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1.2.4.2 Propagation et réflexion des choeurs dans la magnéto-
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5.3 Caractéristiques spectrales des choeurs magnétosphériques . . . . . 142
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éléments de choeurs observés à bord de THEMIS . . . . . . . . . . 21
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soir/nuit et pour différentes énergies . . . . . . . . . . . . . . . . . 128

5.1 Spectres de puissance fréquence-temps détaillés des fluctuations des
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1. INTRODUCTION



1. INTRODUCTION

1.1 Motivation et plan de la thèse

1.1.1 Motivation de l’étude

Depuis leur découverte à la fin des années 1950, les ceintures de radiation ter-

restres font l’objet d’une attention toute particulière dans le domaine de la physique

spatiale, et cet intérêt s’accentue encore de nos jours en raison de son importance

dans les applications spatiales. En effet, depuis les travaux pionniers de van Al-

len and Frank (1959) et Dungey (1963) entre autres, l’origine et la dynamique des

ceintures de radiation est une des plus anciennes questions de l’ère spatiale, et la

compréhension de ces phénomènes est toujours limitée. La raison de cet engoue-

ment est que dans ces ceintures de radiation, peuplées d’électrons et de protons

très énergétiques, sont fréquemment observés des variations de flux soudains de ces

particules (Baker et al., 1994). Celles-ci peuvent être accélérées à des énergies de

plusieurs MeV sur des échelles de temps allant de la minute au jour. Des ceintures

de radiation sont d’ailleurs observées autour de toutes les planètes ayant un champ

magnétique assez intense, comme le montre la Fig.1.1. Ces électrons énergétiques

ont notamment pour effet de causer des anomalies endommageant les satellites de

façon parfois irréversible (e.g. Hastings, 1995; Wrenn et al., 2002; Iucci et al., 2005,

et les références s’y trouvant). De plus, la constante sophistication et miniaturisation

des systèmes de satellites les rend encore plus vulnérables aux effets des radiations,

et leur protection devient un enjeu fondamental pour les missions spatiales. Entre

autres, ces flux d’électrons ”tueurs” sont aussi connus pour être dangereux pour les

missions habitées (Turner, 2000), leur précipitation vers la Terre pouvant perturber

les communications et la propagation des satellites dans l’ionosphère et la thermo-

sphère (Song et al., 2001; Lanzerotti, 2012), changer de façon drastique la chimie

de la haute atmosphère (Thorne, 1977) et endommager par exemple les réseaux

électriques à l’échelle planétaire (Daglis et al., 2004). L’impact de la dynamique de

ces électrons énergétiques s’étend donc depuis la magnétosphère interne jusqu’à la

surface de notre planète.

Jusque dans les années 1990, l’origine de ces flux énergétiques, i.e. le mécanisme

permettant d’accélérer des électrons thermiques à des énergies ultra-relativistes,

était supposé être la fluctuation à grande échelle des champs électriques et magné-

tiques, accélérant les électrons de la queue de la magnétosphère vers les ceintures
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Fig. 1.1: Intensité du flux d’électrons énergétiques en fonction de l’énergie et du temps,
observé pour différentes planètes possédant un fort champ magnétique par ISEE
(panneau supérieur) et Voyager (autres panneaux). L’échelle de couleur des inten-
sités est la même pour tous les panneaux et le M sur chaque panneau représente
une traversée de magnétopause (tiré de Mauk and Fox (2010)).

de radiation par le processus de transport radial (voir la revue par Shprits et al.,

2008a). Cependant, de récentes études ont permis de démontrer le rôle prépondérant

des interactions onde-particules résonantes dans l’accélération locale mais aussi la
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perte des électrons énergétiques dans l’ionosphère (Lyons and Thorne, 1973), par-

ticulièrement pendant les périodes de perturbation géomagnétique (Horne, 2002;

Horne et al., 2005b; Chen et al., 2007; Shprits et al., 2008b).

Les conséquences de la dynamique de ces particules énergétiques étant très nom-

breuses comme nous l’avons vu, leur compréhension est fondamentale pour la météo-

rologie de l’espace (Baker, 2002). Il est donc crucial dans ce contexte d’améliorer

les modèles numériques existants qui définissent et prédisent la dynamique des cein-

tures de radiation terrestres (par exemple Bourdarie et al., 1996; Li et al., 2001;

Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a; Fok et al., 2008; Mourenas et al.,

2012). Ces modèles sont donc basés sur l’approche quasi-linéaire dans laquelle les

interactions onde-particule résonantes sont décrites en termes de diffusion d’angle

d’attaque et d’énergie de la particule (Kennel and Petschek, 1966; Trakhtengertz,

1966; Lyons, 1974; Lyons and Williams, 1984) pour déterminer les échelles de temps

des accélérations et des pertes des électrons énergétiques. En utilisant cette ap-

proche, il a notamment été démontré que les ondes de type sifflement sont l’un des

plus efficaces moteurs des pertes d’électrons des ceintures de radiation (Lyons et al.,

1972; Albert, 2003; Horne et al., 2005b). La ceinture de radiation externe, la plus

dynamique, est dominée par des ondes de type sifflement nommées ondes de type

choeur, qui sont connues pour être l’un des types d’ondes électromagnétiques les

plus intenses observées dans la magnétosphère interne.

La détermination des distributions de ces ondes dans la magnétosphère interne

est donc cruciale pour déterminer la dynamique des ceintures de radiation terrestres,

à travers les coefficients de diffusion d’angle d’attaque et d’énergie des particules.

Depuis le papier originel par Lyons et al. (1971), et jusqu’à présent (voir par exemple

Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a; Albert, 2007), la majorité des cal-

culs de ces coefficients de diffusion sont basés sur l’hypothèse que les ondes se pro-

pagent de façon parallèle au champ magnétique (approximation quasi-longitudinale)

et possèdent une amplitude constante le long des lignes de champ magnétique. Ces

approximations sont généralement utilisées par manque de données observationnelles

des distributions d’ondes, les satellites ne pouvant couvrir qu’une faible partie de la

magnétosphère interne, et sur de relativement grandes échelles de temps.

Or, des études statistiques récentes (Li et al., 2009b; Agapitov et al., 2011a; Li

et al., 2011a; Agapitov et al., 2012) réalisées à bord des multi-satellites CLUSTER

et THEMIS indiquent que ces approximations sont imprécises, et Agapitov et al.
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(2011a) ont montré que la propagation de ces ondes devenait rapidement oblique.

Cependant, ces satellites étant confinés dans des régions limitées de l’espace, notam-

ment à proximité de l’équateur magnétique, ils ne peuvent fournir des statistiques

fiables dans certaines régions, particulièrement à haute latitude.

D’autre part, de récents travaux (Parrot et al., 2003a, 2004; Agapitov et al.,

2011b) ont présenté pour la première fois l’observation simultanée d’ondes de type

choeur, générées à l’équateur magnétique, se propageant de et vers l’équateur, ces

dernières étant supposées être des ondes réfléchies à haute latitude (Hines, 1957;

Kimura, 1966; Lyons and Thorne, 1970). Cependant ce type d’observations reste

encore assez rare et il est donc difficile par l’expérimentation d’étudier les distribu-

tions de ces ondes réfléchies et leurs propriétés dans la magnétosphère interne.

1.1.2 Plan de la thèse

Les notions abordées dans cette section introductive sont présentées et placées

dans leur contexte scientifique dans la suite de ce chapitre, par le biais d’une pré-

sentation générale de la magnétosphère interne et des différents types d’ondes s’y

propageant, ainsi que d’une revue de la recherche scientifique antérieure liée aux

ondes de type choeur.

Dans le Chapitre 2 est exposée la description théorique de la propagation d’ondes

dans le plasma magnétosphérique et de la dynamique des particules énergétiques

dans les ceintures de radiation, nécessaires à la réalisation de ce travail. Grâce à

l’introduction de ces notions indispensables, nous pouvons ensuite présenter les buts

de cette thèse.

Dans le Chapitre 3 est présenté le code numérique développé et utilisé dans ce

travail, notamment le modèle de densité plasma magnétosphérique et son application

à l’étude des ondes de type choeur dans la magnétosphère interne est discutée.

Après une introduction succinte des distributions observées des ondes choeur

source, dans le Chapitre 4 est réalisée l’étude des caractéristiques de propagation

des choeurs, ainsi que la reconstruction numérique de la distribution des vecteurs

d’ondes avec la latitude. Puis l’impact de cette distribution, et de la distribution

réaliste de l’amplitude de ces ondes, sur la dynamique des ceintures de radiation est

démontré puis discuté.

Le Chapitre 5 s’intéresse quant à lui aux ondes choeur réfléchies dans la magnéto-
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sphère, après une brève introduction de leurs caractéristiques observées. Les cara-

ctéristiques de propagation de ces ondes sont étudiées, puis la distribution équato-

riale de la puissance d’onde et leur spectre fréquence-temps observé sont reproduits

numériquement pour expliquer l’origine et les caractéristiques de ces observations.

Le Chapitre 6 contient un résumé général du travail effectué dans cette thèse,

ainsi qu’une discussion et conclusion des résultats obtenus et de leur contribution

à la communauté scientifique. Les perspectives d’extension de ce travail à l’avenir

sont finalement suggérées.

1.2 État de l’art

1.2.1 La magnétosphère terrestre

La magnétosphère terrestre est définie comme la région de l’espace où la physique

du plasma (gaz ionisé) est dominée par le champ magnétique de la Terre et est décrite

en Fig.1.2. Ce champ magnétique, qui est généré par la rotation du noyau métallique

de notre planète, protège notre atmosphère du plasma interplanétaire. En effet, le

Soleil éjecte en permanence des particules chargées (principalement des électrons,

de l’hydrogène et de l’hélium) à très grande vitesse (de 400 à 800 km/s) dans toutes

les directions de l’espace. Ce flux est appelé vent solaire. En l’absence de celui-ci le

champ magnétique de la Terre s’étendrait symétriquement dans l’espace, mais en

réalité le vent solaire exerce une pression sur ce champ dipolaire et le déforme.

Du côté jour, la magnétosphère est compressée et forme la frontière appelée

magnétopause à ∼ 10RE (1RE ≈ 6371km). Le ralentissement du vent solaire su-

personique à l’approche de la magnétosphère crée également une onde de choc à

∼ 15RE, la région séparant ce choc de la magnétopause est appelée magnétogaine.

Du côté nuit, la magnétosphère est étirée en une longue queue qui se mélange gra-

duellement au champ magnétique interplanétaire (IMF) à plus de 60RE. Lorsque

l’IMF, conduit par le vent solaire, est orienté nord et interagit avec le champ magné-

tique terrestre (orienté vers le nord aussi), il se crée une fusion des lignes de champ

(reconnexion magnétique) lorsque celles-ci sont de sens opposé, donc dans ce cas sur

les flancs de la magnétosphère du côté nuit. Lorsque l’IMF est orienté sud, les lignes

de champ sont de sens opposé en avant de la magnétosphère et se reconnectent

donc du côté jour. Ces lignes de champ ainsi ouvertes en deux sont transportées du
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côté nuit par le plasma et se rejoignent dans la queue au voisinage de l’équateur

magnétique, région appelée la feuille de plasma. Dans cette région (et dans toute

la magnétosphère) la majeure partie plasma est peu énergétique (∼ 1− 100 eV), et

suit les lignes de champ magnétique (théorème du gel), contrairement aux particules

énergétiques qui sont traitées dans la prochaine section.

Les moitiés de ligne de champ transportées par dessus les pôles se retrouvent

de sens opposé dans la queue, et s’y reconnectent donc (voir Fig.1.2), formant un

champ magnétique fermé mais possédant une forte tension magnétique. Lors de la

détente du champ magnétique (diminution de la tension magnétique), tandis qu’une

partie du plasma est éjectée (plasmoid) vers la queue, l’autre partie du plasma est

poussée en direction de la Terre, comme indiqué par les flèches sur la Fig.1.2. La

répétition, due à la pression constante du vent solaire, de ce phénomène crée un flux

lent mais constant de plasma de la queue vers la Terre. La présence de ce flux et

du champ magnétique terrestre induit donc un champ électrique dit de convection

(Dungey, 1961; Baumjohann and Treumann, 1996), orienté vers l’ouest (du côté

matin vers le côté soir). Ce phénomène est plus faible lorsque l’IMF est orienté

nord. La perturbation du vent solaire (augmentation brutale de la pression de celui-

ci), entrâıne un flux soudain de la queue vers la Terre et les particules peuvent

atteindre les zones aurorales (pôles), on parle alors de sous-orage magnétique. La

force qui domine la partie extérieure de la magnétosphère est donc la reconnexion

des lignes de champ magnétique due à l’énergie cinétique du vent solaire. Mais à plus

courte distance de la Terre, la rotation de la Terre et donc de son champ magnétique

entrâıne la corotation du plasma (un peu plus lente, en 27h) avec ce dernier, créant

un champ électrique dirigé vers la Terre qui domine dans la magnétosphère interne.

Cette région est appelée plasmasphère (voir Fig.1.2 et 1.3.), est assez dense (102 à

104 el/cm3), et est peuplée principalement de particules très peu énergétiques (∼ 1

eV) provenant de l’ionosphère (voir Darrouzet et al., 2009). La diminution radiale

du potentiel de corotation entraine une diminution de l’influence de la corotation

avec la distance, ainsi la plasmasphère s’étend en moyenne sur ∼ 4RE, cette valeur

étant très dépendante de l’activité géomagnétique.

Au-delà de la plasmasphère, comme indiqué sur la Fig.1.3, les contours de po-

tentiel étant ouverts sur les bords de la magnétosphère, et sous l’action du champ

de convection, les tubes de flux magnétiques atteignent à un certain moment la

magnétopause du côté jour. Le plasma est alors perdu dans la magnétogaine, ce qui
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Lignes de champ 
magnétique

Plasmasphère

Feuille de plasma

Queue

Magnétogaine

Vent solaire

Ceintures de radiation de Van Allen

Onde 
de 
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Fig. 1.2: Schéma représentant la coupe méridienne de la magnétosphère, montrant les dif-
férentes zones d’intérêt décrites dans ce travail et les directions du mouvement
du plasma (flèches blanches) en son sein (figure modifiée d’après Hill and Dessler
(1991)).

crée un fort gradient de densité au bord de toute la plasmasphère, appelé la plas-

mapause. A l’extérieur de la plasmapause, la densité chute à moins d’une particule

par centimètre cube, et cette région est ainsi appelée le ”creux de plasma” (plasma-

trough). D’après la Fig.1.3, il se forme aussi sur le côté soir un point de stagnation

où la vitesse de convection et de corotation sont égales et le plasma y est stagnant,

ce qui forme un renflement de la plasmasphère. Lorsque l’activité magnétique aug-

mente le champ de convection déforme la plasmasphère, et ce renflement rétrécit,

pivote vers le côté jour et s’étire vers la magnétopause. Il forme alors ce que l’on ap-

pelle une plume plasmasphérique (de drainage) qui peut atteindre la magnétopause

et engendrer de fortes pertes de plasma dans la magnétogaine (voir Fig.1.5).
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Plasmasphère

Côté matin

Côté soir

Fig. 1.3: Coupe équatoriale de la magnétosphère montrant l’asymétrie matin/soir des iso-
contours de potentiel électrique, due au champ électrique de dit de convection,
entrâınant le renflement de la plasmasphère du côté soir. Celle-ci est représentée
en grisé, le soleil étant sur la gauche (tiré de Baumjohann and Treumann (1996)).

Comme indiqué sur la Fig.1.2, ce sont dans ces deux zones (plasmasphère et

creux de plasma) que se situent les ceintures de radiation terrestres, auxquelles

nous allons nous intéresser dans ce travail.

1.2.2 Ceintures de radiation terrestres

Outre le plasma peu énergétique baignant toute la magnétosphère décrit dans

la section précédente, il existe aussi une population de particules énergétiques qui

constitue les ceintures de radiation terrestres dites de Van Allen (d’après van Allen

and Frank, 1959). Elles sont constituées essentiellement d’électrons et de protons

très énergétiques (de ∼ 100 keV à quelques MeV) qui sont piégées dans le champ

magnétique terrestre. Ce piégeage à long-terme nécessite un champ dipolaire stable,

qui n’est réalisé que dans une certaine région entre environ 200 km et 7RE, comme

le montre la Fig.1.2. En effet, à plus large altitude, les fluctuations du champ magné-
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Fig. 1.4: Représentation des ceintures de radiation de Van Allen à l’échelle de la Terre, les
couleurs représentant l’intensité des flux de particules énergétiques observés. Les
satellites et leur orbite représentent ici la mission RBSP (Radiation Belt Storm
Probes) de la NASA, lancée le 30 août 2012.

tique dues à la variabilité du vent solaire, et à plus basse altitude, les fréquentes

collisions avec les particules de l’atmosphère entrâınent le dépiégeage des particules

énergétiques. Les densités électroniques et températures typiques dans les ceintures

de radiation sont ne ≈ 1cm−3 et Te ≈ 5.107K. L’intensité du champ magnétique y

est de l’ordre de 100-1000 nT.

Les premières observations démontrèrent en réalité l’existence de deux ceintures

différentes d’électrons piégés : la ceinture interne et la ceinture externe, séparées par

une région ”vide” (région fente) comprise environ entre 2 et 4RE. Cette région est

plus prononcée en cas de faible activité géomagnétique, mais peut être repeuplée,

voire même dotée d’une nouvelle ceinture de radiation en cas de très forte tempête

magnétique. Ces tempêtes peuvent aussi entrâıner un rapprochement vers la Terre

du bord de la ceinture externe. En effet, il a été observé rapidement que les flux

d’électrons dans la ceinture externe sont extrêmement variables et leur augmentation

est fortement corrélée avec une hausse de l’activité géomagnétique, indiquée par une

baisse de l’indice Dst et une hausse de l’indice Kp et de la vitesse du vent solaire. La

ceinture interne, quant à elle, est beaucoup plus stable et ne subit de variations ma-

jeures que lors de tempêtes extraordinairement intenses. Ces fortes intensifications

des ceintures de radiation peuvent être très dangereuses pour les satellites fonction-

nant dans ces régions, ainsi que les vols habités et peuvent radicalement changer la
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chimie de l’atmosphère. Il est donc crucial d’avoir une connaissance précise de la

dynamique de ces ceintures de radiation.

Les particules piégées des ceintures de radiation subissent trois types de mouve-

ment périodique définissant leur trajectoire comme décrits dans la Fig.2.1 :

1. giration rapide autour de la ligne de champ magnétique

2. rebonds entre les hémisphères nord et sud

3. dérive lente autour de la Terre

Ces différents mouvements sont détaillés et discutés dans la section 2.1. Ces mou-

vement périodiques se produisent sur des échelles de temps de l’ordre de ∼ 10−3s,

1s, et ∼ 103s, respectivement. L’addition de ces 3 mouvements sur la totalité de

la grande population de particules donne leur forme toröıdale caractéristique aux

ceintures de radiation, présentée en Fig.1.4, où l’on peut reconnâıtre les ceintures

internes et externes, ainsi que la région peu peuplée les séparant. Ces 3 mouve-

ments étant périodiques, en l’absence de force perturbatrice (e.g. variation brutale

du milieu), les particules énergétiques resteraient indéfiniment piégées sur leur orbite

stable. Cependant, en réalité ce n’est pas le cas et de nombreux phénomènes viennent

perturber ces mouvements, dont l’interaction onde-particule résonante (voir la re-

vue complète par Shprits et al., 2008a,b), qui est un des phénomènes les plus effi-

caces. Ce type d’interaction se produit lorsque la fréquence de l’onde et la fréquence

caractéristique d’un des trois mouvements périodiques satisfont à une condition de

résonance (voir Section 2.1). Il en résulte différents processus qui régissent la dy-

namique des ceintures de radiation à grande échelle (transport radial) mais aussi à

petite échelle (accélération locale), et permettent leur régulation (pertes dans l’at-

mosphère) dont les aurores polaires sont les représentations les plus spectaculaires.

Or, les particules énergétiques sont susceptibles de rencontrer, lors de leur trajet

dans la magnétosphère, différents types d’ondes qui, en fonction de leur fréquence,

vont permettre la violation de un ou plusieurs invariants adiabatiques.

1.2.3 Les différents types d’ondes dans la magnétosphère

Lors de la convection des particules depuis la queue vers l’intérieur de la magnéto-

sphère, celles-ci vont en effet rencontrer un certain nombre d’ondes différentes dont

l’intensité, voire même la présence, dépend de l’activité géomagnétique. En effet,

durant des conditions calmes, quelques types d’ondes sont déjà présents (souffle,
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équatorial
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Fig. 1.5: Schéma de la magnétosphère interne, montrant les zones typiques d’observation
des différents types d’ondes, dans le plan équatorial, le soleil étant situé vers le
haut (figure modifiée d’après Thorne (2010)).

ondes UBF, ondes TBF générées par les éclairs ou par l’Homme), mais certains

n’apparaissent que lors de conditions plus actives. Dans cette section nous allons

brièvement présenter les différents types d’ondes présents lors de conditions de tem-

pête géomagnétique, qui peuvent être classés selon leur fréquence.

1.2.3.1 Ondes Ultra-Basse Fréquence (UBF)

Dans la magnétosphère, les ondes ont une fréquence typique du mHz à 3Hz, et

sont les deux modes d’ondes MagnétoHydroDynamique (MHD) supportés par un

plasma froid (Te=0) : les ondes magnétosoniques (aussi appelées ondes d’Alfvén

de compression ou ondes d’Alfvén rapides) et les ondes d’Alfvén de cisaillement

(aussi appelées ondes d’Alfvén lentes ou encore ondes d’Alfvén de torsion). Les
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ondes magnétosoniques sont des oscillations longitudinales se propageant perpen-

diculairement au champ magnétique. Dans la magnétosphère, elles se propagent à

une fréquence comprise entre la gyrofréquence locale des protons et la fréquence

hybride basse, à des distances de 2 à 7RE. Ces ondes sont confinées à des latitudes

de ±10◦ de l’équateur magnétique avec un pic à λ ∼ 2 − 3◦ et sont par consé-

quent connues dans la magnétosphère sous le nom de ”bruit équatorial” (Russell

et al., 1970). Elles sont typiquement observées dans la partie soir à l’intérieur de

la plasmasphère, comme l’indique la Fig.1.5, mais peuvent aussi être observées à

différents temps locaux magnétiques (MLT) au-delà de la plasmapause (Meredith

et al., 2008). Leur intensité peut atteindre des centaines de pT, et il a aussi été

montré que leur fréquence d’occurrence est d’environ 60% (Santoĺık et al., 2002).

Les ondes d’Alfvén (de cisaillement) quant à elles sont des oscillations transversales

se propageant parallèlement au champ magnétique. La superposition de ces ondes

peut créer des ondes d’Alfvén stationnaires le long des lignes de champ magnétique

terrestre, appelées résonances de ligne de champ (Dungey, 1967), et former les pul-

sations magnétosphériques UBF observées depuis la Terre et l’espace (Jacobs et al.,

1964). Ces perturbations des lignes de champ magnétique, représentées sous forme

d’une ligne grise en Fig.1.5, ont des fréquences de l’ordre du mHz (Pc-5) au Hz

(Pc-1) et sont présentes à tous les MLT et toutes les distances radiales. Dans la

magnétosphère interne, ces pulsations ont typiquement une amplitude de quelques

nT.

1.2.3.2 Ondes Extrême/Très Basse Fréquence (EBF/TBF)

Cette dénomination, en science magnétosphérique, désigne les ondes possédant

une fréquence typique de 3Hz à 3kHz. Comme indiqué sur la Fig.1.5, les ondes domi-

nant à faible distance radiale sont les émissions TBF (en rayé noir) des générateurs

humains basés au sol (Abel and Thorne ,1998) et les ondes de type sifflement (en

vert) induits par les éclairs (Smith Angerami, 1968, thèse Bortnik). Ces ondes sont

présentes sur tous les MLT pour les siffleurs et côté nuit seulement pour les ondes

des transmetteurs, jusqu’à des distances radiales d’environ 2 − 2.5RE. Entre ces

distances et la plasmapause, c’est-à-dire dans la plasmasphère et les plumes plas-

masphériques (voir Section 1.2.1), les ondes de type ”souffle plasmasphérique” do-

minent (voir Fig.1.5). Ce type d’onde se propage dans le mode sifflement (polarisées

circulairement à droite, voir Section 2.2) à des fréquences typiques entre ∼ 100Hz
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et ∼ 3kHz (Sazhin and Hayakawa, 1992), et présente un spectre large-bande in-

cohérent (Voir Fig.1.6). Ces souffles sont présents lorsque l’activité magnétique est

faible (amplitude ∼ 10pT ) et s’intensifient lors de sous-orages magnétiques (ampli-

tude > 100pT ) (Thorne et al., 1974; Meredith et al., 2004), et sont observés à tous

les MLT et latitudes dans la plasmasphère, malgré une asymétrie en longitude φ

de la puissance d’onde, les valeurs étant 10 fois plus élevées du côté jour (Meredith

et al., 2004). Il n’a été démontré que très récemment (voir Bortnik et al., 2009)

que l’origine de ces souffles semble provenir de la pénétration de certaines ondes de

type choeur (voir section suivante) dans la plasmasphère, où elles restent piégées et

s’accumulent.

Dans les zones de forte densité (côté soir de la plasmasphère, plumes) et le plus

souvent lors de tempêtes magnétiques, on observe aussi des ondes électromagné-

tiques cyclotron ioniques (appelées ondes EMIC), comme le montre la Fig.1.5 (voir

la revue par Fraser, 1985). Ces ondes sont observées au sol et dans l’espace avec

des fréquences typiques de 0.1Hz à 5Hz et pour des propagations parallèles, sont

polarisées circulairement à gauche. Elles sont observées sur des distances radiales

entre 3 et 7RE avec des amplitudes de ∼ 1 − 10nT (Anderson et al., 1992). Ces

ondes peuvent être générées dans 3 bandes distinctes (H+,He+,O+), en-dessous de

la gyrofréquence locale des protons. Ces ondes peuvent être excitées par l’anisotropie

des ions du courant annulaire (voir 2.1), l’augmentation de la pression du vent

solaire, ou les perturbations induites par les ondes UBF.

Dans les zones de faible densité au-delà de la plasmapause, les ondes sifflement

de type choeur dominent une bonne partie de la magnétosphère, zone représentée

en grisé et ondulé en Fig.1.5. En effet, elles sont présentes surtout du côté matin

(de MLT = 00 : 00 à 12 : 00) jusqu’à des distances de L ≈ 9 − 10. Ces ondes se

propagent dans le mode sifflement (”mode-R”, polarisées circulairement à droite) et

possèdent des fréquences typiques de 0.1 − 0.8Ωe,equ, Ωe,equ étant la gyrofréquence

équatoriale des électrons. Elles sont observées jusqu’à des latitudes typiques de

λ ≈ 50 − 60◦, avec un maximum de puissance à proximité de l’équateur magné-

tique, et leur activité augmente avec l’activité magnétique. Ce travail s’intéresse

tout particulièrement à ces ondes choeur, c’est pourquoi dans la prochaine section

il est donné une description plus détaillée de ce type d’ondes (voir aussi la revue de

Sazhin and Hayakawa, 1992), par le biais d’un historique des travaux scientifiques

antérieurs.
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Fig. 1.6: Spectre fréquence-temps, mesuré par CRRES, montrant les souffles plasmasphé-
riques (inférieurs à ∼ 2kHz) confinés dans la plasmasphère, et les ondes choeur
(∼ 1− 7kHz) situées au-delà de la plasmapause. D’autres types d’ondes (ECH,
transmetteurs TBF, ...) sont visibles sur le spectrogramme (d’après Meredith
et al. (2004)).

Il faut noter ici que d’autres types d’ondes non montrés sur la figure peuvent

être observés dans les zones de faible densité (ondes ECH, EIC, Z-mode, LO et RX),

mais leur impact n’est pas significatif sur les populations d’électrons énergétiques,

ou bien n’a pas été étudié (par manque de données par exemple). Par conséquent,

ces types d’ondes ne sont pas abordées dans cette étude.

1.2.4 Revue des travaux sur les choeurs magnétosphériques

Les ondes de type choeur dans la magnétosphère ont fait l’objet de multitudes

d’études depuis des dizaines d’années (voir par exemple la revue Sazhin and Haya-
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kawa, 1992) et en faire une revue complète ne pourrait tenir dans ce chapitre, c’est

pourquoi nous avons choisi de présenter uniquement les études liées de près à ce tra-

vail et permettant de le comprendre et de le situer, tout en sachant que la majorité

des études ne seront pas citées.

Dès les toutes premières observations au sol (Storey, 1953; Allcock, 1957; Maeda,

1962), il a été constaté que les ondes choeurs sont une des plus intenses émissions

naturelles dans la magnétosphère interne, avec un maximum d’intensité du côté

matin (06 : 00 MLT). Malgré tout, leur nom anglais originel ”birds’ dawn chorus”

(choeur d’oiseaux à l’aube en français) vient plutôt du fait que lorsque l’on convertit

ces ondes électromagnétiques en ondes sonores, à l’instar des ondes de type sifflement

[Helliwell, 1965], le son perçu fait penser à des gazouillements d’oiseaux au lever du

jour. C’est en Angleterre que ce nom fut suggéré pour la première fois au début des

années 1950 par K.W. Tremellen lors des premières observations d’ondes choeurs

[comme rapporté dans Isted and Millington, 1957]. Cette spécificité de ces ondes par

rapport aux autres ondes basse-fréquence de type sifflement vient de la forme de

son spectre temps-fréquence qui présente un fort rapprochement ou superposition de

nombreux signaux quasi-monochromatiques (avec une largeur de bande ne dépassant

parfois pas les 100Hz) entre quelques centaines de Hz et quelques kHz, comme on

peut le voir sur la Fig.1.6. Ces signaux étroits, connus sous le nom d’éléments ou

d’émissions discret(e)s [Helliwell, 1965], ont dans la majorité des cas une fréquence

augmentant avec le temps (bien que leur spectre puisse prendre d’autres formes), ce

qui crée leur son caractéristique. Bien que beaucoup d’observations sont effectuées au

sol (voir par exemple Sazhin and Hayakawa, 1992), seules les observations satellites

in situ seront abordées dans un premier temps. En effet, les choeurs magnétosphé-

riques se propagent dans le mode non-canalisé (voir par exemple Russell et al.,

1972) et sont donc pour la grande majorité réfléchis dans la magnétosphère (Smith

and Angerami, 1968), pénétrant rarement jusqu’au sol. Dans un deuxième temps

nous nous intéresserons donc à la réflexion de ces ondes dans la magnétosphère, et

enfin nous traiterons des différentes simulations numériques réalisées pour étudier

la propagation de ces ondes.
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1.2.4.1 Région source des choeurs magnétosphériques

Les observations équatoriales à bord de différents satellites rapportées depuis

la fin des années 1960 (Dunckel and Helliwell, 1969; Burtis and Helliwell, 1969,

1976; Cornilleau-Wehrlin et al., 1978) ont confirmé l’occurrence prédominante des

choeurs dans le secteur du matin (23 : 00 − 06 : 00 MLT) mais aussi du côté jour

et nuit, où la distribution des ondes peut s’étendre de ∼ 23 : 00 à ∼ 13 : 00

MLT (Tsurutani and Smith, 1974; Meredith et al., 2003; Li et al., 2011a), et même

présenter un maximum au midi local (Agapitov et al., 2011a) pour les choeurs de

grande amplitude lors de forte activité géomagnétique (Kp > 5). Lorsque l’activité

géomagnétique est modérée (Kp ≤ 4), ce maximum d’occurrence et d’amplitude est

observé entre 06 : 00 et 12 : 00 MLT (Agapitov et al., 2011a).

Cette dominance de la distribution du côté matin peut être expliquée par la tra-

jectoire de dérive des électrons énergétiques (voir Section 2.1), à l’origine des ondes

choeur, lors de leur convection depuis la feuille de plasma vers la Terre. Cette tra-

jectoire est orientée vers le côté matin comme le montre le cercle fléché en Fig.1.5.

Les ondes choeurs équatoriales sont souvent observées lorsque la magnétosphère est

perturbée (Tsurutani and Smith, 1974, 1977; Inan et al., 1992; Lauben et al., 1998;

Meredith et al., 2001), en corrélation avec les observations d’électrons anisotropiques

de 10-100keV (Burton and Holzer, 1974; Burton, 1976; Anderson and Maeda, 1977),

, lorsque l’anisotropie électronique (Ae = T⊥/T‖) est supérieure à 1. La corrélation

observée entre ces flux d’électrons et les émissions choeurs a rapidement conduit à

penser que ces électrons sont un réservoir d’énergie pouvant exciter ces ondes. Le

mécanisme de génération des ondes choeurs a été largement étudié dans le passé et

de nombreuses hypothèses on été avancées (voir les revues par Omura et al., 1991;

Sazhin and Hayakawa, 1992), cependant il est maintenant assez largement accepté

que les choeurs sont générés par un processus non-linéaire (Nunn et al., 1997; Tra-

khtengerts, 1999) impliquant la résonance cyclotron électronique des ondes choeurs

avec les populations d’électrons énergétiques de la magnétosphère (Andronov and

Trakhtengerts, 1964; Kennel and Petschek, 1966). Certaines propriétés importantes

du mécanisme de génération restent pourtant encore mal comprises de nos jours et

des études sont toujours menées sur ce sujet.

Il est observé que les ondes sont générées en-dehors de la plasmasphère (4 < L <

8), dans les zones de faible densité avec un maximum à L ≈ 6.5 (Russell et al., 1972;
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Meredith et al., 2003; Santoĺık et al., 2005b; Li et al., 2009b; Agapitov et al., 2011a).

La génération des ondes choeurs du côté matin a lieu à proximité du plan équatorial

avec un maximum à une latitude de λ ≈ 2◦ (Burton and Holzer, 1974; Tsurutani

and Smith, 1977; LeDocq et al., 1998; Lauben et al., 2002), où la dérivée première

de la force magnétique le long de la ligne de champ est quasi-nulle (Helliwell, 1967),

i.e. dans les régions de minimum du champ magnétique. L’étendue totale de cette

source des choeurs le long des lignes de champ magnétique a été déterminée, par

les mesures multi-points de la mission CLUSTER, égale à environ 3000 − 5000km

(Santoĺık et al., 2004, 2005a), avec une vitesse typique de la source de 100km/s (voir

par exemple la revue Santoĺık, 2008). La position centrale de cette source fluctue

d’environ 1000 − 2000km par rapport à l’équateur magnétique sur une échelle de

temps de l’ordre de quelques minutes (Parrot et al., 2003b; Santoĺık et al., 2005a).

Cependant, du côté jour il a été récemment observé (Li et al., 2009b) que les

ondes choeurs étaient aussi présentes de L > 7 jusqu’à la proximité de la magnéto-

pause, même durant les périodes géomagnétiques calmes. Ces ondes ont été mesurées

avec des particules non-thermiques par le satellite Geotail (Yagitani et al., 1999), ce

qui signifie que l’anisotropie était trop faible pour générer des émissions choeurs par

anisotropie cyclotron linéaire. Cependant, Li et al. (2010b) analysèrent l’anisotropie,

le flux et la distribution de densité équatoriale des particules observée sur THEMIS

pour déterminer l’anisotropie aux énergies résonantes des choeurs et trouvèrent un

bon accord des modes instables avec la distribution observée des ondes choeurs

de Li et al. (2009a). Malgré tout, les choeurs générés lors de périodes calmes ne

peuvent être expliqués avec l’absence d’injections d’électrons, et sont toujours étu-

diés à l’heure actuelle (voir par exemple Spasojevic and Inan, 2010; Bunch et al.,

2011). Il fut aussi rapidement remarqué que la latitude du maximum d’occurrence

d’observation des choeurs est différente du côté jour (Burton and Holzer, 1974),

avec des valeurs allant jusqu’à λ ≈ 40− 50◦ (Tsurutani and Smith, 1977), et que la

distance radiale de ce maximum d’occurrence augmente avec le temps magnétique

local (Burtis and Helliwell, 1976), i.e. la région source des choeurs du côté jour est

légèrement plus éloignée de la Terre. En effet, ces ondes sont détectées à moins de

2RE de la magnétopause, de plus leur distribution de puissance spectrale présente

deux maxima à 0− 0.15Ωe,equ et 0.25− 0.30Ωe,equ (Tsurutani and Smith, 1977). Ces

propriétés peuvent être comprises si l’on prend en compte la déformation caracté-

ristique du champ magnétique du côté jour de la magnétosphère. Comme indiqué
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Fig. 1.7: Coupe méridienne schématique de la magnétosphère, montrant les différentes
régions source typiques des ondes choeurs observées du côté jour et du côté nuit.
Le soleil est situé sur la gauche (d’après Tsurutani and Smith (1977)).

sur la Fig.1.7, la formation de minima de champ magnétique terrestre B0 à haute

latitude du côté jour permet la génération d’ondes ”choeurs haute-latitude” qui vont

se propager vers la Terre (Tsurutani and Smith, 1977).

Comme mentionné plus haut, une des spécificités des choeurs provient de ses pro-

priétés spectrales. Tout d’abord, ces ondes possèdent une largeur de bande étroite

(de quelques kHz à une centaine de Hz), avec des fréquences allant de quelques

centaines de Hz à quelques kHz (voir la revue par Sazhin and Hayakawa, 1992).

Toutefois, ces caractéristiques spectrales varient (avec l’intensité du champ magné-

tique) car la fréquence des choeurs suit la gyrofréquence électronique à l’équateur

Ωe,equ, avec des valeurs typiques de ∼ 0.1− 0.75Ωe,equ (Tsurutani and Smith, 1974,

1977). Ces émissions se propageant en deux bandes distinctes séparées par un inter-

valle situé juste en-dessous de 0.5Ωe,equ (Burtis and Helliwell, 1969, 1976). La bande

basse s’étend sur la gamme ω ≈ 0.1 − 0.45Ωe,equ avec un maximum à ∼ 0.34Ωe,equ

et peut contenir des éléments diffus. La bande haute, si présente, se situe dans la

gamme de fréquence ∼ 0.5 − 0.75Ωe,equ avec un maximum à ∼ 0.55Ωe,equ, son in-

tensité est en général beaucoup plus faible que la bande basse (Meredith et al.,

2001; Haque et al., 2010). Les ondes choeurs apparaissent comme des séries de
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courtes bouffées cohérentes de puissance d’onde (éléments discrets), de l’ordre de

0.1s. Chaque élément individuel consiste en une fréquence centrale qui varie avec le

temps (df/dt 6= 0) et une largeur de bande étroite centrée sur cette fréquence cen-

trale, de l’ordre de ∼ 10Hz (Santoĺık and Gurnett, 2003). Les fréquences centrales

de ces éléments sont principalement (probabilité d’occurrence P ≈ 77%) montantes

(df/dt > 0) à environ 0.2−2kHz avec une valeur moyenne de 0.77kHz (Sazhin and

Hayakawa, 1992). Cette valeur crôıt avec Kp croissant ainsi qu’avec λ croissant, et

décrôıt avec L croissant. Les fréquences peuvent aussi être observées descendantes

(df/dt < 0,P ∼ 16%), ou descendantes puis ascendantes (crochets), ascendants puis

descendants (crochets inversés) ou encore des combinaisons plus complexes (Bur-

tis and Helliwell, 1976). L’analyse de la structure fine de ces éléments individuels

(Coroniti et al., 1971; Cornilleau-Wehrlin et al., 1976) révéla notamment que la

valeur de df/dt n’y était pas conservée, à la fin de l’élément df/dt pouvant deve-

nir quasi-nul. Il fut aussi remarqué que l’amplitude des éléments pouvait changer

de 12dB en seulement 20 − 40ms. Toutes ces propriétés spectrales sont représen-

tées en Fig.1.8 (en bas), où elles sont comparées (en haut) avec le spectre typique

d’émissions incohérentes des souffles plasmasphériques décrits dans la section pré-

cédente. Occasionnellement, les choeurs peuvent présenter un spectre large-bande

et incohérent (Tsurutani and Smith, 1974).

De plus récentes analyses détaillées de l’amplitude et de la structure fine des

éléments (voir la revue Santoĺık, 2008) ont démontré que les amplitudes des paquets

d’ondes peuvent atteindre des valeurs supérieures à 30mV/m, correspondant à des

valeurs de champ magnétique des choeurs supérieures à 300pT (10−3B0) (Décréau

et al., 2001; Cattell et al., 2008). Cependant Santoĺık et al. (2004) démontra que ces

larges amplitudes sont rares et les amplitudes communes sont plutôt de l’ordre de

quelques mV/m, correspondant à une centaine de pT (< 10−3B0). L’existence de

ces ondes choeurs suggère tout de même que les effets non-linéaires peuvent jouer un

rôle important dans la microphysique gouvernant les interactions des ces ondes avec

les populations de particules énergétiques, notamment celles peuplant les ceintures

de radiation terrestre (voir par exemple Omura et al., 1991; Nunn et al., 1997;

Trakhtengerts, 1999; Omura and Summers, 2006, et les références s’y trouvant).

Cependant, dans ce travail nous n’aborderons pas cet aspect et nous restreindrons

aux approches linéaire et quasi-linéaire (voir prochaine Section).

Bien que les ondes choeurs soient connues depuis plus de 50 ans, elles ont connu
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Fig. 1.8: Spectre fréquence-temps typique des souffles plasmasphériques (a) et des élé-
ments de choeurs (b) observés à bord de THEMIS dans et au-delà de la plas-
masphère, respectivement. Les lignes blanches en (b) représentent 1Ωe,equ (tirets
et pointillés), 0.5Ωe,equ (tirets) et 0.1Ωe,equ (pointillés), permettant de distinguer
les choeurs de haute et basse-bande. Les éléments discrets de choeurs de basse-
bande sont environ dix fois plus intenses que les souffles (d’après Bortnik et al.
(2011a)).

un regain d’attention depuis peu avec les recherches sur les mécanismes d’accéléra-

tion des électrons énergétiques, dans l’approche quasi-linéaire (voir par exemple

Summers et al., 1998; Horne and Thorne, 1998) et la revue par Shprits et al.

(2008a,b). En effet, un des processus les plus importants gouvernant la dynamique

des ceintures de radiation est présumé être l’interaction onde-particule résonante

entre les ondes choeurs et les électrons énergétiques. Ce processus est supposé être

responsable, par le biais de la violation du premier et du second invariant adiaba-

tique (voir prochaine section et la revue par Shprits et al. (2008b) et les références

s’y trouvant), de l’accélération des électrons (jusqu’à des énergies de l’ordre du

MeV) ainsi que de leur perte dans l’ionosphère (Lyons and Thorne, 1973), en par-
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ticulier pendant les orages magnétiques (Horne, 2002; Chen et al., 2007; Shprits

et al., 2008b). Ces effets entrâınent notamment des augmentations brutales du flux

d’électrons énergétiques qui sont dangereux pour les satellites (Baker, 2002), les mis-

sions habitées et peut affecter considérablement la chimie de l’atmosphère (Thorne,

1977). Ces effets sont basés sur la théorie quasi-linéaire dans laquelle les interactions

onde-particule résonantes sont décrites en terme de diffusion en angle d’attaque et

énergie (Kennel and Petschek, 1966; Trakhtengertz, 1966; Lyons, 1974; Lyons and

Williams, 1984) pour déterminer l’échelle de temps des pertes et de l’accélération

des électrons. En utilisant cette approche il a été démontré que les ondes de type

choeur sont un des plus efficaces moteurs des pertes d’électrons de la ceinture de

radiation externe de la Terre (e.g. Lyons et al., 1972; Albert, 2003; Horne et al.,

2005b).

1.2.4.2 Propagation et réflexion des choeurs dans la magnétosphère

Les ondes de type choeur, contrairement à certains siffleurs générés par des éclairs

par exemple, se propagent dans la magnétosphère interne dans le mode sifflement

non-canalisé (voir la revue Russell et al., 1972). Bien que l’énergie (ou vitesse de

groupe, voir Section 2.2) soit plus ou moins guidée par le champ magnétique, la

direction de propagation (ou vitesse de phase) de ces ondes ne l’est pas, et peut en

fait devenir normale au champ magnétique (θ = 90◦, où θ est l’angle entre B0 et k)

lors de la propagation des choeurs loin de l’équateur magnétique. Il en résulte alors

une ”réflexion” de l’onde à haute latitude, et un piégeage dans la magnétosphère,

c’est pourquoi les études de ce type d’ondes sont restées rares avant les premières

mesures à plus haute altitude (Smith and Angerami, 1968; Walter and Angerami,

1969). La distribution de la direction du vecteur d’onde des choeurs magnétosphé-

riques a été beaucoup étudiée à proximité de l’équateur magnétique (Burton and

Holzer, 1974; Hayakawa et al., 1984, 1990; Goldstein and Tsurutani, 1984; Lauben

et al., 2002), où les valeurs de θ ont été mesurées quasi-parallèles au champ magné-

tique (moins de 30◦). Burton and Holzer (1974) ont notamment constaté que pour

des valeurs λ < 40◦, θ était inférieur à 30◦ (80% des cas) pour les choeurs de

bande-basse (0.1 − 0.45Ωe,equ) et que cette valeur de θ pouvait atteindre les 85◦

pour λ > 40◦. Un comportement similaire à été observé pour les choeurs de bande-

haute par Haque et al. (2010). Ces ondes ont donc été longtemps considérées comme

se propageant de façon quasi-parallèle au champ magnétique jusqu’à des latitudes
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moyennes dans beaucoup de simulations notamment (voir section suivante). Mais

des études plus récentes (voir par exemple Li et al., 2009b, 2011a; Agapitov et al.,

2011a), se basant sur de plus larges statistiques d’observation des émissions choeurs

de large amplitude (≥ 100pT ), ont montré que cette propagation pouvait devenir

quasi-perpendiculaire (mode quasi-électrostatique) à des latitudes très basses (∼
20◦), avec une distribution de θ non-gaussienne même à proximité de l’équateur

(maximum à ∼ 20◦).

