.025 0.00
(2P - 11S) 430.7 0.172 0.045 0.089 0.038 0.025 0.00
(3P — 11S) 497.9 0.056 0.015 0.029 0.012 0.008 0.008
o7 (2p— 1s) 653.1 1.910 0.441 1.050 0.381 0.225 0.097 9.9+24 43+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 39+15  (0.4+0.4) (1.6+1.6)
(5p— 1s) 835.9 0.276 0.064 0.152  0.055 0.033 0.014
o6+ (23s— 11S) 560.9 3139 0.845;0.46 1607 0767 0.531;0.29 0.145 | 12.8+32  4.2+2.9 5.3+23
(23P— 11S) 568.5 0.988 0.266;0.1% 0506  0.242 0.167,0.09 0.046 | (1.5+15) (1.2£1.2) (2.2£2.2)
(2P - 118) 574.0 0.814 0.219;0.12 0416 0199 0.138;0.08 0.038 | (2.3+23) 7.0£3.3  (L4x1.4)
(5p — 1s) 7125 weak weak weak weak weak weald 79+21 (0.4 +0.4) 6.2+ 17
? ? 8725 (18+18) (05+05)  38+22
Total luminosity (MW) 2.35 0.60 1.24 0.52 0.34 0.11| 12.9°¢ 6.16° 10.04°

dances were the only cause for the data-model discrepdhcy, a Dennerl et al. (2006) have already discussed these discrep-
three fits should give about the same slope. From figure 7 amcies. A stronger fluorescence emission is expected for XMM
understand that this is not the case and that the disk-rghe slbecause the solar X-ray flux was very high during the XMM
discrepancy is due to aftrent reason. Assuming that CX isobservation. However, (i) the solar flux alone can not explai
the dominant mechanism of X-ray lines in the Martian halo réhe large size of the halo because the fluorescence emission i
gion, the diterence between the observed and modelled disiencentrated on the disk and (i) XMM spectroscopic perfor-
to-halo ratio for the (supposedly) CX lines may be due to theances allow to show that most of the emission intensity is in
presence of an additional emission mechanism which operaigh ion lines, requiring a process such as CX emission.

low in the martian atmosphere and produces some part of the on the other hand, at the time of the XMM observations
disk emission, to non stationarffects or alternately uncertain-the high solar X ray intensity could happen along with a very
ties in photon direction reconstruction. We will come bagk thigh solar wind flux. Solar conditions averaged in 2003 cor-
this pointin the last section. respond to an average minimum activity, and because of that
Before discussing the absolute values of the Iuminosity,gjgrr]?ﬁ:&gigrbiﬁhzodrgfauxgrgo:szgezoﬁran:ng;nsgﬁg'
is important to recall the strong feierences between the two ' '

Chandra and XMM results: the total XMM luminosity for theWhat higher than mean solar wind activity and the averaged
: odel may underestimate the solar wind flux and abundances

entire field (and including fluorescence) is found by Denn . .

et al (2006) to be around 12.9 MW, excluding the very uncel higher charge states ions.

tain 593eV N* line, and cumulates the emission from as far In addition, solar wind conditions may vary a lot between
as 8 Mars radii, while the Chandra emission, after it has belé¢ Earth's or Mars’ position and thus we need to bare in mind
adapted to the RGS spectral band, i.e. excluding the carbon fhat a determination of the SW flux at Mars is #iduilt task.
orescence line, is of about 2 MW, and emission is detected fipally, CX emissivities are very sensitive to SW ion abun-
to 3 Mars radii only. As derived from table 2 from Dennerl et ffances, and no precise measurements of ion abundances at
(2006) the total XMM CX emission from the halo is of the orMars are available.

der of 10 MW, while for Chandra the halo emission (supposed Moreover, Martian coronae are very sensitive to the solar
to be entirely of CX origin) corresponds to a total power & 0.activity and intensity of the solar wind flux. Density of coad

+ 0.2 MW. gas in the halo regions may strongly vary with solar actjvity
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Fig.6. Same as fig. 4 but for a SPICAM derived H corona and a
Chamberlain non-symmetric O corona. The colorscale isoparithm
of power fluxp (W n72 srt). The Sun is toward the left.