Lorsque ces ondes se propagent vers de plus hautes latitudes, donc dans des

champs magnétiques croissants, elles peuvent se retrouver piégées dans la magnéto-

sphère (Thorne and Kennel, 1967; Smith and Angerami, 1968; Lyons and Thorne,

1970; Russell et al., 1972), de façon similaire aux siffleurs induits par les éclairs. En

effet, à haute latitude la fréquence hybride-basse (voir section 2.2) peut dépasser

la fréquence de l’onde (voir Shklyar et al., 2004, par exemple). Sous l’action de la

résonance hybride-basse, le cône de résonance de l’onde disparâıt et la propagation

normale (θ = 90◦) est autorisée (Hines, 1957). Si l’angle θ continue d’augmenter, il

y a alors réflexion de l’onde (θ > 90◦). Ces ondes peuvent donc effectuer des rebonds

entre les deux hémisphères avant d’être complètement amorties (Russell et al., 1972;

Sazhin and Hayakawa, 1992).

Ce phénomène a été d’abord prédit par la théorie et confirmé par simulations

numériques (voir section suivante). Les premières observations par un satellite indi-

viduel furent présentées par Edgar and Smith (1967) et Smith and Angerami (1968).

Cependant, la preuve observationnelle des choeurs réfléchis à basse latitude sont très

récentes. En effet, les premières distributions de vecteur d’onde des choeurs ont été

présentées pour la première fois par Burton and Holzer (1974), mais en l’absence

de calcul du vecteur de Poynting, une erreur inhérente de 180◦ subsistait en raison

de la méthode employée (Means, 1972). Récemment, l’observation de ces paquets

d’ondes réfléchis est devenue possible par les mesures multi-points des constellations

de satellites. Les premières observations simultanées des choeurs sources et réfléchis

par le satellite CLUSTER furent présentées dans la série de publications par Parrot

et al. (2003a, 2004), puis par THEMIS (Agapitov et al., 2011b).

Les auteurs montrèrent que ces ondes, générées à l’équateur, avaient subi une

réflexion à haute latitude et retournaient à l’équateur à une position différente avec

une intensité plus faible, et corroborèrent cette interprétation par des simulations

numériques. Parrot et al. (2003a) démontra que l’intensité relative du signal ré-
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fléchi était de 0.005 à 0.02 du signal source, ce qui est en accord avec les calculs

théoriques du ratio d’atténuation effectués dans le cadre de la théorie quasi-linéaire

(Cornilleau-Wehrlin et al., 1985). Les auteurs démontrèrent aussi que l’angle θ des

ondes réfléchies était faible à proximité de l’équateur (moins que 20◦), impliquant

que ces ondes pourraient endurer une amplification, puisque la croissance des ondes

est maximum pour des ondes se propageant de façon quasi-parallèle près du mini-

mum de champ magnétique (Kennel and Petschek, 1966; Kennel and Thorne, 1967;

Goldstein and Tsurutani, 1984). Ce résultat fut confirmé dans Parrot et al. (2004),

où une étude détaillée de deux autres évènements similaires a été réalisée. Cette

étude montra également une dégénérescence (ou lissage) de la structure fréquence-

temps des choeurs (structure moins cohérente) lors de leur propagation, qui pourrait

être due aux effets de dispersion (Shklyar and Jǐŕıček, 2000; Agapitov et al., 2011b).

Les auteurs conclurent que si ces ondes étaient capables de pénétrer dans la plas-

masphère, leur accumulation pourrait fournir une source possible pour les souffles

plasmasphériques, comme proposé plus tôt par H.C. Koons (voir Storey et al., 1991)

et Draganov et al. (1992).

A la suite de ce résultat, Agapitov et al. (2011b) employèrent un modèle numé-

rique réaliste (voir Section 3) pour expliquer les caractéristiques de paquets d’ondes

choeurs sources et réfléchis observés simultanément sur THEMIS. Une analyse dé-

taillée des fluctuations de champ magnétique et électrique et de la direction du

vecteur de Poynting montrait des éléments discrets de choeurs sources de grande

amplitude (de fréquence 0.15Ωe à 0.45Ωe suivis par des éléments réfléchis de plus

faible amplitude, mais avec une fréquence légèrement (10%) plus élevée (de 0.2Ωe à

0.5Ωe). Les auteurs déclaraient que ces choeurs réfléchis avaient une structure simi-

laire aux choeurs sources, mais avec une amplitude dix à trente fois plus petite et

un vecteur k proche (35− 40◦) du champ magnétique mais de direction opposée. Ils

démontrèrent que l’atténuation de la puissance des ondes était due à la divergence

de leur trajectoires, ainsi que la différence de fréquence observée entre les choeurs

sources et réfléchis, ces derniers ayant été générés plus près de la Terre, où le champ

magnétique est plus fort.
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1.2.4.3 Simulations numériques des ondes choeurs

Quelques années après l’article pionnier de Storey (1953) s’intéressant aux tra-

jectoires d’ondes de type sifflement dans l’ionosphère, Maeda and Kimura (1956)

développèrent une technique graphique pour confirmer les trajectoires des rayons

siffleurs. Les trajectoires des rayons siffleurs dans le mode non-canalisé furent tra-

cées et il fut trouvé que généralement les trajectoires déviaient largement des lignes

de champ magnétique. Cependant, les premières simulations numériques d’ondes

de type sifflement furent possibles grâce au calcul des ”́equations de rayons” (voir

Section 2.3) par Haselgrove (1954). Yabroff (1961); Schmerling et al. (1961) furent

les premiers à développer des programmes informatiques de ”traçage de rayons”, en

combinant les équations de rayons et l’indice de réfraction obtenu par la théorie

magnéto-ionique (voir Section 2.2 ou Ratcliffe (1959)). Cependant, les effets des

électrons uniquement étaient pris en compte dans ces études. Kimura (1966) fut le

premier à inclure les effets des ions dans un code traceur de rayons, et ainsi pouvoir

démontrer la réflexion des siffleurs à haute latitude décrite par Hines (1957), qui fut

ensuite confirmée par Smith and Angerami (1968). Ce code permit aussi par exemple

de confirmer les trajectoires multiples d’ondes choeurs observées par satellite (Edgar,

1976). Par la suite, de nombreux codes traceurs de rayons plus sophistiqués furent

développés et appliqués à l’étude des ondes choeurs et souffle dans la magnétosphère.

Parmi ces codes, un des premiers codes 3D à avoir été développés (Cerisier, 1970)

a permis par exemple la localisation de la source d’ondes choeurs (Cairo and Le-

feuvre, 1986) et d’ondes choeurs réfléchis (Parrot et al., 2003a), l’étude des choeurs

de bande-haute (Muto and Hayakawa, 1987), et la propagation des choeurs magnéto-

sphériques jusqu’à de basses altitudes (Chum and Santoĺık, 2005) avec une version

améliorée. Puis le Stanford 2D VLF code (Inan and Bell, 1977) a notamment permis

de calculer l’amortissement Landau des choeurs (Bell et al., 2002; Bortnik et al.,

2006a, 2007) et la précipitation d’électrons énergétiques due aux choeurs (voir par

exemple Bortnik et al., 2002, 2006b). Plus tard, le code HOTRAY (Horne, 1989)

permit de confirmer l’hypothèse de la pénétration des choeurs dans la plasmasphère

comme l’origine du souffle plasmasphérique, dans les éminents papiers de Bortnik

et al. (2008b, 2009), et d’en modéliser la distribution dans la plasmasphère (voir par

exemple Bortnik et al., 2011a,b).

Cependant, ces codes se basent pour la plupart sur des modèles très simplifiés
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de la magnétosphère : le champ magnétique est considéré dipolaire, le modèle de

densité est basé sur le modèle d’équilibre diffusif, et le plasma est considéré froid

(Te = 0). Récemment, un nouveau code traceur de rayons combinant des modèles

réalistes de ces trois facteurs a été utilisé avec succès par Agapitov et al. (2011b)

pour modéliser des choeurs générés à l’équateur et réfléchis à haute latitude, et

expliquer les mesures obtenues sur THEMIS. Ce code est décrit en détail dans la

Section 3 et dans Breuillard et al. (2012b,a). Wang et al. (2011) ont notamment

comparé par traçage de rayons ce modèle avec un autre modèle de densité plus

simplifié (voir en Section6).

Notons enfin que d’autres codes intégrant des améliorations telles qu’un champ

magnétique non dipolaire (voir la revue par Kimura, 1985), ou encore un modèle

de densité magnétosphérique 3D plus réaliste (Chen et al., 2009) ont également été

développés.
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2.1 Dynamique des particules énergétiques dans la magnétosphère

2.1.1 Invariants adiabatiques

Les particules énergétiques ont assez d’énergie pour ressentir les forces magné-

tiques, elles ne sont plus gelées dans le plasma et peuvent donc ”dériver” de leur

ligne de champ magnétique. Ces particules énergétiques subissent deux types de

dérive magnétique : la dérive de gradient et la dérive de courbure. La dérive de gra-

dient intervient lorsque le champ magnétique est faiblement inhomogène, et possède

donc un gradient dans une certaine direction, alors la particule dérive perpendicu-

lairement à la direction du champ magnétique et à celle du gradient. La dérive de

courbure intervient quant à elle lorsque les lignes de champ magnétique sont cour-

bées (la particule subit une force centrifuge), et la dérive est aussi perpendiculaire

au champ magnétique et à sa courbure. Dans un champ dipolaire la courbure et

le gradient du champ magnétique étant dans le même sens (dirigés vers la Terre),

et le champ magnétique étant dirigé vers le Nord, ces deux dérives ont la même

direction et les particules dérivent en longitude autour de la Terre (voir Fig.2.1).

Additionnant les deux dérives décrites précédemment, la dérive magnétique totale

s’écrit :

vB = vcourbe + v∇ = (v2
‖ +

1

2
v2
⊥)
B ×∇B

ΩB2
(2.1)

où Ω est la fréquence de giration de la particule, vcourbe la dérive de courbure et v∇

la dérive de gradient. On peut noter que, la fréquence de giration étant dépendante

de la charge, la dérive magnétique totale possède un sens différent pour les électrons

(ouest en est) et pour les ions (est en ouest). La séparation de ces charges crée donc

un courant toröıdal (annulaire dans la coupe équatoriale) sous l’action duquel les

particules ont une trajectoire circulaire (fermée) autour de la Terre, d’où le nom de

”courant annulaire”.

En réalité, les particules ne possèdent pas toutes une orbite de dérive fermée,

car elles subissent aussi une dérive électrique en plus de leur dérive magnétique. En

effet, en présence d’un champ électrique, une particule en giration autour d’une ligne

de champ magnétique subit une dérive dite E × B de la forme (voir Baumjohann

and Treumann, 1996)
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vE =
E ×B
B2

(2.2)

La présence du champ électrique de convection (dirigé vers l’ouest) décrit en

Section 1.2.1 induit donc une dérive vers le côté jour des particules, en plus de la

dérive annulaire magnétique.

En plus de tout cela, nous avons vu que la rotation de la Terre sur elle-même

entrâıne une corotation du plasma environnant, qui ne dépend donc pas de la charge

des particules, ce qui n’est pas le cas de la dérive magnétique. Pour les électrons, la

dérive magnétique s’ajoute à la vitesse de corotation, les trajectoires des électrons

énergétiques étant donc assez proches des électrons de basse énergie (renflement du

côté soir), excepté le fait que la région où les trajectoires de dérive sont fermées

s’étend à de plus grandes distances radiales pour de plus grandes énergies électro-

niques, comme on peut le voir en Fig.2.2. Cependant, la dérive magnétique des ions

énergétiques étant opposée à la vitesse de corotation, les trajectoires de ces ions

sont similaires à celles des électrons pour les basses énergies, mais inversées (renfle-

ment du côté matin) pour les hautes énergies ioniques (voir par exemple Lyons and

Williams, 1984, p.82).

Pour résumer, il y a donc trois forces principales qui sont en compétition pour

régir la trajectoire des particules énergétiques dans la magnétosphère interne : la

dérive magnétique totale (de courbure et de gradient) due au champ magnétique

dipolaire, la dérive électrique due au champ électrique de convection, et la vitesse

de corotation du plasma due à la rotation de la Terre. Comme nous l’avons vu, la

balance de ces forces dépend de l’énergie des particules, mais aussi de la distance à

la Terre. En effet, la dérive magnétique et la vitesse de corotation dominent à faible

distance de la Terre, mais la dérive électrique les surpasse à partir d’une certaine

distance radiale. Les trajectoires des particules de basse énergie, dans la magnéto-

sphère interne, sont donc régies principalement par la vitesse de corotation et la

dérive électrique, tandis que les trajectoires des particules énergétiques sont régies

principalement par les dérives magnétiques et électriques. Ainsi, combinant les deux

dérives et la corotation, la trajectoire typique des électrons suprathermiques pour

différentes énergies est montrée en exemple en Fig.2.2. Près de la Terre se dessine

donc un courant annulaire symétrique et asymétrique (orbites fermées) et dans la ré-

gion intermédiaire est présent un courant annulaire partiel (orbites ouvertes), avant
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Fig. 2.1: Schéma représentant les trois mouvements d’une particule énergétique piégée
dans le champ magnétique (ici dipolaire) de la Terre : giration, rebond et dérive.
Le sens de la dérive magnétique en fonction de la charge de la particule est
montré, ainsi que son point miroir de rebond le long de la ligne de champ.

que la dérive électrique ne surpasse totalement les autres forces à plus large distance

radiale.

Nous avons vu dans la Section 1.2.2 que les particules énergétiques (T � 0) des

ceintures de radiation effectuent simultanément trois mouvements différents, leur

conférent leur forme toröıdale caractéristique représentée en Fig.1.4. Si les varia-

tions du système sont lentes par rapport aux échelles de temps de ces mouvements

(c’est le cas pour des ceintures de radiation non perturbées), alors chacun de ces

mouvements est associé à un invariant adiabatique. Ceci signifie que en l’absence

de force perturbatrice (une onde par exemple), l’intégrale d’action

Ji =

∮
pidqi (2.3)

est une constante du mouvement, où la paire de variables (pi, qi) sont respec-

tivement le moment et la coordonnée généralisés de la mécanique Hamiltonienne.

L’intégration doit se faire sur un cycle entier de qi. Ces trois mouvements sont

résumés en Fig.2.1
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Fig. 2.2: Trajectoire typique des électrons suprathermiques, de différentes énergies, dans le
plan équatorial de la magnétosphère interne sous l’effet des dérives électriques et
magnétiques et de la corotation du plasma (d’après Lyons and Williams (1984)).

2.1.1.1 Premier invariant adiabatique

Le premier invariant adiabatique, aussi appelé moment magnétique µ d’une par-

ticule, représente la quantité conservée le long de la trajectoire hélicöıdale de la

particule et correspond donc au mouvement de giration des particules autour de la

ligne de champ magnétique. Il est défini par

J1 =
W⊥
B

=
mv2sin2α

2B
(2.4)

où B est l’intensité du champ magnétique, W⊥ est l’énergie perpendiculaire (au

champ magnétique) de la particule, m et v sont respectivement la masse et la vitesse

de la particule, et α est son angle d’attaque α = tan−1(v⊥/v‖).

J1 étant invariant et l’énergie totale de la particule étant une constante du mou-

vement, seul l’angle d’attaque peut changer lors de variations de l’intensité magné-
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tique. Dans un champ magnétique convergent vers les pôles comme celui de la Terre,

une particule se dirigeant vers les pôles, le champ magnétique augmentant, son angle

d’attaque va augmenter aussi et donc son énergie perpendiculaire W⊥, au détriment

de son énergie parallèle W‖. De plus, le rayon de giration de la particule va diminuer

progressivement, tel que le flux magnétique encerclé par l’orbite de la particule reste

constant. Lorsque α atteint 90◦, son énergie parallèle est nulle et la particule ne peut

pas pénétrer plus loin et est repoussée par la ”force miroir”. Elle est alors réfléchie à

son point miroir Bm, représenté en Fig.2.1. Dans un champ dipolaire, les lignes de

champ convergent aux deux pôles Nord et Sud, donc la particule peut effectuer des

”rebonds” entre les deux hémisphères et se retrouve alors ”piégée” dans le champ

magnétique.

2.1.1.2 Deuxième invariant adiabatique

Le deuxième invariant adiabatique est associé à ce mouvement de rebond possé-

dant une ”période de rebond” ωb. Il est parfois appelé invariant longitudinal et est

défini par

J2 =

∮
mv‖ds (2.5)

où v‖ est la vitesse parallèle de la particule, ds est un élément de la trajectoire

du centre de giration. L’intégration est réalisée sur une oscillation entière entre les

deux points miroirs. Pour des variations électromagnétiques de fréquence ω � ωb,

le deuxième invariant est donc une constante du mouvement, quels que soient les

changements induits par les variations de champ électrique ou magnétique.

2.1.1.3 Troisième invariant adiabatique

Le troisième invariant J3, associé au mouvement de dérive des particules, est

aussi appelé invariant de dérive (parfois noté Φ). C’est le flux magnétique encerclé

par l’orbite périodique d’une particule chargée piégée dans un champ magnétique

asymétrique (configuration miroir), lorsque cette particule effectue des orbites fer-

mées. Il est défini par

J3 =

∮
vdrdψ (2.6)
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où vd est la somme de toutes les vitesses de dérive perpendiculaire, ϕ est l’angle

azimutal, et l’intégration doit se faire sur une orbite entière de la particule. Lorsque

la fréquence typique des champs électromagnétiques est bien plus faible que la fré-

quence de dérive (ω � ωd), alors J3 est invariant et égal au flux magnétique tel

que

J3 =
2πm

q2
M = const (2.7)

où M est le moment magnétique du champ magnétique asymétrique.

2.1.2 Perturbation des invariants adiabatiques

Jusqu’ici, nous avons considéré des variations et mouvements qui conservent

les trois invariants adiabatiques. Comme nous l’avons vu dans cette section, ces

mouvements des particules énergétiques formant les ceintures de radiation peuvent

être chacun reliés à un invariant adiabatique qui, lorsqu’il est conservé, constitue une

constante du mouvement. Or, ces différents mouvements se font sur des échelles de

temps différentes, comme l’indique la Fig.2.3. Cette figure présente les isocontours

des fréquences associées aux trois mouvements adiabatiques (giration, rebond et

dérive) pour différentes énergies d’électrons se réfléchissant à l’équateur dans un

champ magnétique dipolaire à différentes distances radiales. Grossièrement, l’échelle

de temps de giration est de l’ordre du kHz, celle du rebond de l’ordre du Hz et celle

de la dérive de l’ordre du mHz.

Or, pour perturber un invariant, il faut donc que les variations temporelles du

milieu soient plus rapides que le temps caractéristique du mouvement adiabatique,

et dans la nature il est fréquent que les champs varient de telle sorte qu’il y ait

violation d’un ou plusieurs invariants. Les variations temporelles plus rapides que la

gyrofréquence de la particule (ω > ωg) transgressent le premier invariant adiabatique

J1, et donc dans le même temps transgresse les deux invariants suivants. Dans ce cas,

le concept d’orbite giratoire autour d’un centre guide devient erroné et le mouvement

complet de la particule doit être pris en compte. Pour des variations de fréquence

ωb < ω < ωg alors le premier invariant est conservé, mais le second invariant est

transgressé et le mouvement de la particule ne peut être considéré comme une simple

oscillation le long du champ magnétique, entre les points miroirs. Enfin, pour des

variations de fréquence ωd < ω < ωb,g, les deux premiers invariants sont conservés
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Fig. 2.3: Isocontours des échelles de temps des mouvements adiabatiques (giration, rebond,
dérive magnétique) d’électrons piégés dans le plan équatorial d’un champ magné-
tique dipolaire, en fonction de leur énergie et leur distance radiale à la Terre
(adapté de Schulz and Lanzerotti (1974)).

mais le troisième est transgressé : les particules effectuent un mouvement de giration

et de rebond, mais sont diffusées à travers les orbites de dérive.

Il faut noter ici que la violation des invariants adiabatiques n’intervient pas

seulement lorsque les champs varient en temps, mais aussi lorsque qu’ils varient

dans l’espace, sur une échelle de longueur L < ra plus petite que le rayon caracté-

ristique ra du mouvement périodique associé à l’invariant adiabatique.

On voit donc que la quasi-totalité des ondes présentes dans les ceintures de ra-

diation, même de fréquence basse (ondes UBF par exemple), sont capables de violer

le troisième invariant, certaines pouvant aussi violer le deuxième invariant. Cepen-

dant, les seules ondes dans cette région ayant une fréquence suffisante pour violer

le premier invariant sont les ondes de type sifflement (souffles plasmasphériques et

choeurs magnétosphériques).

Nous allons donc nous intéresser dans la suite de ce chapitre aux interactions

résonantes entre ce type d’ondes et les électrons énergétiques des ceintures de ra-

diation, mais d’abord nous présentons les notions théoriques de propagation de ces

ondes dans le plasma magnétosphérique.
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2.2 Propagation d’ondes dans un plasma

En raison de la présence du champ magnétique terrestre, pour étudier la propa-

gation des ondes électromagnétiques dans la magnétosphère interne nous nous inté-

ressons aux oscillations d’un plasma plongé dans un champ magnétique constant et

uniforme. Nous considérons aussi que ces oscillations ont une fréquence largement

supérieure à la fréquence typique de collisions binaires entre particules, et que le

plasma est non-relativiste.

Pour déterminer les ondes se propageant dans un plasma défini par son tenseur

de permittivité diélectrique ε(ω, k), il faut résoudre l’équation d’onde que satisfait

le champ électrique E(ω, k) de l’onde

D(ω, k) · E = 0 (2.8)

où D = E+ 4πi
ω′ j, est l’induction électrique du plasma, avec ω′ la fréquence complexe

de l’onde.

En prenant la dérivée de la première équation de Maxwell (2.16) et éliminant

le champ magnétique grâce à la seconde equation (voir Baumjohann and Treu-

mann, 1996), il peut être déterminé l’equation d’onde inhomogène généralisée pour

le champ électrique E. Il est possible de linéariser cette equation, en considérant que

le plasma répond linéairement à la présence d’une onde perturbatrice, on obtient

alors

∇2δE −∇(∇ · δE)− ε0µ0
∂2δE

∂t2
= µ0

∂j

∂t
(2.9)

où j est le courant interne, µ0 est la perméabilité du vide et ε0 est la permittivité

du vide.

L’équation (2.9) est l’équation d’onde linéaire générale. Elle est applicable à

tout milieu ayant une réponse linéaire à une perturbation de champ appliquée.

Le membre de gauche de l’équation représente la partie purement électromagné-

tique, indépendente de la présence d’un milieu quelconque. La réponse du milieu est

entièrement incluse dans le terme de courant variable j.

Si l’on considère les fluctuations de champ électrique comme des ondes planes
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telles que

δE(ω, k) = δE0(ω, k) exp(ik · r − iωt) (2.10)

et réécrivant l’équation en fonction du tenseur ε(ω, k), alors la solution de (2.9) se

réduit sous la forme

D(ω, k) =

[
n2

(
kk

k2
− I
)

+ ε(ω, k)

]
· δE0(ω, k) = 0 (2.11)

pour l’amplitude constante de l’onde δE0(ω, k), et où l’on a introduit l’indice de

réfraction n = kc
ω

et le tenseur unité I.

La condition de solvabilité pour que (2.11) possède une solution non-triviale,

donne finalement la relation de dispersion générale pour des ondes linéaires se pro-

pageant dans un milieu ”actif” :

D(ω, k) = Det

[
n2

(
I − kk

k2

)
− ε(ω, k)

]
= 0 (2.12)

Cette equation possède des valeurs propres, elle a donc un nombre fini de solu-

tions discrètes, qui sont les différents modes de propagation des ondes dans le milieu.

Pour déterminer ces solutions, il est nécessaire de déterminer le tenseur diélectri-

que ε, en résolvant les équations linéaires dynamiques du plasma. Ces équations

dépendent donc du modèle de plasma choisi.

2.2.1 Approche hydrodynamique (plasma froid)

Dans cette section, nous considérons le cas où il est possible de négliger l’effet de

la vitesse thermique des particules sur la propagation des ondes, i.e. Te=0, appelée

l’approximation du plasma froid. Pour cela il est nécessaire que la vitesse de phase

de l’onde soit considérablement plus élevée que la vitesse thermique des particules

et de plus, que la fréquence de l’onde ne soit pas proche de la fréquence cyclotron

des ions et des électrons.

Dans ce cas, il est possible d’utiliser les équations hydrodynamiques (donc de

considérer les ions et électrons comme des fluides) pour les différentes espèces σ qui

composent le plasma, en donnant la moyenne des vitesses et densités des particules

(e.g. Ginzburg, 1970; Akhiezer, 1975) : la vitesse de la particule vσ(r, t) et leur

densité nσ(r, t) satisfont l’équation de continuité
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∂nσ
∂t

+ div nσvσ = 0 (2.13)

et l’équation de mouvement d’une particule soumise à la force de Lorentz

dσvσ
dt

=
eσ
mσ

(
E +

1

c
[vσ × (B +B0)]

)
(2.14)

où mσ et eσ sont la masse et la charge de la particule, respectivement, et

dσ
dt

=
∂

∂t
+ (vσ · ∇) (2.15)

et B0 est la force du champ magnétique externe.

La force du champ électrique E et du champ magnétique B de l’onde sont

déterminés par les équations de Maxwell :

curl E = −1

c

∂B

∂t
, div B = 0, curl H =

1

c

∂E

∂t
+

4π

c
j, div E = 4πρ (2.16)

où j et ρ sont la densité de courant et de charge produits par les particules, définis

par

j =
∑

σ

eσnσvσ et ρ =
∑

σ

eσnσ (2.17)

Si l’on considère uniquement des oscillations de faible amplitude (approche li-

néaire), et supposant que dans l’état d’équilibre ne = ni = n0, vσ = E = B = 0, on

obtient, en linéarisant (2.14) et (2.13) :

∂vσ
∂t

=
eσ
mσ

(
E +

1

c
[vσ ×B0]

)
, (2.18)

∂n′σ
∂t

+ n0div vσ = 0 (2.19)

où n′σ = nσ−n0 est la partie variable de la densité des particules de la σ-ème espèce.

Dans le cas d’ondes planes monochromatiques, lorsque toutes les quantités va-

riables sont proportionnelles à ei(k·r)−iωt, alors les equations (2.18) et (2.19) prennent

la forme :
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−iωvσ −
eσ
mσc

[vσ ×B0] =
eσ
mσ

E (2.20)

et

n′σ = n0
k · vσ
ω

(2.21)

En prenant l’axe Z le long de B0 (k est contenu dans le plan XZ), on obtient des

deux équations précédentes les composants des vitesses des particules de la σ-ème

espèce :

vσx =
eσ(iωEx − ΩσEy)

mσ(ω2 − Ω2
σ)

, vσy =
eσ(iωEy − ΩσEx)

mσ(ω2 − Ω2
σ)

, vσz =
ieσEz
mσω

(2.22)

où Ω est la fréquence de giration des particules de la σ-ème espèce.

En utilisant (2.22), on en déduit la densité de courant j, puis le tenseur de

conductivité σij puisque ji = σijEj. Puis on en déduit le tenseur de permittivité

diélectrique du plasma défini par (voir Akhiezer, 1975)

Di =
∑

j

εijEj (2.23)

On obtient finalement le tenseur de permittivité diélectrique du plasma de la

forme :

εij =




ε1 iε2 0

−iε2 ε1 0

0 0 ε3


 , (2.24)

où les composants ε1, ε2, ε3 sont égaux à

ε1 = 1−
∑

σ

ω2
pσ

ω2 − Ω2
σ

, ε2 = −
∑

σ

ω2
pσΩσ

ω(ω2 − Ω2
σ)
, ε3 = 1−

∑

σ

ω2
pσ

ω2
(2.25)

Si B0 = 0, en remplaçant dans (2.24) le plasma est alors isotrope et le tenseur

εij devient proportionnel au tenseur unité, εij = ε3δij. On peut aussi noter que

le tenseur εij n’est pas réel mais Hermitien, ce qui signifie que pour un plasma
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froid pour lequel on néglige les collisions est un milieu transparent (non-absorbant).

De plus, la présence de termes non-diagonaux proportionnels à ε2 lorsque B0 6= 0

montrent que ces ondes ne peuvent pas être polarisées linéairement (à l’exception

du cas k ⊥ B0), et sont généralement polarisées elliptiquement.

Si l’on considère uniquement les électrons, les composants deviennent alors :

ε1 = 1− ω2
pe

ω2 − Ω2
e

, ε2 = − ω2
peωe

ω(ω2 − Ω2
e)
, ε3 = 1− ω2

pe

ω2
(2.26)

Remplaçant ce tenseur dans la relation de dispersion (2.12), on obtient l’équation

quadratique de dispersion pour un plasma froid sous la forme :

D(ω, k) = An4 +Bn2 + C = 0 (2.27)

où

A = ε1 sin2 θ + ε3 cos2 θ (2.28)

B = −ε1ε3(1 + cos2 θ)− (ε2
1 − ε2

2) sin2 θ (2.29)

C = ε3(ε2
1 − ε2

2)) (2.30)

La solution de (2.27) s’écrit donc

n2 =
−B ±

√
B2 − 4AC

2A
(2.31)

Il découle de cette équation que deux ondes différentes peuvent se propager à la

même fréquence dans un plasma, mais avec des indices de réfraction différents.

Si on néglige les contribution des ions i dans les hautes fréquences ω2 � |ΩeΩi, on

obtient alors les equations connues sous le nom de Appleton-Hartree [Lassen,1927,

Appleton, 1927] :

n2 = n2
± = 1− 2ω2

pe(ω
2 − ω2

pe)

2ω2(ω2 − ω2
pe)− ω2Ω2

e sin2 θ ± [ω4Ω4
e sin4 θ + 4ω2Ω2

e(ω
2 − ω2

pe)
2 cos2 θ]1/2

(2.32)

où ωpe est la fréquence plasma électronique.

Il est possible de simplifier cette expression pour un plasma de haute densité,

dans la région basse-fréquence, i.e. dans la région où (ωpe � ω, |Ωe|) et pour θ non
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proche de π/2 :

n2 =
ω2
pe

ω(|Ωe| cos θ − ω)
(2.33)

C’est la relation de dispersion des ondes de type sifflement (aussi appelées mode R)

et leur fréquence est donc déterminée par

ω(k, θ) =
|Ωe|c2k2 cos θ

ω2
pe + c2k2

(2.34)

On remarque tout de suite dans l’équation (2.33) que, pour θ = 0 (propagation

longitudinale) et ω → Ωe, l’indice de refraction diverge, donc k → ∞. Il y a donc

résonance (n→∞) et la vitesse de phase tend alors vers 0, pour

ωR,res = Ωe, (2.35)

avec ωR,res la fréquence de résonance électron-cyclotron.

On peut aussi noter que, d’après (2.32) et (2.33), à un point spécifique dans

l’espace, ω, Ωe et ωpe sont fixés et il ne reste plus alors qu’une variable, l’angle θ.

Cette propriété est très pratique pour déterminer graphiquement en un point donné

la direction de propagation de l’énergie de l’onde (ou rayon) qui est définie par le

vecteur de Poynting (voir la discussion plus loin)

S =
1

µ0

E ×B, (2.36)

En effet, dans un plasma anisotropique (i.e. magnétisé), la direction de propa-

gation du rayon est différente de celle du vecteur d’onde k. La Fig.2.4 montre un

schéma en coordonnées polaires de l’indice de réfraction n en fonction de l’angle

normal à l’onde θ.

Il est communément appelé surface d’indice de réfraction (ligne grise), puisque le

contour tracé est une surface de révolution autour de B0 (i.e. l’axe vertical est la di-

rection du champ magnétique). La direction de l’énergie de l’onde est donnée comme

la direction normale à la surface d’indice de réfraction (flèche rouge) à l’extrémité

du vecteur d’indice de réfraction n(θ), i.e. du vecteur d’onde k(θ). La direction de

S est donc dépendante de k sur toute sa trajectoire, donc il en est de même pour
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2. NOTIONS THÉORIQUES ET BUTS DE L’ÉTUDE

n(

Propagation
parallèle

B0

Vecteur d’onde k

Direction 
du rayonMode de 

Gendrin

res
G

Fig. 2.4: Représentation schématique de la surface d’indice de réfraction (en gris) per-
mettant de tracer la direction d’un rayon par rapport à la direction du champ
magnétique B0. On y reconnâıt les caractéristiques de propagation des ondes de
type sifflement, telles que l’angle θres du cône de résonance et l’angle de Gendrin
θG. L’indice de réfraction est normalisé pour plus de clarté.

la distribution de l’énergie des ondes sifflement dans la magnétosphère.

D’après cette figure, on peut déterminer quelques propriétés caractéristiques de

la propagation des ondes de type sifflement. La première est l’angle de Gendrin

(Gendrin, 1961) noté θG, pour lequel on remarque que la propagation de l’énergie

est parallèle à B0, alors que l’angle normal à l’onde theta est différent de zéro. Ce

mode particulier de propagation est intéressant car il peut entrâıner la génération

d’émissions magnétosphériques qui sont observées dans l’écoute des siffleurs (voir

par exemple Gendrin, 1961; Helliwell, 1995), et au-delà de cet angle de Gendrin

les siffleurs électromagnétiques sont proches du cône de résonance et peuvent être

convertis dans le mode quasi-électrostatique (e.g. Bell and Ngo, 1990; Foust et al.,

2010, et les références s’y trouvant).
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La seconde est l’angle du cône de résonance θres des ondes sifflement, montré

en bleu dans la Fig.2.4. Pour cet angle, on voit que l’indice de réfraction n(θ)

devient infini, i.e. l’angle θ ne peut plus augmenter et aucune onde ne peut se

propager avec un angle θ > θres. Si on considère une propagation oblique, une

autre résonance apparâıt donc (en plus de ωR,res définie plus haut). Cette résonance

peut être expliquée par le fait que, dans le membre de droite de l’équation 2.32, le

dénominateur peut être nul pour

θres = arccos(ω/Ωe), (2.37)

l’indice de réfraction devient alors infini et la vitesse de phase tend vers zéro. Ainsi,

pour qu’une onde soit réfléchie (i.e. θ > 90◦), il est nécessaire d’avoir une surface

d’indice de réfraction close, c’est-à-dire ne présentant pas de cône de résonance.

La réflexion magnétosphérique des ondes de type sifflement ne peut donc pas être

expliquée en ne prenant en compte uniquement les électrons.

Pour des fréquences comparables à la fréquence cyclotron des ions (ω ≈ Ωi),

il n’est plus possible de négliger la dynamique des ions, il est alors impératif d’in-

troduire les termes ioniques dans la relation de dispersion (le plasma est considéré

comme un double fluide). Comme nous l’avons remarqué précédemment, la contri-

bution du plasma (du milieu actif), n’apparâıt que dans le tenseur diélectrique, il

est alors aisé d’ajouter les termes ioniques dans l’équation 2.24, et les composants

du tenseur deviennent :

ε1 = 1− ω2
pe

ω2 − Ω2
e

− ω2
pi

ω2 − Ω2
i

, ε2 = − ω2
peωe

ω(ω2 − Ω2
e)
− ω2

piωi

ω(ω2 − Ω2
i )
, ε3 = 1− ω

2
pe

ω2
− ω

2
pi

ω2

(2.38)

Pour les ondes choeur de basse-bande, il est possible d’écrire ω2
pe � Ω2

e � ω2,

les termes du tenseur diélectriques prennent alors la forme :

ε1 =
ω2
pe + Ω2

e

Ω2
e − ω2

− ω2
LH

ω2Ω2
e

, ε2 = − ω2
peΩe

ω(Ω2
e − ω2)

, ε3 = −ω
2
pe

ω2
(2.39)

avec ωLH la fréquence hybride-basse, l’indice de réfraction n prend alors la forme

(2.31) avec
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A =
ω2
pe(ω

2 − Ω2
e cos2 θ)− ω2

peω
2
LH

ω2(Ω2
e − ω2)

(2.40)

B =
2ω2

pe

ω2(Ω2
e − ω2)− ω4

peω
2
LH(1+cos2 θ)

ω4(Ω2
e−ω2)

(2.41)

C =
ω6
pe

ω4(Ω2
e − ω2)

(2.42)

(2.43)

L’introduction de l’effet des ions entrâıne l’apparition de nouvelles résonances,

en effet, si l’on considère une propagation dans la gamme de fréquence Ωi � ω ≤
Ωe cos θ dans un plasma dense (ω2

pe � Ω2
e, ce qui est vrai dans la plupart de la

magnétosphère, excepté les régions polaires), alors la relation générale de dispersion

(2.12) pour un plasma froid, magnétisé et composé d’ions et d’électrons peut s’écrire

(Shklyar and Jǐŕıček, 2000)

ω2 =
ω2
LHF

1 +
ω2
pe

k2c2

+
Ω2
e cos2 θ

(
1 +

ω2
pe

k2c2

)2 (2.44)

avec

ω2
LHF =

ω2
pi + Ω2

i

1 + ω2
pe/Ω

2
e

(2.45)

Cette fréquence est appelée fréquence de résonance hybride-basse. Cette réso-

nance due à la présence des ions est montrée sur le diagramme de dispersion en

Fig.2.5, pour deux cas ωpe > Ωe (a) et ωpe < Ωe (b).

Dans la magnétosphère, seul le cas (a) est réalisé. Dans les deux cas, on peut

constater que les ondes sifflement ne dépassent jamais la fréquence plasma. Comme

nous l’avons démontré plus haut, dans le cas (a) les ondes sifflement sont limitées

par les résonances. Pour les hautes fréquences la limite est la fréquence de résonance

électron-cyclotron, et pour les basses fréquences la limite est la résonance hybride-

basse, ce qui n’est pas le cas si l’on ne prend pas en compte la dynamique des ions.

On remarque aussi que, à k égal, les ondes se propageant à plus faible fréquence ont

un angle θ plus élevé.
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i i

e

e]

lnk e/c] lnk e/c]b)

Ondes de 
type 
sifflement

Ondes de 
type 
sifflement

Fig. 2.5: Diagramme de dispersion des ondes de type sifflement, qui démontre la relation
entre l’indice de réfraction n et la fréquence ω de ces ondes, pour différentes
valeurs d’angle θ (couleurs). En a) ωpe > Ωe et en b) ωpe < Ωe. Les différentes
résonances (cyclotron, hybride-basse, hybride-haute, etc) sont représentées par
les lignes solides. Figure tirée de Breuillard et al. (2012a).

En utilisant la relation (2.44), il est aussi possible de tracer la surface d’indice de

réfraction incluant la dynamique des électrons et des ions. Ceci est fait en Fig.2.6,

où cette surface (rouge) est comparée à celle calculée avec les électrons seulement

(bleu) pour différentes fréquences d’un rayon donné, i.e. ayant des paramètres Ωσ

et ωpσ fixes.

D’après le panneau supérieur de la Fig.2.6, il est clair que l’inclusion des ions

n’induit aucun changement sur la propagation des rayons à des fréquences relati-

vement hautes, les deux surfaces étant identiques car la dynamique des ions y est

encore négligeable. En effet, pour une fréquence de l’onde ω > ωLHF , alors les élec-

trons sont capables de se mouvoir le long de B0 assez rapidement pour masquer

le potentiel des oscillations hybrides (ondes ion-cyclotron électrostatiques). Mais à
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Fig. 2.6: Surface d’indice de réfraction d’onde de type sifflement calculée à l’équateur
magnétique. La différence entre le calcul effectué pour un plasma constitué d’élec-
trons uniquement (bleu) et d’électrons et d’ions (rouge) est montrée pour des
ondes de différentes fréquences : (a) 4kHz, (b) 1kHz, (c) 100Hz. Les paramètres
utilisés pour le calcul sont précisés en haut à droite (figure tirée de Bortnik
(2004)).

mesure que la fréquence de l’onde diminue (panneau intermédiaire et inférieur), une

différence remarquable apparâıt : la surface rouge se ferme et la composante trans-

verse diminue significativement, alors que la surface bleue montre toujours un cône

de résonance. Ainsi, le rayon se propageant dans le plasma hybride est maintenant

capable de subir une réflexion magnétosphérique (θ > 90◦), comme décrit dans le

panneau inférieur de la Fig.2.6.

Avant la réflexion, le vecteur d’onde est oblique et le rayon se propage de façon

oblique également (1). Puis, en (2) l’angle θ tend vers 90◦, et tandis que la flèche

rouge devient quasi-transverse à B0, la flèche bleue devient quant à elle quasi-
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parallèle à B0, empêchant θ d’augmenter (n(θ) serait infini) et donc le rayon de

pivoter plus. Dans le cas du plasma hybride, θ peut augmenter et atteindre 90◦

puisque la surface est fermée, la propagation est alors purement transverse. Puis, si

θ augmente encore alors le rayon est réfléchi (Hines, 1957). Dans le cas de plasma

électronique, il n’y a pas de réflexion et le rayon se propage simplement grossière-

ment le long de B0 avec θ = θres.

La réflexion (qui est en fait une réfraction à proprement parler) d’une onde est

donc possible lorsque sa fréquence est inférieure ou égale à la fréquence de résonance

hybride-basse, mais peut en réalité se produire à des fréquences bien plus basses,

comme nous le verrons par la suite.

2.2.2 Approche cinétique (plasma thermique)

Jusqu’à présent nous avons négligé le mouvement thermique des particules (plasma

froid) pour déterminer l’indice de réfraction des rayons, cette approximation indui-

sant que ce dernier est réel, et donc l’amplitude de l’onde reste constante lors de

la propagation. Or les particules constituant un plasma réaliste possède une vitesse

thermique 〈v2 6= 0〉, et la distribution des vitesses des particules peut affecter les

ondes de type sifflement, et modifier leur amplitude.

Pour étudier ce phénomène, il est donc nécessaire d’utiliser une théorie de ”plasma

chaud”. Pour ce faire, on utilise la théorie cinétique des plasmas pour retrouver

l’indice de réfraction n. On considère donc un plasma homogène, magnétisé (i.e.

anisotrope), multi-espèces (i.e. électrons et ions) et chaud (i.e. les particules ont une

vitesse thermique non nulle). La densité dans l’espace des phases de chaque espèce

est donnée par fσ(v, r, t). On considère le plasma initialement à l’état d’équilibre

(pas d’oscillations), et négligeant les collisions entre particules, la fonction de dis-

tribution non-perturbée fσ0 des particules de la σ-ème espèce satisfait l’équation

cinétique

qσ
mσc

(
[v ×B0] · ∂fσ0

∂v

)
= 0 (2.46)

avec fσ0 une fonction de distribution Maxwellienne de la forme

fσ0 = n0

( mσ

2πT

)3/2

exp

(−mσv
2

2T

)
(2.47)
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où c est la vitesse de la lumière, T est la température du plasma et n0 la densité

des particules à l’équilibre.

Si on considère des faibles oscillations du plasma, décrites par la fonction fσ(r, v, t)

autour de l’état initial, la distribution totale prend la forme

Fσ(r, v, t) = fσ0(v‖, v⊥) + fσ(r, v, t) (2.48)

En incluant Fσ(r, v, t) dans l’équation cinétique (2.46) puis en linéarisant celle-ci,

on obtient l’équation linéarisée de Vlasov pour un plasma magnétisé

(
∂

∂t
+ v · ∇+

q

m
v ×B0 ·

∂

∂v

)
f(v, r, t) = − q

m
(E + v ×B) · ∂f0(v)

∂v
(2.49)

où, par soucis de simplicité, on a enlevé l’indice d’espèce σ. Cette équation

combinée aux équations de Maxwell (2.16) détermine donc les oscillations linéaires

dans un plasma magnétisé (on parle de système Vlasov-Maxwell). Le courant et la

densité de charges linéarisés sont donnés dans ce système par

j =
∑

σ

qσ

∫
vfσd

3v (2.50)

ρ =
∑

σ

qσ

∫
fσd

3v (2.51)

A partir de ce système il est donc possible de calculer le tenseur diélectrique

du plasma (pour les détails de calcul, voir Sagdeev and Shafranov, 1961; Akhiezer,

1975). Si l’on se restreint, comme plus haut, à des ondes monochromatiques planes

∝ ei(k·r)−iωt dans un référentiel tel que présenté en Fig.2.9 où ky = 0, alors le tenseur

a la forme suivante (Rönnmark, 1982)

ε(ω, k) = I − ω2
p

ω2

{
I −

∑

σ

+∞∑

l=−∞

∫
dv Π

lΩσ
v⊥

∂fσ0
∂v⊥

+ k‖
∂fσ0
∂v‖

ω − k‖v‖ + lΩσ

}
(2.52)
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où la matrice Π est donnée par

Π =




(
lΩσ
k⊥
Jl

)2

i lΩσ
k⊥
v⊥JlJ ′l

lΩσ
k⊥
v‖J2

l

−i lΩσ
k⊥
v⊥JlJ ′l (v⊥J ′l )

2 −iv⊥v‖JlJ ′l
lΩσ
k⊥
v‖J2

l iv⊥v‖JlJ ′l
(
v‖Jl

)2


 (2.53)

Ici Jl = Jl(λ) et J ′l (λ) = dJl
dλ

sont des fonctions de Bessel (première espèce)

d’ordre l et leur dérivée, respectivement, et λ = k⊥v⊥
Ωσ

.

Il est ensuite possible de trouver l’indice de réfraction en résolvant l’équation de

dispersion (2.12) avec le tenseur (2.52), comme décrit dans la section précédente.

Nous avons donc vu qu’il est possible de calculer l’indice de réfraction d’une

onde en un point de l’espace, ainsi pour calculer la trajectoire de cette onde, il faut

être capable de déterminer l’évolution spatio-temporelle de cet indice de réfraction.

Ceci est possible grâce notamment à une technique dite du ”traçage de rayons”.

2.3 La technique du traçage de rayons

Le traçage de rayons fut l’une des premières théories de propagation de la lu-

mière à avoir été développée. Un rayon, comme nous l’avons précisé plus haut,

représente conceptuellement la direction de propagation de l’énergie d’un paquet

d’onde électromagnétique, et donc sa trajectoire représente la trajectoire du flux de

puissance de cette onde à travers un milieu.

Plus particulièrement, le traçage de rayons est utilisé depuis près de 60 ans pour

étudier la propagation des ondes dans l’ionosphère et la magnétosphère depuis les

”́equations de rayon” développées par Haselgrove (1954). Bien que des études aient

été réalisées graphiquement (Maeda and Kimura, 1956), ces équations applicables à

de nombreux domaines étaient destinées aux simulations numériques, utiles par leur

faible coût de calcul, comparé aux solutions globales par éléments finis par exemple.

Dans la physique spatiale, cette technique s’est révélée très utile et est toujours de

nos jours un outil très important pour l’étude des phénomènes magnétosphériques.

Ceci est dû aux larges échelles spatio-temporelles dans la magnétosphère, et plus

largement dans l’espace.

En effet, cette théorie repose sur l’hypothèse que les paramètres du milieu varient
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lentement par rapport à la longueur d’onde du rayon, i.e. les gradients du plasma

sont considérés petits par rapport à la longueur d’onde. Cette approximation est

communément appelée approximation de l’optique géométrique (GO) ou approxi-

mation WKB. Dans le cadre de cette approche, il est possible de diviser le milieu

en différentes couches homogènes dans lesquelles l’indice de réfraction est constant,

et séparées par des stratifications locales. Le plasma est donc considéré homogène

(mais anisotrope) localement, sur une courte distance séparant deux stratifications

du plasma de paramètres différents. Les paramètres locaux du plasma (densités, fré-

quences de giration) étant inclus dans l’indice de réfraction, il est donc possible de

tracer la trajectoire discrète du rayon dans un plasma inhomogène, dans l’approxi-

mation GO, par une alternance de propagation droite dans des couches homogènes

et de changements brutaux de direction aux stratifications locales. Ce processus est

représenté schématiquement en Fig.2.7.

On considère donc un rayon se propageant dans un milieu i (considéré homogène)

avec un angle ζi entre la direction du rayon et la normale à la stratification suivante,

et χi l’angle que fait ki avec la normale à la stratification. Lorsque le rayon atteint

la i-ème stratification, la loi de Snell

ni cosχi = ni+1 cosχi+1 (2.54)

doit être satisfaite, et l’angle χi+1 en est donc déduit. La direction de propagation du

rayon au-delà de la stratification (dans le (i + 1)-ème milieu), est alors déterminée

par ζi+1, l’angle normal à la surface d’indice de réfraction (représentée en gris)

correspondant à la valeur de χi+1 en ce point.

Un exemple de traçage de rayon 2D dans la magnétosphère est montré en Fig.2.8.

Dans cet exemple simplifié, on utilise un modèle dipolaire du champ magnétique

et les densités du plasma sont données par un modèle d’équilibre diffusif incluant

la plasmasphère (zone grisée). Le rayon est lancé de l’équateur magnétique vers

l’hémisphère nord dans le plan méridional XZ (la latitude λ est négligée) et effectue

plusieurs rebonds à haute latitude. A chaque stratification est calculé l’indice de

réfraction, dont la direction est montrée par le vecteur k (en noir), et de la surface de

réfraction on en déduit la direction du rayon (en rouge). Le rayon est parallèle à B0 à

l’équateur, puis on constate que la propagation devient rapidement oblique (θ 6= 0),

alors que le rayon lui est guidé par le champ magnétique, i.e. il suit grossièrement les
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Milieu 1
n1

Milieu 2
n2

Milieu 3
n3

Stratification 
locale 1

Stratification 
locale 2

Direction 
du rayon

B0

1

2

2

1

2

3

Stratification 
locale 1

Fig. 2.7: Représentation schématique du procédé de traçage de rayons. La direction de
propagation du rayon dans chaque strate i de plasma homogène, par rapport aux
normales (en gris pointillé) aux stratifications locales (en noir), est représentée
(à gauche) en flèches rouges et définies par l’angle ζi. Le calcul de la direction de
propagation du rayon lorsqu’il atteint la première stratification locale est détaillé
à droite du schéma. En flèches bleues est représentée la direction des vecteurs
d’ondes k et en trait gris la surface d’indice de réfraction, définie en Fig.2.4
notamment. La direction du champ magnétique local B0 est montrée en flèche
pointillée noire.

lignes de champ (θmax ≈ 20◦). On remarque aussi que lors de la réflexion, k ⊥ B0,

puis k > 90◦ après la réflexion.

Cette technique peut s’appliquer à une très large gamme de plasmas spatiaux,

elle est aussi légère en terme de calcul numérique et très bien adaptée pour l’in-

tégration numérique. Différentes approches ont été développées pour déterminer le

système ”d’équations de rayons”.
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Fig. 2.8: Exemple de trajectoire 2D de rayon dans le plan méridien de la magnétosphère
interne, en utilisant le procédé de traçage de rayons décrit précédemment. Les
distances sont exprimées en RE , la direction du vecteur d’onde est représentée
par des flèches noires, et la direction de propagation du rayon est représentée
en rouge. Les lignes de champ magnétique, considéré ici dipolaire, sont montrées
en bleu, tandis que la densité est montrée en dégradé de gris, la plasmapause
étant bien visible à L = 4. La latitude est précisée en lignes noires et la Terre est
représentée ici en blanc.

2.3.1 Théorie magnéto-ionique

En partant de l’équation de Appleton-Hartree 2.32, Haselgrove (1954) déter-

mina les premières équations de rayons, sous la forme d’un système d’équations

différentielles ordinaires (ODE) adapté à l’intégration numérique (Haselgrove, 1954;

Yabroff, 1961)
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2. NOTIONS THÉORIQUES ET BUTS DE L’ÉTUDE

dr

dt
=

1

n2

(
ρr − n

∂n

∂ρr

)

dθ

dt
=

1

rn2

(
ρθ − n

∂n

∂ρθ

)

dφ

dt
=

1

rn2 sin θ

(
ρφ − n

∂n

∂ρφ

)

dρr
dt

= n
∂n

∂r
+ ρθ

dθ

dt
+ ρφ

dφ

dt
sin θ

dρθ
dt

=
1

r

(
1

n

∂n

∂θ
ρθ
dr

dt
+ rρφ

dφ

dt
cos θ

)

dρφ
dt

=
1

r sin θ

(
1

n

∂n

∂φ
ρφ
dr

dt
sin θ − rρφ

dθ

dt
cos θ

)

où ρr, ρθ, ρφ sont les composants physiques en coordonnées sphériques du

vecteur normal à l’onde (de longueur n), t est le temps de déplacement de la phase

le long du rayon, et n est la partie réelle de l’indice de réfraction complexe.

Ces équations sont utilisées dans de nombreux codes pour calculer les trajec-

toires d’ondes dans un plasma froid (voir par exemple Yabroff, 1961; Kimura, 1966;

Cerisier, 1970; Inan and Bell, 1977)

2.3.2 Equations hamiltoniennes

Une autre approche consiste à déterminer les équations hamiltoniennes du mou-

vement de l’onde en utilisant les approximations eikonales de l’optique géométrique

(e.g. voir Weinberg, 1962).

L’approximation eikonale est écrite

E(r, t) = Ẽ(k, ω; r, t) exp iS(r, t) (2.55)

pour les six composants du champ électromagnétique, et sous l’hypothèse que le

facteur Ẽ(k, ω;x, t) varie lentement par rapport à l’eikonale (écrite sous la forme

d’une intégrale linéaire à quatre dimensions),

S(r, t) =

∫ x

dr′ · k (r′, t)−
∫ t

dt′ω (r, t′) (2.56)
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alors les équations de Maxwell ainsi que les équations constitutives sont trans-

formées en un système d’équations linéaires.

La condition de solvabilité est encore la relation de dispersion que l’on peut

écrire ici

D

(
∂S

∂r
,−∂S

∂t
; r, t

)
≡ D(r, t, ω, k) = 0 (2.57)

avec des coefficients réels variant lentement avec r et t.

La solution de (2.57) peut être trouvée soit par la méthode des caractéristiques,

soit par une combinaison de la loi de réfraction de Sommerfeld-Runge et la loi de

conservation de Witham.

On obtient alors les équations de Hamilton quadri-dimensionnelles (Synge, 1954)

dr

dτ
= +

∂D

∂k
dk

dτ
= −∂D

∂r
dt

dτ
= −∂D

∂ω
dω

dτ
= +

∂D

∂t

Après de petites manipulations (voir Suchy, 1974, pour les détails), on peut

écrire les équations hamiltoniennes tri-dimensionnelles sous la forme

dr

dt
=

∂ω

∂k

dk

dt
= +

∂D/∂r

∂D/∂ω

dω

dt
= − ∂D/∂t

∂D/∂ω

Cependant, à l’instar du système d’équations décrit plus haut, ce système ne

prend en compte que la partie réelle de l’indice de réfraction et donc n’est valide

que pour un milieu transparent (plasma froid). Ceci peut être vrai dans le domaine
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optique par exemple, mais pour de plus basses fréquences (TBF/EBF par exemple),

l’absorption des ondes par le plasma peut engendrer de fortes divergences. Il est donc

nécessaire de généraliser ces équations à des milieux absorbants (plasma thermique).

Une généralisation des équations Hamiltoniennes de l’optique géométrique, pour

un milieu avec une absorption modérée, a été développée par Suchy (1981), en

utilisant les coefficients complexes de la relation de dispersion. Pour cela, l’hypothèse

que la notion de vitesse de groupe, la condition de Connor-Felsen et les lois de

Whitham et Sommerfeld-Runge, valides pour des milieux homogènes, sont aussi

valides pour des milieux inhomogènes, est nécessaire. Il est aussi supposé l’existence

d’une relation de dispersion (2.57) avec des coefficients complexes variant lentement

avec r et t.

Alors les equations Hamiltoniennes à valeurs réelles pour un observateur se dé-

plaçant avec la vitesse de groupe du rayon, sont obtenues sous la forme du système

d’ODE suivant :

dr

dt
= −<

{(
∂D

∂k

)(
∂D

∂ω

)−1
}
, (2.58)

d

dt
<k = <

{(
∂D

∂r

)(
∂D

∂ω

)−1
}
, (2.59)

d

dt
<ω = −<

{(
∂D

∂t

)(
∂D

∂ω

)−1
}
, (2.60)

d

dt
=k = 0, (2.61)

d

dt
=ω = −

=
{
∂D
∂t
− ∂D

∂r

((
∂D
∂k

) (
∂D
∂ω

)−1
)∗}

∂D
∂ω

, (2.62)

d

dt
A = 2γA, où γ = =ω. (2.63)

En tout point du plasma considéré, il est donc possible de résoudre la relation

de dispersion. Les paramètres du rayon en chaque point de sa trajectoire peuvent

être déterminés en résolvant le système (2.58)-(2.63) par n’importe quelle méthode

numérique standard.
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2.4 Propagation de paquets d’ondes

Jusqu’à présent, nous avons considéré la propagation d’ondes monochromatiques

dans un plasma magnétisé. Or, dans la nature, les signaux observés possèdent un

spectre de différentes fréquences (bande) i.e. elles se propagent en paquets d’ondes,

qui peuvent être vus comme une superposition d’ondes monochromatiques de dimen-

sion spatio-temporelle finie. Nous considérons ici le cas de la propagation d’un pa-

quet d’ondes, ou impulsion, dans un plasma magnétisé (milieu anisotrope). Dans ce

cas de figure, on considère les paquets quasi-monochromatiques comme une somme

de plusieurs ondes monochromatiques ayant une fréquence proche d’une fréquence

centrale ωc, pour laquelle la distribution en fréquence présente un maximum. Cette

distribution est considérée étroite, i.e. ayant une valeur sensiblement différente de

zéro pour une gamme de fréquence très étroite autour de ωc :

∆ω � ωc (2.64)

Dans le cas le plus simple, on considère cette distribution comme une ”fonction

porte”, ou onde sinusöıdale tronquée :

g(ω) =

{
1 pour ωc −∆ω/2 ≤ ωc ≤ ωc + ∆ω/2

0 sinon
(2.65)

Dans le cadre de la théorie linéaire, la direction du rayon peut être trouvée par

l’extension du champ d’onde en une intégrale de Fourier d’ondes planes tel que

E(r, t) =

∫
g(k)ei[ω(k)t−k·r]dk (2.66)

Lorsque la dispersion spatiale est négligée, les ondes sont propagées à la vitesse

de phase vϕ(k) = ω/k.

Pour une impulsion quasi-monochromatique (bande de fréquences étroite) définie

par 2.65, il est possible de développer k(ω) en séries autour de ωc. En première

approximation, il est possible d’écrire

k(ω) = k(ωc) + k′(ω − ωc) (2.67)
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où k′(ωc) = (dk/dω)ω=ωc).

Si l’on prend en compte l’absorption, le vecteur d’onde est complexe et s’écrit

k =
ω(n− iχ)

c
(2.68)

où s = k/|k| est le vecteur unité, et n l’indice de réfraction, pour des ondes planes

homogènes. L’impulsion est propagée dans son ensemble à la vitesse de groupe vgr

qui est donnée par la partie réelle de k et s’écrit

vgr = dωc/dkc (2.69)

Si l’on néglige toujours la dispersion spatiale, la direction du rayon peut être

reliée au vecteur de Poynting S = E × B, on peut alors écrire (voir Ginzburg,

1970) :

W |vgr| = S (2.70)

où W et S sont les valeurs moyennées dans le temps de la densité d’énergie W et

du flux de Poynting S. Il est aussi possible de montrer dans ce cas que k · S ≥ 0,

il est donc impossible pour le vecteur de Poynting de faire un angle obtus avec le

vecteur d’onde.

Or, un milieu comme un plasma magnétisé est dispersif, il est donc nécessaire

de prendre en compte la dispersion spatiale des paquets d’ondes. Pour cela, il faut

rajouter un terme dans le développement en série de la fréquence tel que (voir

Ginzburg, 1970)

k(ω) = k(ωc) + k′(ω − ωc) +
1

2
k′′(ω − ωc)2 (2.71)

Le dernier terme est donc dénommé le ”coefficient de dispersion” et est responsable

de la dispersion, de l’étalement du paquet d’onde. En effet, les différentes ondes

monochromatiques vont avoir des vitesses et des trajectoires différentes, et le paquet

d’onde va alors diverger lors de sa propagation dans le plasma. La notion de paquet

d’ondes dans son ensemble et donc de vitesse de groupe de celui-ci n’est alors plus

valide. Cette dispersion des paquets d’ondes est démontrée et discutée en Section

4.2 par le biais des simulations numériques.
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v,k

Fig. 2.9: Référentiel de l’électron, dans lequel l’axe Z est confondu avec la direction du
champ magnétique B0.

2.5 Interactions onde-particule résonantes

Comme nous l’avons vu dans la Section 1.2.3, de nombreux types d’ondes sont

capables, selon leur fréquence, de transgresser les différents invariants adiabatiques

par le mécanisme d’interaction onde-particule résonante (voir les revues par Shprits

et al., 2008a,b; Thorne, 2010), ce mécanisme étant considéré comme un des plus

influent sur la dynamique des ceintures de radiation d’électrons. Pour un électron

dans un champ magnétique, les interactions résonantes apparaissent quand, dans le

référentiel de l’électron (tel que représenté en Fig.2.9), les multiples de la fréquence

de giration sont égaux à la fréquence de l’onde, i.e. lorsque dans le référentiel du

laboratoire la condition de résonance (relativiste) est satisfaite.

Celle-ci est définie par

ω − k‖v‖ = −nΩe/γ (2.72)

où Ωe = |e|B/mec est la fréquence de giration électronique, n = 0,±1, 2, 3... est un

entier représentant les différentes harmoniques et γ = (1− v2/c2)−1/2 est le facteur

de Lorentz.
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On peut voir d’après cette condition de résonance que seules certaines fréquences

entrent en résonance avec les électrons énergétiques, et selon leur fréquence cara-

ctéristique ont un effet sur tel ou tel mouvement caractéristique (invariant adia-

batique) de ces particules. Ainsi, les ondes UBF (voir Section 1.2.3) sont capables

de transgresser le troisième invariant adiabatique, contribuant à la diffusion radiale

(transport radial) des particules. Le transport radial peut aussi être renforcé par la

diffusion du second invariant adiabatique (voir Ukhorskiy et al., 2011, et les réfé-

rences s’y trouvant). Les ondes EBF/TBF quant à elles contribuent, par la violation

des deux premiers invariants, à l’accélération et la perte des électrons (p.ex. Lyons

and Thorne, 1973) particulièrement lors de perturbations géomagnétiques (p.ex.

Horne, 2002; Chen et al., 2007; Shprits et al., 2008b). Dans ce travail nous nous

intéressons particulièrement aux ondes de type sifflement. Le rôle de l’interaction

résonante entre électrons et ondes de type sifflement dans la dynamique des cein-

tures de radiation de ces ondes fut signalé pour la première fois par Dungey (1963).

L’approche théorique pour la description de ces interactions fut ensuite proposée

par Trakhtengertz (1966) et Kennel and Petschek (1966). Ces travaux sont basés

sur l’approche quasi-linéaire, dans laquelle les interactions onde-particule résonantes

sont décrites en terme de diffusion d’angle d’attaque et d’énergie des particules pour

déterminer les échelles de temps de perte et d’accélération d’électrons.

Dans la limite relativiste, l’équation de diffusion quasi-linéaire peut être écrite

sous la forme (Lyons, 1974; Lyons and Williams, 1984; Glauert and Horne, 2005)

∂F0

∂t
= ∇. · (D · ∇F0) =

1

p sinα

∂

∂α
sinα

(
Dαα

1

p

∂F0

∂p
+Dαp

∂F0

∂p

)

+
1

p2

∂

∂p
p2

(
Dpα

1

p

∂F0

∂α
+Dpp

∂F0

∂p

) (2.73)

où α est l’angle d’attaque de l’électron, p est son moment, et F0(p, α, t) est la fonction

de distribution d’ordre zéro (spatialement uniforme) des électrons.

Les principaux éléments de cette description sont les coefficients de diffusion

locaux d’angle d’attaqueDαα, de momentDpp et mixte Dαp, définis par (voir Glauert

and Horne, 2005)

Dαα =
p2

2

〈
(∆α)2

∆t

〉
(2.74)
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Dαp =
p

2

〈
∆α∆p

∆t

〉
(2.75)

Dpp =
1

2

〈
(∆p)2

∆t

〉
(2.76)

où 〈 (∆α)2

∆t
〉, 〈∆α∆p

∆t
〉 et 〈 (∆p)2

∆t
〉 sont les valeurs attendues des variations (∆α)2, ∆α∆p

et (∆p)2 par unité de temps, respectivement.

Pour obtenir les expressions des coefficients de diffusion, il est nécessaire de

déterminer la distribution de la puissance d’onde en fonction de la fréquence ω et

de l’angle θ entre k et B0. D’après (Lyons, 1974) par exemple, la distribution en

fréquence de l’énergie des ondes est supposée être gaussienne telle que

B̂
2
(ω) =

{
A2 exp

(
−
(
ω−ωm
δω

)2
)

pour ωlc ≤ ω ≤ ωuc

0 sinon,
(2.77)

où B̂
2

est la densité spectrale de puissance du champ magnétique (en T2Hz−1), ωm

et δω sont la fréquence du maximum de puissance d’onde et la largeur de bande,

respectivement, entre les fréquences de coupure basse ωlc et haute ωuc. A
2 est une

constante de normalisation donnée par

A2 =
|Bw|2
δω

2√
π

[
erf

(
ωm − ωlc

δω

)
+ erf

(
ωuc − ωm

δω

)]2

(2.78)

où Bw est l’amplitude de l’onde en T .

La distribution des angles θ est aussi supposée gaussienne et est définie par

g(X) =





exp

(
−
(
X−Xm
Xw

)2
)

pour Xmin ≤ X ≤ Xmax

0 sinon,
(2.79)

où X = tan θ, Xm et Xw sont respectivement la valeur moyenne et la variance de la

distribution.

En utilisant ces définitions, les coefficients de diffusion locaux deviennent (pour

les détails de calcul, voir Glauert and Horne, 2005; Artemyev et al., 2012a, par

exemple) :
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Dαα =
∑

i,n

∫ Xmax

Xmin

[
nΩe/γ + ωi,n sinα2

cosα

]2
g(X)B̂

2
(ωi,n)

Ni,n

∆i,ndX (2.80)

Dαp = Dαα

[
sinα cosα

nΩe/(γωi)− sinα2

]
(2.81)

Dpp = Dαα

[
sinα cosα

nΩe/(γωi)− sinα2

]2

(2.82)

où i est le nombre de racines résonantes, ∆i,n est le facteur résonant ∼ |v‖ −
∂ω/∂k‖|−1 (voir les détails dans Glauert and Horne (2005)), ωi,n sont les fréquences

résonantes déduites de la condition de résonance (2.72) et de la relation de dispersion

ω = ω(k) et

N(ω) =
1

2π2

∫ Xmax

Xmin

g(X)k2
i,nX

(1 +X2)3/2

∂k

∂ω

∣∣∣∣
X

dX (2.83)

L’intégration de X se fait entre les bornes Xmin = 0 et Xmax = min (10, Xr), où

Xr est la valeur de X dans l’angle du cône de résonance (voir Glauert and Horne,

2005; Artemyev et al., 2012a).

Il est ensuite possible de relier le coefficient de diffusion à la valeur équato-

riale de l’angle d’attaque de la particule αeq. Le coefficient 〈Dαeqαeq〉 est obtenu en

moyennant sur les différentes latitudes (correspondant à la moyenne sur les rebonds

entre équateur et point miroir) tel que :

〈Dαeqαeq〉 =
1

T

∫ λm

0

Dαα(α, λ)
cosα cos7 λ

cos2 αeq
dλ (2.84)

où λm est la latitude miroir, αeq est la valeur de l’angle d’attaque à l’équateur, et

T (αeq) donne la variation de τB en fonction de αeq. Pour un champ magnétique

dipolaire par exemple T (αeq) = 1.30− 0.56 sinαeq (voir les détails dans Lyons et al.

(1972); Glauert and Horne (2005); Artemyev et al. (2012a)).

Les coefficients de diffusion quasi-linéaires ont été et sont toujours beaucoup

étudiés avec différents paramètres et différentes approximations (e.g. Lyons et al.,

1972; Lyons and Williams, 1984; Abel and Thorne, 1998; Glauert and Horne, 2005;

Shprits et al., 2006; Summers et al., 2007a; Artemyev et al., 2012a,a) et sont très
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Électron du 
cône de 
perte

lc lc lc

Électron 
précipitant
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piégé

Fig. 2.10: Représentation schématique de la relation entre angle d’attaque équatorial et
altitude du point miroir. hm désigne l’altitude limite, reliée à αlc, en-dessous de
laquelle les électrons sont considérés perdus dans la haute atmosphère, ce qui
traduit le concept de cône de perte (d’après Bortnik (2004)).

communément utilisés dans la modélisation globale de la dynamique de la magnéto-

sphère interne, dans laquelle la résolution de l’équation de Fokker-Plank (Schulz

and Lanzerotti, 1974) est réalisée pour les distributions de vitesse des particules

(voir par exemple Bourdarie et al., 1996; Shprits et al., 2006; Varotsou et al., 2008;

Fok et al., 2008; Shprits et al., 2008b; Albert et al., 2009; Subbotin et al., 2010; Su

et al., 2010, et les références s’y trouvant). Il faut noter ici que les coefficients de

diffusion donnés dans l’équation (2.73) sont décrits en unités de p2t−1, ce qui les rend

différents de ceux présentés dans l’équation de Fokker-Plank (Schulz and Lanzerotti,

1974, equation (2.16), p.56). Cependant, il est possible de les relier simplement (voir

Shprits et al., 2008b, en annexe).

Le coefficient de diffusion du moment Dpp permet donc d’estimer le taux d’accé-

lération (gain d’énergie) et le coefficient de diffusion d’angle d’attaque Dαα permet
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Fig. 2.11: Comparaison entre les taux de diffusion locale (haut) d’angle d’attaque électro-
nique, (milieu) mixte d’énergie et angle d’attaque et (bas) d’énergie pour les
ondes choeur de type sifflement en utilisant le code PADIE (solide) et l’approxi-
mation haute densité (pointillés), en fonction de l’angle d’attaque équatorial
αeq. Les calculs sont effectués pour différents ratios ωpe/|Ωe| à L = 4.5 et pour
une énergie électronique de 1 MeV (figure tirée de Glauert and Horne (2005)).

d’estimer le taux de pertes de particules dans l’atmosphère, dus aux interactions

résonantes.

En effet, lors de la diffusion de l’angle d’attaque de la particule, l’altitude du
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point miroir Bm peut être abaissée jusque dans l’atmosphère, où l’électron va entrer

en collision avec les neutres. L’altitude du point miroir est uniquement liée à l’angle

d’attaque à l’équateur αeq de la particule, si bien qu’une diminution (augmentation)

de l’angle d’attaque conduit à une diminution (augmentation) de l’altitude de Bm.

Une altitude critique hm ≈ 100 km peut donc être définie, en-dessous de laquelle

l’électron n’est pas stablement piégé mais précipite dans l’atmosphère. Ceci est

possible car la région ∼ 100 km représente une transition dans la stratification de

masse et la composition de l’air (homopause), et l’atmosphère neutre possède une

faible échelle de hauteur (∼ 6 km à 100 km) comparée aux échelles spatiales des

mouvements des particules piégées, ce qui crée des variations très fortes de densité

de neutres sur de petites échelles spatiales (Salby, 1996). Cette altitude critique est

donc liée à une valeur αeq = αlc définie comme l’angle du cône de perte, et cette

relation s’écrit (Schulz and Lanzerotti, 1974; Lauben et al., 2001)

sinαlc =

√
ζ3
m√

1 + 3(1− ζm)
, ; ζm = (RE + hm)/(LRE) (2.85)

La Fig.2.10 illustre cette relation : les électrons pour lesquels αeq < αlc ont leur

point miroir avec une altitude h < hm et vont donc précipiter dans l’ionosphère et

être perdus du point de vue des ceintures de radiation, tandis que les électrons pour

lesquels αeq > αlc restent stablement piégés dans les ceintures de radiation avec

un point miroir d’altitude h > hm. Les électrons pour lesquels αeq ≈ αlc (donc les

électrons dont l’angle d’attaque est faible) sont critiquement piégés dans le sens où

une légère diminution de leur angle d’attaque peut les faire précipiter, ce qui peut

se produire lors d’interaction résonante. Ils constituent donc une population source

d’électrons précipitant.

Les coefficients de diffusion quasi-linéaire des ondes de type sifflement, décrits par

les équations (2.80), (2.81) et (2.82) sont présentés en Fig.2.11 en fonction de l’angle

d’attaque équatorial des électrons (Glauert and Horne, 2005). Ces taux déterminent

donc les échelles de temps de perte et d’accélération des électrons dans les ceintures

de radiation, les temps de perte des électrons pouvant être grossièrement estimés tels

que τ ∼ 1/Dαα (voir Albert and Shprits, 2009). Dans ce cas, les calculs sont effectués

en considérant la propagation quasi-longitudinale (Xm = 0 et Xw = 0.577) et une

amplitude constante (Bw = 100 pT) des ondes choeur le long des lignes de champ

magnétique, i.e. en fonction de la latitude λ. Or, bon nombre d’études (Burton and
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Holzer, 1974; Hayakawa et al., 1986; Sazhin and Hayakawa, 1992), et confirmées

par de récentes études statistiques (Li et al., 2011a; Agapitov et al., 2011a), ont

démontré que les ondes de type choeur se propagent de façon oblique par rapport

au champ magnétique dans la magnétosphère interne, de plus leur amplitude n’est

pas constante le long des lignes de champ magnétique (Artemyev et al., 2012b;

Agapitov et al., 2012). Ces approximations, utilisées dans de nombreux calculs (voir

notamment Lyons et al., 1971; Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a;

Albert, 2007) ne semblent donc pas réalistes et pourraient donc entrâıner de larges

erreurs dans la détermination des coefficients de diffusion des ceintures de radiation.
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2.6 Problématique et buts de l’étude

Dans le contexte scientifique présenté dans la Section 1.1, il est crucial de déter-

miner avec précision la dynamique des ceintures de radiation terrestres. Pour cela,

il est nécessaire d’utiliser les paramètres réalistes des distributions d’ondes choeur

dans la magnétosphère interne, qui, comme nous l’avons montré dans la section

précédente, peuvent largement s’écarter des approximations couramment utilisées.

Or, les satellites ne peuvent pas couvrir entièrement la magnétosphère interne, et

les données satellites sont très éparses dans certaines régions de celle-ci, notamment

à haute latitude.

L’idée de ce travail est donc de compléter les données observationnelles dans les

régions où celles-ci sont insuffisantes, par le biais des simulations numériques, pour

en déduire les conséquences sur la dynamique des ceintures de radiation. Ceci est

possible car dans la magnétosphère interne, à proximité de l’équateur magnétique,

les données des satellites sont abondantes et permettent d’en tirer des statistiques

fiables. Cette bonne connaissance de la région source des ondes choeur nous permet

donc de la modéliser de façon réaliste et d’en déduire, par la propagation numérique

des rayons, des distributions réalistes à haute latitude en particulier. Mais avant de

compléter les observations il est nécessaire de les reproduire et donc de s’assurer de

la précision du code numérique, notamment en démontrant quantitativement l’inva-

lidité observée aux latitudes moyennes de l’approximation quasi-longitudinale (i.e.

propagation alignée au champ magnétique) utilisée dans les calculs de coefficients

de diffusion. L’idée subséquente est de pouvoir étudier, par la modélisation de la ré-

gion source des choeurs, les propriétés des paquets d’ondes après leur réflexion dans

la magnétosphère ainsi que leurs conséquences. En effet, les observations d’ondes

choeurs réfléchies sont rares (voir par exemple Parrot et al., 2004; Agapitov et al.,

2011b) et donc la connaissance de leurs propriétés et distributions est très limitée.

Le but de cette thèse est donc d’étudier, par le biais d’un nouveau code numé-

rique, les distributions réalistes des ondes de type choeur dans la magnétosphère

interne et leur impact sur la dynamique de la ceinture de radiation externe, ainsi

que les propriétés des choeurs réfléchis à haute latitude et leurs conséquences.

L’outil principal utilisé dans ce travail est un code numérique, développé spéciale-

ment pour cette étude, pour déterminer les trajectoires des ondes de type sifflement

propagées dans un modèle réaliste de la magnétosphère interne. Nous utilisons aussi
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un autre programme (voir Artemyev et al., 2012a,b) pour la détermination des coeffi-

cients de diffusion des particules énergétiques, ainsi que des observations statistiques

des satellites CLUSTER et THEMIS (voir Agapitov et al., 2011a,b, 2012).

Les sujets spécifiques abordés dans ce travail sont les suivants : (i) la présentation

et la description du code numérique développé, (ii) les propriétés de propagation

des ondes choeur propagées à l’aide de ce code, (iii) la reconstruction numérique des

distributions réalistes de ces ondes observées par CLUSTER, (iv) l’impact de ces

distributions réalistes sur les coefficients de diffusion d’angle d’attaque, et (v) l’étude

statistique des propriétés des choeurs réfléchis obtenues par simulation numérique

et leurs conséquences, comparées aux observations de CLUSTER et THEMIS.
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Le but principal de cette thèse est d’étudier les propriétés des ondes choeur

par l’intermédiaire d’un nouveau code de traçage de rayons. Bien que d’autres

codes de traçage des choeurs dans la magnétosphère existent déjà (voir Section

1.2.4.3), incluant par exemple les effets thermiques du plasma (Horne, 1989), ou

une configuration particulière réaliste des densités magnétosphériques (Chen et al.,

2009), ce code est unique à notre connaissance. La raison est que ce code com-

bine un modèle de densités magnétosphériques et un modèle de champ magnétique

tri-dimensionnels, complets et réalistes, ainsi que l’absorption des ondes par un

plasma thermique multi-espèces approximé par une combinaison linéaire de compo-

santes Maxwelliennes. C’est ce que nous allons voir dans ce chapitre, dans lequel

nous présentons les principales caractéristiques du programme numérique (voir aussi

Breuillard et al., 2012b).

Les deux programmes principaux contenus dans ce code, WHAMP (Rönnmark,

1982) et RATRACE (Rönnmark, private communications), ont été initialement dé-

veloppés (en FORTRAN77) par K.Rönnmark mais ils n’étaient pas adaptés à des

paramètres réalistes de propagation et de densité dans la magnétosphère interne. Ces

deux programmes ont été réécrits par Y.Zaliznyak en FORTRAN90 (sur CVF6.6)

et fortement remodifiés pour inclure un modèle de densité de plasma réaliste (Gal-

lagher et al., 2000), des trajectoires multiples, une interface simplifiée, etc. J’ai en-

suite remodifié le programme pour l’adapter à une étude statistique, le recompiler

et transposer sur une plateforme plus récente (IVF), automatiser le lancement des

rayons, réaliser le partage de tâches, simplifier par le développement de routines ex-

ternes, etc. J’ai ensuite développé de nombreux programmes pour réaliser l’analyse

et la présentation des résultats donnés par ce code (principalement sous IDL).

3.1 Modèle de densité plasma et de champ magnétique

Nous considérons donc dans ce modèle la magnétosphère interne, qui s’étend

environ de 2RE à 10RE. Vers 2RE, le champ magnétique est supposé avoir une

structure dipolaire dépendente de l’inclinaison de son axe magnétique avec un mo-

ment magnétique dépendent de l’époque (ici égal à 7.76813.1025 Gauss/cm3, corres-

pondant à environ l’année 2005). Le modèle analytique utilisé (Olson and Pfitzer,

1977) inclut la contribution des sources externes à la Terre au champ magnétique

terrestre (les courants de la magnétopause, de la queue et le courant annulaire). Il
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est valide pour toutes les inclinaisons de l’axe magnétique terrestre, et a été opti-

misé pour la région 2− 15RE. Cependant, seule la magnétosphère en période calme

à intermédiaire (Kp ≤ 4) est représentée ici, bien que le modèle de magnétosphère

dynamique (Pfitzer et al., 1988) peut être implémenté facilement. Le champ interne

est représenté par un dipôle incliné (ici 10◦). La représentation du champ est donnée

en coordonnées cartésiennes GSM (Geocentric Solar Magnetospheric Coordinates),

utilisant un programme des moindres carrés pour adapter les coefficients en série

de puissance (ordre 4 en espace et ordre 3 en inclinaison). Les 180 coefficients sont

déterminés par plus de 600 mesures de magnétomètres à bord de OGO-3 et 5. Il

est important de noter que tout autre modèle de champ magnétique plus précis

peut être implémenté facilement. Par exemple, le modèle de Tsyganenko (routines

gratuites GEOPACK) est inclus dans le code, mais n’est pas utilisé ici car cela

résulterait en une augmentation significative du temps de calcul. Pour l’étude qui

nous intéresse, le modèle de Olson-Pfitzer ”calme” semble suffisant. Une coupe dans

le plan méridien XZ de ce modèle est présentée en Fig.3.1 (coordonnées GSM),

avec une inclinaison nulle de l’axe magnétique, la ligne solide du côté jour (gauche)

délimitant les lignes de champ étant la magnétopause (non-incluse). On peut noter

que la structure interne (jusqu’à L ≈ 6 du côté jour et L ≈ 8 du côté nuit) est

effectivement dipolaire, et au-delà de ces distances, on peut constater les effets des

sources externes.

Les densités du plasma magnétosphérique sont calculées à partir du Global Core

Plasma Model (Gallagher et al., 2000) version(2.2). GCPM2.2 est un modèle em-

pirique de densité plasma non-énergétique comprenant quatre espèces (électrons,

protons, ions O+ et He+). Il couvre entièrement le volume tridimensionnel de la

magnétosphère interne. Il consiste en des modèles séparés pour la plasmasphère,

plasmapause, le trou de plasma et des calottes polaires, et fusionne avec le mo-

dèle IRI (International Reference Ionosphere) (Bilitza and Reinisch, 2008) à basse

altitude (ionosphère). Chaque région est représentée par des fonctions analytiques

choisies pour leur capacité à reproduire fidèlement les caractéristiques physiques

des différentes régions. Tout comme le modèle de champ magnétique utilisé ici, le

modèle est optimisé pour l’environnement proche de la Terre, puisque par exemple

la magnétopause et la feuille de plasma ne sont pas encore explicitement incluses

dans le GCPM. Ainsi, l’utilisation du modèle du côté jour ne doit pas excéder la

magnétosphère interne et du côté nuit l’utilisation est limitée aux zones où les lignes
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Fig. 3.1: Représentation des lignes de champ magnétique dans le modèle de Olson and
Pfitzer (1977), dans le plan méridien midi/minuit pour une inclinaison nulle. B
est donné en gamma (nT).

de champ magnétiques peuvent être approximées par une configuration dipolaire,

cependant ceci couvre entièrement notre région d’intérêt. Les densités du plasma

non-énergétique pour toutes les espèces varient doucement et sont disponibles à tra-

vers le volume entier de la magnétosphère interne. Ils sont calculés en fonction de

plusieurs paramètres : l’activité géomagnétique Kp, la luminosité ultraviolette (par

l’indice F10.7), le nombre annuel moyen de taches solaires, la saison et la position.

L’indice global Kp est utilisé pour déterminer la position de la plasmapause et du

renflement de la plasmasphère, et le profil du trou de plasma magnétosphérique.

Le nombre de taches solaires, l’indice F10.7, la date et l’heure sont utilisés en tant

que paramètres d’entrée par le modèle IRI qui inclut une dépendance saisonnière.

Une légère dépendance saisonnière (Carpenter and Anderson, 1992) est aussi incluse

dans le modèle plasmasphérique. Les variations des densités polaires dans IRI sont

actuellement autorisées à augmenter ou baisser les densités le long de ces lignes de

champ haute latitude, bien que IRI ne soit pas très bien défini à haute latitude. Il
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faut noter que la ”glue” entre les différents modèles est fournie analytiquement par

une fonction tangente hyperbolique.

Un exemple qualitatif des caractéristiques du code GCPM est présenté en Fig.3.2.

Du haut vers le bas, les trois lignes représentent des coupes dans les plans matin-

soir, midi-minuit et dans le plan équatorial, respectivement. De la gauche vers la

droite, les trois colonnes montrent l’activité magnétique croissante, correspondant à

des Kp de 1, 3 et 5, respectivement. La densité (ici électronique) est donnée par les

couleurs, comme l’indique la barre de couleurs sur la droite, et la ligne en pointillés

blancs montre dans le plan équatorial les distances radiales égales à 2, 4, 6 et 8RE,

respectivement. Cette figure permet de distinguer de nombreuses caractéristiques

présentes dans le modèle GCPM. Par exemple, dans la ligne du bas, un renflement

de la plasmasphère du côté soir est présent, et il pivote vers le côté jour et est

compressé à mesure que l’indice Kp augmente (plume plasmasphérique). On peut

aussi distinguer le cycle diurne des densités du trou magnétosphérique, et, dans les

panneaux en haut et au milieu, le changement de la distribution des densités avec

l’activité magnétique dans la plasmasphère, le trou et les calottes polaires. Ainsi,

la calotte polaire du côté jour s’étend vers l’équateur avec Kp augmentant, et les

densités polaires et ionosphériques du côté jour sont augmentées par rapport aux

densités du côté nuit.

Quantitativement, la Fig.3.3 montre la dépendance unidimensionnelle de la den-

sité électronique avec la distance radiale géocentrique le long de l’axe X, pour dif-

férents niveaux d’activité magnétique (le côté jour est sur la gauche). Les lignes

de l’extérieur vers l’intérieur indiquent respectivement des valeurs de Kp égales à

1, 3 et 5. Cette figure montre clairement, comme la figure précédente, les valeurs de

densité plus fortes du côté jour que du côté nuit pour le trou de plasma, avec une

plasmapause bien définie, surtout du côté nuit. En effet, lorsque le Kp augmente,

le trou de plasma côté nuit subit de fortes baisses de densité dues à la rotation

du renflement plasmasphérique vers des valeurs diurnes. Les différentes régions du

modèle sont régulièrement jointes, par des transitions non abruptes et ce en tout

point, ce qui rend le modèle très complet.

Comme le montre la Fig.3.2, ce modèle fournit les distributions de densité tridi-

mensionnelles dans le volume entier de la magnétosphère interne.

Enfin, pour compléter le modèle de plasma, il faut définir les caractéristiques

de la fonction de distribution des particules. Dans ce travail, nous supposons que
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Fig. 3.2: Exemple de densités du plasma thermique données par le modèle GCPM2.2, où
la couleur représente la densité électronique. Les trois colonnes correspondent au
niveaux ascendants d’activité magnétique (Kp = 1, 3, 5)

. Les trois lignes correspondent, du haut vers le bas, le plan matin/soir méridien,
le plan midi/minuit, et le plan équatorial, respectivement. Les coordonnées magné-
tique solaires sont utilisées ici (figure tirée de Gallagher et al. (2000).)

toutes les espèces du plasma possèdent une distribution Maxwellienne avec des tem-

pératures de 0.5 eV, ce qui correspond approximativement au modèle empirique de

température Akebono (Kutiev et al., 2002). Cependant, étant donné le solveur uti-

lisé (voir section suivante), le traceur de rayons est capable de gérer des fonctions

de distribution de particules assez générales de la forme :
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Fig. 3.3: Profils de densité électronique en fonction de la distance radiale géocentrique, le
long de l’axe magnétique solaireX, le côté jour étant à gauche. Des lignes externes
vers les lignes internes sont représentés différents niveaux d’activité magnétique
(Kp = 1, 3, 5). Cette figure est produite pour les conditions estivales et montre
des densités accrues du côté jour. Les courbes montrent la jointure lisse entre les
différents modèles inclus.
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avec vσ la vitesse thermique des différentes espèces σ de température Tσ =
1
2
mσv

2
σ, et vdσ la vitesse de dérive normalisée des particules le long du champ magné-

tique. Les paramètres δσ, α1σ et α2σ déterminent la profondeur et la taille du cône

de perte, et l’anisotropie de température.

Il est donc possible alors de prendre en compte de nombreux effets additionnels
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comme par exemple le cône de perte dans les fonctions de distributions de particules,

la dérive des espèces du plasma, l’anisotropie de température, etc. De plus, des

populations additionnelles de particules énergétiques peuvent être aussi incluses

dans le modèle, par exemple les particules énergétiques des ceintures de radiation.

Toutes ces caractéristiques forment donc un modèle complet pour les simulations

numériques d’ondes dans la magnétosphère interne avec des paramètres réalistes, et

donc très adapté à cette étude.

3.2 Initialisation et traçage des rayons

Ayant les paramètres du plasma et du champ magnétique résolus dans chaque

point du volume modélisé, il est alors possible de résoudre la relation de dispersion

de l’onde à la fréquence choisie 2.11. Puis par intégration du système d’équations

différentielles ordinaires 2.58- 2.63 en découlant, il est possible de déterminer toutes

les caractéristiques de la propagation du rayon. Ces caractéristiques sont ses coor-

données r, son vecteur d’onde k, sa fréquence complexe ω, et son amplitude A en

tous les points de sa trajectoire.

Dans la section précédente nous avons vu que le modèle de champ magnétique

et de plasma sont complets, il faut donc maintenant ”initialiser” les rayons, c’est-à-

dire résoudre l’équation de dispersion au ”point de lancement” du rayon. Nous ne

discutons donc pas ici des mécanismes de génération des ondes et considérons les

ondes générées uniformément et instantanément en un point, avec une amplitude

normalisée At=0 = 1, la source étant considérée à l’équateur magnétique, pour un

seul MLT (i.e. les ondes sont lancées à Y = 0).

Pour résoudre l’équation de dispersion, nous utilisons une version améliorée

du programme WHAMP (Waves in Homogeneous Anisotropic Multi-component

Plasma) (Rönnmark, 1982), qui calcule la fonction de dispersion d’un plasma ther-

mique magnétisé décrit par une à 6 fonctions de distribution Maxwelliennes, avec

un tenseur diélectrique cinétique de la forme 2.52. Ce tenseur est approximé en in-

troduisant un approximant de Padé pour la fonction de dispersion du plasma (Fried

and Conte, 1961) lors du calcul du tenseur de susceptibilité, ce qui permet de ré-

duire la suite infinie de fonctions de Bessel à une forme sommable (voir les détails de

calcul dans Rönnmark, 1982). L’expression résultante pour le tenseur diélectrique

est valide pour tous les k et très appropriée pour l’intégration numérique. Enfin,
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YMAG

XMAG

ZMAG

Fig. 3.4: Système de coordonnées (GSM) utilisé dans ce travail.

une fréquence complexe ω qui satisfait 2.11 peut être trouvée en utilisant n’importe

quelle méthode itérative standard, ici la méthode de Newton est employée (voir par

exemple Press et al., 1992). Ainsi, pour une fréquence et un point de lancement

donnés, le programme calcule un vecteur d’onde parallèle au champ magnétique

(k⊥ = 0).