-10.0

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 hydoostat
case, but assumed a solar wind about 1.8 times more intense
than in our model. These twoftirences seem to partly com-
pensate.

The hydrostatic model CX luminosity is about 5.5 times
smaller than the XMMO03 observations (12.9 MW), while larger
by a factor of 5 than the Chandra luminosity of @%.2 MW
in the energy range 0.5-1.2 keV (Dennerl et al., 2002). Again
the strong solar wind and ion abundances variability coeld b
responsible for these variations.

Fig. 4. Total CX-induced X-ray power flux map from Mars inthe same  As shown in table 2, for the realistic case, there is a large
projection as the XMM03 observgtion (figure__8 in Dennerl eIZQD_G), discrepancy between the total model CX luminosity 0.52 MW,
ata phase angle of 40Axes are in Mars radii. The colorscale is thecomputed with typical SW parameters, and the XMM observed
logarithm of power fluxp (W nT* sr™). The B-Va, plane corresponds "o emission, 12.8 MW. The model disk CX luminosity
to the ecliptic and the Electric field (E) axis points the hort (0.34MW) is now r’1igher than the halo component (0.11MW),
resulting in a diskalo CX luminosity ratio of about 3 against

nd iallv in short-term variations. which Id be én 0.48 in the hydrostatic case. The same ratio is 0.61 for XMM
and especially in short-te ariations, ch could be@an ay.i5 we may conclude that, for a realistic exosphere theeimod

ggfenr?/la:?o?sson for the dierence between XMM and Chandrapredictions are rather filicult to reconcile with XMM obser-

lusion it is i ibl lude that th vations. Neither the luminosity, nor the halo size, nor trskd
As a conclusion it is impossible to preclude that the Sy, luminosity ratio seem to be compatible. On the othedhan

flux or the high ion abundances (or a combination of botlaqe computed CX halo luminosity (0.11 MW) is now smaller
were in average about 3 times higher for the XMM observatiom.an the Chandra halo luminosity (0.2 MW)

Observations have shown that the shock and the MPB distance
variations in response to solar wind variations are verylisma
which means we can not use those measured distances a4.4nKey diagnostics of CX induced X-ray emission
argument against a solar wind flux increase. 6+ 1o

Model and XMM total luminosity values for the DISK,4'4'1' The O™ triplet
HALO and full field of view are noted in table 2. The totalThe X-ray emission of the He-like © ion is very dficiently
CX luminosity derived from our simulations in the hydrogtat used for diagnostics in astrophysical plasmas. The maimn tra
case is 2.35 MW. It is in good agreement to the total luminositions occur from the following multiplet states to the gnal
ity of 2.4 MW estimated by Holmsbrii et al. (2001) and of 1.8 state 1S(we use the same annotations as Dennerl et al., 2006):

log (p)
-9.6

("9 A

-9.2

-8.8
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whereo is the charge-transfer cross-sectiaris the density

of neutrals (H, O)v is the collision velocityn; the O ion
density, andu represents the quenching collision frequency,
which includes all types of collisions and all target atoeisc-
trons and ions able to induce the quenching.

20

[N
@
—

Data (10‘e cm? s‘l)
=
S
T
|

: = Toal (1 <507 ] Quenching collisions remove excited electrons from the
A 1 byl 1 long-lived metastable states and because of that supjeiss t
5 4 ?Z;Zaé"‘ef\rﬁso“) 7 g . . .. P
LR — 4doz0rs | emissions. Degradation of the X-ray emission of metastable
J f ions may be caused by sequent CX collisions of metastable
0 ! 2 2o s ©  O®* ions with atmospheric gas. CX collisions lead to a forma-

Hydrostatic Model (10 cm™“s™)

tion of doubly excited ion states*©* which decay mostly due
to Auger process. lfry is a cross-section representative of all
collisions, then,

(a) Hydrostatic coronas

20

wcolzznxio'qivznxo'xv 5)
Xi

o
@

For the steady state solutiéf: = 0, which implies:

Data (10‘5 cm? s“)
N
S

m Total (Ir] <50 ]
— 1560£222 ] ocnvn
o disk (| <10") 1 ex = ———————— TR (6)
— 12.71+2.89
5 © halo (15" < [r| <50") ] 1+ Wcol TR
— 4493:7.95 ]

and the line radiation flux per unit volume is:

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 10 12 I
Realistic Model (10° cm?s™) I —_ 0 (7)

(b) Realistic coronas 1+ weol TR

) ) S wherelg is the intensity in absence of collisions.
Fig. 7. CX induced emission line fits. Observed photon flux (XMMO03) Collisions become important and significantly reduce the
in disk (filled circles), halo (hollow circles) and total (&t squares) of - . -1 .
radiation whenueo - 7R =~ 1, i.e.ny = (o« VTR) . For the life-

Mars as a function of simulated photon flux values for the bgthtic . . S
(a) and the realistic (b) case. Thpe fit slope for each comndm, tlm(g Qf the O@_r .metastable state against radiative d?ﬂay&
halo) and the total is shown in the figures. Lin&692.6 eV is not 10 > 10N velocities through the atmosphere 40km s~, and
included in the fits. assumingry ~ 107 cm3 based on a simple’geometrical”
scaling and cross-section values of the CX collisions &f O
ions with the CQ and CO ¢5 10°%° cn?), the corresponding
density isny ~ 2.510'° cm3. This corresponds to an altitude
bf about 150 km, where most of the gas is neutral. The same
alculation for ions fully decelerated down to 4 kit gjives
ny =~ 2.5 102 cm~3, which corresponds to altitudes of the order
of 100km. The cross-sectiany could include a factor around
€24, but it could not change estimations of the quenching al-
titude because of the exponential character of the atmoisphe
nsity profiles.

- the 2S; triplet at 560.9 eV, called forbidden (O6f)

-the singlet state™®; at 574 eV, usually refered to as resonan
line (O6r)

The ratioG = (O6f +06i)/O6r of triplet to singlet transitions
is used to identify the emission mechanism and is usually |
than 1 for hot plasmas where excitation df‘Gons occurs due
to electron impacts. This ratio has to be larger than 3 in t
case of charge-exchange (Kharchenko, 2005). In the XMM As a conclusion, quenching of the metastable state

(cj)bierva;icc);ns tgef ratlicc)y,is four@5~0ﬂ6(f)or 1yl Sd 5|0' f(lhalo +h 0*+(23s) and degradation of the forbidden line, i.e. relative
isk) andG ~ 5 for < Wl=< - Our model reflects the ;o556 of the intensities of the other lines, such,asnay

atomic data we have used and yields a mean ratio®in the happen at altitudes of the order of or below 150 km, below

simulation box, which is in agreement with the values foupd tfhe Martian exobase. Those regions are able to generate oxy-

Dennerl et al (2006). ) i gen triplet G values much lower than the low density value
Dennerl etal (2006) reporta much fainter G ratio €08) g (Note that similar calculations for the quenching of the

for oxygen lines from the disk. This interesting result may b0*6+(213) by ionospheric electrons show that this phenomenon
interpreted in two ways: either aftBrent mechanism is responyg negligible).

sible for the disk emission, or the G factofférs from its the- ) "interpretation of the Dennerl et al results in terms of

;)rebtigzl nol_minal Ya“.Je fz_r some phy_sical reason. Be;:aufse Hhenching ffects requires that the main part of the disk emis-
orbidden finé émission disappears, 't_ suggest_sfmte_o_ €O sjon (again defined as in Dennerl et al. (2006)) is generdted a
lisional dgpopulat|oq. We hav_e mv_estlgated this posigbil or below this low altitude (100-150 km). Using only the preise

If Nex IS the density of the lons in the metastable level, th‘?’ﬂodel it is dificult to demonstrate or refute this hypothesis. As
the combined ects of production through charge transfer and 1 aver of fact, figures 4 and 6 show that indeed the bright-
depopulation by radiative decay and collisions imply: est signal comes from the inner region, i.e. the last celvabo
dNey ox the disk. Unfortunately, the cell size is 300 km, that is dhly

= — — — Nexw 4) iccion i i

gt eV = =~ Nexteol emission integrated between 0 and 300 km is computed.
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4.4.2. The O™ /0% ratio jectories of individual high ions, which can be used to s2an(

L . _ the interface structure and the electromagnetic field.