Ce programme est applicable à une très large gamme de plasmas, et la méthode

est utilisable lorsqu’un plasma homogène magnétisé peut être approximé par une

combinaison linéaire de composantes Maxwelliennes.

Pour prendre en compte la propagation oblique des ondes de type sifflement, un

programme similaire a été développé pour calculer des rayons initialement obliques

(dans le plan XZ) par rapport aux lignes de champ magnétique, i.e. pour un angle

θ donné, le code calcule un nouveau vecteur k = (k‖, k⊥) pour chaque k‖ calculé

précédemment.

Ensuite, la trajectoire de chaque rayon est tracée par un code numérique basé

sur le programme RATRACE (Rönnmark, communications privées). Cependant, le

code RATRACE a été fortement modifié pour gérer de multiples trajectoires, des
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distributions de densité réalistes, et les différentes méthodes d’intégration, etc.

Ce code lit les fichiers d’entrée calculés par les programmes précédents (la grille

de densité et les différents rayons initialisés) pour construire le tenseur de susceptibi-

lité à chaque pas de temps Dt, en utilisant WHAMP. Sont ensuite formés le tenseur

diélectrique, l’indice de réfraction et enfin la fonction de dispersion D (voir 2.11).

Puis l’intégration du système 2.58-2.63 est réalisée par la routine IVPRK (en double

précision) des librairies IMSL, qui résout le système d’équations différentielles ordi-

naires par la méthode Runge-Kutta-Verner (ordre 5). Les caractéristiques du rayon

à chaque point de sa trajectoire sont écrits dans un fichier binaire.

Il faut aussi noter ici qu’un angle azimutal ϕ décrit l’angle entre k et le champ

magnétique dans le plan équatorial XY , pour rendre compte des coordonnées tridi-

mensionnelles des trajectoires, comme montré en Fig.3.4.

Cette figure représente les paramètres utilisés dans le code numérique. Le ré-

férentiel correspond au référentiel GSM, avec φ la longitude et λ la latitude. r et

B sont les vecteurs de coordonnées du rayon et du champ magnétique local. Les

angles θ et ϕ représentent quant à eux l’angle latitudinal (plan méridien) et l’angle

azimuthal (plan équatorial) entre k et B.

Ainsi, dans ce référentiel, une trajectoire typique d’onde choeur obtenue avec

ce code numérique est représentée en Fig.3.5. La Terre est montrée en grisé, et la

couleur dénote l’amplitude normalisée A de l’onde, A = 1 au point de départ de

l’onde (rouge) puis l’onde est amortie jusqu’à ce que A devienne négligeable (noir).

En noir sont représentées les projections de la trajectoire sur les différents plans.

Le rayon est lancé à une distance typique de X = 6RE (environ 3, 8.107m) depuis

l’équateur magnétique (Y = Z = 0) vers l’hémisphère nord, avec une fréquence

typique de 0.3Ωe,equ. Comme décrit plus haut, le rayon effectue plusieurs rebonds et

est donc piégé entre les deux hémisphères avant d’être amorti dû à l’absorption à

faible altitude.

3.3 Application aux ondes choeurs magnétosphériques

L’application d’un tel modèle de densité à la modélisation numérique 3D des

ondes choeurs nécessite la considération de deux paramètres clés. Le premier para-

mètre est d’ordre technique, c’est le temps de calcul. En effet, le calcul du volume
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Fig. 3.5: Trajectoire tri-dimensionnelle typique d’une onde électromagnétique de type sif-
flement de fréquence typique ω = 0.3Ωe,equ, lancée depuis le plan équatorial (à
L = 6) vers l’hémisphère nord. La couleur représente l’amplitude de l’onde. La
Terre (en grisé) est représentée ainsi que les projections sur les différents plans
(en noir).

complet de la magnétosphère avec une résolution spatiale suffisante (pour rendre

compte des différents gradients) nécessite d’énormes ressources numériques. De plus,

pour obtenir des statistiques suffisantes, il est nécessaire de calculer la propagation

de dizaines de milliers de rayons. Le traçage de rayons dans des modèles de densité et

champ magnétique complets requiert donc la parallélisation des différentes parties

du code numérique (voir Section 6.2). Dans ce travail nous utilisons donc une grille

de densité 2D précalculée, i.e. nous négligeons les variations de densité en longitude

φ. Nous effectuons donc un traçage de rayons 3D dans un modèle de magnétosphère
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Fig. 3.6: Grilles de densité 2D (plan méridien) utilisées pour le calcul des trajectoires de
rayons. Les couleurs représentent la densité électronique en m−3, et les distances
sont données en RE . Les paramètres principaux du plasma utilisés ici sont Kp = 4
à MLT=09 :00 (à gauche) et Kp = 1 et MLT=12 :00 (à droite).

2D (R, λ), i.e. nous négligeons les variations longitudinales de densité et de champ

magnétique. Cette approximation semble suffisante car d’une part le MLT=09 :00

(choisi ici car on y observe le maximum d’activité des choeurs, voir Chapitre suivant)

permet d’éviter la présence de trop forts gradients de densité longitudinaux comme

le renflement plasmasphérique ou plumes lors de Kp élevé (voir Fig.3.2) ; et d’autre

part la plupart des ondes (formant la grande majorité de la puissance d’onde) sont

faiblement déviées en longitude, surtout avant leur réflexion magnétosphérique (voir

chapitre suivant).

En Fig.3.6 sont représentées les grilles de densité 2D utilisées dans ce travail,

possédant différents paramètres. La première (à gauche) est calculée pour une ac-

tivité géomagnétique modérée (Kp = 4) et du côté matin MLT=09 :00, et la
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deuxième (à droite) pour activité géomagnétique très calme (Kp = 1) et du côté

jour (MLT=12 :00). Nous n’avons pas pris en compte une magnétosphère active

(Kp ≥ 4) car cela nécessite un modèle de champ magnétique plus adapté, comme

nous l’avons vu plus haut. Le choix de ces paramètres précis est discuté dans les

chapitres suivants. On peut déjà remarquer la présence d’un fort gradient de den-

sité à haute latitude (≥ 65◦). Ce gradient est plus prononcé pour MLT=12 :00, ceci

étant dû à la pression du vent solaire du côté jour, mais est moins étendu en lati-

tude pour la figure de gauche, ceci étant dû au Kp plus élevé. L’asymétrie nord-sud

est due à l’inclinaison de l’axe magnétique, qui fait que la pression exercée par le

vent solaire est plus forte dans l’hémisphère nord. Ensuite, on remarque aussi que

la plasmasphère (en vert clair) est plus compressée pour Kp = 4, mais aussi que la

plasmapause est plus abrupte à basse latitude pour Kp = 4 que pour Kp = 1. Or,

la plasmapause joue un rôle crucial dans la propagation des ondes magnétosphé-

riques, elle détermine notamment la pénétration des ondes de type choeur dans la

plasmasphère (Bortnik et al., 2008b, 2009).

Le deuxième paramètre à prendre en compte est donc la plasmapause, qui est

une région de transition (voir Section 1.2.1) au-delà de laquelle la densité chute

fortement (trou de plasma). Cette région est très dynamique temporellement, mais

aussi spatialement car sa position dépend essentiellement des conditions du vent

solaire et de l’activité géomagnétique, décrite ici par l’indice Kp (voir Darrouzet

et al., 2009, et les références s’y trouvant). La plasmapause peut se trouver à des

distances d’environ L ≈ 5.5 pour une activité magnétique très calme (Kp = 1)

à L ≈ 2.5 pour une forte activité (Kp ≥ 7), et les plus fortes variations sont

enregistrées du côté matin où les ondes choeurs sont les plus présentes (e.g. Doe

et al., 1992; Moldwin et al., 2002). La forme de la plasmapause dépend aussi de

la latitude : le gradient de densité est plus prononcé à l’équateur et n’est plus

présent à haute latitude (Darrouzet et al., 2009). Le fort gradient de densité que

représente la plasmapause affecte de façon importante la trajectoire des rayons (par

le rapport ω2
p/Ω

2), il est donc important que celle-ci soit bien définie par le modèle

de densité. La Fig. 3.7 présente les profils de densité électronique des deux grilles

2D précédentes (seulement l’hémisphère nord) en fonction de la distance radiale

pour différentes latitudes. On retrouve donc les paramètres Kp = 4 et MLT=09 :00

à gauche, et Kp = 1 et MLT=12 :00 à droite. On remarque ici le gradient décrit

plus haut pour les hautes latitudes, très prononcé pour MLT=12 :00. On remarque
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Fig. 3.7: Profils de densité électronique (en m−3) en fonction de la distance radiale (en
RE), les couleurs correspondant aux différentes latitudes. Les deux panneaux
correspondent aux deux grilles de densité présentées dans la figure précédente.

pour cette figure que la plasmapause (présente pour λ ≥ 40◦) n’est pas très abrupte

dû à la faible activité géomagnétique, et atteint des valeurs de L ≥ 5 à l’équateur.

Cependant, pour Kp = 4, bien que la plasmapause soit aussi absente pour λ ≤ 40◦,

pour les faibles latitudes elle devient très abrupte et ne se situe plus à l’équateur

qu’à L ≈ 4.

De ces figures, on peut en déduire que les valeurs de densité de ce code sont bien

disponibles et varient lentement dans toute la grille calculée, et que ces densités

calculées reproduisent bien les différentes caractéristiques de la magnétosphère in-

terne, notamment la plasmapause. La précision et la validité du modèle de densités

de plasma froid utilisé ici (GCPM2.2) sont discutées dans la section suivante et dans

le dernier chapitre.

3.4 Résumé et discussion

Dans ce chapitre, nous présentons un nouveau code numérique de traçage de

rayons dédié à l’étude des ondes de type sifflement dans la magnétosphère interne.
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Ainsi, nous décrivons ici les modèles réalistes de champ magnétique (Olson and

Pfitzer, 1977) et de densités du plasma magnétosphérique (Gallagher et al., 2000),

inclus dans ce code, et qui nous permettent donc l’étude des trajectoires réalistes

des ondes de type choeur dans le cadre de l’approximation WKB. Ensuite, nous

présentons le solveur (Rönnmark, 1982) permettant d’initialiser les rayons, i.e. de

résoudre la relation de dispersion en tout point de l’espace, et le système d’équa-

tions (Suchy, 1981) permettant de calculer ses caractéristiques en tout point de sa

trajectoire. Enfin, nous présentons l’application de ce code à l’étude des ondes de

type choeur à travers l’analyse du modèle de magnétosphère interne, notamment

de deux paramètres clés tels que la plasmapause et la grille de densité, pour diffé-

rents paramètres tels que l’activité géomagnétique et le temps magnétique local. Ce

code est unique à notre connaissance car il combine les modèles réalistes de champ

magnétique et de magnétosphère interne à un solveur capable de prendre en compte

une fonction de distribution des particules assez générale et donc de nombreux effets

additionnels présents dans les ceintures de radiation tels que les fonctions de dis-

tribution des particules présentant un cône de perte, l’anisotropie de température,

les dérives des espèces du plasma, ou encore la présence d’une population de par-

ticules énergétiques. Ce solveur ainsi que le système d’équations utilisé permettent

aussi la prise en compte des effets thermiques du plasma, i.e. l’absorption par le

milieu qui peut améliorer l’évaluation des caractéristiques des ondes notamment

leur atténuation à basse altitude, ainsi que la prise en compte d’une large variété

de plasmas, tant que ceux-ci peuvent être approximés par une combinaison linéaire

de composantes Maxwelliennes. Cependant, les trajectoires des rayons étant parti-

culièrement sensibles aux gradients de densité de plasma, un des principaux atouts

de ce code réside dans le modèle magnétosphérique. En effet, nous avons montré

que ce modèle est complet car il couvre le volume entier de la magnétosphère in-

terne (y compris l’ionosphère) par l’assemblage de différents modèles empiriques,

ainsi que toutes les configurations possibles de la magnétosphère par de nombreux

paramètres réalistes. Nous avons d’ailleurs démontré que ces effets réalistes de la

dynamique magnétosphérique, tels que l’asymétrie nord-sud des densités, la com-

pression de la magnétosphère du côté jour, la contraction de la plasmasphère lors de

l’augmentation de l’activité géomagnétique sont bien reproduits par le modèle dans

nos grilles de densité. La plasmapause, déterminant notamment la pénétration des

ondes dans la plasmasphère, est elle aussi bien reproduite par le modèle, et notam-
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ment sa dynamique, sa position diminuant et sa forme devenant plus abrupte (i.e. le

gradient augmentant fortement, notamment à basse latitude) avec l’augmentation

de l’activité géomagnétique.

Les valeurs de densité du plasma froid (électrons) obtenues par le modèle GCPM2.2

(Gallagher et al., 2000) pour la grille 2D utilisée dans la totalité de cette étude (de

paramètres : Date=07-SEP-2002, UT=00 :30, MLT=09 :00 et Kp = 4) sont en bon

accord avec des mesures réalisées dans la zone équatoriale hors de la plasmasphère

(Carpenter and Anderson, 1992; Li et al., 2010b), des modèles empiriques de densi-

tés plasmasphériques (Denton et al., 2002, 2006; Ozhogin et al., 2012). La position

de la plasmapause est aussi en accord avec les mesures de CRRES (Moldwin et al.,

2002). Les valeurs de densité de plasma froid données par GCPM2.2 semblent donc

réalistes sur la grille 2D calculée, cependant il serait intéressant de les comparer à

des mesures hors de la plasmasphère pour des hautes latitudes, où la densité est

importante pour la réflexion des choeurs. Il est bien sûr intéressant aussi de vérifier

les valeurs de densité pour différents paramètres (date, MLT, Kp) dont l’impact

sur la propagation des ondes choeur pourrait aussi être calculé. Il semble nécessaire

aussi de comparer ce modèle à d’autres modèles de densité hors plasmasphère, tel

que le modèle d’équilibre diffusif (Kimura, 1966; Bortnik et al., 2011a) ou le modèle

PBL (Carpenter and Lemaire, 2004; Wang et al., 2011), pour déterminer l’incerti-

tude globale résultant de notre modélisation avec GCPM2.2. Par exemple, il a été

démontré par Wang et al. (2011) que la forme de la plasmapause donnée par GCPM

est différente de celle donnée par le PBL ce qui influe largement sur la propagation

des rayons. Mais ceci demande une étude très approfondie, et sera donc traité ulté-

rieurement dans le cadre d’un travail dédié, comme il en est discuté dans le Chapitre

6.
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4.1 Introduction

Le travail présenté dans ce chapitre est motivé par les récentes observations

multi-satellites (des missions CLUSTER et THEMIS) des distributions des ondes

choeurs basées sur de longues périodes d’observations (Li et al., 2009b, 2011a; Aga-

pitov et al., 2011a). Ces études ont permis de confirmer et d’affiner les tendances

obtenues auparavant sur leur direction de propagation (voir Section 1.2.3) mais aussi

d’établir des statistiques globales des distributions de ces ondes, qui peuvent être

comparées avec des distributions statistiques obtenues par des modèles numériques.

Dans ce chapitre nous nous concentrons sur les mesures obtenues par Agapitov et al.

(2011a) sur le satellite CLUSTER, mais il faut savoir que la plupart de ces don-

nées ont été confirmées par les statistiques obtenues à bord de THEMIS (voir par

exemple Li et al., 2009b, 2011a).

Agapitov et al. (2012) ont analysé environ 11 ans (Janvier 2001 à Août 2010)

de données mesurées par l’instrument STAFF (Spatio-Temporal Analysis of Field

Fluctuations) (Cornilleau-Wehrlin et al., 2003) à bord de CLUSTER, ce qui permet

d’obtenir suffisamment de mesures pour réaliser une étude statistique pour diffé-

rents MLT et L comme indiqué par les petits encarts dans la Fig.4.1. L’analyseur

de spectre (STAFF-SA) fournit les matrices spectrales complètes (parties réelles

et imaginaires) des trois composantes magnétiques mesurées par le magnétomètre

de STAFF. STAFF possède une gamme en fréquence de 8.8 Hz à 3.56 kHz, avec

une sensibilité de 5.10−3nTHz−1/2 à 1 Hz et 4.10−5nTHz−1/2 à 100 Hz et 4 kHz

(Cornilleau-Wehrlin et al., 2003), ce qui en fait un outil très bien adapté pour la

mesure des ondes choeurs magnétosphériques, les mesures étant concentrées dans

la région des ceintures de radiation 4 < L < 7 pour des latitudes allant jusqu’à

∼ 30◦ (voir Fig.4.2a). Comme le montre la Fig.4.1, la gamme de fréquence analysée

comprend les ondes de type sifflement de la fréquence hybride basse ωLH jusqu’à la

fréquence cyclotron électronique Ωe. Les souffles plasmasphériques sont connus pour

dominer dans la gamme ωLH < ω <∼ 0.1Ωe, les choeurs basse-bande dans la gamme

0.1Ωe < ω < 0.5Ωe et les choeurs haute-bande dans la gamme 0.5Ωe < ω < 1.0Ωe.

Il faut noter ici que les souffles peuvent être observés au-delà de 0.1Ωe mais leur

intensité décrôıt rapidement au-dessus de 1 kHz (Meredith et al., 2004), ce qui est

proche de 0.1Ωe pour les mesures de STAFF-SA.

Dans la gamme de fréquence des ondes choeurs (panneaux du bas en Fig.4.1), est
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Fig. 4.1: Taux d’occurrence des siffleurs de large amplitude pendant des périodes de faible
(Kp < 3), intermédiaire (3 ≤ Kp ≤ 5) et forte (Kp > 5) activité magnétique, pour
les ondes (a,b,c) dans la gamme des souffles plasmasphériques (0.02Ωe,equ < ω <
0.1Ωe,equ) et (d,e,f) dans la gamme des choeurs (0.1Ωe,equ < ω < 1.0Ωe,equ). La
ligne noire dans chaque panneau indique le taux d’occurrence pour les évènements
de large amplitude comme le nombre d’ondes de large amplitude mesurées par
rapport au nombre total d’ondes mesurées dans la classe de L. La couverture des
données CLUSTER STAFF-SA pour chaque fréquence et Kp est montrée dans
le petit encart (figure tirée de Agapitov et al. (2011a)).

présentée la fonction de distribution de probabilité (couleur) en fonction de MLT

et L, pour différents niveaux d’activité géomagnétique. Il est clair que l’activité des

choeurs augmente avec le niveau d’activité géomagnétique (même si les statistiques

sont assez éparses pour Kp > 5), le maximum d’occurrence étant observé pour

3 < Kp < 5. Les choeurs sont observés au-delà de la plasmasphère 4 < L < 7

avec un maximum à L ≈ 7, la distribution étant approximativement gaussienne. Le

maximum d’occurrence est observé du côté matin MLT≈10 :00 pour 3 < Kp < 5 et

est déplacé du côté jour MLT≈13 :00 pour Kp > 5.

En Fig.4.2b, les analyses de la direction du flux de Poynting le long de B0 dé-

montrent deux populations d’ondes. La première située à 2 < L < 4, est constituée

85



4. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES DIRECTS

Fig. 4.2: Les panneaux indiquent respectivement : (a) La distribution des mesures de
CLUSTER STAFF-SA de 2001 à 2010 ; (b) la direction dominante du flux de
Poynting pour les siffleurs de large amplitude dans la gamme de fréquences des
choeurs (0.1Ωe,equ < ω < 1.0Ωe,equ). Cette direction préférentielle est caractérisée
par le paramètre (Na −No)/(Na +No), où Na et No sont le nombre de spectres
possédant un flux de Poynting dirigé selon B0 (k · B0 > 0) ou opposé à B0

(k · B0 < 0), respectivement. Le paramètre varie de +1 (propagation selon B0)
à -1 (propagation opposée à B0) ; (c) la valeur la plus probable de l’angle θ pour
différentes latitudes, 0.1Ωe,equ < ω < 1.0Ωe,equ et 4 < L < 7. Les distributions
statistiques de θ en fonction de λ, du côté jour, sont montrées en (d) pour la
gamme de fréquence des souffles (0.02Ωe,equ < ω < 0.1Ωe,equ) pour L < 5, (e)
pour les choeurs de basse-bande (0.1Ωe,equ < ω < 0.5Ωe,equ) pour L < 5.5 et (f)
pour les choeurs de haute-bande (0.5ωe,equ < ω < 1.0ωe,equ) pour L > 5 (d’après
Agapitov et al. (2012)).

principalement de siffleurs générés par des éclairs à haute latitude, et par des souffles

plasmasphériques, montrant une propagation assez disparate. La seconde est compo-

sée principalement d’ondes de type choeur et de souffles au-delà de la plasmapause,

dont la génération à l’équateur est clairement visible, les ondes étant propagées dans
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l’hémisphère nord (en rouge) et l’hémisphère sud (en bleu) se déplaçant toutes vers

les hautes latitudes.

Mais, comme précisé plus haut, le résultat majeur de cette étude est la présence

d’une majorité d’ondes choeur oblique à haute et moyenne latitude L < 6. En effet,

en Fig.4.2c, on peut voir que la plupart des ondes se propagent de façon oblique

à B0 à des latitudes λ ≥ 30◦, pour L ≤ 6, bien que leur angle initial θ0 soit assez

faible (∼ 15◦). Au delà de L = 6, les ondes choeur sont cependant majoritairement

quasi-parallèles aux lignes de champ magnétique, même à haute latitude.La fonction

de distribution de probabilité de l’angle θ en fonction de la latitude magnétique est

présentée en Fig.4.2d pour les souffles plasmasphériques, 4.2e pour les choeurs basse-

bande, et 4.2f pour les choeurs haute-bande.

On peut remarquer en Fig.4.2d que les souffles sont très majoritairement obliques

à des latitudes assez faibles, et que l’on n’observe que très peu d’ondes quasi-

parallèles au champ magnétique pour λ > 20◦ alors que ces ondes sont générées

(à l’équateur) quasi-parallèles. Or ces souffles sont aussi des ondes de type siffle-

ment (comme les choeurs), mais qui sont aussi présents dans la plasmasphère, où

les flux d’électrons suprathermiques sont rares.

Dans ce chapitre nous nous intéressons aux ondes choeurs directes (ou sources)

de basse bande, i.e. en Fig.4.2e, générées à l’équateur et se propageant vers des

latitudes hautes, c’est-à-dire pour lesquelles 0◦ ≤ θ ≤ 90◦. Les distributions de la

bande basse et de la bande haute sont assez similaires, bien que le maximum de

la distribution dans la bande basse semble plus prononcé mais aussi plus concentré

sur des angles initiaux θ0 plus faibles. En effet, on peut remarquer tout d’abord que

les ondes sont générées proches de l’équateur (λ ≈ 0 − 5◦) de façon quasi-parallèle

à B0 comme il a été longtemps supposé, mais aucune onde ne présentant un angle

θ0 nul. La distribution présente un maximum entre θ0 = 10◦ et θ0 = 20◦. Lorsque

la latitude augmente, l’étalement (variance) de la distribution augmente ainsi que

son maximum θmax, de sorte qu’à des latitudes ≥ 25◦ la majorité des ondes a

une direction de propagation oblique. On peut remarquer aussi en Fig.4.2l (ainsi

qu’en 4.2k) que, à l’équateur, la majorité des ondes est quasi-parallèle (θ proche

de 0◦, 180◦) mais on observe un léger pic de la distribution vers θ ≈ 120◦, qui sera

expliqué ultérieurement dans ce travail.

Bien que la grand majorité des souffles plasmasphériques soit oblique à faible

latitude (Fig.4.2d), dans la Fig.4.2e, on observe deux populations d’ondes choeur di-
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Fig. 4.3: Section transversale de la distribution présentée en Fig.4.2e, pour λ = 0◦, et
0◦ ≤ θ ≤ 90◦, pour les choeurs d’amplitude élevée. Cette distribution normalisée
représente la distribution des choeurs à l’équateur en fonction de l’angle θ, et est
utilisée comme fonction poids initiale dans les calculs ultérieurs.

rectes : la majeure partie des ondes se propageant rapidement de façon très oblique,

et une population d’ondes quant à elle quasi-parallèle au champ magnétique dans

la région 15◦ < λ < 30◦. Dans ce chapitre nous discutons de l’origine et des consé-

quences de ces deux populations, qui sont en fait de même nature.

La Fig.4.3 montre une section transversale normalisée de la distribution en

Fig.4.2e pour λ = 0◦, 0◦ ≤ θ ≤ 90◦, i.e. la distribution équatoriale des ondes choeurs

basse-bande directes observées. Cette distribution est asymétrique, présentant un

maximum à θ0 ≈ 15◦ et décroissant très rapidement pour θ0 > 20◦ et θ0 < 10◦.

Cette distribution n’est cependant pas une Gaussienne et est utilisée telle quelle

dans nos simulations présentées en Section 4.3. Dans cette section est présentée la

reproduction, par le code numérique décrit précédemment, de la distribution statis-

tique observée en Fig.4.2, mais avant cela il est nécessaire d’étudier par le biais de

ce code, les caractéristiques principales de la propagation des ondes choeurs dans la

magnétosphère interne.
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4.2 Dispersion spatio-temporelle des ondes choeurs

La propagation des ondes choeurs peut être caractérisée principalement par la

divergence spatio-temporelle de leur trajectoire, dont les nombreux effets seront

développés lors de ce travail. La divergence des trajectoires des ondes dépend des

différents paramètres de chaque onde monochromatique, mais aussi de la dispersion

du milieu dans lequel elles se propagent.

En effet, comme nous l’avons décrit dans la section 1.2.3 et illustré notamment

dans la Fig.1.8, les ondes choeurs ne sont pas monochromatiques mais sont consti-

tuées d’éléments discrets quasi-monochromatiques, et se propagent sous forme de

paquets d’ondes. Il est donc crucial que la dispersion spatio-temporelle de ces si-

gnaux soit prise en compte dans les simulations numériques lors de leur propagation.

Dans ces simulations numériques, les paquets d’ondes sont simplement représentés

par la propagation séparée de plusieurs ondes monochromatiques, une fonction poids

(décrite plus loin) permettant de définir la distribution en fréquence de ces paquets.

Ainsi, la divergence des éléments d’ondes choeurs est prise en compte dans les dis-

tributions statistiques présentées dans ce travail.

Tout d’abord, le plasma magnétosphérique étant un milieu dispersif, la vitesse

de propagation (vitesse de groupe) des ondes doit être différente en fonction de leur

fréquence, les ondes de fréquence plus haute se propageant généralement plus vite

que les ondes basse-fréquence. Ceci donne notamment aux spectres des ondes de

type sifflement leur forme courbée caractéristique (et donc leur nom de siffleur), les

ondes de plus basse fréquence possédant un retard temporel sur les hautes fréquences

lors de la mesure du spectre. Cette dispersion temporelle est bien reproduite par le

code pour les ondes choeurs de basse-bande, comme le montre la Fig.4.4.

En effet, on constate que les ondes de plus basse fréquence (i.e. 0.1− 0.2Ωe,equ)

se propagent avec une vitesse de groupe parallèle inférieure à celle des plus hautes

fréquences (0.3 − 0.4Ωe,equ), même si le maximum (c/2) de vitesse de groupe est

atteint par les ondes ayant une fréquence de ∼ 0.25 − 0.3ωe,equ. Cependant, la

tendance inverse est observée pour la composante perpendiculaire de vgr. Alors que

cette composante perpendiculaire possède un maximum à des latitudes moyennes

∼ 20◦ (excepté pour les ondes de haute fréquence), la vitesse de groupe parallèle

commence à augmenter rapidement à partir de λ ≈ 20◦ et atteint son maximum

à haute latitude (λ > 40◦) juste avant la réflexion magnétosphérique (vgr‖ ≈ 0).
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Fig. 4.4: Illustration de la vitesse groupe de différents rayons en fonction de la latitude λ
pour des points de génération différents (couleur) et des fréquences de choeur de
basse-bande différentes (lignes). La colonne de gauche représente la composante
parallèle de la vitesse de groupe et la colonne de droite représente la composante
perpendiculaire. Les rayons présentés dans cette figure sont générés parallèlement
au champ magnétique (θ0 = 0◦).

Or, nous avons vu qu’il est possible (dans un plasma froid) de relier la vitesse de

groupe à la densité d’énergie moyenne W par l’Equ.2.70, on a donc W ∝ 1/|vgr|.
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Ceci signifie que les ondes choeurs ont une amplitude qui diminue avec la latitude

(pour λ < 40◦), ce qui a d’ailleurs été observé par les statistiques de CLUSTER

(Artemyev et al., 2012b), mais cette amplitude augmente fortement juste avant la

réflexion magnétosphérique (λ > 40◦). Or, les faibles fréquences (0.1Ωe,equ) sont en

général réfléchies à plus basse latitude que les hautes fréquences (comme on peut

le voir notamment sur la Fig.4.4), surtout pour les rayons ayant un fort θ0 (sur

la figure ne sont montrés que des rayons parallèles) qui peuvent être réfléchis à

des latitudes relativement peu élevées ∼ 40 − 45◦. Ceci signifie qu’il est possible

d’observer des ondes de faible fréquence ayant une forte amplitude à des latitudes

où elles peuvent avoir une forte influence sur les électrons proches du cône de perte.

Les simulations numériques permettent donc de donner une idée de la contribution

relative des différentes fréquences dans les spectres d’énergie.

On peut aussi aisément remarquer deux populations distinctes de rayons, les

rayons lancés hors de la plasmasphère (vert à rouge) et ceux lancés à l’intérieur de

celle-ci (noir à bleu), dont le comportement est très différent, les rayons dans la

plasmasphère étant réfléchis à plus basse latitude dû à la plasmapause. Les rayons

(en bleu clair) lancés à proximité de la plasmapause (située à ∼ 4RE ici) sont quant

à eux largement perturbés. De plus, on note que les rayons lancés à de plus longues

distances radiales possèdent des vitesses de propagation plus faibles que ceux lancés

sur le bord externe de la plasmapause.

Pour illustrer cette fois-ci la divergence spatiale des paquets d’ondes décrite pré-

cédemment, la Fig.4.5 montre la dispersion spatiale des différentes trajectoires des

rayons se propageant dans le plasma magnétosphérique, possédant les paramètres

et le système de coordonnées décrits dans le chapitre précédent. Cette déviation des

trajectoires est mesurée par rapport à la position de la ligne de champ (coquille)

magnétique, i.e. dans chaque plan de latitude le système de coordonnées est centré

sur L = 5. L’ensemble des rayons est lancé vers l’hémisphère nord, d’un point

particulier de coordonnées [5RE, 0, 0] dans ce système, ce point étant donc situé

à l’équateur magnétique (i.e. L = 5), à l’intérieur de la région où les choeurs sont

supposés se trouver. Initialement ces rayons sont confinés dans un cône centré autour

de la direction du champ magnétique local avec des paramètres initiaux 5◦ ≤ θ0 ≤
θres et −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 180◦. La distribution des trajectoires des rayons est donc

symétrique selon l’axe Y car on néglige les variations de densité azimutales (grille

de densité 2D). Les ondes sont des choeurs de basse-bande, i.e. leur fréquence varie
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Fig. 4.5: Divergence spatiale (X/RE , Y/RE) le long de la coquille magnétique L = 5 d’un
paquet d’ondes choeur depuis l’équateur vers l’hemisphère nord, dans différents
plans de latitude (ces plans sont décrits dans la Fig.4.6). Les couleurs représentent
les différentes fréquences, ce paquet d’ondes étant aussi constitué de rayons de
différents angles latitudinaux 5◦ ≤ θ0 ≤ θres et azimutaux −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 180◦.
Cette divergence est donc incluse dans les statistiques réalisées à l’aide du code
numérique.

de 0.1 à 0.5Ωe,equ avec un pas de 0.1Ωe,equ. L’intersection de chaque trajectoire

des différents rayons avec les plans de latitude est marquée par un point coloré

en Fig.4.5, la couleur représentant la fréquence du rayon. La gamme des plans de

latitude représentés va de λ = 5◦ à λ = 50◦. Une représentation schématique des

92



4. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES DIRECTS

Fig. 4.6: Représentation schématique des différents plans de latitude utilisés dans cette
étude, dans le système de coordonnées GSM.

plans latitudinaux interceptés par les rayons est montrée en Fig.4.6 par soucis de

clarté. Dans cette figure les plans de latitude sont représentés de l’équateur magné-

tique (λ = 0◦) jusqu’à λ = 50◦ avec un pas de ∆λ5◦.

D’après la Fig.4.5, les ondes de fréquence plus haute sont plus concentrées autour

de Y = 0 et donc assez peu déviées en longitude par rapport aux ondes de plus basse

fréquence, les ondes les moins déviées étant celles possédant une fréquence de ∼
0.375Ωe,equ. Les ondes de fréquence 0.1Ωe,equ sont les plus déviées, et réparties assez

uniformément selon l’axe Y , formant à haute latitude (λ > 40◦) une distribution

annulaire. A l’inverse, la distribution des ondes de haute fréquence se réduit et se

concentre vers Y = 0 avec l’augmentation de λ, les ondes étant amorties ou réfléchies

à plus basse latitude (λ < 50◦). Cependant, proche de l’équateur magnétique, on

constate une population d’ondes de haute fréquence (ω = 0.4 − 0.5Ωe,equ) qui est

déjà assez fortement dispersée, atteignant Y/RE = 0.2, alors que la majorité des

rayons de cette fréquence est concentrée proche de l’équateur. Cette population

est constituée d’ondes générées à proximité du cône de résonance θres, leur forte

divergence étant due à la forme de la surface de résonance pour ces fréquences,

comme démontré en Fig.4.7.

En effet, on peut constater sur cette figure que pour des fréquences élevées le

cône de résonance est beaucoup plus prononcé et se trouve à des angles θ beaucoup

plus faibles que pour des fréquences plus basses (θres ≈ 85◦ pour ω = 0.1Ωe,equ,

93



4. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES DIRECTS

Fig. 4.7: Surfaces d’indice de réfraction calculées pour des paramètres typiques d’ondes de
type choeur dans la magnétosphère interne (L = 6), à l’équateur magnétique. Les
différentes couleurs indiquent les différentes fréquences, normalisées par rapport
à la gyrofréquence équatoriale.

ici dénoté ωCe, contre θres ≈ 55◦ pour ω = 0.5Ωe,equ). De ce fait, la direction vgr

des rayons haute-fréquence possédant un angle θ ≈ θres s’éloigne très largement

de celle du champ magnétique (voir partie droite de la figure), contrairement aux

ondes basse-fréquence pour lesquelles la direction de propagation reste proche du

champ magnétique même pour des valeurs de θ proches de θres. Cependant, comme

le montre la Fig.4.5 ces ondes sont assez rapidement amorties (avant λ = 30◦),

surtout pour celles dirigées vers des X plus larges. Ces ondes correspondent à des k

lancés initialement en direction de la Terre (ϕ = 180◦). Comme nous le verrons plus

tard, ces ondes sont les seules rares à voir leur angle θ diminuer avec l’augmentation

de la latitude.

Enfin, on peut remarquer que toutes les ondes de haute fréquence ont tendance

à se rapprocher plus rapidement de la Terre avec l’augmentation de la latitude

et ce quelque soient les angles θ0 et ϕ0. En effet, cette tendance s’affirme avec

l’augmentation de la latitude et surtout pour les ondes proches de Y = 0 (ϕ =

0, 180◦), la différence de distance selon X entre ondes de basse et haute fréquence
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Fig. 4.8: Variations de L en fonction de la latitude pour des rayons, lancés initialement
dans le sens opposé à la Terre (ϕ = 0◦) à l’équateur, de différentes fréquences et
de différents angles latitudinaux initiaux (en couleur).

atteignant ici 1RE. Cette tendance est très nette lorsque l’on regarde la dépendance

de L avec la latitude, pour des rayons de différentes fréquences.

Ceci est tracé en Fig.4.8 pour des rayons lancés avec différents angles initiaux

0◦ ≤ θ0 ≤ 55◦,∆θ0 = 5◦ par rapport au champ magnétique, pour des ondes choeurs

de basse-bande 0.1 < ω/Ωe,equ < 0.5, avec un pas de 0.1Ωe,equ. Les rayons sont

lancés avec un angle azimuthal initial ϕ0 = 0◦, i.e. avec le vecteur d’onde dirigé vers

des L plus élevés. La première tendance que l’on peut observer est que les rayons
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Fig. 4.9: Variations de L en fonction de la latitude pour des rayons, lancés initialement
vers la Terre (ϕ = 180◦) à l’équateur, de différentes fréquences et de différents
angles latitudinaux initiaux (en couleur).

ayant un faible angle θ0 se propagent à des L supérieurs aux rayons possédant des

θ0 élevés, et ce pour toutes les fréquences, surtout à haute latitude où la différence

se fait réellement sentir. La déviation en L lors de la propagation est aussi flagrante

entre les différentes fréquences, les faibles fréquences ayant tendance à se propager

vers des L plus grands lorsque la latitude augmente, alors que les fréquences élevées

ont plutôt tendance à se propager vers des L plus faibles, et ce pour tous les angles

θ0. Une exception apparâıt pour ω = 0.5Ωe,equ, lorsque les rayons d’angle θ0 élevé
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approchent la plasmapause, leur trajectoire peut être largement perturbée par le

gradient de densité et se propager très vite vers des L plus grands, de sorte que les

ondes ne peuvent pénétrer dans la plasmasphère. Les ondes les moins déviées en L

sont, comme pour la déviation azimutale XY , les ondes de fréquence ∼ 0.375Ωe,equ.

Cependant, on constate que la position de départ L0 des rayons n’influe que très peu

sur leur trajectoire, excepté pour les rayons lancés à proximité de la plasmapause.

Enfin on peut remarquer que la valeur de L des rayons tend en général à se stabiliser

(i.e. L constant) à haute latitude, sauf pour les rayons de faible fréquence et θ0, pour

lesquels L augmente fortement juste avant la réflexion magnétosphérique.

Les tendances décrites dans le paragraphe précédent sont valables pour une

bonne partie des angles azimutaux (0◦ ≤ ϕ0 ≤ 140◦) (non montrés dans ce tra-

vail). Cependant, lorsque l’orientation de k approche de la direction de la Terre (ici

pour ϕ0 ≥ 140◦), la dépendance de L en fonction de λ change complètement et ces

tendances ne sont plus valides. La Fig.4.9 démontre ce changement pour les mêmes

rayons que la Fig.4.8 mais orientés initialement vers la Terre, i.e. ϕ0 = 180◦. Tout

d’abord, la différence flagrante intervient pour les rayons ayant un θ0 élevé. En effet,

les rayons de fréquence élevée voient cette fois leur L augmenter avec la latitude

et vice-versa, la tendance est donc inversée par rapport à ϕ0 = 0◦. De même, on

constate que leur trajectoire est plutôt chaotique, contrairement aux trajectoires

lisses en Fig.4.8, même pour des rayons éloignés de la plasmapause. En outre, leur

”durée de vie” est plutôt courte puisqu’ils sont généralement amortis avant les la-

titudes moyennes (λ ≈ 30◦), et ne sont donc pas réfléchis dans la magnétosphère.

Pour les rayons de θ0 faible (θ0 ≤ 20◦), la tendance au contraire change très peu

par rapport à ϕ0. En effet, pour des fréquences faibles L augmente toujours avec

la latitude, et diminue pour des fréquences élevées. En revanche, le changement est

flagrant pour les angles 20◦ ≤ θ0 ≤ 40◦, pour lesquels on remarque que L augmente

très fortement pour toutes les fréquences considérées et peuvent même atteindre des

latitudes très élevées (λ > 60◦) notamment pour ω = 0.5Ωe,equ.

Toutefois, il est clair d’après les Fig.4.8 et 4.9 que la réflexion magnétosphérique

des ondes sources générées à l’équateur s’effectue généralement à haute latitude

(λ > 45◦), et certains rayons atteignent même λ = 65◦. Ainsi, une grande partie des

ondes choeurs source est présente à haute latitude. Les rayons initialement quasi-

parallèles à B sont réfléchis à plus haute latitude (λ > 50◦), excepté pour des valeurs

de ϕ0 = 180◦ où les rayons pour lesquels 20◦ ≤ θ0 ≤ 40◦ sont réfléchis à la plus haute
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latitude. De manière générale, plus L augmente avec la latitude, plus le rayon est

réfléchi ”loin” (à plus haute latitude) dans la magnétosphère. La fréquence hybride-

basse étant proportionnelle à Ωe, et celle-ci augmentant avec les λ croissants, alors

la valeur pour laquelle ωLH = ω, qui est le seuil à partir duquel l’onde peut être

réfléchie, possède une latitude plus élevée pour une valeur de L plus élevée (voir

Chum and Santoĺık, 2005).

La divergence de tous les rayons par rapport aux lignes de champ magnétique

indique que les ondes initialement parallèles à celui-ci développent une composante

perpendiculaire k⊥ lors de leur propagation. La Fig.4.10 montre l’évolution de l’angle

θ des rayons avec la latitude, pour un ensemble de rayons lancés de la position de co-

ordonnées [5RE, 0, 0] vers l’hémisphère nord. Les différents angles θ0 des rayons sont

représentés en couleur, tandis que l’angle ϕ0 = 0◦ est représenté en lignes pleines et

ϕ0 = 180◦ en tirets. Les rayons de ϕ0 = 0◦ développent bien une composante perpen-

diculaire k⊥ très rapidement, si bien que tous ces rayons ont déjà une propagation

très oblique (θ > 60◦) à environ λ = 20◦. Les plus grands θ0 atteignent le point de

réflexion θ = 90◦ plus rapidement pour toutes les fréquences, cette augmentation de

θ étant assez linéaire pour tous les rayons. Cependant elle est plus rapide pour les θ0

faibles, si bien que l’on retrouve une concentration des θ vers λ ≈ 30◦, surtout pour

les fréquences élevées. Les rayons lancés en direction de la Terre (ϕ0 = 180◦), quant

à eux, voient leur angle θ diminuer avec les λ croissants, puis réaugmenter lorsqu’ils

deviennent parallèles au champ magnétique. Ayant initialement leur vecteur d’onde

dirigé vers la Terre, ce comportement montre que tous les k pivotent dans le sens

opposé à la Terre lors de la propagation vers les hautes latitudes, quel que soit

l’angle ϕ0. De ce fait, les rayons pour lesquels ϕ0 = 180◦ et θ0 est faible peuvent

quand même atteindre le point de reflexion, mais une bonne partie (θ0 >≈ 30◦)

des rayons sont amortis avant et ne peuvent être réfléchis, surtout pour les faibles

fréquences pour lesquelles seuls les angles très faibles (< 10◦) peuvent subir une

réflexion. De plus, contrairement aux rayons de ϕ0 = 0◦, ces rayons lancés en direc-

tion de la Terre peuvent se retrouver parallèles au champ magnétique jusqu’à des

latitudes moyennes, k se dirigeant progressivement dans le sens opposé de la Terre

durant la propagation, cela étant dû à la courbure des lignes de champ magnétique.

Cette population d’ondes est observée se propageant de façon quasi-parallèle jusqu’à

λ ≈ 10− 15◦. Ce phénomène est discuté dans la section suivante.

Ces derniers résultats montrant la différence de comportement des ondes choeurs
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Fig. 4.10: Variation de θ en fonction de la latitude pour des rayons, lancés depuis l’équateur
(L = 6), de différentes fréquences et de différents angles θ0 (en couleur). Les
tirets représentent les rayons lancés initialement vers la Terre (ϕ0 = 180◦) et
les lignes solides représentent les rayons initialement lancés dans la direction
opposée (ϕ0 = 0◦).

en fonction de leur angle azimutal initial peuvent avoir de fortes conséquences sur

les distributions des différents paramètres des ondes choeurs magnétosphériques.

En effet, en fonction de la distribution en angle azimutal initial de ces ondes, le

comportement global de la propagation des ondes peut être différent et donc im-

pacter les distributions de ces ondes à toutes les latitudes. Or, aucune distribution

statistique des angles azimutaux n’a encore été réalisée à notre connaissance. Ce-
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pendant, l’évolution de l’angle θ en fonction de la latitude pour la plupart des rayons

(0◦ ≤ ϕ0 ≤ 140◦) est similaire au comportement statistique observé par les satel-

lites, i.e. propagation quasi-perpendiculaire pour λ > 30◦, il semble donc possible de

reconstruire ces propriétés statistiques en utilisant les simulations numériques. Il est

d’abord crucial de pouvoir modéliser correctement les caractéristiques statistiques

de la région source des ondes choeurs.

4.3 Distributions des ondes choeurs

Le but de cette section est la reconstruction de la distribution statistique de la di-

rection du vecteur d’onde des ondes choeurs dans la magnétosphère interne, de telle

sorte qu’elle soit comparable aux observations satellite de CLUSTER (Breuillard

et al., 2012b). Pour ce faire, la distribution de la puissance d’onde (densité d’ondes)

de ces ondes doit être définie de façon réaliste dans la région source des choeurs,

supposée à l’équateur magnétique. Dans cette section, nous montrons tout d’abord

comment il est possible de reproduire ces distributions en utilisant le code décrit

précédemment, puis nous présentons les résultats obtenus par simulation numérique

et leur comparaison avec les statistiques obtenues par analyse de 11 ans de don-

nées des satellites de la mission CLUSTER (Agapitov et al., 2012). Notons ici que

nous présentons ces résultats uniquement pour les choeurs de basse-bande, car la

gamme de fréquence de l’instrument STAFF-SA ne peut pas complètement, couvrir

la gamme de fréquence entière des choeurs de haute-bande (Agapitov et al., 2011a).