The O'*/0% emission flux ratio may be used to determine the We have shown that the CX emissiongpattern is extremely
1 1 ot + 7 -

relatlye abundz_ance of the parent |0n§7?nd d in the So- oo nsitive to the exospheric neutral distribution, esaéiptine

Iarl wmq. dA.tyglggl \/Sall;e 0:; the é@(‘:]/[o ] rggc())(;n thﬁllslo.w large distance hydrogen corona. Thus, CX X-ray observation

solar wind is 0.35 (Schwadron ravens ), while in e ind analysis of spectra and intensities of emission linegige

”e_me'y strong solar wind fluxes (€.g. Snowden et al. 200t complementary method for the study of the neutral plapetar
ratio can be largely enhanced, around 0:50.07. As we de- coronae

scr.iped in section 3.2 the’QO°" ratio may ShOW. large irregu- The model X-ray emission, computed for the extended ex-
larities and complex structures, especially behind thematig osphere used in our first simulation, can account for most of

barriers (BS and MPB) of the Martian plasma envwonme%e CX-induced emission and its overall shape, with a rather

Nevertheles_s, we can employ the mean ratios, averaged q §0d fit considering all the uncertainties brought on by ager
the entire simulation box of the model, and averaged over solar wind conditions, by numerical statistics and obse

whole image representing the XMM data. The XMMO03 SP€Gion constraints, and observational uncertainties. Nbeggss,

’\i + /)6+ i
j[rur|n§t|y| I'S 50 ¥'§|5d3€$ a?/@ /dog 12“; r‘\”llt']? OIhOé'?in O'l% the model predictions for the location and the intensitiehe
inciuding ines a €V an -~ ev ior ux an X emission produced in the martian exosphere are lower than
lines O6r(574 eV), O6i(568.5 eV), O6f(560.9 eV) and 712. e X-ray emission detected in observations. The geneaplesh

/- 6+ _ : :
g\e/riiloer dt?rin?:hzlf/\)/(ﬁéljez icr)nLI;tiSHStfof fi)r(zcgzvt?;;ﬁigavgﬁ Iif the total model emission fits well the observations, but ob
) served maps of X-ray emissions of individual ions display a
dance ratio [&]/[O"*] = 0.35. As a consequence, globally th b y play

. ; ] . ery different shape than the model predictions. This may be
spectral data seem to be compatible with a typical, quiet S y shap predgictions. This may

o L . ue to the low signal for those individual lines.
oxygen charge state distributions. This is not in favor o&e p g

: S . . S On the other hand, the use of realistic distributions of ex-
ticularly high ion abundance in the solar wind as the origin %spheric neutral H and O resulting from new modeling and the
the XMM strong luminosity, as we discussed above.

Mars Exprest$SPICAM data, strongly decreases the CX lumi-
nosity and strongly increases the relative disk intensiih w
4.4.3. Detection of unpredicted spectral features respect to the halo. The total and halo CX luminosity and the
] ] ] halgdisk CX emission ratio are below XMM observations, by
All intense lines predicted by the model are detecteghqors of 25, 100, and 5 respectively. The observed hai siz
Conversely, interestingly 3 lines detected by XMM are net iNxtending up to 8 Mars radii is also by far too large with re-
cluded in our relevant atomic database because they were §0tct 1o the model. Suchfttirences require extreme solar wind
supposed to have significant brightness, being transiffons ., qitions pertaining for a long duration at the time of the
state Sp directly to 1s. Itis known from laboratory expenise x\1nm observations, which is impossible to preclude but seems
and theoretical investigations that low energy collisi¢e®d  njikely. The model results on luminosity and disk-haldaat
to selected populations of np states, but 5p-populationléhog e mych closer to the Chandra data, but the absence of spec-
be by several times lower than 4p (Richter & Solov'ev (1993} resolution precludes a clear separation of fluoreszand
Harel et al. (1998), Beiersdorfer et al., 2001). Since tharsochargetransferemissions.
wind is slowing down close to the MPB, such lines may in- gpeciral diagnostics such as the series of detected lines,
deed be present, but their high relative intensities nebé 8- e mean [8]/[07*] ratio, and the O VI triplet characteris-
plained by an alternative mechanism other than chargef@ans;;cs are in good agreement with expectations. There are two
Another possible (but unlikely) explanation for the exi&te of - oy ceptions : first, three spectral features close to 5pérs tr
the;e lines is charge transfer with €@ fact, experiments by sitions of excited @ , C*5*, and C* ions respectively are
Beiersdorfer (2003), show thath levels could be populated if geected with intensities significantly brighter than pegdns
H atoms are replaced by Gtér CO, molecules. CQis abun- ot the CX mechanism. The potential role of €@nd of SW
dantin the Martian atmosphere, however NOT at high altsudg,, deceleration§4.4.3) is unlikely.
where these emissions are detected. Second, according to Dennerl et al the OVII G rat®
(O6f +06i)/06r) is decreasing fromx 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
We have performed detailed simulations of X-ray emissiomiéstribution among the triplet lines. A possible explaoatis
due to charge exchange between solar wind heavy ions aatlisional quenching close to the planet where densities i
neutral H and O atoms from the Martian exosphere and coorease dramatically: if increased collisions depoputaets;
pared our model results to the Mars Chandra and XMM obsetietastable state before radiative decay occurs, the Gwitio
vations (Dennerl et al., 2002,2006). decrease. We have estimated the collisional quenching influ
The models demonstrate how, observations of CX X-rance and we found that it should be significant below 100-150
emission, carried out with a ficient spatial resolution, could km, under the exobase. Further modeling with a refined grid is
be used to estimate with a good precision the Bow Shock ardjuired to investigate this possibility of quenching.
Magnetic Pile-up Boundary locations around planets. Laxe r  As said above, extreme solar wind conditions could possi-
tio maps could allow to plot the density distributions aral tr bly explain the large halo luminosity, its extent and itsthig

5. Summary and conclusions
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variability, but they are not favoured by the measureétt OChaufray, J.Y, Bertaux, J.L., Leblanc, F., Quémerais,Hggrogen

to O™* ratio which appears appropriate for average slow so- Lyman alpha airglow as seen by SPICAM on Mars Express
lar wind conditions (see section 4.4.2). The existence of an 2007b, submitted in Icarus.

extended exosphere is an alternative explanation, howevegravens, T. E.Comet Hyakutake x-ray source: Charge transfer of so-
would have to be (i) higly variable, (ii) made of hot, fast mov_lar wind heavy ions1997, GeoRL, Vol. 24, 1, 105-108.

ing hydrogen characterized by large enough Doppler shufts¢ravens, T. EX-ray emission from comets and planét800, AdSpR,
avoid resonating with the solar Ly-apha radiation (the rsola Vol. 26, 10, 1443-1451. .

Ly-e width corresponds to about 150 kmiks No fully self- Dennerl, K., Englhauser, J., and Trumper,Xkray emissions from

. comets detected in the Rontgen X-ray satellite all-sky esurv
consistent models of the exosphere able to track the hataleut 1997, Science, 277, 1625.

created by charge transf(_ar h;_ave been built yet. Beca_uses{heDeEnnerly K. Discovery of X-rays from Mars with Chandra002, A &
cape processes are of prime importance for Mars, this deserv o 394 1119 a.

further investigation. Dennerl K., V. Burwitz, J. Englhauser, C. Lisse, and S. Wolk,
Whether the model data discrepancies reveal a more ex- piscovery of X-rays from Venus with Chand2902, A& A, 386,
tended exosphere, or afliéirent emission mechanism at work  319-330, b.
is beyond the scope of this paper. Soft X-ray line emissioni®nnerl, K., Lisse, C. M., Bhardwaj, A., Burwitz, V., Engliser,
expected from the impacts of energetic electrons on neautral J., Gunell, H., Holmstrn, M., Jansen, F., Kharchenko, V., and
(Bingham et al, 1997, Shapiro et al, 2005), but this mech- Rodriguez-Pascual, P. MEjrst observation of Mars with XMM-
anism produces emission lines of low charge ions mainly. Newton: High resolution X-ray spectroscopy with R@806, A
Observations at higher spatial resolution, would be exgfgm ~ &A, 451, 709-722.

valuable to provide answers to the above questions. Fritsch, W., and Lin, C. D.Atomic-orbital-expansion studies of elec-
tron transfer in bare-nucleus Zg2,4-8) -hydrogen-atom colli-

sions 1984, Phys. Rev. A 29, 3039.
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