De plus, comme précisé plus haut, les choeurs de haute-bande sont généralement lar-

gement moins intense que les choeurs de basse-bande (Meredith et al., 2001; Haque

et al., 2010). Cependant, le code numérique peut bien sûr être appliqué aux choeurs

de haute-bande, dans la limite de l’approche linéaire.

4.3.1 Modélisation de la source des choeurs

Le code ne prenant pas en compte les mécanismes de génération des ondes

choeurs (discutés en Section 1.2.4), il est donc primordial de déterminer les caracté-

ristiques de la région source de ces ondes, ces propriétés statistiques servant ainsi de

conditions initiales à la propagation numérique des ondes dans la magnétosphère.

Pour représenter ces distributions statistiques, nous avons précalculé à l’aide du code
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numérique de nombreuses trajectoires de rayons dans la magnétosphère interne, en

termes de L, λ et φ. Ensuite cette distribution de rayons a été proprement pondérée

en terme de L, θ et ω à l’équateur magnétique, pour reproduire les propriétés de

la région source des choeurs décrite en Section 1.2.4. La distribution de la puis-

sance d’onde est décrite par la fonction G(ω, θ, ϕ), où θ, ϕ décrivent l’orientation

du vecteur d’onde (de fréquence ω) dans le système aligné au champ magnétique,

représenté en Fig.3.4 (voir la méthode de la fonction de distribution d’onde (WDF)

introduite par Storey and Lefeuvre (1974)).

A l’aide du code décrit en Section 3, nous avons donc réalisé une base de données

d’environ 60 000 trajectoires d’ondes de type sifflement générées à l’équateur magné-

tique vers l’hémisphère Nord, et réfléchies à haute latitude. Notons ici que par soucis

de rapidité de temps de calcul, les trajectoires sont volontairement arrêtées après

leur première réflexion magnétosphérique, lorsqu’elles croisent le plan équatorial.

Ceci est justifié par le fait que la puissance d’onde des rayons réfléchis est largement

atténuée lorsque ceux-ci reviennent à l’équateur, et est discuté en détail dans le

chapitre suivant.

Le but de ce travail étant de présenter les comparaisons des distributions sta-

tistiques observées et simulées pour les valeurs les plus probables des paramètres

de densité et d’ondes choeurs, nous décrivons et justifions ici l’utilisation de ces

paramètres précis dans la base de données. En se basant sur la Fig.4.1, les pa-

ramètres de densité ont été choisis pour reproduire la région typique d’occurrence

(12 :00≤MLT≤06 :00) pour un niveau d’activité magnétosphérique (3 < Kp < 5) du-

rant lequel le maximum d’activité des ondes choeurs est observé. D’après ces données

de CLUSTER (Agapitov et al., 2011a), en première approximation la distribution

des vecteurs d’ondes peut être supposée indépendante du MLT, et la distribution

expérimentale est donc moyennée sur le secteur matin/jour (02 :00≤MLT≤14 :00).

Cependant, le profil méridien de densité de plasma change avec le MLT, il convient

donc de lui fixer une valeur pour la simulation numérique. Les paramètres choisis

pour ce travail sont donc MLT=09 :00 et Kp = 4.0, la date choisie étant le 7 sep-

tembre 2002, à 00 :30 UT. La gamme de L est choisie égale à celle utilisée pour

traiter les données expérimentales (4.5 ≤ L ≤ 7.0). De ce fait, à n’importe quelle la-

titude, les coordonnées des rayons qui entrent ou sortent de cette région de l’espace

ne sont pas prises en compte dans les simulations. Ceci peut avoir son importance

lorsque la divergence spatiale des rayons est grande, notamment lors de la réflexion
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magnétosphérique, comme il est démontré plus loin.

Les paramètres initiaux des ondes sont aussi basés sur les distributions observées

des ondes choeurs, décrites en Section 1.2.4. Les rayons sont donc générés à l’équa-

teur dans la gamme 4.5 ≤ L0 ≤ 7.0, avec un pas ∆L0 = 0.1. A chaque point de

départ L0, on lance un ensemble de rayons de fréquences 0.1Ωe,equ ≤ ω ≤ 0.5Ωe,equ,

espacées par un intervalle ∆ω = 0.05Ωe,equ, pour reproduire la gamme de fréquence

des ondes choeurs de basse-bande. L’obliquité tridimensionnelle des ondes choeurs

est représentée par les angles θ et ϕ, comme représenté en Fig.3.4. Pour chaque L0

et ω, la gamme d’angles azimutaux initiaux est choisie égale à −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 180◦

avec ∆ϕ0 = 10◦. Puisque l’angle θres du cône de résonance est dépendant de la fré-

quence de l’onde en question, la gamme 0◦ ≤ θ0 < θres d’angle latitudinaux initiaux

θ0 est non uniforme. Par exemple, elle varie ici de 0◦ ≤ θ0 ≤ 80◦ pour une onde de

fréquence ω = 0.1Ωe,equ à 0◦ ≤ θ0 ≤ 55◦ pour une onde de fréquence ω = 0.5Ωe,equ.

L’intervalle entre chaque θ0 est ∆θ0 = 5◦.

Cette distribution de rayons est donc prise uniforme en terme de ω et aussi en

terme de L0 et θ0 pour chaque fréquence ω. Or, comme nous avons vu dans la Section

1.2.4, la distribution de la puissance d’onde en fréquence des ondes observée n’est pas

uniforme mais est supposée gaussienne (avec un maximum à ω ≈ 0.34Ωe,equ) d’après

les mesures de OGO5 (Burtis and Helliwell, 1976; Tsurutani and Smith, 1977),

cette approximation ayant été largement utilisée avec succès dans de nombreuses

études (voir par exemple Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a; Bortnik

et al., 2011b; Artemyev et al., 2012a, et les références s’y trouvant). De plus, de

récentes analyses des mesures de CLUSTER (Agapitov et al., 2012) indiquent que

la distribution gaussienne en fréquence est une approximation plutôt fidèle et est

en tous cas suffisante pour le traçage de rayons. De même, d’après la Fig. 4.1e, la

distribution de la puissance d’onde en fonction de L n’est pas non plus uniforme

mais proche d’une gaussienne avec un maximum pour L0 ≈ 6.5 (voir aussi Li et al.,

2011a). Enfin, d’après la Fig.4.2e, la distribution de puissance d’onde équatoriale en

terme de θ0 n’est pas non plus uniforme, ni gaussienne, mais comporte un maximum

à θ0 ≈ 15◦.

Il est donc nécessaire, pour représenter correctement la région source des choeurs,

de pondérer les différentes distributions aux points d’injection. Cette pondération

est divisée comme nous l’avons vu en trois composantes individuelles représentant la

dépendance en L0, θ0 et ω. Les composantes de la fonction poids utilisées pour L0 et
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ω sont donc des fonctions gaussiennes, et pour θ0 nous utilisons comme composante

une fonction h0(θ0) qui est simplement une section transversale de la distribution

expérimentale présentée en Fig.4.2e, pour λ = 0◦ et 0◦ < θ0 < 90◦.

En conséquence, chaque rayon est pondéré avec une intensité donnée par la

fonction suivante :

g(θ0, L0, ω) = h0(θ0) exp

[
−(L0 − 6.5)2

2 (1.7)2

]

× exp

[
−(ω − 0.34Ωe,equ)

2

2 (0.15Ωe,equ)
2

]
,

(4.1)

où l’indice 0 dénote la valeur initiale (équatoriale).

Notons que la distribution de la puissance d’onde selon l’angle azimutal initial

ϕ0 est considérée ici comme uniforme, puisque aucune distribution expérimentale

n’est disponible, cependant nous allons voir dans la section suivante que cette ap-

proximation semble suffisante.

4.3.2 Propagation et reconstruction des distributions du vecteur d’onde

Une fois la distribution de la puissance d’onde des choeurs définie dans la région

source, les trajectoires de toutes les ondes de notre base de données décrite dans la

section précédente sont calculées dans le modèle réaliste de magnétosphère interne

par le code décrit dans le Chapitre 3. Faisant usage de notre base de données de

trajectoires, la fonction (4.1) pondérant chacune d’elle, il est alors possible de re-

construire en toute région de l’espace les distributions statistiques observées de la

direction de propagation de ces ondes, pour les paramètres de densité et d’ondes

les plus probables. Les résultats de cette reconstruction sont présentés dans cette

section.

Tout d’abord, il est nécessaire de vérifier de façon statistique les tendances obser-

vées dans la section précédente, notamment la propension du vecteur k à se tourner

dans le sens opposé à la Terre (ϕ = 0◦) lors de la propagation des rayons dans la

magnétosphère interne. Pour cela, la Fig.4.11 présente une comparaison de la distri-

bution statistique de l’angle ψ en fonction de λ. L’angle ψ est défini comme l’angle
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Fig. 4.11: Fonction de densité de probabilité de l’angle ψ en fonction de la latitude, ob-
tenue par les statistiques (2001-2010) de CLUSTER STAFF-SA (à gauche) et
par notre base de données de trajectoires de rayons (à droite) pondérée par
l’Equ.(4.1). La direction du champ magnétique est représentée par la ligne poin-
tillée noire. D’après Breuillard et al. (2012a).

entre le vecteur k et le vecteur r (voir Fig.3.4). Ainsi, si ψ est un angle obtus, alors

k est dirigé vers la Terre (ϕ = 180◦), et inversement. Dans le panneau de gauche est

montrée la distribution obtenue avec les dix ans de données CLUSTER, les para-

mètres étant les mêmes que pour la Fig.4.2. Dans le panneau de droite, est montrée

la distribution obtenue par simulation numérique, en utilisant la base de données et

la fonction poids décrites dans la section précédente.

Dans la région proche de l’équateur (λ ≈ 0◦), on constate dans les deux cas que

la distribution est centrée sur ψ ≈ 90◦, ce qui correspond aux rayons initialement

parallèles au champ magnétique. L’étalement de la distribution autour de ψ = 90◦

représente les ondes initialement lancées vers la Terre (ψ > 90◦) et les ondes lancées

initialement en direction opposée (ψ < 90◦). Cette distribution initiale est étalée

principalement jusqu’aux angles ψ = 75− 105◦, étant donné que le maximum de la

distribution en θ0 présente un maximum à θ0 ≈ 15◦. Lorsque λ augmente, on observe

dans les deux cas une forte distribution qui voit son angle ψ diminuer lentement

jusqu’à λ ≈ 15◦. Cependant, pour 15◦ < λ < 30◦, on observe dans les données

satellite (à gauche) deux populations différentes, comme montré en Fig.4.2. Une
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première population d’ondes voit son angle ψ diminuer, et donc se propage de façon

oblique (k se tourne vers le côté opposé à la Terre) très rapidement, puis l’angle ψ

devient constant à partir de λ ≈ 25◦, dans les deux figures on observe un plateau

avec le maximum de la distribution de cette population d’ondes obliques se situant à

ψ ≈ 65◦ pour λ > 30◦. Cependant, la deuxième population d’ondes, quasi-parallèle

à B0 (ligne pointillée) comme montré en Fig.4.2, possède un angle 90◦ < ψ < 150◦,

puis cette population est très amortie pour des latitudes λ > 30◦.

D’après la Fig.4.11, on peut voir que la première population d’ondes choeur

est très bien reproduite par nos simulations numériques (à droite), les distributions

numériques et observées étant quasiment identiques, le maximum atteignant une

valeur moyenne ψm ≈ 65◦ à haute latitude, dû à la courbure des lignes de champ

magnétique. La distribution est plus forte aux latitudes moyennes dans nos simu-

lations, ceci étant dû à l’amortissement Landau des ondes choeur par les électrons

énergétiques dans la magnétosphère interne, qui ne sont pas inclus dans le code. La

deuxième population d’ondes (quasi-longitudinales) n’est quant à elle pas reproduite

par la technique de traçage de rayons, cependant il est possible d’expliquer cette

population par la combinaison de l’amplification d’ondes quasi-parallèles et l’amor-

tissement d’ondes obliques à ces latitudes. Ces deux derniers points sont discutés

dans la Section 6.

Ce résultat montre donc la propension de tous les vecteurs d’ondes choeur à

se tourner vers l’extérieur de la Terre, dû à la courbure des lignes de champ ma-

gnétique. Il démontre aussi l’importance de l’angle azimutal sur la propagation des

ondes, en effet la population d’ondes quasi-parallèle semble être constituée des ondes

initialement dirigées vers la Terre (ce que nous montrons ensuite). Cette technique

de traçage de rayons, ainsi que ce modèle de magnétosphère interne, semblent donc

être fiables pour reproduire la trajectoire de la majorité des choeurs, puisque le code

est capable de reproduire les caractéristiques statistiques de la direction de propa-

gation de la majorité des choeurs jusqu’à de hautes latitudes (λ = 45◦, les données

de CLUSTER n’étant plus utilisables au-delà de cette valeur).

La Fig.4.12 montre la distribution statistique de l’angle |θ| en fonction de λ,

toujours en utilisant notre base de données de trajectoires pondérées par la fonction

poids donnée par l’Equ.(4.1). On peut voir dans la Fig.4.12 que l’angle θ des rayons

directs (i.e. pour lesquels 0◦ ≤ θ ≤ 90◦) tend rapidement vers le cône de résonance ;

la valeur maximum de départ de la distribution étant d’environ θmax ≈ 15◦, puis
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Fig. 4.12: Fonction de densité de probabilité, en fonction de la latitude λ, de la valeur
absolue de l’angle θ pour les rayons directs et réfléchis (panneau de gauche),
et de la valeur de θ∗ pour les rayons directs seulement (panneau de droite).
Les lignes de couleur dans le panneau de droite indiquent les deux populations
différentes de rayons pour lesquels 90◦ < ϕ0 < 180◦ (en bleu) et 0◦ < ϕ0 < 90◦

(en rouge). L’épaisseur des lignes correspond à l’intensité de la distribution de
chaque population de rayons. Ces distributions sont obtenues par nos simula-
tions numériques, en utilisant l’Equ.(4.1) comme fonction poids initiale (figure
modifiée de Breuillard et al. (2012b) et Breuillard et al. (2012a)).

égal à θmax ≈ 60◦ pour λ = 20◦, et atteignant presque 80◦ pour λ = 30◦. Le

comportement des rayons directs de la distribution obtenue par simulation numé-

rique est donc cohérent avec la population des ondes obliques de la distribution

expérimentale présentée en Fig.4.2e (Agapitov et al., 2012), reproduites également

par le code en Fig.4.11. L’intensité de la population quasi-parallèle en Fig.4.2e n’est

pas reproduite, mais on peut cependant remarquer dans les distributions obtenues

par simulation qu’une petite population d’ondes reste quasi-parallèle (θ < 30◦) au

champ magnétique jusqu’à des latitudes λ ≈ 25− 30◦. L’intensité de la population

quasi-parallèle est très faible par rapport à l’intensité observée en Fig.4.2e, mais elle

peut être modifiée par l’amplitude des ondes qu’elle contient, comme nous allons le

voir. La Fig.4.12 montre aussi que la distribution équatoriale des rayons réfléchis

dans la magnétosphère (pour lesquels 90◦ ≤ θ ≤ 180◦) est très concentrée autour de
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θ ≈ 120◦. Or on observe aussi un pic de la distribution observée en Fig.4.2k et 4.2l

du côté jour pour cette valeur de θ, ce qui indique que ce pic dans la distribution

observée est constitué de rayons réfléchis.

Le panneau de droite en Fig.4.12 montre la distribution, pour les ondes directes,

de l’angle θ∗ en fonction de la latitude, avec θ∗ = θ cosϕ. Ainsi, les rayons initiale-

ment lancés vers la Terre (90◦ < ϕ0 < 180◦) possèdent un angle θ∗ négatif (en bleu),

et les rayons lancés en direction inverse (0◦ < ϕ0 < 90◦) possèdent un θ∗ positif

(en rouge). On peut remarquer d’après cette figure que les rayons s’inclinent tous

plus ou moins rapidement du côté opposé à la Terre, comme décrit dans la Fig.4.11,

aucun rayon n’étant dirigé vers la Terre lors de la réflexion magnétosphérique. Ce

phénomène a plusieurs conséquences, que démontre la Fig.4.12 (panneau de droite).

Tout d’abord, on constate dans nos simulations que beaucoup de rayons initialement

lancés vers la Terre et peu inclinés (θ0 ≤ 15◦) ”croisent” la direction du champ ma-

gnétique pour λ ≤ 15◦, ce qui explique la forte population d’ondes quasi-parallèles

observée à ces latitudes. La majorité de la population des ondes est quant à elle

constituée du recoupement des deux populations d’ondes, particulièrement pour les

plus hautes latitudes. Les rayons pour lesquels θ∗0 > 0◦ sont plus concentrés et at-

teignent naturellement plus rapidement le cône de résonance, ils contribuent donc à

la majorité de la distribution des ondes, ce qui peut être constaté par l’épaisseur des

traits dans la figure. L’importance de la distribution de la puissance d’onde selon

ϕ0 est discutée en Section 4.5 (voir aussi Breuillard et al. (2012a)). On remarque

aussi dans la Fig.4.12 une faible population (visible ici uniquement en échelle loga-

rithmique) d’ondes quasi-parallèles pour λ > 15◦ qui est uniquement constituée de

rayons fortement inclinés vers la Terre initialement.

Or, en Fig.4.2d, nous avons vu que pour les souffles plasmasphériques, la popula-

tion d’ondes quasi-parallèles hors de l’équateur est aussi très faible. Ces souffles ont

les mêmes propriétés de propagation que les choeurs, puisque ce sont aussi des ondes

de type sifflement, même si leur fréquence est légèrement différente. On constate

d’ailleurs que la distribution obtenue par nos simulations numériques, présentée en

Fig.4.12 est similaire à celle des souffles, montrée en Fig.4.2d. Quantitativement, en

Fig.4.13 est présentée la comparaison entre la valeur moyenne θm et la variance θw

de ces deux distributions. On constate dans cette figure que la valeur moyenne des

observations est bien reproduite par nos simulations en fonction de la latitude. La

variance est elle assez bien reproduite, même si il existe une différence aux latitudes
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Fig. 4.13: Valeur moyenne θm (panneau de gauche) et variance θw (panneau de droite) de
la distribution de θ pour les souffles plasmasphériques, en fonction de la latitude
magnétique. Cette figure montre la comparaison quantitative entre les valeurs
obtenues des distributions statistiques (voir Fig.4.2d) de CLUSTER STAFF-
SA (cercles), leur ajustement (ligne rouge) et nos simulations numériques (ligne
bleue).

moyennes, cette différence étant néanmoins comparable aux incertitudes déduites

des observations. Le bon accord entre les deux distributions, à la différence de la

distribution des choeurs, peut être expliqué par les effets des électrons énergétiques

sur l’amplitude des ondes. En effet, dans la plasmasphère les flux d’électrons éner-

gétiques étant très faibles (e.g. Bell et al., 2002), l’amplitude des ondes est très

faiblement amortie ou amplifiée, et donc la distribution des ondes de type sifflement

est faiblement impactée et apparâıt similaire à celle obtenue par les simulations. Les

faibles différences observées entre simulations et observations peuvent être dues au

faible impact de ces électrons énergétiques (particulièrement pour 4 < L < 5), ainsi

qu’à la faible différence de fréquence entre ces ondes. Ce résultat montre donc que

notre code de traçage de rayons est capable de reproduire correctement les proprié-

tés statistiques de la propagation des ondes de type sifflement dans la plasmasphère

à toutes les latitudes. Nos simulations, dans lesquelles les populations d’électrons

suprathermiques sont absentes, permettent donc de calculer avec précision la pro-

pagation des siffleurs dans le plasma thermique de la magnétosphère interne (i.e. en

l’absence des effets d’amortissement et d’amplification).

Cependant, les ondes de type choeur étant situées hors de la plasmasphère où
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les flux d’électrons énergétiques sont beaucoup plus intenses, leur distribution de

vecteur d’onde est impactée par ceux-ci. Cet impact des électrons suprathermiques,

qui est calculé dans la section suivante et discuté en Section 4.5, doit donc être pris

en compte pour reproduire correctement les distributions observées d’ondes de type

choeur dans la ceinture de radiation externe.

Dans la suite, nous utilisons non plus θ mais X = tan θ comme paramètre puis-

qu’il est largement utilisé comme donnée d’entrée pour le calcul des coefficients de

diffusion (Lyons et al., 1971). En effet ces paramètres sont utilisés, pour représenter

la distribution des vecteurs d’ondes, dans les calculs des taux de diffusion angulaire

(coefficients de diffusion) des électrons énergétiques (voir par exemple Horne et al.,

2005a; Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a; Shprits, 2009; Artemyev

et al., 2012a, et les références s’y trouvant). Cette distribution de vecteurs d’ondes y

est décrite sous la forme d’une fonction gaussienne de la forme exprimée en Equ.2.79,

où l’on utilise la variable X en tant que paramètre avec Xm la valeur moyenne et

Xw la variance. Dans la plupart des travaux de modélisation cités juste au-dessus,

l’approximation quasi-longitudinal (i.e. Xm = 0 et Xw = cstant) est utilisée dans

le calcul des coefficients de diffusion (voir Section 4.4). Or notre modèle numérique

ainsi que les statistiques de CLUSTER (Agapitov et al., 2012) semblent montrer

que la valeur moyenne de l’angle θ augmente assez fortement avec la latitude, ce

qui rendrait cette approximation invalide. Cette différence dans les distributions de

k est connue pour être très importante pour l’évaluation des taux de diffusion an-

gulaire et peut mener à sous-estimer ces taux, particulièrement pour les électrons

possédant un faible angle d’attaque, qui passent une large part de leur temps à

osciller à haute latitude, le long des lignes de champ magnétique (Artemyev et al.,

2012a,b; Mourenas et al., 2012).

Quantitativement, les variations des paramètres Xm et Xw avec la latitude ob-

tenues par CLUSTER et par nos simulations sont montrées en Fig.4.14 (respective-

ment indiquées par des cercles et par des lignes solides) jusqu’à de larges (λ ≤ 40◦)

latitudes magnétiques. Il faut noter ici que les distributions sont montrées pour

des valeurs λ ≤ 40◦, puisque les données expérimentales pour des latitudes plus

élevées ne sont pas suffisantes pour réaliser des analyses statistiques fiables. La

fonction poids décrite par l’Equ.(4.1) est ici aussi appliquée à la distribution initiale

de rayons de notre base de données pour reproduire les distributions équatoriales

observées. Pour déduire Xm et Xw des distributions numériques, nous avons utilisé

109



4. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES DIRECTS

Fig. 4.14: Valeur moyenne Xm (panneau de gauche) et variance Xw (panneau de droite)
de la distribution de tan θ, en fonction de la latitude magnétique. Cette figure
montre la comparaison quantitative entre les valeurs obtenues par les données
statistiques de CLUSTER STAFF-SA (cercles), leur ajustement (ligne rouge)
et nos simulations numériques (ligne bleue) pour les ondes de type choeur.

la même technique que pour le traitement des données observationnelles. A chaque

pas de latitude (ici ∆λ = 2◦), la distribution de X est ajustée par une fonction gaus-

sienne dont on récupère la valeur de l’espérance et l’écart type, correspondant à Xm

et Xw, respectivement. La raison du choix de X en tant que paramètre s’explique

aussi ici par le fait que la distribution de θ ne peut être correctement ajustée par

une gaussienne, particulièrement à haute latitude, contrairement à la distribution

de X = tan θ.

La Fig.4.13 a montré que la tendance d’augmentation globale de la valeur moyenne

et de la variance de la distribution de θ avec la latitude est grossièrement reproduite

par le code. La distribution obtenue par nos simulations numérique semble donc

être un point de départ assez fiable pour estimer la dépendance latitudinale de la

direction de propagation des siffleurs lorsque les effets des électrons énergétiques

sont faibles (par exemple à faible L). Ces données complémentaires peuvent notam-

ment aider à estimer correctement ces paramètres dans les régions où les statistiques

observationnelles ne sont pas suffisantes. Ces points sont discutés en Section 4.5.

Cependant, pour reproduire avec précision les distributions des ondes de type
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choeur, particulièrement à des L élevés, il est nécessaire de prendre en compte

les effets des électrons énergétiques. En effet en Fig.4.14 les valeurs de Xm sont

surestimées par nos simulations numériques pour les hautes latitudes (λ > 20◦).

Les valeurs de Xw sont également surestimées pour les hautes latitudes (λ > 30◦)

par rapport aux observations, mais en revanche sont sous-estimées pour les latitudes

moyennes (15◦ ≤ λ ≤ 30◦). Ceci est sans doute dû à la présence aux L plus élevés de

flux d’électrons suprathermiques qui ont différents effets sur la propagation des ondes

de type choeur, ceux-ci étant évidemment plus visibles à plus haute latitude. Ces

effets, ainsi que des facteurs additionnels, pouvant expliquer les différences observées

sont démontrés dans la section qui suit (Section 4.3.3) et discutés dans le Chapitre

6.

4.3.3 Effets du plasma chaud sur la propagation des ondes de type choeur

La théorie cinétique des ondes, qui prend en compte explicitement les propriétés

de la fonction de distribution des particules (et de ses variations) et les corrélations

entre particules et champs, entrâıne dans un plasma l’apparition de nouveaux modes

propres (ondes) mais aussi d’un certain nombre de nouveaux effets. L’un des plus

importants est l’amortissement Landau (voir par exemple Ginzburg and Rukhadze,

1975; Sazhin, 1991; Baumjohann and Treumann, 1996), qui est un amortissement

non-collisionnel des ondes dans des conditions d’équilibre. En effet, lorsque la vitesse

thermique des particules est comparable à la vitesse de phase des ondes, il y a alors

apparition d’une fréquence complexe dont la partie imaginaire détermine les varia-

tions de l’amplitude de l’onde (voir Equ.(2.63)). Dans des conditions d’équilibre,

cette partie imaginaire (et donc le taux d’amortissement γ) est négative et toute

onde est donc amortie durant sa propagation.

Cet amortissement Landau est faible dans la plasmasphère (Bell et al., 2002) où

les flux de particules énergétiques (∼ 0.1−10keV) sont faibles, mais est particulière-

ment important au-delà de la plasmapause (Bortnik et al., 2006a; Chen et al., 2012)

dû aux flux de particules énergétiques injectées depuis la queue magnétosphérique

(voir Li et al., 2010b,a). Cet amortissement est connu pour être particulièrement

dépendant de l’angle θ de propagation de l’onde, les ondes obliques étant beaucoup

plus amorties que les ondes quasi-parallèles (Ginzburg and Rukhadze, 1975; Chen

et al., 2012). Dans notre cas, il semble donc important d’étudier brièvement les effets
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Fig. 4.15: Taux d’amortissement Landau (dB/s) d’ondes choeur de fréquence 1kHz (trait
plein) et 2kHz (tirets), en fonction de leur angle θ, obtenu par nos simulations
utilisant une population de 1keV. L’amortissement est représenté en couleur
bleue. Les paramètres de la simulation sont ici L = 5, λ = 0◦, MLT=10 :00,
Kp = 4.

du plasma suprathermique sur la propagation des ondes de type choeur à l’aide de

notre code (basé sur WHAMP), pour déterminer si ces effets peuvent expliquer les

différences observées avec les statistiques de CLUSTER.

Pour cela, une première population (Maxwellienne) d’électrons énergétiques (∼
1keV) a été implémentée dans le code afin de calculer son impact sur le taux d’amor-

tissement (dB/s) de l’amplitude des ondes choeur dans leur région source. Cet amor-

tissement a été calculé dans cette région par Chen et al. (2012) en utilisant des

paramètres réalistes de particules énergétiques et d’ondes choeur. Pour pouvoir vé-

rifier les résultats obtenus par notre code numérique, nous utilisons donc ces mêmes

paramètres, i.e. L = 5, λ = 0◦, MLT=10 :00, Kp = 4 et f=1000, 2000 Hz. Il faut

noter ici que pour ces paramètres, la densité du plasma froid électronique obtenue

par le modèle (GCPM 2.2) que nous utilisons est cohérente avec celle obtenue par

THEMIS (Li et al., 2010b; Chen et al., 2012), i.e. Ne,froid = 10 cm−3. L’énergie choi-

sie de ces électrons dits ”Landau” est de 1keV (Kennel and Thorne, 1967), car c’est

l’énergie minimale moyenne des électrons nécessaire à la résonance Landau pour ces
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Fig. 4.16: Taux d’amortissement et d’amplification (dB/s) d’ondes choeur de fréquence
1kHz (trait plein) et 2kHz (tirets), en fonction de leur angle θ, obtenu par nos
simulations utilisant deux populations de 1keV et 10keV. L’amortissement est
représenté en bleu et l’amplification en rouge. Les paramètres de la simulation
sont ici L = 5, λ = 0◦, MLT=10 :00, Kp = 4.

paramètres (voir par exemple Li et al., 2010b). En utilisant une valeur réaliste de

densité de ces électrons de 1keV (Ne,1keV = 0.4 cm−3, soit 0.04Ne,froid), on obtient

en ce point la dépendance du taux d’amortissement γ selon l’angle θ, montrée en

Fig.4.15.

Sur cette figure on constate effectivement que γ est négatif pour tout θ > 0, résul-

tant bien en un amortissement (en bleu) de toutes les ondes lors de leur propagation,

excepté les ondes parallèles (θ = 0) pour lesquelles l’amplitude reste constante. Ce-

pendant, la plupart des ondes ayant un θ croissant pendant leur propagation, ces

ondes finiront par être amorties à plus haute latitude. Effectivement, la Fig.4.15

montre que l’amortissement augmente fortement avec les θ croissants jusqu’au cône

de résonance, l’amortissement étant plus fort pour les plus hautes fréquences (2kHz

ici en tirets) et pouvant atteindre γ = −30 dB/s. Ces résultats sont en très bon

accord avec les résultats obtenus par Chen et al. (2012) pour les mêmes paramètres,

ainsi qu’avec les résultats théoriques (voir Ginzburg and Rukhadze, 1975).

Nous avons vu qu’en état d’équilibre toutes les ondes sont amorties lors de leur
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propagation. Cependant, si cet équilibre est perturbé γ peut devenir positif et on

parle alors d’instabilité (e.g. Baumjohann and Treumann, 1996; Ginzburg and Ru-

khadze, 1975). Cette instabilité résulte alors en une amplification de l’amplitude

de l’onde. L’existence des instabilités dépend de la fonction de distribution des

particules et il existe un certain nombre d’instabilités différentes dans les plasmas

spatiaux. Dans la magnétosphère interne, l’instabilité de type ”cyclotron” est com-

munément admise comme à l’origine de la génération des ondes de type choeur, par

l’injection d’électrons énergétiques (10-100 keV) depuis la feuille de plasma (voir

Chapitre 1). L’énergie minimale moyenne des électrons nécessaire à la résonance

cyclotron pour ces paramètres est effectivement d’environ 10 keV (Li et al., 2010b).

Il a donc été implémenté dans le code une seconde population de particules éner-

gétiques (Maxwellienne de 10 keV) de densitéNe,10keV = 0.05 cm−3, soit 0.005Ne,froid

(e.g. Sicard-Piet et al., 2008). La dépendance du taux d’amortissement selon θ ré-

sultant de la présence des deux populations d’électrons énergétiques est présentée

en Fig.4.16. Cette figure montre que l’ajout de la seconde population (anisotro-

pique) d’électrons de 10 keV entrâıne l’apparition de l’amplification (en rouge) des

ondes choeur quasi-parallèles pour lesquelles θ ≤ 25◦ (voir par exemple Kennel and

Petschek, 1966; Kennel and Thorne, 1967), en plus de l’amortissement (en bleu)

des ondes obliques. La dépendance dépend ici aussi de la fréquence de l’onde. Les

fréquences plus hautes (ici 2 kHz) sont plus sensibles à l’amplification et à l’amor-

tissement Landau que les plus basses fréquences, γ étant compris entre +5dB/s et

−30dB/s pour ces paramètres.

Les résultats obtenus par nos simulations, en utilisant deux populations réa-

listes d’électrons suprathermiques, sont donc en accord avec les calculs théoriques

(Kennel and Petschek, 1966; Kennel and Thorne, 1967; Ginzburg and Rukhadze,

1975) et simulations (Chen et al., 2012) réalisés précédemment. De plus, c’est à

notre connaissance la première fois que l’amplification des ondes de type choeur est

démontrée par simulation numérique. Ces résultats peuvent permettre d’expliquer

la différence obtenue entre nos simulations et les statistiques de CLUSTER. Ceci

est discuté en Section 4.5.

Cependant, dans la section précédente nous avons démontré que l’approximation

quasi-longitudinale, même en prenant en compte les effets des électrons énergétiques,

n’est plus valable à partir des latitudes moyennes (λ > 20◦). La Fig.4.14 montre en

effet que Xm,w varient considérablement avec la latitude, or ces paramètres affectent
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grandement le calcul des coefficients de diffusion (voir Section 2.5) qui régissent la

dynamique des ceintures de radiation. Il est donc possible d’estimer les conséquences

de ces ondes obliques sur la dynamique des ceintures de radiation. C’est ce que nous

détaillons dans la section suivante.

4.4 Conséquences sur la diffusion en angle d’attaque des particules

énergétiques

Le calcul du coefficient local de diffusion d’angle d’attaqueDαα, donné par l’équa-

tion (2.80), est présenté par Artemyev et al. (2012a) en utilisant la distribution

réaliste de Xm et Xw en fonction de la latitude, représentée en Fig.4.14, au lieu

de Xm,w = cst. La distribution obtenue à partir des statistiques de CLUSTER

(Agapitov et al., 2011a) est approximée ici aussi par une fonction Gaussienne, la

dépendance des paramètres Xm et Xw de cette fonction avec λ étant ajustés par les

fonctions polynomiales suivantes :

Xm = 0.79− 0.36l + 0.11l2 + 0.16l3

Xw =
√

2(0.84− 0.4l + 2.0l2 − 1.1l3 + 0.17l4)
(4.2)

où l = λ/10◦ et λ < 40◦.

Il faut noter ici que la distribution définie par l’Equ.(4.2) et présentée dans

Agapitov et al. (2011a) utilisée ici est erronée pour des distances L > 5, dû à une

erreur de système de coordonnées dans le CLUSTER Active Archive, l’erreur et la

distribution étant corrigées et présentées dans Agapitov et al. (2012). Cependant,

les calculs de coefficients de diffusion étant effectués dans ce travail pour L = 4.5,

les résultats obtenus sont corrects, les paramètres de la distribution corrigée dans

la région 3 < L < 5 (voir Agapitov et al., 2012) étant semblables à ceux présentés

en Equ.(4.2) (Agapitov et al., 2011a).

Dans cette étude, le coefficient de diffusion d’angle d’attaque est donc calculé

pour L = 4.5, où le champ magnétique est approximé par un dipôle, et les variations

de densité du plasma le long de la ligne de champ magnétique sont représentées par

la fréquence plasma électronique ωpe. Ici, ωpe est considérée comme variant de la

même manière que Ωe (Denton et al., 2002), i.e. le ratio s = ωpe/Ωe est constant.

Selon Meredith et al. (2003) et Horne et al. (2005a), ce ratio peut varier de 1.7 à
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Fig. 4.17: Coefficients de diffusion d’angle d’attaque moyennés sur les oscillations de re-
bond sont montrés pour des paramètres constants (Xw = 0.577, Xm = 0,
en pointillés) et pour les paramètres dépendants de la latitude (Xm,w =
Xm,w(λ), définis par l’Equ.(4.2), en noir). Les différents énergies et ratios
(ωm/Ωc0, ωpe/Ωc0, avec Ωc = Ωe et l’indice 0 désignant λ = 0◦), sont indi-
qués au-dessus de chaque panneau et chaque ligne, respectivement. La ligne
grise montre les coefficients de diffusion calculés pour Xm,w = Xm,w(λ < 30◦).

10, dépendant de l’activité géomagnétique et du MLT, et sa valeur moyenne est

d’environ 3-4. Dans ces calculs sont fixés l’amplitude du champ magnétique de

l’onde Bw = 100pT, la fréquence centrale ωm = 0.35Ωe,equ et le nombre maximal

d’harmoniques cyclotron n = ±5. Ces approximations sont choisies notamment car

elles permettent la comparaison avec de précédents modèles (e.g. Glauert and Horne,

2005), et donc de comprendre l’influence de la distribution de X avec λ (voir les

détails dans Artemyev et al. (2012a)).

La condition de résonance (2.72) est résolue pour chaque λ et ωi,n(λ, α, γ, s) est

trouvé. Ensuite, pour chaque λ est calculée la valeur locale de Dαα(α, λ) en utilisant

Xm(λ) et Xw(λ) de l’Equ.(4.2). Le coefficient 〈Dαeqαeq〉 moyenné sur la période de

rebond de la particule, dépendant de αeq, est finalement obtenu par l’Equ.(2.84).

La Fig.4.17 présente la dépendance du coefficient 〈Dαeqαeq〉 jusqu’à λ = 40◦,

normalisé (en noir) sur p2 = (γ2 − 1)m2
ec, en fonction de l’angle d’attaque équato-

rial αeq de l’électron pour différentes fréquences. On constate tout de suite que la
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dépendance de 〈Dαeqαeq〉 selon αeq ne dépend pas de la fréquence, par contre pour

les deux fréquences étudiées, la différence de valeur de 〈Dαeqαeq〉 peut atteindre un

ordre de magnitude pour certaines énergies. Il faut noter que les résultats obtenus

par Glauert and Horne (2005) et Summers et al. (2007a), avec Xw = 0.577 et

Xm = 0, sont reproduits (en tirets) pour faciliter la comparaison. Les principales

disparités entre les deux coefficients sont trouvées pour les particules ayant αeq < 60◦

(pour toutes les valeurs de s et d’énergie considérées), le ratio pouvant dépasser un

ordre de magnitude. En effet, ces particules atteignent de plus hautes latitudes

(λmax > 15◦), où les valeurs de Xm et Xw sont largement supérieures que pour

λ = 0◦. Si l’on compare avec certains calculs où une valeur de Xm non nulle a

déjà été utilisée (Shprits and Ni, 2009; Ni et al., 2011) (ainsi que Xw =cst), on

constate dans ces résultats une augmentation considérable de 〈Dαeqαeq〉 due à l’

augmentation simultanée de Xw avec la latitude. On peut noter aussi que l’effet

est toujours important à haute latitude (λ > 30◦) pour les particules proches du

cône de perte (αeq < 20◦) en comparant les coefficients contenant la dépendance

de θ jusqu’à λ = 40◦ (en noir) et λ = 30◦ (en gris). La comparaison du coefficient

〈Dαeqαeq〉 démontre donc bien le rôle de l’interaction résonante pour les faibles angles

d’attaque, dû à la forte obliquité des ondes à plus haute latitude.

Pour expliquer cette forte influence de l’obliquité des ondes sur les taux de dif-

fusion, on représente ensuite en Fig.4.18 ces coefficients de diffusion totale (somme

des différentes harmoniques) 〈Dαeqαeq〉 =
∑

n〈Dn
αeqαeq〉 et les coefficients de diffusion

partiels (représentant les différentes harmoniques) 〈Dn
αeqαeq〉 pour les mêmes condi-

tions que la figure précédente. On remarque tout de suite que pour Xm,w =cst, seules

les résonances n = 0 (résonance Cherenkov ou Landau) et n = −1 jouent un rôle

important, surtout pour les faibles énergies et les faibles densités. Au contraire, les

résonances d’ordre supérieur contribuent plus fortement à la diffusion des particules

lorsque Xm,w est dépendant de la latitude. On remarque également sur la Fig.4.18

que différents ordres de résonance peuvent être dominants sur différents intervalles

de αeq, avec une dépendance selon l’énergie considérée. Pour démontrer cette dé-

pendance du rôle des résonances d’ordres supérieurs, on suppose la distribution en

fréquence de B̂2(ω) suffisamment étroite pour ne considérer que la fréquence cen-

trale ωm (voir les détails de la méthode dans Mourenas and Ripoll, 2012), alors on

peut évaluer par la condition de résonance l’ordre de résonance le plus élevé possible

pour lequel l’interaction résonante peut avoir lieu, sous la forme suivante :

117



4. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES DIRECTS

Fig. 4.18: Les coefficients de diffusion d’angle d’attaque, moyennés sur les oscillations de
rebond, pour chaque résonance cyclotron n = 0,±1,±2,±5, sont montrés par
des courbes de couleurs différentes. La valeur totale du coefficient de diffusion
〈Dαeqαeq〉 =

∑
n〈Dn

αeqαeq est tracée en noir et marquée par le symbole
∑

. Les
différents panneaux correspondent à différentes valeurs de ωpe, s = ωpe/Ωe,equ,
et Xm,w, comme indiqué dans la figure précédente.

n2 ≈ ω2
pe

Ω2
e

ωm(v‖γ/c)2 cos2 θ

Ωe cos θ − ωm
(4.3)

On peut voir tout de suite que les valeurs élevées de n, donc les ordres supérieurs

de résonance deviennent significatifs lorsque le vecteur d’onde approche du cône de

résonance à une latitude donnée. C’est pourquoi pour la propagation quasi-parallèle,

pour laquelle θ � θres, les ordres supérieurs de résonances n’interviennent quasi-

ment pas dans les coefficients de diffusion (tout du moins pour les petites énergies,
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Fig. 4.19: Fonction de densité de probabilité de l’amplitude Bw des ondes en fonction
de la latitude pour les secteurs matin/jour (MLT de 02 : 00 à 14 : 00) et
soir/nuit (MLT de 14 : 00 à 02 : 00). Les différents quantiles de la fonction
de distribution cumulative, égaux à 0.5, 0.75, 0.95, 0.999, sont indiqués par des
croix. Les ajustements de ces niveaux de probabilité par un polynôme d’ordre
5, en fonction de λ, sont représentés par des lignes rouges.

lorsque γ ∼ 1). A l’inverse, dans notre cas les vecteurs d’ondes se rapprochent très

rapidement du cône de résonance avec l’augmentation de la latitude, ce qui explique

la contribution des harmoniques élevées aux coefficients de diffusion sur les parti-

cules possédant un faible angle d’attaque, car seules ces particules peuvent atteindre

ces latitudes (λ > 15◦).

Lorsque les ondes choeur se propagent proche du cône de résonance (θ large),

la composante électrostatique des choeurs devient importante au détriment de la

composante magnétique (voir par exemple Akhiezer, 1975; Sazhin and Horne, 1990,

et les références s’y trouvant), la description des interactions résonantes entre parti-

cules et ondes électromagnétiques d’amplitude constante n’est pas applicable. Il est

donc nécessaire de prendre en compte la dépendance des amplitudes des choeurs en

fonction de la latitude, et non Bw =cst comme il a pu être fait dans la plupart des

études précédentes (voir par exemple Lyons, 1974; Glauert and Horne, 2005; Sum-

mers et al., 2007a; Shprits and Ni, 2009; Ni et al., 2011). Une étude (voir les détails

dans Artemyev et al., 2012b) a donc été menée par la suite, toujours en considé-

rant Xm,w = Xm,w(λ), mais cette fois-ci en considérant la distribution statistique

de l’amplitude des ondes choeur mesurée sur CLUSTER sur la période 2001-2009,

dépendante de la latitude. Cette distribution de l’amplitude des ondes est découpée

selon deux zones de MLT : matin/jour et soir/nuit, puisque (Agapitov et al., 2012)
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a montré qu’il est possible de moyenner les valeurs de l’amplitude des ondes sur ces

deux zones. La distribution statistique est aussi considérée pour différents niveaux

d’activité géomagnétique (Kp). La fonction de densité de probabilité des amplitudes

des choeurs pour ces différents paramètres est présentée en Fig.4.19, en fonction de

la latitude. La Fig.4.19 présente notamment de larges amplitudes des choeurs dans

le secteur matin/jour pour λ > 15◦. Ce résultat semble en accord avec les données

présentées par Meredith et al. (2001). Ceci semble aussi en accord avec les données

du satellite Polar (Bunch et al., 2012), avec de fortes amplitudes observées pour

λ ≤ 45◦. Pour λ < 15◦ les amplitudes des ondes sont plus faibles avec un mini-

mum proche de l’équateur pour le secteur matin/jour, ce qui est cohérent avec les

résultats de Horne et al. (2005a) obtenus par le satellite CRRES.

Cette distribution des amplitudes Pλ(Bw) en fonction de λ est, pour chaque

paramètre de MLT et Kp, découpée en quatre intervalles pour tenir compte des dif-

férentes amplitudes des ondes. Ces intervalles correspondent aux différents quantiles

de la fonction de densité de probabilité, indiqués par des croix en Fig.4.19. Le

premier quantile correspond aux 5% des ondes les plus intenses d’amplitude B
(5%)
w <

Bw < B
(max)
w , le second correspond aux 15% des ondes de plus faible amplitude que

les précédentes, i.e. pour lesquelles B
(20%)
w < Bw < B

(5%)
w . Le troisième intervalle

contient les 30% restant des ondes contenus dans la moitié supérieure de Pλ(Bw)

(B
(50%)
w < Bw < B

(30%)
w ), et le dernier quantile contient la moitié restante de la

distribution des ondes, i.e. les ondes les moins intenses, pour lesquelles Bw(min) <

Bw < B
(50%)
w . La dépendance des niveaux de Bw en fonction de λ est ajustée par

des polynômes d’ordre 5, représentés par des courbes rouges en Fig.4.19. Les détails

du découpage de la fonction de densité de probabilité en quantiles ainsi que de leur

ajustement sont décrits dans Artemyev et al. (2012b).

Le calcul des coefficients de diffusion présenté précédemment (donc avec Xm,w =

Xm,w(λ)) est donc effectué en utilisant Pλ(Bw), pour deux secteurs de MLT et trois

gammes de Kp. Ces coefficients sont calculés pour cinq valeurs d’énergie correspon-

dant aux électrons énergétiques des ceintures de radiation (30 keV, 100 keV, 300

keV, 510 keV, et 1 MeV), ainsi que pour une valeur Bw = 100 pT, typique des ondes

choeur, pour la comparaison (en noir).

Dans la Fig.4.20 sont présentées les distributions pour le secteur matin/jour

(panneau supérieur) et soir/matin (panneau inférieur). Dans tous les cas, on peut

voir que pour Kp > 3 et un αeq relativement faible, les valeurs des coefficients de
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diffusion peuvent être largement supérieures à celles obtenues avec Bw = 100 pT et

Xm,w = cst. Pour 5% des ondes les plus intenses, la diffusion de l’angle d’attaque

est un à deux ordres de magnitude plus élevée que 〈Dαeqαeq〉cst. La dépendance des

taux de diffusion 〈Dαeqαeq〉cst et 〈Dαeqαeq〉 en fonction de αeq démontre le rôle de

la variation de Bw et de Xm,w avec la latitude : pour les petits angles d’attaque,

〈Dαeqαeq〉cst < 〈Dαeqαeq〉, et pour les grands αeq, le contraire se produit, ceci se

vérifiant surtout pour les hautes énergies. Ceci peut s’expliquer par le fait que les

particules avec αeq > 60◦ n’interagissent qu’avec les ondes résonantes à proximité

de l’équateur, or dans cette région l’amplitude des ondes est minimum, et l’angle θ

de ces ondes est faible.

Dans tous les cas présentés en Fig.4.20, les ondes de plus forte amplitude (les

20% supérieurs) contribuent largement aux taux de diffusion, comparé aux ondes

moins intenses. Cependant, du côté matin/jour et en fonction du Kp, la distribution

des amplitudes d’ondes peut changer. Entre faibles et larges Kp, la valeur maxi-

mum d’amplitude B
(max)
w diffère d’un ordre de magnitude, et de plus la distribution

Pλ(Bw) pour un faible Kp possède une extrémité beaucoup plus étroite que pour

les larges Kp. En conséquence, dans les 20% d’ondes les plus intenses, la différence

entre les 5% premiers pourcents et les 15 autres pourcents est beaucoup plus forte

pour les faibles Kp. Cette même tendance est observée, pour les mêmes raisons, du

côté soir/nuit en Fig.4.20 mais pour des Kp intermédiaires. On observe aussi du côté

soir/nuit un maximum de diffusion, pour les ondes les plus intenses, à αeq ≈ 20◦,

qui correspond au fort maximum d’amplitudes des ondes pour λ ≈ 10◦.

4.5 Résumé et discussion

Dans ce chapitre, nous avons décrit les principales caractéristiques de la direction

de propagation des ondes choeurs directes par le biais de notre code numérique,

et leur distribution statistique en fonction de la latitude, comparées aux données

observées à bord du satellite CLUSTER.

Tout d’abord, nous avons montré que le code rend compte de la dispersion spatio-

temporelle des ondes choeurs. En effet, le plasma étant dispersif, les différentes fré-

quences d’un paquet d’onde (e.g. un élément de choeur) doivent se déplacer à des

vitesses de groupe différentes. L’autre élément crucial est la dispersion spatiale, la

divergence des paquets d’onde au cours de leur propagation étant prise en compte
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dans les statistiques de nos simulations numériques. Grâce à cela, nous avons montré

que des tendances générales peuvent être dégagées pour ensuite mieux appréhender

et interpréter ces statistiques. En effet, il est très clair que la divergence des paquets

d’onde directs est large, tous les rayons étant déviés de leur L initial, les moins

déviés étant ceux possédant une fréquence ω = 0.35ωe,equ. Cette déviation implique

que la distribution en fréquence change avec la latitude, nos calculs (non montrés)

semblant démontrer que la distribution peut toujours être décrite par une fonction

gaussienne, mais de paramètres différents. La déviation de tous les rayons implique

aussi le développement d’une composante perpendiculaire du vecteur d’onde au

champ magnétique pour tous les siffleurs, et donc une propagation oblique, même

pour les rayons lancés parallèlement à B0. Cette composante est dirigée du côté

opposé à la Terre (ϕ = 0◦) dû à la courbure des lignes de champ magnétique, ce

qui est vérifié par la distribution numérique en Fig.4.11. Ceci est confirmé dans

la même figure par la majorité des ondes dans la distribution de ψ observée. Le

traçage de rayons permet donc d’expliquer et de reproduire la propagation des ondes

choeur obliques (par rapport à B0) observée par CLUSTER. En effet, la distribution

des vecteurs d’ondes de type sifflement obtenue par nos simulations numériques en

Fig.4.12 (à gauche) est très proche de celle observée par CLUSTER en Fig.4.2d.

Cependant, on observe dans les statistiques des vecteurs d’ondes choeur de

CLUSTER en Fig.4.2e une population d’ondes quasi-parallèles au champ magné-

tique pour 20◦ ≤ λ ≤ 30◦, qui n’est pas reproduite par les simulations. Ceci peut

être expliqué par les résultats des simulations numériques, obtenus dans ce travail.

En effet, les rayons initialement dirigés vers la Terre (ϕ0 = 180◦) vont d’abord voir

leur angle θ diminuer au début de leur propagation (dû à la courbure de B0), puis

ces rayons vont croiser la direction du champ magnétique à une latitude non nulle, ce

qui explique la forte distribution constante pour λ < 15◦ en Fig.4.11. Certains de ces

rayons (θ∗0 ≤ −15◦) peuvent même se retrouver quasi-parallèles à B0 à des latitudes

λ ≤ 30◦. Il est donc possible de retrouver dans la distribution statistique obtenue

par nos simulations cette population quasi-parallèle, cependant celle-ci semble bien

trop faible comparée aux observations. Or, comme nous le discutons plus bas, les

effets du plasma chaud sur ces rayons peuvent permettre d’expliquer ces différences.

Toutefois, nous avons démontré ici l’importance de l’angle azimutal initial dans la

propagation des ondes de type sifflement, celui-ci influençant fortement la distri-

bution des ondes même à haute latitude. Il apparâıt donc nécessaire de connâıtre
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la distribution statistique équatoriale des choeurs en fonction de ϕ pour modéliser

précisément leur région source, même si d’après les comparaisons des distributions

numériques, obtenues avec une distribution uniforme selon ϕ0, avec les mesures de

CLUSTER semblent indiquer que cette approximation n’est pas statistiquement

aberrante.

Nous avons montré que les ondes de type sifflement se propagent de façon oblique

par rapport au champ magnétique et que cette obliquité ne peut être négligée aux

latitudes moyennes et hautes, où elles sont connues pour avoir un rôle primordial sur

la dynamique des électrons énergétiques des ceintures de radiation. Nous avons donc,

dans notre modèle numérique utilisant le traçage de rayons, modélisé les propriétés

réalistes de la distribution statistique des ondes choeur dans leur région source (Aga-

pitov et al., 2012, 2013; Li et al., 2009b, 2011a), supposée ici à l’équateur magnétique,

pour obtenir ces distributions à toutes les latitudes dans la magnétosphère interne

(Breuillard et al., 2012b). Pour cela, la fonction poids g(θ0, L0, ω) correspondant

aux distributions déduites des observations est appliquée à l’ensemble initial des

rayons. Nous avons montré que les distributions obtenues ont des propriétés statis-

tiques similaires à celles observées sur les satellites dans les études de cas (Agapitov

et al., 2011b), dans les études statistiques effectuées sur CLUSTER (Agapitov et al.,

2011a, 2012, 2013), et celles obtenues lors d’autres simulations (e.g. Bortnik et al.,

2011b). La distribution globale du vecteur k des choeurs, présente notamment de

relativement larges angles θ à de moyennes et hautes latitudes (λ > 25◦), ce qui

rend l’approximation quasi-longitudinale invalide à ces latitudes. L’utilisation de

celle-ci peut amener à de larges erreurs dans l’évaluation des coefficients de diffu-

sion qui définissent les pertes de particules, qui sont cruciales pour une description

correcte de la dynamique des ceintures de radiation. Or nous avons montré qu’en

utilisant les statistiques réalistes à l’équateur, notre code est capable de reproduire

avec précision, à toutes les latitudes, les distributions observées pour les ondes de

type sifflement dans les régions où les effets des électrons énergétiques sont faibles

(e.g. dans la plasmasphère). Ainsi, notre base de données numériques peut servir

de point de départ fiable pour la reconstruction des distributions d’ondes choeur où

les flux d’électrons énergétiques sont faibles (e.g. à faible distance radiale L < 4.5).

Ceci pourrait permettre de fournir les distributions statistiques dans les régions où

les données satellite sont éparses.

Néanmoins, dans les régions où les flux des électrons sont intenses (à de plus
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larges distances ou du côté nuit par exemple), les paramètres Xm et Xw obtenus par

notre code sont surestimés à haute latitude et sous-estimés à moyenne latitude par

rapport aux observations de CLUSTER, dû au fait que les populations d’électrons

énergétiques des ceintures de radiation ne sont pas incluses dans ces simulations.

En effet, nous avons vu (voir Fig.4.15) que l’amortissement Landau augmente avec

θ (Burton and Holzer, 1974; Ginzburg and Rukhadze, 1975; Sazhin, 1991), ainsi

la plupart des ondes se propageant de façon oblique avec la latitude sont forte-

ment amorties (e.g. Bortnik et al., 2006a; Kennel and Thorne, 1967), d’où la faible

distribution de larges θ à plus haute latitude dans la Fig.4.2e (voir aussi Lauben

et al., 2002; Haque et al., 2010). Ceci fait que nos simulations surestiment la valeur

moyenne et la variance de la distribution de θ à plus hautes latitudes. La sous-

estimation de Xw aux latitudes moyennes (15◦ < λ < 30◦) peut s’expliquer par la

combinaison de cet amortissement des ondes obliques et l’amplification des ondes

quasi-parallèles à ces latitudes. En effet, nous avons vu que les ondes choeur lancées

initialement vers la Terre (ϕ0 = 180◦) peuvent se propager de façon quasi-parallèle

à B0 jusqu’à des latitudes moyennes. Ces ondes quasi-parallèles sont plus suscep-

tibles d’être amplifiées sur leur trajet (voir Fig.4.16 et Kennel and Petschek (1966);

Kennel and Thorne (1967); Brinca (1972)), alors que les ondes obliques (ϕ0 = 0◦)

sont fortement amorties aux latitudes moyennes. Il est donc probable que la forte

population de choeurs quasi-parallèles observée (Fig.4.2) à des latitudes moyennes

soit constituée de ces rayons amplifiés lors de leur propagation, alors que les ondes

obliques sont amorties. La présence de deux populations d’ondes à ces latitudes

avec des θ très éloignés augmente largement la variance de la distribution observée

par CLUSTER et permet d’expliquer la sous-estimation de Xw par nos simulations.

Toutefois ceci doit faire l’objet d’une étude ultérieure approfondie, en déterminant

la distribution statistique de la direction de propagation de ces ondes incluant la

distribution d’électrons énergétiques des ceintures de radiation (voir Section 6.2).

D’autres raisons peuvent aussi contribuer (beaucoup plus faiblement cependant)

à ces inexactitudes. Par exemple, les données expérimentales sont moyennées sur

tout le secteur matin/jour (02 :00≤ MLT≤14 :00), et sur une période de temps de

dix ans, durant laquelle les paramètres des ondes et de densité du plasma peuvent

changer dû à l’activité magnétosphérique, ou à la présence d’ondes générées à dif-

férents L, etc. Puisque les ondes choeur sont très sensibles aux paramètres venant

d’être cités, ceci pourrait expliquer en partie la différence de dispersion des vec-
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teurs d’onde, constatée entre observations et simulations numériques, ces simula-

tions étant réalisées avec des paramètres fixes. Pour les hautes latitudes, ceci peut

être aussi expliqué par le manque de données observationnelles dans ces régions,

suggéré par les larges barres d’erreur en Fig.4.14. Néanmoins nous avons montré

que la technique de traçage de rayons permet de reproduire les caractéristiques de

propagation des ondes choeur en tenant compte de leurs paramètres typiques, bien

qu’il faille tenir compte des effets des flux de particules énergétiques lorsque ceux-ci

sont intenses. Lorsque ces flux sont faibles, notre base de données numérique peut

être utilisée pour combler le manque d’observations en fournissant les paramètres

nécessaires pour les simulations globales, en particulier à haute latitude où les effets

des interactions onde-particule résonantes jouent un rôle très important dans la dé-

termination de la dynamique des ceintures de radiation (voir par exemple Thorne

et al., 2005; Shklyar and Matsumoto, 2009; Artemyev et al., 2012a,b).

Nous avons donc ensuite évalué les conséquences de la dépendance latitudinale

des distributions des vecteurs d’onde et des amplitudes des ondes choeur sur les

coefficients de diffusion d’angle d’attaque des particules énergétiques. En effet, en

utilisant la distribution de θ en fonction de λ présentée dans ce travail dans le

calcul des taux de diffusion angulaire, nous avons pu montrer, par comparaison avec

l’approximation quasi-longitudinale Xm,w = cst, que le taux de diffusion d’angle

d’attaque diffère fortement pour les faibles angles d’attaque équatoriaux αeq, la

différence pouvant atteindre un à deux ordres de magnitude. En particulier, cet effet

est encore très important à des latitudes assez hautes (λ > 30◦), pour les αeq très

faibles, i.e. les particules proches du cône de perte. Il semble donc important d’avoir

une bonne estimation de la distribution des ondes à haute latitude. Nous avons pu

expliquer l’augmentation de ce taux de diffusion angulaire lorsque θ est élevé par

la forte contribution des résonances d’ordres élevés (n > 1) dans ce cas, comme

l’avaient déjà noté Shklyar and Matsumoto (2009), la dominance des différentes

harmoniques sur les différents intervalles de αeq dépendant de l’énergie considérée

(un effet similaire avait été observé par Shprits and Ni (2009)). Au contraire, pour

l’approximation quasi-linéaire, seules les contributions des résonances n = 0, 1 sont

observées. Ceci peut donc s’expliquer par le fait que seules les particules ayant un

αeq faible vont atteindre les latitudes moyennes et hautes, où les ondes se propagent

proches du cône de résonance. Or, les ordres supérieurs de résonance deviennent

significatifs lorsque les valeurs de θ sont élevées, les harmoniques élevées auront
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donc plus d’impact sur les particules de faible angle d’attaque.

Nous avons ensuite considéré, en plus de la dépendance de la distribution de

θ, la dépendance de l’amplitude des ondes avec la latitude dans le calcul des taux

de diffusion angulaire. Nous avons utilisé la distribution Pλ(Bw) des amplitudes

Bw du champ magnétique des choeurs observées par CLUSTER (Artemyev et al.,

2012b) sur deux zones de MLT différentes pour évaluer l’impact de la dépendance

en latitude de θ et Bw sur les coefficients de diffusion d’angle d’attaque. Pour cela,

Pλ(Bw) a été divisée en quantiles représentant les différentes populations d’ondes

plus ou moins intenses. Encore une fois, nous avons démontré que la dépendance en

αeq des taux de diffusion est considérablement différente, la diffusion étant beaucoup

plus élevée pour les faibles angles d’attaque et plus faible pour les angles d’attaque

élevés, de celle obtenue avec des paramètres Bw et Xm,w constants. Ceci peut être

expliqué par le fait que les particules avec αeq > 60◦ n’interagissent qu’avec les

ondes résonantes à proximité de l’équateur, où l’amplitude des ondes est minimale,

et leur propagation est quasi-longitudinale. On peut aussi noter que cet effet est plus

prononcé pour le secteur matin/jour avec une forte activité géomagnétique. Nous

avons montré aussi que les 20% des ondes les plus intenses contribuent à la grande

majorité de la diffusion, les ondes les moins intenses ne jouant qu’un rôle mineur.

Cette proportion varie en fonction de la forme de la distribution des amplitudes

d’ondes, i.e. du pourcentage d’ondes plus ou moins intenses présentes dans cette

distribution. Du côté soir/nuit, la distribution présente une forte queue pour les

larges valeurs de Kp, c’est pourquoi les ondes de forte amplitude dominent largement

la diffusion angulaire, comparé au côté matin/jour. L’impact de ces dépendances

latitudinales sur les coefficients de diffusion angulaire montrent bien l’importance de

l’estimation des distributions d’ondes à haute latitude, qui peuvent être complétées

par les simulations numériques en cas de manque de données observationnelles.

En plus des ondes directes, la propagation des ondes réfléchies (pour lesquelles

90◦ ≤ θ ≤ 180◦) dans les simulations numériques peut être aussi comparée aux

observations, grâce aux distributions de l’angle normal présentées dans ce chapitre.

En Fig.4.12, on constate que les rayons sont aussi dispersés spatialement après leur

réflexion (à θ = 90◦) dans la magnétosphère, et la plupart d’entre eux retournent

à l’équateur magnétique. D’après cette figure, la distribution équatoriale de l’angle

normal des rayons réfléchis est située dans la gamme 110◦ ≤ θ ≤ 130◦, avec un

maximum à ∼ 120◦. Ce maximum est cohérent avec le léger pic observé à ∼ 120◦
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du côté jour pour les ondes choeur dans la Fig.4.2l (voir aussi Li et al., 2011a,

2013; Agapitov et al., 2013). Ce pic est donc constitué d’ondes choeur générées à

l’équateur et réfléchies à haute latitude, se propageant vers l’équateur. Cependant,

le maximum de la distribution des ondes pour lesquelles 90◦ ≤ θ ≤ 180◦ se trouve à

∼ 165◦ sur la Fig.4.2l. Or, ce maximum semble dû aux fluctuations en latitude de la

position et de la taille de la région source des choeurs (voir par exemple la revue par

Santoĺık, 2008), puisque ce maximum ne dépasse pas λ = ±2−3◦. Il semble donc que

ce maximum apparâıtrait du fait de la génération bi-directionnelle (nord et sud) des

choeurs dans leur région source. Par exemple si la région source est située légèrement

dans l’hémisphère nord, alors ce maximum sera formé par les ondes choeur générées

par cette source vers l’hémisphère sud. Le fait que les ondes choeur réfléchies soient

observées dans toutes les études statistiques récentes (Li et al., 2011a; Agapitov

et al., 2012; Li et al., 2013; Agapitov et al., 2013) montre que ces ondes peuvent

avoir un rôle significatif dans la dynamique de la magnétosphère interne. De plus, le

bon accord obtenu par nos simulations numériques, nous incite à utiliser le traçage

de rayons pour étudier leurs caractéristiques de propagation. Ceci est traité en détail

dans le chapitre suivant.
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Fig. 4.20: Les distributions de 〈Dαeqαeq〉 sont calculées pour les secteurs matin/jour (pan-
neau supérieur) et soir/nuit (panneau inférieur) décrits précédemment, et pour
différentes énergies. Les quantiles définis précédemment sont représentés par dif-
férentes couleurs, et la valeur de s = ωpe/Ωe,equ est choisie pour sa valeur la plus
typique. Les lignes de haut en bas représentent les différentes niveaux d’activité
géomagnétique - calme (Kp < 3), intermédiaire (3 ≤ Kp ≤ 5) et élevé (Kp > 5)
- pris en compte. La ligne noir solide montre les valeurs de 〈Dαeqαeq〉const, cal-
culé pour une amplitude constante Bw = 100 pT et les paramètres constants
Xm = 0 et Xw = 0.577 (d’après Artemyev et al. (2012b)).
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5.1 Introduction

Le travail présenté dans ce chapitre est motivé par deux récentes études de cas

réalisées à l’aide de mesures de CLUSTER (Parrot et al., 2003a, 2004) et de THE-

MIS (Agapitov et al., 2011b), mettant en évidence pour la première fois l’observation

d’ondes choeurs se propageant simultanément de et vers l’équateur, après leur ré-

flexion à haute latitude dans la magnétosphère. En effet, comme il a été mentionné

en Section 1.2.4, bien que ce phénomène ait été suggéré (Hines, 1957) puis démontré

pratiquement un demi siècle plus tôt (voir par exemple Kimura, 1966; Edgar and

Smith, 1967; Smith and Angerami, 1968), l’observation d’ondes réfléchies dans la

magnétosphère était restée jusque là très rare. Les premières distributions démon-

trant l’augmentation continue de θ avec la latitude furent présentées par Burton

and Holzer (1974) lorsque les formes d’ondes furent observées, permettant la dé-

termination des distributions de vecteur d’onde. Cette étude suggérait aussi selon

les auteurs la présence d’ondes choeur réfléchies à haute latitude, de moindre in-

tensité. Cependant, en l’absence de la détermination du vecteur de Poynting, une

ambigüıté de 180◦ dans la direction de propagation des signaux reste présente, due

à la méthode Means (Means, 1972) employée. Il a fallu attendre une configuration

particulière de la récente mission multi-satellite CLUSTER avec des instruments à

haute résolution temporelle pour l’obtention simultanée du vecteur de Poynting et

de la direction de k, présentée dans la série de publications par Parrot et al. (2003a,

2004). Lors de cet événement particulier, datant du 29 Octobre 2001 entre 01 :00

et 05 :00 UT, un des vaisseaux de CLUSTER (SC3) était sur la même orbite que

les trois autres (donc SC1, SC2, et SC4), mais retardé d’une demie heure. Cette

configuration particulière a donc permis l’observation simultanée d’ondes choeur

directes et réfléchies, les ondes directes étant observées par SC3, puis après leur

réflexion magnétosphérique (LHR) par SC1, SC2 et SC4. Les auteurs déclarèrent

que les ondes réfléchies, déviées lors de leur propagation, retournaient vers l’équa-

teur magnétique dans une région différente de leur génération, et avec une intensité

moindre. Ils corroborèrent cette hypothèse par une simulation de traçage de rayon,

dans laquelle les directions de vecteur d’onde mesurées étaient utilisées pour initier

un traçage de rayon inverse partant des quatre vaisseaux. Le code numérique pour le

traçage de rayon (Cerisier, 1970; Cairo and Lefeuvre, 1986) employé dans cet article

utilise notamment une approximation dipolaire du champ magnétique et un modèle

130



5. LES CHOEURS MAGNÉTOSPHÉRIQUES RÉFLÉCHIS

d’équilibre diffusif pour les densités électroniques et ioniques.

Parrot et al. (2003a) indiquèrent que l’intensité relative du signal réfléchi était

atténuée d’environ 0.005 à 0.02 du signal source, ce qui est en accord avec les calculs

théoriques du ratio d’atténuation des ondes réfléchies, trouvé égal à environ 0.05,

effectués par Cornilleau-Wehrlin et al. (1985), dans le cadre de la théorie quasi-

linéaire. Les auteurs indiquèrent aussi que les valeurs de θ des ondes réfléchies à

proximité de l’équateur magnétique étaient faibles (inférieures à 20◦), ce qui est en

accord avec les résultats statistiques présentés par Agapitov et al. (2011a). Ce ré-

sultat implique que ces ondes peuvent endurer une amplification ultérieure, puisque

la croissance des ondes est maximum pour les ondes se propageant de façon quasi-

parallèle au champ magnétique minimum de la Terre (Kennel and Petschek, 1966;

Goldstein and Tsurutani, 1984). Ces résultats furent confirmés dans Parrot et al.

(2004), où une analyse détaillée de deux autres observations de choeurs réfléchis dans

la magnétosphère fut réalisée. Cette analyse indiquait aussi une dégénérescence (lis-

sage) de la structure des choeurs réfléchis (vers une structure similaire aux souffles

plasmasphériques) lors de leur propagation, qui était supposée due aux effets de

dispersion des paquets d’ondes lors de leur propagation (Shklyar and Jǐŕıček, 2000).

Les auteurs conclurent que si ces ondes étaient capables de pénétrer dans la plasma-

sphère vers des altitudes plus faibles, leur accumulation dans celle-ci pourrait être

une source possible des souffles plasmasphériques, comme proposé précédemment

par H.C Koons (voir Storey et al., 1991) et Draganov et al. (1992).

Cette hypothèse a d’ailleurs été confirmée plus tard par simulation numérique

(Bortnik et al., 2008b) et appuyée par les données observationnelles (Bortnik et al.,

2009). Dans ce dernier, le remarquable accord entre les mesures d’une configuration

heureuse de THEMIS et les résultats obtenus par le traçage de rayon démontraient

un lien direct entre les ondes choeur réfléchies et l’origine des souffles plasmasphé-

riques. La réflexion et la réfraction des ondes choeur à haute latitude résultant en

une diminution de L lors de la propagation, leur permettant de pénétrer dans la

plasmasphère et d’y rester piégés, formant alors un spectre de puissance déstruc-

turé, similaire au souffle plasmasphérique (voir aussi Bortnik et al., 2011a,b). La

justesse de la modélisation numérique dans ces résultats nous encourage donc à

l’utilisation du traçage de rayons pour déterminer l’évolution des ondes choeur dans

la magnétosphère interne et leurs conséquences.

A la suite de ces résultats, Agapitov et al. (2011b) ont employé un nouveau
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Fig. 5.1: Spectres de puissance fréquence-temps détaillés des fluctuations des champs
magnétique (a) et électrique (b) mesurés par les instruments SCM (a) et EFI
(b) à bord de THEMIS A le 26 juillet 2008 dans la région équatoriale. La dé-
pendance fréquence-temps de la direction du vecteur de Poynting observée par
l’instrument SCM/SCW est présentée en (c). Les éléments se déplaçant dans le
sens du champ magnétique sont marqués en rouge, alors que les éléments se dé-
plaçant dans la direction opposée sont marqués en bleu. Les éléments réfléchis
sont indiqués par un flèche blanche par soucis de clarté. La puissance spectrale
est donnée en échelle logarithmique (figure tirée de Agapitov et al. (2011b)).

modèle réaliste (voir Breuillard et al., 2012b) pour expliquer les caractéristiques

des paquets d’ondes choeur directes et réfléchies observées à bord de THEMIS.
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Fig. 5.2: Spectre des fluctuations des champs magnétiques (haut) et électriques (bas),
par les instruments SCW et EFI, respectivement. Le rouge et le bleu corres-
pondent aux temps où les éléments directs et réfléchis ont été mesurés. L’estima-
tion de l’énergie des paquets de choeur réfléchis donne environ 0.01 de l’énergie
des choeurs directs (d’après Agapitov et al. (2011b)).

Dans ce papier était notamment montrée une étude de cas d’une rare observation

simultanée d’ondes choeur générées à l’équateur et d’ondes choeur réfléchies dans

la magnétosphère, mesurée sur THEMIS A le 26 Juillet 2008. Les spectrogrammes

fréquence-temps des fluctuations de champ électrique et magnétique, et la dépen-

dance fréquence-temps de la direction du vecteur de Poynting, observés près de

l’équateur magnétique et présentés dans Agapitov et al. (2011b) sont montrés en

Fig.5.1.

Cette figure présente des éléments discrets de choeurs de basse-bande caracté-

ristiques (dans une gamme de fréquence typique de 0.15Ωe,equ à 0.45Ωe,equ), suivis

par des éléments de plus faible amplitude (de 0.2Ωe,equ à 0.5Ωe,equ), aussi bien dans

les mesures de champ magnétique (panneau supérieur) qu’électriques (panneau in-

termédiaire), avec cependant une amplitude supérieure des fluctuations de champ

électrique. Les analyses du vecteur de Poynting montrent clairement que les élé-
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ments réfléchis (en dégradé de bleu, et pointés par des flèches blanches par soucis de

clarté) possèdent une fréquence (0.2−0.5Ωe,equ) globalement 10% plus élevée que les

éléments directs (0.15− 0.45Ωe,equ), comme on peut le voir en Fig.5.2 de Agapitov

et al. (2011b), où les lignes rouge et bleue représentent les moments auxquels les

ondes directes et réfléchies ont été mesurées, respectivement. Cette figure met par-

faitement en évidence les différentes intensités mesurées en fonction des fréquences,

les choeurs basse-bande directes ayant une gamme de fréquence s’étalant entre 500

et 700 Hz, contre 700 à 850 Hz pour les ondes réfléchies.

Les auteurs ont aussi démontré que les choeurs réfléchis présentaient une struc-

ture relativement similaire aux choeurs directs (on note tout de même une légère

dégénérescence), mais avec une intensité beaucoup plus faible (10 à 30 fois infé-

rieure) et un vecteur k assez proche (< 40◦) du champ magnétique mais dans la

direction opposée aux ondes directes. Puis, par l’emploi de notre programme numé-

rique utilisant des modèles réalistes de densité plasma et de champ magnétique

(voir le chapitre 3 ou Breuillard et al. (2012b) pour la description détaillée), ils

ont pu expliquer les différentes caractéristiques observées sur les spectrogrammes

par la divergence spatiale des trajectoires des rayons durant leur propagation et ré-

flexion dans la magnétosphère. Les simulations numériques ont notamment permis

de confirmer que le ”décalage en fréquence” de 10% observé entre choeurs directs

et réflechis est dû au fait que les rayons réfléchis sont initialement générés près de

l’équateur géomagnétique mais à des L plus faibles, où l’intensité du champ magné-

tique est plus élevée. Les ondes y étant générées possédant donc une fréquence plus

élevée.

En se basant sur cette étude, et en utilisant le même code numérique mais avec un

ensemble plus large de rayons, nous réalisons dans ce chapitre une étude statistique

des caractéristiques de ces choeurs réfléchis, supposés générés à l’équateur.

5.2 Divergence spatiale des paquets d’ondes choeur réfléchis

Dans l’étude de cas Agapitov et al. (2011b), un petit ensemble d’ondes choeur

générées à l’équateur magnétique, correspondant à l’événement étudié, était propagé

vers l’hémisphère nord dans la magnétosphère interne, par la technique de traçage

de rayon tridimensionnel utilisant un modèle réaliste de champ magnétique et de

densités du plasma thermique. La répartition de ces rayons interceptant l’équateur
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magnétique après leur première réflexion magnétosphérique était notamment pré-

sentée, en fonction de leurs paramètres initiaux L0, ω, θ0, et ϕ0. En effet, comme

nous avons pu le voir dans le chapitre précédent, la trajectoire d’une onde de type

sifflement se propageant dans la magnétosphère dépend, pour des paramètres de

plasma fixés, de ses paramètres initiaux et la divergence des rayons étant encore

accentuée pour des rayons réfléchis, il est donc nécessaire de présenter leur dépen-

dance aux paramètres initiaux pour mieux appréhender les distributions statistiques

obtenues.

Dans cette section, nous commençons par réaliser une étude similaire, mais avec

un ensemble étendu de paramètres initiaux, présentée en Fig.5.3. Le point auquel

la trajectoire de chaque rayon intercepte le plan équatorial XY est représenté par

un point coloré, dont la couleur correspond à la valeur (indiquée dans la barre de

couleur à droite de chaque panneau) de son angle latitudinal initial (panneaux de

gauche) ou de son angle azimutal initial (panneaux de droite), respectivement dans

les gammes 0◦ ≤ θ0 ≤ θres et −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 180◦. Pour chaque panneau, le cône

sélectionné de rayons lancés vers l’hémisphère nord est composé de rayons d’une

même fréquence pour un seul point de départ L0 de coordonnées [L0, 0, 0], le point de

départ n’étant pas montré sur la figure. Les valeurs de L0 dans la Fig.5.3 sont choisies

pour représenter approximativement les bords internes et externes des ceintures de

radiation typiques pour des conditions géomagnétiques intermédiaires (Kp = 4).

Le bord interne (L0 = 4.5) est choisi un peu distant de la plasmapause équato-

riale (Lp,equ ≈ 4.1) pour que la distribution des rayons ne soit pas perturbée par le

gradient de densité, et le bord externe est choisi à une valeur typique de L0 = 6,

valeur au-delà de laquelle la distribution reste similaire étant donné que, comme

nous l’avons vu précédemment, pour des valeurs assez éloignées de la plasmapause

la dépendance en L0 de la divergence des rayons est très faible. Les différentes valeurs

de L0 sont réparties en deux séries de deux colonnes. La gamme de fréquence choisie

(0.15− 0.45Ωe,equ avec un pas de ∆ω = 0.1ωe,equ) pour ces rayons est typique (voir

Section 5.1) des choeurs basse-bande directs observés dans cette région, chaque ligne

représentant une fréquence différente.

D’après la Fig.5.3, il est clair que la divergence des trajectoires est large pour la

plupart des rayons, particulièrement les faibles fréquences (ω ≈ 0.15 − 0.25Ωe,equ).

Comme pour les choeurs directs, la quasi-totalité de ces ondes dans cette gamme de

fréquence sont déviées vers des L plus élevés durant leur propagation, sauf pour celles
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Fig. 5.3: Divergence spatiale de paquets de rayons dans le plan équatorial XY , après ré-
flexion à haute latitude dans la magnétosphère. Chaque paquet consiste en un
certain nombre de rayons d’une certaine fréquence ω (caractéristique des choeurs)
et lancés d’un point L0 dans le plan équatorial. Chacun de ces paquets est repré-
senté par deux panneaux différents, dans lesquels les points colorés représentent
des rayons ayant des valeurs initiales θ0 (à gauche) et ϕ0 (à droite), correspondant
aux barres de couleur à droite de chaque panneau. Les lignes représentent des
fréquences différentes et les colonnes des L0 correspondant aux limites interne et
externe de la ceinture de radiation externe.
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ayant un large θ0. Ces rayons subissent d’ailleurs une déviation moindre lorsqu’ils

ont un large θ0, au contraire des hautes fréquences (ω ≈ 0.35− 0.45Ωe,equ) pour les-

quelles la divergence augmente avec θ0. Les rayons sont aussi plus déviés en longitude

φ lorsque ϕ0 devient proche de ±120◦, et ce quels que soient les autres paramètres

initiaux. Cependant, une propriété intéressante est la symétrie en longitude en fonc-

tion de L1, où L1 est la distance radiale à laquelle les rayons réfléchis croisent le plan

équatorial après leur première réflexion magnétosphérique (donc la distance que fait

le point tracé avec l’axe X = 0). En effet, chaque rayon, pour lequel L1 < L0, croise

le plan méridien XZ lors de sa propagation et à l’inverse les rayons ayant L1 > L0 ne

voient pas leur coordonnée Y changer de signe lors de leur propagation. Il faut tout

de même noter que ce point d’inversement (ici L1 = L0) est légèrement inférieur à

R0 pour les hautes fréquences. Enfin, les trajectoires des rayons sont plus concen-

trées pour les larges angles θ0 des fréquences basses (∼ 0.15−0.25Ωe,equ), et pour les

faibles θ0 des fréquences élevées (∼ 0.35− 0.45Ωe,equ). La densité spatiale des ondes

est aussi plus élevée pour Y = 0, c’est-à-dire les rayons ayant ϕ0 = 0◦. La forte

densité spatiale de ces rayons indique que ceux-ci forment le maximum d’intensité

de la distribution de la puissance d’onde, qui est un paramètre crucial pour le calcul

des coefficients de diffusion, comme le montre l’Equ.(2.77). Pour mieux comprendre

et modéliser les effets globaux des ondes choeur sur les pertes et l’accélération rela-

tivistes des électrons énergétiques, il est donc requis une bonne connaissance de la

distribution statistique de leur puissance d’onde.

La distribution équatoriale de la puissance d’onde d’un élément individuel de

choeur (noté SCE ci-après) est présentée en Fig.5.4.

Un SCE, que l’on peut voir en Fig.1.8, est un groupe (paquet) d’ondes générées

sur une région d’étendue ∆L ≈ 1RE avec une distribution de puissance d’onde selon

L approximée par une fonction gaussienne. Sa distribution en fréquence et θ0 est

typique des ondes choeur (voir chapitre précédent), et la distribution des rayons est

donc pondérée en intensité par la fonction suivante :

g0(θ0, L0, ω) = h0(θ0) exp

[
−(L0 − Lm,0)2

2 (0.2)2

]

× exp

[
−(ω − 0.34Ωe,equ)

2

2 (0.15Ωe,equ)
2

]
,

(5.1)
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Fig. 5.4: Fonction de densité de probabilité de la distribution de puissance d’onde réfléchie
dans le plan équatorialXY , obtenue par un élément de choeur initialement généré
dans le même plan (à Lm = 5.5) vers l’hémisphère nord. L’élément de choeur
est unidimensionnel, i.e. les coordonnées Y0, Z0 sont nulles pour tous les rayons.
L’élément initial est représenté selon l’axe x (distance radiale) par une ligne en
tirets (panneau supérieur), son ordonnée Y correspondant à la pondération de
l’intensité de sa puissance d’onde, décrite par l’Equ.(5.1), normalisée à 1 à Lm.

h0(θ0) étant la distribution équatoriale de l’angle θ présentée en Fig.4.3, et Lm,0 la

distance radiale initiale du maximum de puissance d’onde du SCE. Dans le cas de

la Fig.5.4, le SCE est centré à Lm,0 = 5.5 à MLT=09 :00 et est considéré comme

unidimensionnel, i.e. Y0 = 0 pour tous les rayons. Les paramètres de densités du

plasma et du champ magnétique utilisés ici sont les mêmes que dans le chapitre

précédent (Breuillard et al., 2012b). Un SCE est modélisé ici par 20 500 rayons

environ, avec des paramètres typiques des choeurs de basse-bande. La gamme de
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distance initiale est choisie à une valeur, typique de la position des ceintures de

radiation, telle que 5.0 ≤ L0 ≤ 6.0 avec un pas ∆L0 = 0.1. La gamme de fréquence

est 0.15Ωe,equ ≤ ω ≤ 0.45Ωe,equ avec un pas ∆ω = 0.05Ωe,equ. Les angles latitudinaux

initiaux sont choisis à des valeurs atteignant le cône de résonance, i.e. 5◦ ≤ θ0 ≤ θres

(∆θ0 = 5◦), et la distribution en angles azimutaux initiaux est toujours uniforme,

i.e. −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 180◦, avec ∆ϕ0 = 10◦.

En Fig.5.4 est présentée la distribution de puissance d’onde d’un tel SCE, réflé-

chie dans le plan équatorial XY après la première réflexion magnétosphérique. La

distribution initiale de puissance d’onde de ce SCE est représentée dans le panneau

supérieur par une ligne pointillée, la dépendance en fonction de L0 étant montrée

sur l’axe X. L’intensité de la distribution est normalisée à 1 pour Lm,0 et pondé-

rée par l’Equ.(5.1). Les valeurs de la distribution réfléchie sont montrées dans la

barre de couleur. Il est possible d’expliquer la distribution obtenue par les caracté-

ristiques de propagation des ondes réfléchies, décrites dans la figure précédente. En

effet, les rayons de faible fréquence et θ0 sont étalés sur de plus larges valeurs de

L et φ, la même tendance étant observée pour les rayons de fréquence et θ0 élevés

mais vers des L plus faibles. En plus du fait que l’intensité de la distribution est

maximale pour ω = 0.34Ωe,equ, les rayons possédant une fréquence dans la gamme

0.3Ωe,equ ≤ ω ≤ 0.4Ωe,equ et un faible θ0 forment donc le maximum de la distribu-

tion de la puissance d’onde car ils sont plus convergents, retournant à l’équateur à

L1 < L0 en n’étant quasiment pas déviés en longitude. On peut noter aussi que la

partie principale de la distribution (valeurs supérieures à ∼ 0.015) possède toujours

une largeur de ∼ 1RE le long de l’axe X, mais avec un maximum Lm déplacé d’en-

viron 0.5RE vers des valeurs plus faibles, ce qui correspond à la tendance globale de

déplacement des choeurs vers la Terre lors de leur réflexion, démontré par Bortnik

et al. (2008b, 2009) par exemple. L’étalement de la distribution en longitude est

quant à lui environ dix fois plus faible qu’en distance radiale. La distribution de la

puissance d’onde est donc très étroite le long du plan méridien et étalée en distance

radiale, il est ainsi possible de négliger les variations en longitude de la distribu-

tion de puissance d’onde réfléchie, et étudier sa dépendance uniquement selon L.

Ceci justifie notamment notre approche bidimensionnelle dans ce travail, lorsque la

source des choeurs est considérée pour un MLT unique.

La dépendance de la distribution de puissance d’onde équatoriale en fonction

de L (axe X) est présentée en Fig.5.5, pour différentes positions initiales d’un SCE
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(axe Y ). La position initiale de ce dernier est définie par la position initiale de

son maximum Lm,0 en ordonnée, et la valeur de la distribution dans chaque classe

(d’amplitude 0.2RE) est montrée dans la barre de couleur. Sur le panneau de droite

est présenté le ratio de la puissance d’onde totale réfléchie de chaque SCE par

rapport à leur puissance d’onde totale initiale, i.e. le nombre de rayons réfléchis

atteignant l’équateur après leur première réflexion magnétosphérique par rapport

au nombre initial de rayons présents dans le SCE.

En premier lieu, on peut remarquer que la puissance d’onde réfléchie est plus

étalée en distance radiale pour les valeurs élevées de Lm,0, même si le maximum de

la distribution réfléchie reste diminué de ∼ 0.5RE par rapport à Lm,0, la majorité

des ondes étant distribuée proche de la ceinture de radiation externe dans la gamme

4.5 ≤ L ≤ 7. Une partie de la distribution atteignant des distances supérieures à

8RE, il est donc possible pour une source locale à l’équateur de remplir d’ondes

de larges régions. Pour des valeurs de L plus faibles (Lm,0 < 6.0), la position du

maximum de la distribution est déplacée d’environ 1.0RE vers les L plus faibles,

la puissance d’onde étant concentrée juste derrière la plasmapause (ici à L ≈ 4.0

dans le plan équatorial). En particulier, pour Lm,0 < 5.2 la distribution de puis-

sance d’onde est très étroite et très concentrée (le maximum atteint 0.14) près de la

plasmapause, mais quasi-nulle dans la plasmasphère. La grande majorité des ondes

ne peut donc pénétrer dans la plasmasphère et s’accumule derrière la plasmapause.

Dans le panneau de droite, on remarque que le ratio d’ondes réfléchies atteignant

l’équateur est presque constant (∼ 69− 73%) pour tous les Lm,0, même si moins de

rayons sont réfléchis pour des valeurs élevées de Lm,0.

De par ces deux panneaux, il est possible de calculer la puissance d’onde réflé-

chie effective par rapport à la puissance d’onde initiale de l’élément de choeur. Pour

cela, il suffit de multiplier les deux ratios précédemment cités, ce qui donne le ratio

d’atténuation local (sur une distance de 0.2RE) des ondes réfléchies à l’équateur,

que l’on peut comparer aux valeurs du ratio d’atténuation mesuré et calculé théo-

riquement. La Fig.5.5 montre que ce ratio obtenu par nos simulations varie entre

0.005 pour les régions où le moins d’ondes sont réfléchies à 0.1 à proximité de la

plasmapause, avec une valeur moyenne de 0.04, ce qui est en très bon accord avec

la valeur moyenne théorique calculée par Cornilleau-Wehrlin et al. (1985) dans le

cadre de la théorie quasi-linéaire. Ces valeurs sont aussi très cohérentes avec les

ratios mesurés à bord de CLUSTER (Parrot et al., 2003a, 2004) et THEMIS (Aga-
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Fig. 5.5: La fonction de densité de probabilité de la distribution de puissance d’onde d’un
élément de choeur dans le plan équatorial en fonction de sa distance initiale Lm
(axe x), pour différentes valeurs de Lm (axe y). Chaque distribution (ligne) est
obtenue d’un élément de choeur généré à l’équateur, centré à Lm et pondéré par
l’Equ.(5.1). A l’image de la figure précédente, chaque élément est unidimension-
nel, mais la distribution de puissance d’onde réfléchie est considérée unidimen-
sionnelle ici aussi, i.e. on néglige ses variations selon Y . Sur le panneau de droite
est montré, en fonction de Lm, le ratio du nombre de rayons réfléchis atteignant
l’équateur par rapport au nombre total de rayons présents dans le SCE initial.

pitov et al., 2011b) mentionnés plus haut, puisque l’intensité des signaux réfléchis

était mesurée à 0.005-0.02 et 0.025-0.05 des signaux directs, respectivement.

Il est donc possible d’étudier les caractéristiques statistiques de la divergence

spatiale des rayons par le biais du traçage de rayons, et notamment d’estimer l’atté-

nuation de la puissance d’onde réfléchie des ondes choeur dans n’importe quel endroit

de la magnétosphère interne ; afin de compléter les observations des satellites qui
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sont très rares pour les ondes réfléchies. Mais nous allons voir dans la prochaine

section que toutes les autres caractéristiques des choeurs réfléchis observés peuvent

être reproduites par le code, pour mieux comprendre leur structure par exemple.

5.3 Caractéristiques spectrales des choeurs magnétosphériques

Comme nous l’avons vu au début de ce chapitre, les premiers spectres fréquence-

temps et analyses du flux de Poynting montrant des observations simultanées de

choeurs directs et réfléchis furent présentées par Parrot et al. (2003a, 2004) et Aga-

pitov et al. (2011b). Dans Agapitov et al. (2011b), il était notamment déclaré que,

en plus d’une puissance d’onde atténuée, les éléments se propageant vers l’équateur

présentaient une gamme de fréquence ∼ 10% plus élevée que les éléments directs,

ainsi qu’une structure discrète assez similaire, bien qu’un peu altérée. Les auteurs

démontrèrent aussi que ces ondes réfléchies étaient en fait des ondes générées dans

des régions de plus fort champ magnétique (L plus faible), les signaux étant tronqués

de leurs fréquences les plus faibles dû à la divergence des trajectoires. Ces hypothèses

étaient corroborées par des simulations numériques réalisées à l’aide d’un code em-

ployant un modèle réaliste de la magnétosphère interne (Breuillard et al., 2012b).

Utilisant ce même code, et propageant un SCE généré à l’équateur, nous montrons

dans cette section qu’il est possible de reproduire toutes les caractéristiques des

choeurs réfléchis observées dans Agapitov et al. (2011b).

Cet évènement a été mesuré le 26 Juillet 2008 à 14 :20 UT, lors d’une période

d’activité géomagnétique calme (Kp = 1) par THEMIS A. Le satellite était situé

près de l’équateur (λ = 2.8◦) à L = 8.4 et MLT = 12. La grille de densité 2D et le

profil de densité donnés par notre code numérique pour ces paramètres d’entrée sont

respectivement montrés et décrits dans les panneaux de droite des Fig.3.6 et 3.7.

Le moment magnétique du dipole terrestre est choisi correspondant à l’année 2008.

Les paramètres des ondes dans nos simulations sont aussi basées sur les données

observationnelles telles que : la gamme de fréquence est 0.25Ωe,equ ≤ ω ≤ 0.4Ωe,equ et

les paramètres initiaux des vecteurs d’onde sont 5◦ ≤ θ0 ≤ 30◦ et −180◦ ≤ ϕ0 ≤ 0◦.

La valeur initiale du maximum Lm,0 du SCE est déterminée, par traçage de rayon

dans Agapitov et al. (2011b), égale à 8.0. La distribution du SCE s’étale donc

sur la gamme 7.5 ≤ L0 ≤ 8.5, et est pondérée en intensité par l’Equ.(5.1). Les

différents rayons composant le SCE sont donc générés à l’équateur et propagés vers
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l’hemisphère nord, puis sont éventuellement réfléchis à haute latitude et analysés

à L = 8.3 − 8.5 et λ = 2.8◦ à leur retour à proximité de l’équateur magnétique,

nous permettant de reconstruire leur spectre de puissance fréquence-temps et leur

structure dans cette région.

Sur les panneaux supérieurs de la Fig.5.6 sont présentés les spectres de puissance

fréquence-temps obtenus par nos simulations dans les régions L = 8.0 (à gauche),

et L = 8.4 (à droite). Dans chaque panneau le spectre d’un SCE généré dans la

région sélectionnée (i.e. Lm,0 = 8.0, 8.4) est montré à gauche (à Lm,0 = 8.0 l’élément

montré est donc le SCE propagé dans la magnétosphère et à Lm,0 = 8.4 l’élément

est montré à titre de comparaison, i.e. sa réflexion n’apparâıt pas ici) et sur la droite

le SCE généré initialement à Lm,0 = 8.0 et réfléchi dans la région sélectionnée est

représenté. Il est clair d’après ces deux panneaux que le SCE réfléchi est étalé dans

les deux régions différentes dû à la large divergence des trajectoires des rayons. La

puissance des signaux réfléchis est située entre 0.025 et 0.07 des signaux sources,

comme l’indiquent les barres de couleur, ce qui est en excellent accord avec les

observations de Agapitov et al. (2011b). La gyrofréquence électronique, représentée

en tirets en Fig.5.6, est trouvée environ 9% plus faible à L = 8.4 qu’à L = 8.0,

expliquant l’écart de fréquence observé entre l’élément de choeurs directs et réfléchis

dans le panneau de droite de la Fig.5.6. En effet, la majorité des rayons a été

générée à proximité de L0 = 8.0, où le champ magnétique (donc la gyrofréquence

électronique également) est légèrement plus élevé qu’à L0 = 8.4 ; les choeurs étant

générés avec une fréquence proportionnelle à la gyrofréquence électronique locale, ils

possèdent une fréquence plus élevée que les éléments générés à L0 = 8.4. De plus, le

SCE réfléchi est tronqué en totalité de ses fréquences les plus faibles (ici 0.25Ωe,equ)

à L0 = 8.0 car elles sont déviées vers les plus larges L, ce que l’on retrouve bien

à L0 = 8.4 où plus de fréquences faibles (< 500Hz) sont présentes. Cependant,

l’élément apparâıt tronqué de ses fréquences faibles par rapport à l’élément généré

à L0 = 8.4 à cause de la différence de gyrofréquence dans les deux lieux, ce qui est

aussi en accord avec les observations de Agapitov et al. (2011b). Malgré le fait que

à L0 = 8.4 on retrouve plus de faibles fréquences, la majeure partie de la puissance

d’onde est composée des fréquences ω ≈ 0.3−0.35Ωe,equ, qui sont les ondes les moins

déviées de leur point de génération, comme nous l’avons vu dans la partie précédente.

On peut aussi constater que la pente du spectre (dω/dt) diminue pour ces paquets

d’ondes réfléchies. Enfin, nous pouvons remarquer dans les deux panneaux que le
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SCE réfléchi possède une structure assez similaire aux éléments directs, même si

l’on constate que cette structure commence à s’altérer (après plusieurs réflexions

l’élément devient de plus en plus déstructuré et présente un spectre de type souffle

plasmasphérique), surtout pour les fréquences élevées, ce qui est encore une fois

observé à bord de CLUSTER (Parrot et al., 2003a, 2004) et THEMIS (Agapitov

et al., 2011b).

Un des avantages des simulations numériques est justement qu’il est possible

de détailler la structure des spectres observés pour déterminer par exemple ici la

propagation des rayons et l’évolution du SCE. Les panneaux inférieurs de la Fig.5.6

montrent la structure interne des spectres des éléments réfléchis en fonction de leur

angle θ0, représentés ici de différentes couleurs de bleu foncé (θ0 = 5◦) à rouge

(θ0 = 30◦). La structure cohérente des SCE réfléchis se remarque par des motifs

similaires au spectre fréquence-temps des ondes de type sifflement réfléchies, dû

au milieu dispersif. En effet, chaque motif représente une fréquence discrète diffé-

rente composant l’élément de choeur, comme noté dans le panneau inférieur gauche.

Chaque ”ligne”que l’on distingue correspond quant à elle aux différents L0 sélection-

nés, les lignes de fréquences plus élevées (faibles) dans chaque motif correspondant

à des L0 faibles (élevés), puisque la gyrofréquence diminue avec l’augmentation de

L. Les plus basses fréquences (0.25Ωe,equ) sont dominées par les angles θ0 les plus

élevés car ces rayons sont moins déviés de leur L0 que pour de faibles θ0. La tendance

inverse est observée pour les rayons de plus haute fréquence, pour les mêmes raisons.

Cependant, à L = 8.4 de plus faibles valeurs de θ0 sont présentes pour 0.25ωe,equ

car L est un peu plus élevé, c’est pourquoi à cette distance les spectres sont moins

tronqués de leurs fréquences les plus basses. Pour ω = 0.40Ωe,equ et L = 8.4, le SCE

est tronqué des angles θ0 élevés car ceux-ci sont déviés vers des L inférieurs lors de

leur propagation. Le SCE réfléchi présente une structure moins cohérente à L = 8.4

pour les fréquences élevées ce qui est cohérent avec les observations (Parrot et al.,

2004; Agapitov et al., 2011b), ceci étant dû au fait que les rayons pour lesquels

ω = 0.4Ωe,equ et L0 < 8.0 sont réfléchis pour la plupart à L ≤ 8.0 et donc n’appa-

raissent pas à proximité de L = 8.4, ceux apparaissant dans cette région étant très

perturbés.

Nous avons vu que la plupart des rayons de fréquence élevée sont réfléchis à

des L plus faibles donc la puissance d’ondes doit y être plus élevée, il parâıt donc

intéressant de reconstruire le spectre fréquence-temps des ondes réfléchies dans cette
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zone, i.e. pour les régions L < Lm,0. En Fig.5.7 est présentée la reconstruction de

ce spectre pour le même évènement que précédemment, mais cette fois-ci les rayons

sont recueillis dans la région L0 = 7.0. On constate tout de suite que l’élément

de choeur réfléchi recueilli à L0 = 7.0 possède un ton descendant (dω/dt < 0),

alors que l’élément initialement généré est un ton montant. En effet, la troncature

des fréquences les plus basses (0.25 − 0.3Ωe,equ) combinée au fait que les rayons

de haute fréquence ne sont pas perturbés et se propagent plus vite vers leur point

de réflexion que les basses fréquences, engendre une pente négative de l’élément

réfléchi dans les régions de plus faible L. La différence de L nécessaire entre le point

de lancement Lm,0 de l’élément montant et de l’élément réfléchi L0 pour obtenir un

ton descendant est d’environ 1RE. D’après la Fig.5.7, l’intensité du signal réfléchi

est d’environ 30% celle du signal source, c’est-à-dire supérieure à celle des rayons

réfléchis à plus hauts L, puisque ici les fréquences les plus hautes forment la majeure

partie de la distribution de puissance d’onde. On remarque aussi que la largeur de

bande de fréquence est environ divisée par deux, avec une valeur centrale de la

fréquence de l’élément descendant d’environ 0.25Ωe,equ, puisque la valeur de Ωe,equ

locale (L0 = 7.0) est plus élevée qu’au point de lancement de l’élément montant.

Enfin, l’angle θ des rayons dans l’élément réfléchi est de ∼ 75− 80◦ (non montré).

La reconstruction des spectres fréquence-temps des éléments de choeur suggère

donc qu’il est possible d’obtenir, à partir d’un élément montant généré à l’équateur

à une distance Lm,0, des tons montants réfléchis à des L plus élevés (L0 > Lm,0)

tels qu’observés par Parrot et al. (2004); Agapitov et al. (2011b) à proximité de

l’équateur, mais aussi des tons descendants pour des L plus faibles (L0 < Lm,0− 1).

Pour des valeurs Lm,0 − 1 < L0 < Lm,0, différentes formes de spectres peuvent être

observées, telles que décrites par Burtis and Helliwell (1976).

5.4 Résumé et discussion

Dans ce chapitre, nous avons étudié les caractéristiques de propagation des ondes

choeur réfléchies dans la magnétosphère interne par le biais de simulations de tra-

çage de rayons. Nos simulations (voir Breuillard et al., 2012b) reproduisent avec

précision les caractéristiques de propagation des éléments de choeur réfléchis dans le

plan équatorial, observés à bord des satellites. Pour cela, des SCE (basse-bande) sont

générés à l’équateur magnétique en basant leurs propriétés initiales sur les observa-
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tions, et sont propagés dans la magnétosphère interne. Après avoir éventuellement

subi une réflexion magnétosphérique à haute latitude, les trajectoires des rayons ré-

fléchis sont traitées pour analyser leur distribution spatiale dans le plan équatorial.

Premièrement, la dispersion spatiale des trajectoires des rayons est étudiée selon

leurs paramètres initiaux (L0, ω, θ0, ϕ0), qui permet de déterminer les propriétés

de propagation des ondes de type sifflement après leur réflexion magnétosphérique.

Nous montrons notamment que cette divergence spatiale des rayons réfléchis est

très large, surtout pour les fréquences basses (∼ 0.1 − 0.25Ωe,equ), et peut dans ce

cas atteindre quelques rayons terrestres, excepté pour les rayons générés proches du

cône de résonance (θ0 > 60◦). Les choeurs de haute fréquence (∼ 0.3 − 0.45Ωe,equ)

sont quant à eux moins déviés de leur L de génération, et plus concentrés dans

le plan méridien (Y = 0), les rayons les moins déviées à leur retour à l’équateur

étant généralement les ondes pour lesquelles ω ≈ 0.3Ωe,equ. Ainsi, en plus de domi-

ner la distribution en fréquence des choeurs, ces ondes forment la majeure partie

de la distribution équatoriale de puissance d’onde réfléchie. Cette distribution est

présentée ensuite pour un élément de choeur unidimensionnel (dans le plan méri-

dien) généré à l’équateur, et il est montré que cette distribution est très étendue en

L et très peu (10 fois moins) en longitude, si bien qu’il est possible d’en négliger

les variations longitudinales. L’étalement de la majeure partie de la distribution de

puissance d’onde selon X est similaire à l’étalement initial du SCE (1RE), cependant

on note un rapprochement (∼ 0.5RE) du maximum de la distribution de la puis-

sance d’onde vers la Terre, ce qui avait été démontré auparavant notamment dans

Bortnik et al. (2008b, 2009). Cette tendance est confirmée lorsque l’on trace ensuite

la dépendance de la puissance d’onde selon X, pour différentes valeurs de Lm,0, le

maximum étant encore plus décalé (∼ 1RE) si Lm,0 est proche de la plasmapause,

mais l’étalement de la distribution est beaucoup plus large pour des valeurs Lm,0

éloignées de la plasmapause. Ainsi, il semble possible de ”remplir” de larges régions

avec ces ondes choeurs avec seulement une source localisée (voir Breuillard et al.,

2013b), grâce à la forte divergence de celles-ci à ces distances. Au contraire, on voit

que pour les valeurs de Lm,0 proches de la plasmapause (Lm,0 < 5.5), la plupart des

rayons sont confinés à proximité de la plasmapause et s’y accumulent sans pouvoir

pénétrer dans la plasmasphère. Ce résultat intéressant semble contradictoire avec

les résultats de Bortnik et al. (2008b, 2009, 2011b), cependant nous pensons que

ceci peut être dû au niveau d’activité géomagnétique, et plus particulièrement à la
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forme de la plasmapause. Néanmoins cet aspect nécessite un travail séparé plus ap-

profondi. Cependant, la distribution de puissance d’onde calculée en fonction de L,

ainsi que le ratio du nombre de rayons réfléchis à l’équateur par rapport au nombre

de rayons initiaux, nous permettent d’estimer le taux d’atténuation local (sur une

region de ∼ 0.2RE) des signaux réfléchis dans toutes la magnétosphère interne. Ce

taux est trouvé ici égal à ∼ 0.005 − 0.1, avec une valeur moyenne de ∼ 0.04, ce

qui est en excellent accord avec les calculs théoriques de Cornilleau-Wehrlin et al.

(1985), et les observations récentes de CLUSTER (Parrot et al., 2003a, 2004) et

THEMIS (Agapitov et al., 2011b).

Ce bon accord nous encourage donc, toujours par génération d’un SCE à l’équa-

teur magnétique, à modéliser un événement enregistré sur THEMIS où l’obser-

vation simultanée de choeurs directs et réfléchis est présentée par Agapitov et al.

(2011b). Nous démontrons dans ce chapitre que toutes les caractéristiques du spectre

fréquence-temps observé des signaux réfléchis telles que l’intensité atténuée (0.025−
0.07 du signal source), le décalage en fréquence (de 10% plus élevé) par rapport aux

signaux sources, la troncature des fréquences les plus faibles et la dégénérescence

de leur structure ; sont très bien reproduites par les simulations numériques. Ces

dernières permettent notamment, contrairement aux observations, d’expliquer la

structure interne des éléments (e.g. la troncature des fréquences basses et la dégé-

nérescence).

Les simulations numériques permettent donc de confirmer la réflexion magnéto-

sphérique de ces ondes se propageant vers l’équateur, mais apporte aussi des infor-

mations complémentaires aux observations sur la structure interne de ces signaux.

Ce type d’observation étant très rare, les simulations numériques peuvent se révéler

un atout majeur pour connâıtre la distribution globale des ondes choeurs réfléchies

dans la magnétosphère, celles-ci pouvant jouer un rôle important sur la dynamique

des particules énergétiques, notamment à haute latitude.

Les simulations numériques suggèrent aussi qu’il est possible de former des tons

descendants dans la zone équatoriale par la réflexion magnétosphérique d’éléments

montants à de plus faibles L. Or, deux études statistiques très récentes (Li et al.,

2011b, 2012) des propriétés des tons descendants de choeur viennent renforcer cette

hypothèse. En effet, les propriétés statistiques des tons descendants dans ces études

montrent qu’ils possèdent une intensité d’environ 30% des signaux sources, ainsi

qu’une largeur de bande de fréquence faible, centrée sur ∼ 0.25 − 0.3Ωe,equ. Il y
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est aussi démontré qu’ils sont fortement obliques par rapport au champ magnétique

local (θ ≈ 70−80◦) et leur maximum d’intensité est confiné dans la région 6 < L < 8,

contrairement aux tons montants qui sont quasi-longitudinaux (θ < 25◦) et dont le

maximum d’intensité atteint des distances élevées (8 < L < 10), les deux types

d’éléments étant observés majoritairement du côté matin (06 :00≤MLT≤12 :00).

Le très bon accord des tons descendants reproduits par nos simulations numériques

avec toutes leurs propriétés statistiques observées par THEMIS (Li et al., 2011b,

2012) nous amène donc à penser que l’origine des tons descendants peut être la

réflexion à haute latitude des tons montants générés à l’équateur (voir Breuillard

et al., 2013a).
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Fig. 5.6: Spectres de puissance fréquence-temps (panneaux supérieurs) des éléments di-
rects et réfléchis obtenus par nos simulations numériques, et leur structure interne
(panneaux inférieurs) en fonction de θ0 (couleurs) dans deux différentes régions
d’observation L = 8.0 (panneaux de gauche) et L = 8.4 (panneaux de droite).
Dans les panneaux supérieurs, la puissance d’onde est présentée en échelle loga-
rithmique (en couleur), et les lignes en tirets représentent 0.5Ωe,equ dans chaque
région de l’espace sélectionnée. Dans les panneaux inférieurs, les différentes fré-
quences composant l’élément de choeur réfléchi dans chaque région sélectionnée
sont marquées dans le panneau de gauche.
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Fig. 5.7: Spectres de puissance fréquence-temps (panneaux supérieurs) des éléments di-
rects et réfléchis obtenus par nos simulations numériques, et leur structure interne
(panneaux inférieurs) en fonction de θ0 (couleurs) dans deux différentes régions
d’observation L = 8.0 (panneaux de gauche) et L = 7.0 (panneaux de droite).
Dans les panneaux supérieurs, la puissance d’onde est présentée en échelle loga-
rithmique (en couleur), et les lignes en tirets représentent 0.5Ωe,equ dans chaque
région de l’espace sélectionnée. Dans les panneaux inférieurs, les différentes fré-
quences composant l’élément de choeur réfléchi dans chaque région sélectionnée
sont marquées dans le panneau de gauche.
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Dans ce travail, nous avons abordé divers aspects de la propagation des ondes de

type choeur dans la magnétosphère interne, à l’aide de simulations numériques de

traçage de rayons, ainsi que leur possible implication sur la dynamique des particules

énergétiques des ceintures de radiation terrestres. Précédés par un bref résumé de

ce travail, cette implication et les résultats obtenus sont discutés dans ce chapitre

par le biais de résultats récents, ainsi que les perspectives envisagées.

Les résultats présentés dans ce travail apportent d’importantes améliorations

concernant la compréhension et la modélisation des caractéristiques de la propaga-

tion et de la réflexion des ondes choeur dans la magnétosphère interne, par l’apport

d’études statistiques réalisées à l’aide d’un nouveau code numérique confirmées par

de larges bases de données observationnelles. Ceci entrâıne d’importantes implica-

tions, notamment pour la modélisation de la dynamique des ceintures de radiation,

qui sont discutées dans cette section.

6.1 Discussions et conclusions générales

Le premier chapitre a permis de présenter les différents buts de cette thèse, à sa-

voir (i) la présentation et la description d’un nouveau code numérique de traçage de

rayon dans un modèle réaliste de la magnétosphère interne, (ii) la reconstruction des

propriétés statistiques de la propagation des ondes choeurs directes en fonction de

la latitude, et (iii) l’étude de la divergence spatiale et des caractéristiques spectrales

des éléments d’ondes choeurs réfléchis. Ce premier chapitre a également permis de

mettre ce travail de thèse dans son contexte, en présentant d’abord une vue glo-

bale des différentes structures composant la magnétosphère interne notamment les

ceintures de radiation terrestres, puis en introduisant les différents types d’ondes s’y

propageant et capables de perturber les électrons énergétiques, et enfin par une re-

vue des travaux antérieurs liés à l’étude des ondes choeurs magnétosphériques. Cette

revue inclue un rapide historique des observations des ondes choeurs, une descrip-

tion des propriétés observées de leur région source ainsi que de leur propagation et

réflexion dans la magnétosphère, et enfin une présentation des différents travaux de

simulation numérique de propagation de ces ondes dans la magnétosphère réalisés

à ce jour.

Le deuxième chapitre introduit les notions théoriques nécessaires à la compréhen-

sion des chapitres suivants et à l’élaboration du code numérique présenté dans ce tra-

152



6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES

vail. Ces notions incluent notamment la dynamique des particules énergétiques dans

les ceintures de radiation terrestres et l’influence des interactions onde-particule ré-

sonnantes sur celles-ci. Elles incluent également la théorie de propagation des ondes

dans le plasma magnétosphérique, d’une part dans l’approche hydrodynamique et

d’autre part dans l’approche cinétique, ainsi que la description de la technique du

traçage de rayons, par l’approche magnéto-ionique et l’approche hamiltonienne, et

enfin par la propagation de paquets d’ondes quasi-monochromatiques.

Dans le troisième chapitre est présenté le nouveau code numérique que nous

avons développé et utilisé dans cette étude. Tout d’abord, les modèles réalistes

empiriques de champ magnétique et de densités des différentes espèces du plasma

thermique sont présentés, ainsi que la fonction de distribution générale des parti-

cules. Dans la majorité des simulations numériques de propagation des ondes choeur

magnétosphériques jusqu’à ce jour, des approximations de plasma froid (Yabroff,

1961; Kimura, 1966; Cerisier, 1970; Inan and Bell, 1977; Bortnik et al., 2006a, par

exemple) et des modèles simplifiés de champ magnétique dipolaire (voir la revue par

Kimura, 1985) et d’équilibre diffusif des densités de plasma (Chum and Santoĺık,

2005; Bortnik et al., 2008b, 2009) étaient utilisées. D’autres codes permettent de

prendre en compte ces effets thermiques dans la magnétosphère (voir par exemple

Horne, 1989, et les références s’y trouvant), mais ce code est unique à notre connais-

sance, car il y associe des modèles de champ magnétique et de densités de plasma

magnétosphérique réalistes, disponibles dans tout le volume de la magnétosphère

interne. En effet, le modèle de champ magnétique (Olson and Pfitzer, 1977) per-

met de prendre en compte les effets des sources externes à la Terre, ce qui peut

entrâıner des différences importantes aux grandes distances radiales, notamment du

côté jour/matin où sont observés la plupart des ondes choeurs. Mais la nouveauté

provient surtout de l’utilisation d’un modèle empirique réaliste de densités plasma

(Gallagher et al., 2000) couvrant toutes les régions de la magnétosphère interne

(y compris l’ionosphère), mais également toutes ses configurations possibles dans

son volume complet pour quatre espèces différentes du plasma. Les ondes choeur

étant très sensibles aux densités du plasma et particulièrement à ses gradients, ce

modèle réaliste peut grandement améliorer la précision des trajectoires des rayons,

notamment à la plasmapause (qui détermine notamment la pénétration des ondes

dans la plasmasphère), à haute latitude et basse altitude, et permettre un traçage

de rayons tridimensionnel réaliste dans la magnétosphère complète. Cependant, de
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nombreuses améliorations à ce code peuvent et seront évidemment apportées dans le

futur, celles-ci étant abordées dans la section suivante. Le choix du solveur WHAMP

fait que ce code numérique est applicable à une très large gamme de plasmas, tant

que celui-ci peut être décrit par une combinaison linéaire de composantes Maxwel-

liennes. Celui-ci permet aussi de rendre compte des effets thermiques du plasma,

ce qui peut améliorer l’évaluation des caractéristiques des ondes, notamment leur

atténuation par l’absorption du milieu à basse altitude. De plus, nombre d’effets

additionnels peuvent aussi être pris en compte par le solveur tels que les caracté-

ristiques spécifiques des distributions de particules des ceintures de radiation (voir

Equ.(3.1)). Les populations de particules énergétiques suprathermiques qui jouent

un rôle important dans la génération des ondes choeur et leur amplitude ont été

implémentées dans le code et ont permis pour la première fois de démontrer par

simulation numérique l’amplification des ondes choeur quasi-parallèles.

Le quatrième chapitre est dédié à l’étude des propriétés de la propagation des

ondes choeurs directes, générées à l’équateur, jusqu’à leur réflexion à haute latitude.

Nous avons commencé par décrire les propriétés statistiques de ces ondes observées

à bord de CLUSTER par l’instrument STAFF-SA, dont nous déduisons notamment

les caractéristiques typiques de leur région source, qui servent de conditions initiales

pour la propagation des rayons. Ensuite, nous avons décrit la dispersion spatio-

temporelle des choeurs magnétosphériques par le biais de nos simulations numéri-

ques, ce qui a permis de dégager certaines tendances pour mieux comprendre les

distributions statistiques obtenues. Tout d’abord, nous avons montré l’importance

de la distribution des ondes en fonction de l’angle azimutal initial, qui influence for-

tement la propagation des ondes de type sifflement et donc leur distribution selon

la latitude. En effet, dû à la courbure des lignes de champ magnétique, les rayons

s’inclinent dans le sens opposé à la Terre pendant leur propagation. Pour les rayons

générés en direction de la Terre (90◦ < ϕ < 180◦), ceci implique que pour des lati-

tudes jusqu’à λ ≈ 10◦ on observe une forte distribution d’ondes quasi-parallèles au

champ magnétique, et certains rayons fortement inclinés initialement se propagent

de façon quasi-parallèle jusqu’à des latitudes moyennes λ ≤ 30◦. Il apparâıt donc né-

cessaire d’étudier expérimentalement la distribution de l’angle azimutal des ondes de

type sifflement, notamment à l’équateur magnétique. Ces distributions statistiques

ont été ensuite réalisées en utilisant une modélisation réaliste (empirique) des cara-

ctéristiques typiques de la source des choeurs. Ces distributions statistiques ont
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permis de confirmer les tendances observées auparavant, démontrant notamment

que les ondes choeur dévient rapidement de la direction de B0, les ondes lancées

dans la direction opposée à la Terre (0◦ < ϕ < 90◦) devenant rapidement obliques.

La distribution, observée par CLUSTER, des angles normaux selon la latitude

pour les siffleurs est bien reproduite par nos simulations pour les L faibles. En re-

vanche, nos simulations numériques ne reproduisent pas la forte population d’ondes

quasi-parallèles aux latitudes moyennes, observée aux L plus élevés, car les effets des

électrons énergétiques ne sont pas pris en compte dans ces simulations. Nous avons

en effet montré que ces ondes, générées avec un vecteur d’onde incliné vers la Terre,

se propagent de façon quasi-parallèle jusqu’à des latitudes moyennes, et seraient

donc non amorties (Sazhin, 1991; Bortnik et al., 2006a) mais amplifiées (Kennel

and Petschek, 1966; Kennel and Thorne, 1967; Brinca, 1972) à ces latitudes, comme

démontré en Section 4.3.3. A ces latitudes, les ondes fortement obliques étant déjà

largement amorties par le plasma chaud, la population d’ondes quasi-parallèle ap-

parâıtrait alors majoritaire. L’amortissement Landau permet donc d’expliquer la

surestimation par le code de la valeur moyenne Xm et de la variance Xw à haute

latitude. Cependant, à moyenne latitude l’amplification des ondes quasi-parallèles

décrite précédemment implique l’existence de deux populations d’ondes de θ très

différents dans les données observées, ce qui permet d’expliquer la sous-estimation

de Xw par le code par rapport aux observations.

Nous avons cependant montré dans ce travail que notre base de données de

trajectoires d’ondes choeur permet de reproduire les statistiques d’angle normal des

siffleurs observées par CLUSTER, dans les région où les flux d’électrons énergétiques

sont faibles (e.g. dans la plasmasphère L ≤ 4.5). Le bon accord des distributions

obtenues avec les études de cas (Agapitov et al., 2011b), les études statistiques à

bord de CLUSTER (Agapitov et al., 2011a, 2012) et les autres simulations (Cairo

and Lefeuvre, 1986; Bortnik et al., 2011b) montrent que nos simulations numé-

riques, et notamment la base de données statistique obtenue dans ce travail, sont

importantes en tant qu’estimation fiable pour la reconstruction des distributions des

ondes choeur dans les régions de la magnétosphère interne où les données satellite

sont éparses. Ceci est vrai en particulier à haute latitude, où les effets des interactions

résonantes entre ondes obliques et particules peuvent jouer un rôle très important

dans la détermination de la dynamique des ceintures de radiation, notamment par les

pertes directes de particules proches du cône de perte (Thorne et al., 2005; Shklyar
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and Matsumoto, 2009; Artemyev et al., 2012a,b). A plus large distance (L > 4.5),

où les flux sont plus élevés, il est toutefois nécessaire de prendre en compte les

effets de ces électrons suprathermiques pour tenter de reproduire les distributions

statistiques observées par CLUSTER (Agapitov et al., 2013), ceci est discuté en

Section 6.2.

La comparaison des coefficients de diffusion angulaire en utilisant l’approche

quasi-parallèle et la distribution réaliste, obtenue auparavant, est ensuite présentée.

La distribution statistique de la direction du vecteur d’onde des siffleurs réalisée

dans ce travail pour L ≤ 4.5 est en bon accord avec les données observationnelles,

et permet de démontrer la présence d’une propagation fortement oblique des ondes

dès des latitudes moyennes (∼ 25◦). Ceci représente un résultat important car il

démontre que l’approximation quasi-longitudinale (Xm = 0, Xw = cst) de propaga-

tion des ondes devient invalide à partir de latitudes relativement faibles. Or, dans

beaucoup de calculs de taux de diffusion angulaires des électrons énergétiques (voir

par exemple Horne et al., 2005a; Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007a;

Shprits and Ni, 2009), la distribution des vecteurs d’ondes en fonction de la lati-

tude est décrite par l’approximation quasi-longitudinale pour toutes les latitudes.

De plus, dans la plupart de ces calculs, il est d’abord calculé la valeur moyenne 〈θ〉
et la variance ∆θ puis il est supposé que Xm = tan〈θ〉 et Xw = tan ∆θ (e.g. Glauert

and Horne, 2005; Ni et al., 2011). Ceci est valable pour les faibles valeurs constantes

de 〈θ〉 et ∆θ, mais pas dans notre cas, nous transformons donc d’abord la distri-

bution de θ observée puis ajustons cette distribution avec une fonction gaussienne

dont on déduit les paramètres Xm,w. La distribution de θ étant connue pour être

très importante pour l’évaluation de ces taux de diffusion, la différence impliquée

par l’utilisation de l’approximation quasi-longitudinale peut mener à de larges er-

reurs de sous-estimation de ces taux. Ce phénomène est particulièrement important

pour les particules possédant de faibles angles d’attaque qui sont réfléchis à plus

haute latitude, et qui passent donc une large partie de leur temps à osciller à haute

latitude, la composante de vitesse parallèle au champ magnétique diminuant avec

l’augmentation de la latitude.

En effet, il est démontré dans ce travail que ces particules étant les seules à at-

teindre des latitudes hautes, elles sont les premières affectées par la prise en compte

de la distribution réaliste des vecteurs d’onde (dépendance latitudinale), et notam-

ment les particules proches du cône de perte, pour lesquelles la distribution à haute

156



6. CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES

latitude (λ > 30◦) est mal définie par les données satellites par manque de don-

nées observationnelles (voir par exemple Breuillard et al., 2012b). En conséquence,

avec la distribution réaliste des vecteurs d’onde les taux de diffusion angulaire sont

largement supérieurs à ceux calculés avec l’approximation quasi-longitudinale, pour

les angles d’attaque relativement faibles (αeq < 60◦), atteignant jusqu’à un à deux

ordres de magnitude. Nous démontrons ici que cela est dû à la forte contribution

des résonances cyclotron d’ordre élevé lorsque les valeurs de θ sont élevées, ce qui

avait été noté par Shklyar and Matsumoto (2009), cette contribution des différentes

harmoniques en fonction de αeq étant dépendante de l’énergie considérée, ce qui

est cohérent avec les résultats présentés par Shprits and Ni (2009). Il est donc im-

portant de prendre en compte un nombre suffisant d’ordres n de résonances pour

décrire correctement les taux de diffusion angulaire à haute latitude, que seules les

particules proches du cône de perte peuvent atteindre.

Bien qu’on obtienne une forte augmentation des taux de diffusion angulaire

due à l’augmentation de Xm,w avec λ, cet effet devrait être plus faible pour les

coefficients de diffusion d’énergie et de diffusion mixte. En effet, l’augmentation

de 〈Dαeqαeq〉 est due comme nous l’avons vu à la contribution des harmoniques

cyclotron d’ordre élevé. Or, les taux partiels de diffusion d’énergie correspondant

aux numéros d’harmoniques n sont égaux à 〈Dn
EE〉 ∼ 〈Dn

αeqαeq〉/n2 (voir par exemple

Lyons and Williams, 1984; Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007b). De

ce fait, les harmoniques cyclotron d’ordre élevé seraient réduites d’un facteur 1/n2

pour 〈Dn
EE〉 par rapport à 〈Dn

αeqαeq〉, et l’impact de l’augmentation de θ serait plus

faible sur les taux de diffusion d’énergie. Cependant, il est possible d’obtenir une

forte intensification de la diffusion d’énergie à proximité du cône de perte, où les

électrons atteignent des latitudes plus hautes, une augmentation significative de

〈Dn
EE〉 ayant été observée pour Xm ∼ 1 par Shprits and Ni (2009).

Cette propagation quasi-perpendiculaire des ondes choeur à des latitudes moyen-

nes et hautes implique également que la composante électrostatique des choeurs

est importante dans ces régions (Akhiezer, 1975; Sazhin and Horne, 1990), il n’est

alors plus valable de considérer l’amplitude des ondes constante avec λ comme il a

pu être fait auparavant (voir par exemple Lyons, 1974; Glauert and Horne, 2005;

Summers et al., 2007a; Shprits and Ni, 2009; Ni et al., 2011). Il est montré dans ce

travail (voir aussi Artemyev et al., 2012b) que, considérant à la fois la dépendance

latitudinale des vecteurs d’onde et des amplitudes, les taux de diffusion angulaire
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pour les faibles angles d’attaque sont largement sous-estimés par l’approximation

quasi-longitudinale, mais au contraire sont sur-estimés pour les larges αeq, ceci étant

dû au fait qu’à l’équateur magnétique est observé un minimum de l’intensité des

ondes. De plus, les taux de diffusion angulaires sont largement dominés par les

20% des ondes les plus intenses. Combinant la dépendance latitudinale des vecteurs

d’onde et des amplitudes, on obtient alors un 〈Dαeqαeq〉 supérieur à 〈Dαeqαeq〉const
pour les petits αeq, alors que l’amplitude des ondes observée est généralement très

inférieure à 100pT.

Les taux de diffusion d’angle d’attaque déterminent la durée de vie des élec-

trons dans les ceintures de radiation et définissent l’évolution du flux de particules

(voir Horne et al., 2005a; Summers et al., 2007a; Shprits et al., 2009, et les réfé-

rences s’y trouvant). Cette intensification de la diffusion d’angle d’attaque pour-

rait donc mener à une diminution drastique du temps de vie des électrons piégés

dans les ceintures de radiation, i.e. accélérer leur perte dans la haute atmosphère.

D’après Albert and Shprits (2009), ces temps de vie peuvent être grossièrement es-

timés tels que τ ∼ 1/〈Dαeqαeq〉, où 〈Dαeqαeq〉 est évalué à proximité du minimum de

〈Dαeqαeq〉 tanαeq. En conséquence, l’augmentation de 〈Dαeqαeq〉 d’un ou deux ordres

de magnitude pour 5% des ondes les plus intenses résulte en une baisse considé-

rable de τ . De plus, dû à la dépendance en λ de Xm,w la diminution de τ peut être

conséquente même pour les 15 − 20% des ondes les plus intenses. D’après Moure-

nas et al. (2012), les estimations analytiques de cette diminution sont d’un ordre

de magnitude comparées aux temps de vie calculés pour une propagation parallèle

des choeurs (Shprits et al., 2007). Ainsi, une soudaine diminution du temps de vie

pour 20% de la distribution des particules indiquerait que la perte de particules

serait due à l’intensification sporadique de l’activité des ondes choeur, plutôt que

la lente diffusion permanente. Ceci doit cependant être vérifié par des simulations

numériques globales de la dynamique de la magnétosphère interne, dans lesquelles

la résolution de l’équation de Fokker-Planck est réalisée pour les distributions de

vitesse des particules (voir par exemple Bourdarie et al., 1996; Varotsou et al., 2008;

Fok et al., 2008; Shprits et al., 2008b; Subbotin et al., 2010).

Enfin, nous avons présenté dans le cinquième chapitre les charactéristiques des

ondes choeur réfléchies, obtenues par nos simulations numériques et comparées avec

les données observationnelles précédemment mesurées par les missions CLUSTER

et THEMIS. Il semble important d’étudier dans ce travail ces ondes réfléchies car
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elles apparaissent dans les distributions observées par CLUSTER (voir Fig.4.2), la

distribution obtenue par nos simulations (voir Fig.4.12) étant en bon accord avec

ces mesures. Les résultats apportés dans ce travail permettent d’approfondir les

connaissances des ondes choeur réfléchies et notamment de l’importance de leur

forte dispersion spatiale. En effet, la divergence des trajectoires des rayons peut

permettre à une source locale équatoriale (tel un SCE par exemple) d’emplir de

larges régions de la magnétosphère interne (Breuillard et al., 2013b), et en particu-

lier les ceintures de radiation, d’ondes choeur par leur réflexion magnétosphérique

à haute latitude. En effet, comme il est démontré dans ce travail par l’étude de la

distribution de la puissance d’onde des choeurs réfléchis à l’équateur, si la divergence

en longitude semble faible (sur la grille de densité 2D), la divergence des rayons en

L est large. En particulier, les ondes choeur générées à de plus larges L peuvent

être amenées à peupler les ceintures de radiation, comme nous l’avons montré ici

par le mouvement global de ”contraction” vers la Terre des ondes réfléchies (Bortnik

et al., 2011b,a). Ceci est aussi cohérent avec l’idée décrite plus haut de la présence

d’ondes de différentes régions de la magnétosphère interne dans la distribution des

ondes réfléchies à l’équateur. Les ondes choeur générées dans les ceintures de radia-

tion pourraient quant à elle pénétrer la plasmasphère à haute latitude et y rester

piégée, formant le souffle plasmasphérique par accumulation comme suggéré par

Draganov et al. (1992); Parrot et al. (2004) et démontré plus tard par Bortnik et al.

(2008b, 2009). Cependant, nos simulations dans ce travail peuvent parâıtre contra-

dictoires car on observe que la majorité des rayons ne pénètre pas la plasmasphère

et s’accumule juste derrière celle-ci. Néanmoins nous pensons que ceci est dû à la

forme abrupte (i.e. fort gradient de densité) de la plasmapause utilisée dans le mo-

dèle GCPM qui repousse les rayons hors de la plasmasphère (comme discuté dans

Wang et al. (2011)). Cet effet impliquerait alors que l’augmentation de l’activité

géomagnétique, donc l’augmentation du gradient de densité à la plasmapause par

contraction, entrâınerait une diminution de la pénétration d’ondes choeur dans la

plasmasphère et donc de l’activité des souffles plasmasphériques avec l’augmentation

de Kp, comme observé par Agapitov et al. (2012).

Les valeurs obtenues d’atténuation de la puissance des ondes réfléchies sont en

très bon accord avec les observations multi-satellites (Parrot et al., 2003a, 2004; Aga-

pitov et al., 2011b) et les calculs dans le cadre de la théorie quasi-linéaire (Cornilleau-

Wehrlin et al., 1985), ce qui encourage à utiliser les simulations de traçage de rayons
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pour étudier les ondes choeur réfléchies dans la magnétosphère interne (voir l’article

remarquable de Bortnik et al., 2009). Ceci est notamment dû au fait que les obser-

vations simultanées de telles ondes réfléchies et leurs ondes source sont assez rares.

Or nous avons montré qu’il est possible de reproduire correctement, par le biais de

nos simulations numériques, les caractéristiques des éléments de choeur observées

à bord de THEMIS (Agapitov et al., 2011b), telles que l’atténuation du signal, le

décalage en fréquence, la troncature des fréquences faibles et la dénégérescence de

leur structure. Un autre avantage des simulations numériques est notamment de

pouvoir étudier la structure interne de ces éléments pour comprendre leur origine

et leur évolution. Les simulations numériques réalisées dans ce travail permettent

donc de confirmer que les choeurs observés se propageant vers l’équateur sont bien

des ondes choeurs générés à l’équateur et réfléchis à haute latitude.

L’étude des signaux réfléchis par le biais des simulations numériques, en tant

qu’estimation fiable de leurs propriétés statistiques, parâıt donc cruciale étant donné

le peu de données observationnelles actuellement disponibles. Les signaux réfléchis

étant relativement concentrés à haute latitude, ils pourraient aussi jouer un rôle

important sur la dynamique des particules énergétiques proches du cône de perte,

comme nous l’avons montré pour les rayons directs.

De plus, l’étude de ces signaux réfléchis à permis de suggérer leur importance

dans l’origine des tons descendants (Breuillard et al., 2013a) observés dans de nom-

breuses études (Burtis and Helliwell, 1976; Hayakawa et al., 1984; Li et al., 2011b,

2012). En effet, le très bon accord entre nos simulations numériques et les propriétés

statistiques des tons descendants observés par Li et al. (2011b, 2012) nous permet

de penser que l’origine de ces tons descendants peut être la réflexion magnétosphé-

rique, à des L plus faibles, de tons montants générés initialement à l’équateur (voir

Breuillard et al., 2013a). Cette découverte peut avoir d’importantes conséquences

pour la compréhension du mécanisme de génération des choeurs, qui est un problème

de longue date dans la physique spatiale, et qui fait toujours l’objet d’une recherche

intense de nos jours (voir Nunn, 1974; Nunn et al., 1997; Katoh and Omura, 2007;

Omura et al., 2008; Cully et al., 2011, et les références s’y trouvant). En effet, si cer-

tains modèles numériques précédents ont réussi à générer des tons montants (Nunn

et al., 1997; Katoh and Omura, 2007; Omura et al., 2008; Nunn et al., 2009), très

peu ont pu générer des tons descendants, et encore, seulement pour des conditions

très particulières et peu réalistes (Nunn et al., 2009; Lampe et al., 2010). Or, la na-
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ture de l’amplitude et de la cohérence des ondes influe largement sur les interactions

résonantes des particules énergétiques, les éléments discrets et intenses des choeurs

pouvant amener à des effets non linéaires tels que le piégeage de phase (Helliwell,

1967; Nunn, 1974; Bortnik et al., 2008a) ou encore des gains d’énergie très rapides

ayant des effets drastiques sur les ceintures de radiation (Albert, 2002; Tao et al.,

2012). Ces phénomènes étant sensibles à la distribution de l’angle θ et à la modula-

tion de fréquence de l’amplitude de l’onde, i.e. au signe de dω/dt (Tao et al., 2012),

il est donc nécessaire de comprendre l’origine et l’évolution des éléments discrets

des choeurs.

L’absence de mécanisme général de génération des tons descendants ainsi que

leurs propriétés statistiques observées ont mené Li et al. (2011b) à conclure que

deux mécanismes différents pourraient être à l’origine des tons montants et descen-

dants. Or, notre modèle semble donc confirmer cette hypothèse et fournit pour la

première fois une explication simple et précise à l’origine des tons descendants. Il

est cependant nécessaire de confirmer ce mécanisme de façon statistique, ce dont

nous discuterons dans la section suivante (voir aussi Breuillard et al., 2013a).

6.2 Perspectives

La discussion dans la section précédente amène naturellement à la suggestion

des travaux futurs concernant l’amélioration du code numérique, des distributions

d’ondes et du calcul de la dynamique des particules énergétiques dans les ceintures

de radiation.

Dans ce travail, nous utilisons une grille 2D des densités du plasma magnétosphé-

rique, i.e. nous négligeons les variations longitudinales des densités. Les ondes choeur

étant très sensibles aux variations de densité, pour améliorer les calculs de leur

trajectoire l’objectif à plus court terme est donc bien sûr de réaliser la propagation

des rayons dans le modèle complet 3D, les valeurs de densité plasma et de champ

magnétique étant disponibles dans tout le volume de la magnétosphère interne.

Pour cela, il faut effectuer la parallélisation du code (le code ayant été adapté au

compilateur IVF), étant donné les énormes ressources numériques que nécessite ce

type de calcul. Ceci est prévu dans un futur très proche, la parallélisation permettant

aussi l’utilisation de modèle de champ magnétique plus complet, et valide pour des

conditions de forte activité magnétique (voir par exemple Tsyganenko and Sitnov,
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2005).

Nous avons montré l’importance de la dépendance latitudinale des distributions

des ondes choeur sur la dynamique des électrons énergétiques. Or nous avons vu

que l’amortissement Landau et l’amplification sont des effets primordiaux qui af-

fectent largement cette distribution, en présence de populations d’électrons supra-

thermiques. L’inclusion dans le code de ce type de population a été réalisée dans

cette étude (voir Chapitre 4) avec des résultats en bon accord avec Chen et al. (2012)

notamment. Il est donc nécessaire dans un proche futur de recalculer les nouvelles

distributions d’angle normal et d’amplitude en fonction de la latitude, afin de les

comparer à celles observées par le satellite CLUSTER (e.g. Agapitov et al., 2013;

Artemyev et al., 2012b). La fonction de distribution des particules devra être elle

aussi redéfinie plus précisément pour tenir compte d’effets plus réalistes dans la

magnétosphère interne (cône de perte, dérives des différentes espèces, anisotropie

de température), que le solveur WHAMP est capable de gérer (Rönnmark, 1982).

Les distributions des températures des différentes espèces du plasma peuvent elles

aussi être améliorées, même si celles déjà utilisées correspondent approximative-

ment au modèle Akebono (Kutiev et al., 2002) et sont acceptables pour le traçage

de rayons.

Comme nous l’avons vu précédemment, ce travail est voué principalement à

l’étude et la comparaison statistiques des distributions des ondes choeur pour les

paramètres les plus probables de densités et d’ondes. Les trajectoires des ondes étant

très sensibles aux densités des espèces du plasma et à leurs gradients, il est néces-

saire de réaliser une étude comparative des propriétés de propagation des rayons

en fonction des différents paramètres de densité tels que, entre autres, l’activité

géomagnétique, le MLT, etc. Ce type d’étude détaillée cependant est assez fasti-

dieux étant donné le nombre de trajectoires et de profils de densité à calculer, et

fera l’objet d’une étude dédiée. La comparaison des différentes densités de plasma

et de trajectoires de rayons avec d’autres modèles de densité (voir Wang et al.,

2011) est bien sûr également envisagée dans un futur proche, étant donné que la

propagation des ondes choeur est très sensible notamment aux gradients de densité

du plasma froid (e.g. plasmapause).

Dans les travaux futurs est aussi envisagée une amélioration de la modélisation

de la région source des choeurs, i.e. une fonction poids permettant de pondérer les

trajectoires de façon plus réaliste. Les effets non-linéaires, tels que la génération
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des ondes choeur (voir Section 1.2.4 ou encore Omura et al. (1991, 2009)), n’étant

pas pris en compte dans le code (basé sur la théorie quasi-linéaire), il est donc né-

cessaire d’avoir une connaissance plus précise des distributions des choeurs dans la

région équatoriale de génération. En effet, certaines approximations sont utilisées

par manque de données observationnelles, ou bien pour ajuster les distributions sur

certaines données observationnelles, notamment par des fonctions gaussiennes. Si

certaines de ces approximations semblent suffisantes pour le traçage de rayons, il

est évident que la prise en compte des distributions réalistes permet d’améliorer

la distribution des trajectoires des rayons. De plus, le fait de considérer certaines

distributions intervenant dans la fonction poids comme indépendantes les unes des

autres n’est pas réaliste non plus. En effet, les distributions des différents paramètres

sont toutes dépendantes des autres paramètres, et il n’est pas possible d’en faire une

description complète sans prendre en compte ces effets. Comme il a été dit aupara-

vant, une étude statistique sur la distribution de la puissance d’onde en fonction de

l’angle azimutal initial des choeurs est aussi nécessaire pour modéliser correctement

la source des ondes, car celle-ci peut modifier la distribution des choeurs lors de

leur propagation, notamment à faible latitude, ce phénomène devant être étudié à

l’aide de mesures satellite dans un futur proche. Pour améliorer la modélisation de

la région source des choeurs, il semble aussi important de prendre en compte dans

le futur la génération des choeurs à haute latitude, dans les poches de minimum de

champ magnétique du côté jour.

Pour améliorer les calculs de la dynamique des ceintures de radiation notam-

ment, il est nécessaire de reconstruire la distribution de la puissance d’onde selon

les différents paramètres (e.g. ω,Bw, L) des choeurs dans toutes les régions où ceux-

ci sont présents (et pour différents paramètres de plasma), et notamment à haute

latitude où l’impact sur les particules proches du cône de perte est considérable.

Pour cela, il est possible de combler les régions où les statistiques sont pauvres par

les résultats obtenus par simulation numérique, de la même manière qu’il a été fait

dans ce travail.

Pour l’instant, la distribution de puissance des ondes choeur est uniquement

considérée pour les choeurs directs, mais il est nécessaire à terme d’inclure dans ces

distributions les rayons réfléchis, car ils peuvent les modifier, notamment à haute

latitude où leur puissance d’onde est comparable à celle des rayons directs, et avoir

des conséquences sur l’accélération et les pertes d’électrons énergétiques dans les
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ceintures de radiation (voir Breuillard et al., 2013b), qui n’ont pas encore été es-

timées. L’étude statistique des rayons réfléchis par simulation numérique pourrait

aussi permettre de mieux comprendre la réflexion magnétosphérique et leur pro-

pagation ultérieure, étant donné le peu de mesures disponibles, et d’étudier par

exemple leurs conséquences sur la production de souffles plasmasphériques (voir par

exemple Bortnik et al., 2011a,b) pour différents paramètres de plasma et d’ondes.

Ces différentes études seront abordées ultérieurement.

Il est aussi nécessaire de confirmer l’origine des tons descendants par la réflexion

magnétosphérique présentée dans ce travail, par notamment une étude statistique

des propriétés numériques des tons descendants reproduits par simulation, couplée

à une étude de leur vecteur de Poynting observé, qui permettrait de déterminer si

ces ondes sont bien dirigées vers l’équateur, comme le prédisent nos simulations.

Cette étude est actuellement en cours et devrait faire l’objet d’une publication dans

un futur proche (voir Breuillard et al., 2013a).

Enfin, concernant le calcul des coefficients de diffusion des particules énergétiques

dans les ceintures de radiation, ce travail amène à considérer les points suivants dans

le futur. Tout d’abord, nous avons utilisé dans ce travail l’approximation gaussienne

de la distribution g(X), avec X = tan θ (Lyons et al., 1972). Or, la transformation

de θ vers la variable X n’est pas linéaire et la dépendance réelle de g(X) peut être

considérablement différente d’une fonction gaussienne. Il semble donc plus raison-

nable à l’avenir de réécrire g(X) en fonction de θ plutôt que de X, et d’utiliser

une meilleure approximation de g(θ). Comme nous l’avons indiqué dans la section

précédente, dans un futur proche il est aussi nécessaire d’étudier l’effet de la dépen-

dance latitudinale de θ et de Bw sur la diffusion d’énergie, ainsi que sur les pertes

de particules des ceintures de radiation en utilisant les simulations globales basées

sur l’équation de Fokker-Planck.

Dans ce travail (voir aussi Artemyev et al., 2012b), nous avons considéré diffé-

rents Kp, MLT, et latitudes magnétiques (jusqu’à 40◦), mais en se restreignant à

4 ≤ L ≤ 5, où les statistiques de CLUSTER sont fournies. Or, la dépendance des

taux de diffusion en fonction de L est une information importante pour l’étude des

injections d’électrons de la queue de la magnétosphère vers les ceintures de radia-

tion (et donc en même temps pour la génération des ondes choeurs). Ces injections

peuvent se répandre assez profondément dans la magnétosphère interne (L ∼ 7− 8)

(Dubyagin et al., 2011) et même parfois jusqu’aux limites de la ceintures de ra-
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diation externe (l’injection observée dans l’orbite géostationnaire est discutée par

Friedel and Korth (1996) et Ingraham et al. (2001). Comme nous l’avons vu dans le

premier chapitre, le transport ultérieur des particules énergétiques vers les ceintures

de radiation est assuré par le transport radial, tandis qu’une certaine partie de la po-

pulation des électrons peut être diffusée dans le cône de perte pendant ce processus

lent. Les estimations de la population des électrons réussissant à atteindre la cein-

ture de radiation externe nécessite le calcul des taux de diffusion en fonction de L.

En effet, 〈Dαα〉 dépend de L à cause de la variation du champ magnétique et de ωpe

avec L (les estimations de ces dépendances sont calculées dans Shprits et al. (2007)

et Mourenas et al. (2012)). Le deuxième effet déterminant les pertes des particules

correspond à la différence de topologie de la ligne de champ magnétique par rapport

au modèle dipolaire avec l’augmentation de L (Orlova and Shprits, 2010; Ni et al.,

2011), et la variation de la densité magnétosphérique le long de cette ligne de champ

(e.g. Denton et al., 2002) et de L, ce qui peut être estimé par les modèles réalistes de

champ magnétique et de densités magnétosphériques inclus dans notre code numé-

rique. Par conséquent, pour obtenir la variation réaliste de 〈Dαα〉 en fonction de L

et λ, il faut prendre en compte la combinaison des effets des dépendances des para-

mètres principaux des ondes choeur mais aussi du champ magnétique non-dipolaire

et des densités magnétosphériques réalistes, ceci sera abordé dans les futures études.
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P., Santolik, O., Alleyne, H. S. C., Roth, M., Chust, T., Le Contel, O., and

Staff Team : First results obtained by the Cluster STAFF experiment, Annales

Geophysicae, 21, 437–456, doi :10.5194/angeo-21-437-2003, 2003.

Coroniti, F. V., Fredricks, R. W., Kennel, C. F., and Scarf, F. L. : Fast Time

Resolved Spectral Analysis of VLF Banded Emissions, J. Geophys. Res., 76,

2366–2381, doi :10.1029/JA076i010p02366, 1971.

Cully, C. M., Angelopoulos, V., Auster, U., Bonnell, J., and Le Contel, O. : Obser-

vational evidence of the generation mechanism for rising-tone chorus, Geophys.

Res. Lett., 38, L01106, doi :10.1029/2010GL045793, 2011.

Daglis, I., Baker, D., Kappenman, J., Panasyuk, M., and Daly, E. : Effects of

space weather on technology infrastructure, Space Weather, 2, S02004, doi :

10.1029/2003SW000044, 2004.

Darrouzet, F., de Keyser, J., and Pierrard, V. : The Earth’s Plasmasphere, doi :

10.1007/978-1-4419-1323-4, 2009.

172



BIBLIOGRAPHIE
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Santoĺık, O., Gurnett, D. A., Pickett, J. S., Parrot, M., and Cornilleau-Wehrlin,

N. : A microscopic and nanoscopic view of storm-time chorus on 31 March 2001,

Geophys. Res. Lett., 31, L02801, doi :10.1029/2003GL018757, 2004.
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Abstract. Discrete ELF/VLF (Extremely Low Fre-
quency/Very Low Frequency) chorus emissions are one of
the most intense electromagnetic plasma waves observed in
radiation belts and in the outer terrestrial magnetosphere.
These waves play a crucial role in the dynamics of radiation
belts, and are responsible for the loss and the acceleration
of energetic electrons. The objective of our study is to
reconstruct the realistic distribution of chorus wave-normals
in radiation belts for all magnetic latitudes. To achieve this
aim, the data from the electric and magnetic field measure-
ments onboard Cluster satellite are used to determine the
wave-vector distribution of the chorus signal around the
equator region. Then the propagation of such a wave packet
is modeled using three-dimensional ray tracing technique,
which employs K. R̈onnmark’s WHAMP to solve hot plasma
dispersion relation along the wave packet trajectory. The
observed chorus wave distributions close to waves source
are first fitted to form the initial conditions which then
propagate numerically through the inner magnetosphere in
the frame of the WKB approximation. Ray tracing technique
allows one to reconstruct wave packet properties (electric
and magnetic fields, width of the wave packet ink-space,
etc.) along the propagation path. The calculations show the
spatial spreading of the signal energy due to propagation
in the inhomogeneous and anisotropic magnetized plasma.
Comparison of wave-normal distribution obtained from
ray tracing technique with Cluster observations up to 40◦

latitude demonstrates the reliability of our approach and
applied numerical schemes.

Keywords. Ionosphere (Wave propagation) – Magneto-
spheric physics (Plasmasphere)

1 Introduction

The dynamics of the Earth’s outer radiation belt have been in-
tensively studied since pioneering work in the late 1950s and
early 1960s (see e.g.van Allen and Frank, 1959; Dungey,
1963), and yet their understanding is still limited. One
of the most important processes that govern its dynam-
ics is assumed to be the resonant wave-particle interaction.
It is thought to contribute to electron acceleration (up to
∼ MeV energies) and losses into the ionosphere (Lyons and
Thorne, 1973), especially during geomagnetic disturbances
(seeHorne, 2002; Chen et al., 2007; Shprits et al., 2008b).
Since increases in the energetic electron flux are hazardous
to satellites (Baker, 2002), manned space missions, or can
drastically affect atmospheric chemistry (Thorne, 1977), it is
crucial to improve the existing numerical models that spec-
ify and predict the dynamics of radiation belts (Bourdarie
et al., 1996; Li et al., 2001; Glauert and Horne, 2005; Sum-
mers et al., 2007; Fok et al., 2008; Mourenas et al., 2012).
These models are based on the quasi-linear approach where
resonant wave-particle interactions are described in terms
of particle pitch angle and energy diffusion (Kennel and
Petschek, 1966; Trakhtengertz, 1966; Lyons, 1974; Lyons
and Williams, 1984) to determine the time scale for elec-
tron losses and acceleration. Using this approach, it has been
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1224 H. Breuillard et al.: Chorus wave statistics from ray tracing

shown that whistler mode waves are one of the most effi-
cient drivers of electron losses in radiation belts (e.g.Lyons
et al., 1972; Albert, 2003; Horne et al., 2005b). In addition,
electron resonant interaction with ULF waves also results in
effective radial diffusion due to violation of third adiabatic
invariant (see recent review byShprits et al., 2008a), and ra-
dial transport can be enhanced by scattering of the second
adiabatic invariant (see e.g.Ukhorskiy et al., 2011, and ref-
erences therein).

However, since original paper byLyons et al.(1971) and
until now (see e.g.Glauert and Horne, 2005; Summers et al.,
2007; Albert, 2007), the majority of calculations of the diffu-
sion coefficients have been based on the assumption of par-
allel whistler wave propagation, relative to the background
magnetic field. According to this approximation, the distri-
bution functions of wave frequency and angleθ between the
magnetic field and wave-vector are taken as Gaussian func-
tions with two fixed parameters: mean value and a constant
variance. These parameters can be different for various MLT,
Kp index and for several ranges of magnetic latitude (see e.g.
Summers et al., 2007; Shprits, 2009; Ni et al., 2011, and ref-
erences therein). Moreover, mean wave amplitude also varies
with MLT (Horne et al., 2005a). Another assumption is that
the wave power along the L-shell is constant (Glauert and
Horne, 2005; Summers et al., 2007). These simplifications
are used due to the lack of observational data of these distri-
butions.

An analysis of chorus whistler wave data of Cluster satel-
lites during the 2001–2009 years has been performed by
Agapitov et al.(2011a, 2012), where the measurements were
concentrated in the outer radiation belt, i.e. between 4RE and
7RE (hereRE is the Earth’s radius). The major result of this
study is the evidence of the strong dependence of charac-
teristics ofθ -angle distribution upon magnetic latitude. In-
deed, as the latitude increases, the mean value of the distri-
bution, which is around 20◦ at the magnetic equator, shifts
towards larger angles and the variance (width) of the distri-
bution also increases, confirming the tendencies observed by
Hayakawa et al.(1986) and reported in the comprehensive
review by Sazhin and Hayakawa(1992). Moreover, these
results were confirmed near the equator byLi et al. (2011)
by use of THEMIS spacecraft statistics. Thus, providing the
proper model that allows us to supplement existing databases
of wave distributions on frequency, wave vector and L-shell,
the accuracy of the codes that compute the radiation belts
diffusion coefficients can be significantly improved (Horne
et al., 2005a; Shprits and Ni, 2009; Artemyev et al., 2012a,b).
To this end, it is necessary to develop a numerical ray trac-
ing code that can first reproduce wave distributions based on
direct measurements and then to fill up the observed distribu-
tions by “complementary data” obtained from simulations.

The purpose of this paper is to model the distribution of
chorus wave parameters, taking as a basis Cluster observa-
tions and completing them by results of numerical modeling,
presented hereafter.

In the following sections, we shall describe the numerical
code used in this study: the key parameters that are needed,
and the models of the magnetic field and plasma density dis-
tributions inside the inner magnetosphere that are included.
Then we present the set of parameters necessary for com-
putation of ray traces. The results of calculations form the
database that is then used to calculate statistical distributions
of whistler wave-normal angles at different magnetic lati-
tudes for different L-shells. Finally, the comparison of the
obtained numericalk-vector distribution with direct observa-
tions is presented, followed by conclusions. The description
of ray-tracing methodology and numerical code can be found
in Appendix.

2 Numerical model description

In this section, we present the numerical model that com-
putes ray trajectories of chorus emissions (ELF/VLF whistler
modes) in the inner magnetosphere. The calculation is car-
ried out making use of realistic plasma density model and
pre-selected initial wave distributions. The source localiza-
tion of the chorus waves is assumed to lie at the magnetic
equator between 4.5RE and 7RE, according toLeDocq et al.
(1998); Santoĺık et al.(2005a,b); Agapitov et al.(2011a); Li
et al. (2011). By use of the code, we integrate wave tra-
jectories through the Earth’s inner magnetosphere, in the
frame of the geometrical optics approach (i.e. ray trac-
ing; see Appendix for more details). This code is valid for
any linear electromagnetic wave mode in the anisotropic
multicomponent (up to 6 species) hot plasma with slowly
varying (in comparison with the wavelength) spatial pa-
rameters and moderate absorption. The presented code em-
ploys WHAMP (Waves inHomogeneousAnisotropicMulti-
componentPlasma) code developed byRönnmark(1982) to
solve hot plasma dispersion relation, whose solution is then
used to trace whistler ray trajectories.

This dispersion solver allows to improve the evaluation of
wave characteristics such as wave damping. In particular, one
can better describe the effect of absorption by the medium,
which can result in the improvement of the calculations at
lower altitudes.

Additional effects that can also be taken into account are
specific features of particle distributions that may be present
in radiation belts such as loss cone particle distribution, tem-
perature anisotropy or relative drifts of different particle pop-
ulations. One of the important available options is the possi-
bility to include suprathermal energetic particles that play an
important role in wave generation.

Magnetospheric chorus emissions are commonly observed
between 2.5RE and 10RE. Near 2.5RE the Earth’s core mag-
netic field is assumed to have a tilted dipolar structure with
the dipole magnetic momentum corresponding to year 2005
epoch, and an analytical model (Olson and Pfitzer, 1977)
includes the contribution of sources external to the Earth
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(namely magnetopause, tail and ring currents) at larger al-
titudes. It is valid for all tilts of the Earth’s dipole axis dur-
ing rather quiet magnetosphere (Kp ≤ 4), and has been opti-
mized for the near-Earth region (from 2RE to 15RE).

We use theGlobal CorePlasmaModel (Gallagher et al.,
2000), denoted GCPM hereafter, to obtain smoothly vary-
ing densities of the magnetospheric plasma species through-
out the entire volume of the inner magnetosphere. GCPM
is an empirically derived core plasma density model of four
plasma components – electrons, protons, oxygen ions and
helium ions. It consists of separate models for the plasma-
sphere, plasmapause and polar cap, and merges with IRI
(InternationalReferenceIonosphere) 2007 model at low al-
titudes (Bilitza and Reinisch, 2008). Moreover, this model
supplies complete three-dimensional spatial density distribu-
tions. It is important to note that, whereas the plasma density
model we use is three-dimensional, we reduce it to a 2-D
grid in radial distance and latitude for one Magnetic Local
Time (MLT = 09:00); i.e. we neglect azimuthal variations.
This procedure allows us to significantly reduce the compu-
tation time.

Treating numerically magnetospheric chorus wave prop-
agation, it is important to describe properly the region of
plasmapause, a very dynamic transition region where plasma
density drops abruptly. In the plane of magnetic equator, the
plasmapause is situated at the distance about 4RE for rather
quiet magnetic conditions (Kp = 4 here). Indeed, the steep
gradients of density greatly affect the trajectories of the prop-
agating waves, and thus need to be well defined by the code.
Figure1 shows the electron density as a function of radial
distance for the set of magnetic latitudes, at MLT= 09:00,
which is rather typical for chorus wave registration for a level
of magnetospheric activity ofKp = 4 (seeAgapitov et al.,
2011a). The plasmapause is well defined here, as it is smooth
and clearly present at low latitudes.

To complete the plasma model, one should define the char-
acteristics of the particle distribution functions. In our calcu-
lations, we assume that all plasma species obey Maxwell’s
distributions with temperatures of 0.5 eV, which approxima-
tively correspond to the Akebono data-based temperature
model (Kutiev et al., 2002).

3 Reconstruction of chorus wave-vector distribution
upon magnetic latitude

The main goal of our paper is the reconstruction of cho-
rus wave-normal direction distribution in the inner magne-
tosphere in such a way that it can be compared with Cluster
spacecraft observations. To do so, chorus wave power distri-
bution is to be defined realistically in the source region sup-
posed to be at equator. Then their trajectories are calculated
by means of the ray tracing technique (see Appendix), us-
ing the realistic model of the inner magnetosphere described
above. In this section, we show how the statistics of cho-
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Fig. 1.Electron density as a function of radial distance inRE, show-
ing the plasmapause density gradient for different latitudes, from
equatorial plane (red), to 90◦ latitude (dark blue). Date is 7 Septem-
ber 2002, time 00:30 UT, and parameters are here MLT= 09:00,
Kp = 4.

rus wave-normal angle distribution as a function of latitudeλ

observed by Cluster can be reproduced using numerical cal-
culations of ray propagation from the chorus source region.

Chorus waves typically appear as short coherent bursts of
wave packets propagating in two distinct bands, scaling on
the equatorial electron gyrofrequency�e,equ. The lower band
frequency range is known to beω = 0.1−0.45�e,equ, and the
upper band frequency range isω = 0.5− 0.7�e,equ (see e.g.
Burtis and Helliwell, 1969, 1976). However, here we present
only results for the lower-band chorus because the Cluster
STAFF-SA frequency range cannot completely cover the full
frequency range of the upper band (Agapitov et al., 2011a).
Additionally, upper-band choruses are substantially less in-
tense than lower-band chorus (Meredith et al., 2001; Haque
et al., 2010). The chorus source region is located in the vicin-
ity of the magnetic equator (see alsoLeDocq et al., 1998;
Santoĺık et al., 2005a,b) (sometimes the source can be also
situated in non-equatorial minimum B-pockets during high
magnetospheric activity (Tsurutani and Smith, 1977; Agapi-
tov et al., 2010), but more detailed discussion of this topic
is beyond the scope of the present study). Chorus waves are
usually observed in the night, day and dawn sectors (Agapi-
tov et al., 2011a; Meredith et al., 2003; Li et al., 2009) with
a maximum in occurrence probability and wave intensity be-
tween 06:00 and 12:00 MLT (see e.g.Li et al., 2009; Agapi-
tov et al., 2011a). Moreover, chorus waves are known to
be generated outside the plasmasphere with the amplitude
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maximum atL ≈ 7 (Meredith et al., 2003; Santoĺık et al.,
2005b; Li et al., 2009). Finally, as mentioned above, recent
studies of chorus wave-normal distributions using extensive
sets of observations from different spacecraft (seeAgapitov
et al., 2011a; Li et al., 2011) have shown that the distributions
of intense chorus waves (i.e. lower-band, rising elements) are
generally non-Gaussian and have a non-zero mean value.

In order to reconstruct chorus wave-normal distribution
statistics, we have calculated the numerous ray trajectories
in the inner magnetosphere (in terms of L-shell, latitudeλ

and longitudeφ). Then these distributions of rays have been
properly weighted in terms ofL, θ and frequency at the mag-
netic equator, to accurately reproduce their statistical char-
acteristics in the source region described above. The wave
power distribution is described by the functionG(f,θ,ϕ),
whereθ andϕ are the latitudinal and azimuthal angles that
describe the orientation of wave-normal in the field-aligned
coordinate system, respectively, at a given frequencyf (see
wave distribution function (WDF) method introduced by
Storey and Lefeuvre, 1974).

Making use of the code described in Appendix, we have
computed a database consisting of∼ 35000 numerical tra-
jectories of electromagnetic whistler waves generated in the
vicinity of the magnetic equator and magnetospherically re-
flected at high latitudes.

The wave parameters included in this database are as fol-
lows: plasma density parameters have been chosen to repro-
duce the typical region of chorus occurrence (MLT= 09:00)
for a level of magnetospheric disturbance, during which max-
imum chorus activity is observed (Kp = 4.0). The date is
7 September 2002, at 00:30 UT. Rays are generated at the
equator within the range 4.5 ≤ L0 ≤ 7, with a step of1L0 =

0.1. At each starting pointL0, we launch a set of waves with
frequencies in the range 0.1�e,equ≤ ω ≤ 0.5�e,equ, spaced
at intervals of1ω = 0.1�e,equ, to reproduce the lower-band
chorus wave power distribution. The 3-D obliqueness of cho-
rus wave propagation is represented by the two anglesθ and
ϕ, with θ being the latitudinal angle betweenk-vector and
magnetic field, andϕ the azimuthal angle. For eachL0 and
ω, the range of initial anglesϕ0 betweenk-vector and the
background magnetic fieldB0 in the equatorial XY plane
is −180◦

≤ ϕ0 ≤ +180◦ with 1ϕ0 = 10◦, ϕ0 = 0◦ pointing
towards the Earth. Since the resonance cone angleθres is
frequency-dependent, the range 0≤ θ0 ≤ θresof initial angles
θ0 betweenk-vector andB0 in the XZ plane is non-uniform,
varying from 0≤ θ0 ≤ 80◦ for a frequency of 0.1�e,equ, and
0 ≤ θ0 ≤ 55◦ for 0.5�e,equ. The interval step between each
θ0 is 1θ0 = 5◦.

This numerical ray distribution is uniform in terms ofω

and also in terms ofL0 and θ0 for chorus wave frequency
range. It thus needs to be intensity-weighted at the injection
points to represent the chorus source region. This weighting
is divided into three individual components representing the
dependence onL0, θ0 andω.

Fig. 2. The PDF of the wave-vector angleθ distribution (x-axis) as
a function of magnetic latitude (y-axis) for all computed rays, using
Eq. (1) as initial weight function.

Chorus wave power distribution in frequency is usually
approximated by a Gaussian function with a peak value of
ω ≈ 0.34�e,equ (seeBurtis and Helliwell, 1976). Agapitov
et al.(2011a) have shown that chorus waves have a distribu-
tion close to a Gaussian over L-shells for moderate activity
in the inner magnetosphere, with a maximum value at about
L0 = 6.5. Finally, according toAgapitov et al.(2011a), the
equatorialθ0 distribution is not uniform but has a pronounced
maximum atθ0 ≈ 20◦.

Thus, at the magnetic equator, we use a weight function
h0(θ0) for θ0 distribution which is simply a cross section of
the experimental distribution in Fig. 2e fromAgapitov et al.
(2011a) atλ = 0◦, for 0◦ < θ0 < 90◦.

As a result, each ray trajectory is weighted with an inten-
sity given by the following weight function:

g(θ0,L0,ω) = h0(θ0)exp

[
−

(L0 − 6.5)2

2(1.7)2

]

×exp

[
−

(
ω − 0.34�e,equ

)2

2
(
0.15�e,equ

)2

]
,

(1)

where the subscript 0 denotes the initial (equatorial) value.
It is worth noting that, for all ray trajectories, the selected

region in space is situated in the range 4.5 < L < 7 at ev-
ery latitude; thus, ray coordinates leaving it or entering from
outside this L-shell range are not taken into account in the
simulations.

In Fig. 2, one can see that the poleward ray wave-normals
quickly tend to the resonance cone; the maximum value of
the distribution starts near the equator at around 20◦ and
reaches nearly 80◦ before 30◦ latitude. Another important
characteristic of the distribution is that the variance rests ap-
proximately constant at all latitudes up to 30◦. The behavior
of the numerical distribution of poleward rays is thus very
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Fig. 3. Spatial divergence of ray trajectories as a function of latitude, with respect to wave frequency. Each ray position intersecting one
latitudinal plane (λ = const) is plotted by a point, whose color represents its frequency, fromω = 0.1�e,equ (dark blue) toω = 0.5�e,equ
(red) with1ω = 0.1�e,equ. Rays are launched from a single starting point of coordinates [5RE,0,0], confined in a cone centered around the
local magnetic field, with parameters 5◦

≤ θ0 ≤ θresand−180◦ ≤ ϕ0 ≤ +180◦.

consistent with the observed distribution presented in Fig. 2e
from Agapitov et al.(2011a), where the same wave-normal
angle distribution is constructed using the Cluster STAFF-SA
measurements from years 2001 to 2009. In the following, we
useX = tanθ as parameter since it is widely used as an input
for diffusion coefficient calculation (Lyons et al., 1971). The
good agreement is confirmed by Fig.4, where the probabil-
ity distribution function (PDF) ofX distribution of poleward
rays as a function of latitude is presented. Indeed, the distri-
butions obtained from experimental data (left panel) and as
a result of numerical simulations (right panel) both exhibit
the same tendency, i.e. a rapid increase of the mean value
and variance with the growth of the latitude. The quantitative
growth of these two parameters is discussed in the next sec-
tion. It is worth noting here that the distributions are shown
only up to 30◦ latitude, since the experimental data for higher

latitudes are not sufficient to perform reliable statistical anal-
ysis (this can be seen from the large error bars in Fig.5 in the
range 30◦ ≤ λ ≤ 40◦).

However, from Fig.2 one can notice some discrepancies
with the k-vector distribution fromAgapitov et al.(2011a)
for equatorward rays, for which 90◦ < θ ≤ 180◦. Indeed, al-
though the variance and shape of the distribution are quite
similar to those observed, the maximum of equatorial distri-
bution for numerical rays is centered atθ ≈ 120◦, whereas
according to Cluster data the peak is supposed to stand at
θ ≈ 155◦. These rays can either be magnetospherically re-
flected chorus waves generated at the magnetic equator, or
chorus waves generated from non-equatorial minimum-B
pockets (which might not be taken into consideration in our
simulations). These discrepancies can be explained by the
fact that chorus waves are spatially deviated from their initial

www.ann-geophys.net/30/1223/2012/ Ann. Geophys., 30, 1223–1233, 2012



1228 H. Breuillard et al.: Chorus wave statistics from ray tracing

Fig. 4.The PDF of tanθ distribution (x-axis) as a function of magnetic latitude (y-axis) for all computed rays, using Eq. (1) as initial weight
function. Distributions are obtained from Cluster experimental data (left panel) and numerical simulations (right panel).

L-shell during their propagation and magnetospheric reflec-
tion in the magnetosphere, resulting in power attenuation of
reflected signals (see e.g.Parrot et al., 2003, 2004; Agapitov
et al., 2011b). To illustrate these effects, we show in Fig.3 the
spatial spreading of different ray trajectories for the plasma
parameters mentioned above. We launch, from a single start-
ing point of coordinates[5RE,0,0], a set of rays towards
the Northern Hemisphere. These rays are confined in a cone
centered around the local magnetic field with parameters
5◦

≤ θ0 ≤ θres and −180◦
≤ ϕ0 ≤ 180◦. We vary wave fre-

quency from 0.1�e,equ up to 0.5�e,equ with step 0.1�e,equ.
The different wave frequencies are shown by color on the
Fig.3. The distribution of ray trajectories is symmetrical with
respect to Y coordinates, since we neglect the azimuthal den-
sity variations. The ray trajectories are plotted in a different
panel for each latitudinal plane up toλ = 50◦. The higher
frequency waves are seen to reach lower X values faster than
lower frequency waves, and are more concentrated around
Y = 0, whereas waves with frequency of 0.1�e,equ are more
regularly distributed along Y, forming a ring-like pattern as
latitude increases. One can see here that the spatial spread-
ing of poleward ray trajectories is very large. Thus, a coher-
ent chorus wave packet (consisting of different frequencies)
would greatly diverge as it propagates towards higher lati-
tudes. Therefore, poleward or equatorward waves that origi-
nate from outside the range 4.5 ≤ L ≤ 7 can be included in
statistical studies based on spacecraft measurements. How-
ever, the problem of geometrical spreading and magneto-
spheric reflection of chorus wave packets (with respect to
plasma and magnetic field parameters for instance) requires
a detailed study and will be addressed in future work.

This good statistical agreement between numerical and ob-
served behavior of poleward chorusk-vector distributions
corroborates the possibility of reconstructing the observed
distribution upon all magnetic latitudes making use of our
numerical database of ray trajectories.

4 Discussion

In our model, we have made use of realistic properties of
the chorus wave distribution in the source region (Agapitov
et al., 2011a; Li et al., 2009, 2011) to obtain wave distribu-
tions in the inner magnetosphere by means of ray tracing. We
have found that the distributions obtained have very similar
statistical properties as observed onboard spacecraft in case
studies (see e.g.Agapitov et al., 2011b), in statistical studies
of STAFF-SA wave data measurements of Cluster armada
(Agapitov et al., 2012), and similar to results of other simu-
lations (see e.g.Bortnik et al., 2011). We have shown that our
calculated distribution of chorus wave-normals is very simi-
lar to the characteristics obtained byAgapitov et al.(2011a).
It is worth noting that the initial distribution of chorus wave
normals in the vicinity of the equator is also close to the dis-
tributions often used in the numerical studies of particle dif-
fusion. In previous calculations of energetic electron angular
diffusion rates (Horne et al., 2005a; Glauert and Horne, 2005;
Summers et al., 2007; Shprits and Ni, 2009; Artemyev et al.,
2012a), these distributions are described in terms of Gaussian
ansatz of the variableX = tanθ as

g(X) = exp
[
−(X − Xm)2/X2

w

]
(2)

whereXm andXw are the mean value and the variance of the
distribution, respectively. In most of the above-cited mod-
elling works,Xm = 0 andXw was taken as a constant. Our
numerical model shows that the average value of the angleθ

grows with the latitude that is in a good agreement with ob-
servations onboard Cluster satellite (Agapitov et al., 2011a),
and shows that, at medium and high latitudes, the approxima-
tion based on constant value of the average angle becomes in-
valid. This difference in wave-normal distributions is known
to be very important for the evaluation of the angular diffu-
sion rates and can lead to an underestimation of the diffusion
rates especially for electrons with small pitch angles, which
spend a large portion of their time oscillating along the field
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Fig. 5. Mean valueXm (top panel) and varianceXw (bottom panel) of the tanθ distribution, as a function of magnetic latitude. This figure
shows the comparison between values obtained making use of Cluster data (circles) and numerical computations (solid lines).

line at high latitudes (Artemyev et al., 2012a,b; Mourenas
et al., 2012). The distribution ofX obtained in our calculation
is very close (see Fig.4) to the results obtained from Cluster
STAFF-SA measurements. The variations of parametersXm
andXw from Cluster STAFF-SA and from our numerical cal-
culation are shown in Fig.5 (indicated by circles and by solid
lines respectively) up to large (40◦) magnetic latitudes. The
weighting function defined by Eq. (1) is here applied to the
numerical database of initial equatorial ray distribution di-
rected poleward in order to reproduce observed distributions
at equatorial latitudes. Figure5 shows that the agreement for
the mean value for all magnetic latitudes (top panel) is very
good. The tendency for the variance (bottom panel) is also
well reproduced as seen in this figure, where the global in-
crease of the width of distribution with magnetic latitude is
quite clear. However, some of the features of the variance
seen in experimental data, such as the rapid growth up to
≈ 12◦ latitude and the decrease at≈ 25◦, are not reproduced
in the simulations. There can be several reasons for this; for
instance, it can be due to the fact that experimental data are
averaged over dawn/day sector (02< MLT< 14), and for a

time period of ten years, during which the plasma density pa-
rameters change due to magnetospheric activity or due to the
presence of waves that are generated on different L-shells, or
due to some other reasons. We plan to carry out more studies
to resolve this question in the future. Since chorus wave tra-
jectories are very sensitive to parameters mentioned above,
this probably may explain the difference of the dispersion of
wave-normal angles with latitude as observed in experimen-
tal data, compared to numerical computations. For higher lat-
itudes, this can also be explained by the lack of experimen-
tal data, as already mentioned above. From this comparison,
the statistical distributions obtained from numerical compu-
tations using our database seem to be a reliable estimation for
chorus wave parameter distribution dependence upon mag-
netic latitude. This complementary data could help to esti-
mate parameters in the regions where observational statistics
is not sufficient, for example at high latitudes, as seen on the
large error bars from 30◦ latitude in Fig.5.
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5 Conclusions

In this paper, we present a new 3-D ray tracing code for a
hot magnetized plasma with moderate absorption, which has
been developed including realistic models of plasma densi-
ties and magnetic field for the inner magnetospheric region.
Ray tracing was carried out assuming that the wave source
is situated at equator. The initial distribution of waves in the
source region was chosen to correspond to statistical distri-
bution dependencies onk-vectors, L-shells and frequencies
obtained from observations. To this end, the weight func-
tions corresponding to distributions inferred from observa-
tions were applied to initial set of rays. Then, making use of
our numerical database, we reconstruct chorus wave-vector
distributions as a function of magnetic latitude using weight
functions as described above. The results of our calculations
are in good agreement with statistical distributions found us-
ing ten years of observational data measured onboard Clus-
ter spacecraft. The distribution notably exhibits large wave-
normal angles at medium and high latitudes, which makes the
quasi-longitudinal approximation no longer valid at these lat-
itudes. This can lead to rather large errors in the evaluation of
the diffusion rates that define particle losses very important
for correct description of the radiation belt dynamics. Thus,
our numerically obtained statistical database is quite impor-
tant as a reliable starting point for chorus wave distributions
reconstruction in the magnetospheric regions where the satel-
lite data are poor. It can be used to fulfill the lack of observa-
tions by providing necessary parameters for the global simu-
lations, in particular, at higher latitudes, where the effects of
resonant interactions between waves and particles can play
very important role determining the radiation belts dynamics
(seeShklyar and Matsumoto, 2009; Artemyev et al., 2012a,b,
for instance).

Appendix A

Ray tracing technique and numerical code description

Linear oscillations in a magneto-active plasma are deter-
mined by the linearized Vlasov equation together with the
Maxwell equations for the variable fieldsE and B (for
calculation details, see e.g.Sagdeev and Shafranov, 1961;
Ginzburg, 1970; Akhiezer, 1975). Combining these two
equations, it is possible to calculate the dielectric permittiv-
ity tensor and then solve the well-known dispersion relation
(seeRönnmark, 1982, for instance).

To follow the trajectory of a given wave in the plasma, one
should calculate wave parameters at each propagation point.
This can be achieved making use of real Hamiltonian equa-
tions in a medium with moderate absorption (Suchy, 1981),
in other words, by using eikonal equations which allow one
to express the Maxwell equations for electromagnetic waves
in terms of geometrical rays. This approximation is called

the WKB or geometrical optics approximation and usually
leads to the system of ordinary differential equations (ODEs)
that can be then integrated numerically (e.g. seeHaselgrove,
1954; Yabroff, 1961; Kimura, 1966; Inan and Bell, 1977;
Shklyar and Jǐrı́ček, 2000; Bortnik et al., 2011).

The electromagnetic field should be presented in the fol-
lowing form:

E{B}(r, t) = Ẽ{B̃}(k,ω;r, t)expiS(r, t), (A1)

for all six components, wherer is the position,t is the time,k
is the wave vector andω the wave frequency. Then, assuming
that the field amplitudẽE{B̃}(k,ω;r, t) varies slowly com-
pared with the eikonal (written as a four-dimensional line in-
tegral),

S(r, t) =

r∫
dr ′

· k
(
r ′, t

)
−

t∫
dt ′ω

(
r, t ′

)
. (A2)

Then Maxwell’s equations together with the constitutive
equations are transformed into a system of eikonal equations.

First, the condition of solvability is nothing other than the
dispersion relation

M

(
∂S

∂r
,−

∂S

∂t
;r, t

)
≡ M(r, t,ω,k) = 0. (A3)

Then, a solution of this equation by the method of charac-
teristics (Suchy, 1981), assuming moderate absorption, leads
to the following ODE system (real Hamilton equations for
complex space-time coefficients):



dr

dt
= −<

{(
∂M

∂k

)(
∂M

∂ω

)−1
}

,

d

dt
<k = <

{(
∂M

∂r

)(
∂M

∂ω

)−1
}

,

d

dt
<ω = −<

{(
∂M

∂t

)(
∂M

∂ω

)−1
}

,

d

dt
=k = 0,

d

dt
=ω = −

=

{
∂M
∂t

−
∂M
∂r

((
∂M
∂k

)(
∂M
∂ω

)−1
)∗}

∂M
∂ω

,

d

dt
A = A=ω,

(A4)

whereA is the amplitude of the wave.
In the framework of the geometrical optics approach, den-

sity and magnetic field strength are assumed to be slowly
varying parameters compared to wavelength scale. Thus, at
any point of the considered plasma system, it is possible to
construct the dispersion relation with complex coefficients
slowly varying in space and time. Then the wave path and
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the parameters along propagation trajectory can be recon-
structed by integrating the ODE system (Eq.A4) by any stan-
dard method.

Having core plasma parameters and magnetic field distri-
bution completely resolved in any point of the modeled vol-
ume (in our case 2-D (L,λ) grid), one is able to define the
wave dispersion, and to obtain all the characteristics of the
propagating whistler wave by solving the arising system of
ordinary differential equations (Eq.A4). These are, namely,
the pointsr of its trajectory, as well as the wavenumberk,
the complex frequencyω, and the amplitudeA in all points
of the wave path.

Once the densities and the magnetic field have been tab-
ulated on the grid, the wave packet has to be initialized;
i.e. dispersion function has to be calculated in the equato-
rial “starting” point of the ray. In this study, the source is
supposed to be on the magnetic equator and to have finite
perpendicular scale in the equatorial plane.

To define the wave dispersion, we use an algorithm imple-
mented in the well-known WHAMP code (Rönnmark, 1982),
which calculates the dispersion function of the hot magne-
tized plasma.

Up to six different plasma components can be included
into the code, each being specified by its density, tempera-
ture, particle mass, drift velocity along the magnetic field,
the depth and the size of the loss cone and temperature
anisotropy. Thus, the program is applicable to a really wide
class of plasmas, and the method should in general be useful
whenever a homogeneous magnetized plasma can be approx-
imated by a linear combination of Maxwellian components.

The kinetic dielectric tensor is approximated by introduc-
ing a Pad́e approximant for the plasma dispersion function
(Fried and Conte, 1961) when evaluating the susceptibility
tensor. The resulting expression for the dielectric tensor is
valid for all realk and very well suited for numerical evalu-
ation. Then, a complex frequencyω, which satisfies the dis-
persion relation (Eq.A3), can be found using any iteration
method. Here Newton’s iteration method is employed (see
e.g.Press et al., 1992). After each wave packet has been ini-
tialized (the frequencies and wavenumbers of chorus form-
ing whistlers are calculated consistently for the plasma and
magnetic field parameters in the supposed source region), its
propagation trajectory in the magnetosphere is traced by in-
tegrating the ODE system (Eq.A4) by Runge-Kutta-Verner
fifth-order initial value ODE solver.
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Shklyar, D. R. and Jiřı́ček, F.: Simulation of nonducted whistler
spectrograms observed aboard the MAGION 4 and 5 satel-
lites, J. Atmos. Sol.-Terr. Phy., 62, 347–370,doi:10.1016/S1364-
6826(99)00097-8, 2000.

Shprits, Y. Y.: Potential waves for pitch-angle scattering of near-
equatorially mirroring energetic electrons due to the violation of
the second adiabatic invariant, Geophys. Res. Lett., 36, L12106,
doi:10.1029/2009GL038322, 2009.

Shprits, Y. Y. and Ni, B.: Dependence of the quasi-linear scattering
rates on the wave normal distribution of chorus waves, J. Geo-
phys. Res., 114, A11205,doi:10.1029/2009JA014223, 2009.

Shprits, Y. Y., Elkington, S. R., Meredith, N. P., and Subbotin, D. A.:
Review of modeling of losses and sources of relativistic electrons
in the outer radiation belt I: Radial transport, J. Atmos. Sol.-Terr.
Phy., 70, 1679–1693,doi:10.1016/j.jastp.2008.06.008, 2008a.

Shprits, Y. Y., Subbotin, D. A., Meredith, N. P., and Elking-
ton, S. R.: Review of modeling of losses and sources of rel-
ativistic electrons in the outer radiation belt II: Local accel-
eration and loss, J. Atmos. Sol.-Terr. Phy., 70, 1694–1713,
doi:10.1016/j.jastp.2008.06.014, 2008b.

Storey, L. R. O. and Lefeuvre, F.: Theory for the interpretation of
measurements of the six components of a random electromag-
netic wave field in space, in: Space research XIV, edited by:
Rycroft, M. J. and Reasenberg, R. D., 381–386, 1974.

Suchy, K.: Real Hamilton equations of geometric optics for me-
dia with moderate absorption, Radio Sci., 16, 1179–1182,
doi:10.1029/RS016i006p01179, 1981.

Summers, D., Ni, B., and Meredith, N. P.: Timescales for radiation
belt electron acceleration and loss due to resonant wave-particle
interactions: 2. Evaluation for VLF chorus, ELF hiss, and elec-
tromagnetic ion cyclotron waves, J. Geophys. Res., 112, A04207,
doi:10.1029/2006JA011993, 2007.

Thorne, R. M.: Energetic radiation belt electron precipitation - A
natural depletion mechanism for stratospheric ozone, Science,
195, 287–289,doi:10.1126/science.195.4275.287, 1977.

Trakhtengertz, V. Y.: Stationary States of the Earth’s Outer Radia-
tion Zone, Geomagn. Aeronom., 6, 638–45, 1966.

Tsurutani, B. T. and Smith, E. J.: Two types of magnetospheric ELF
chorus and their substorm dependences, J. Geophys. Res., 82,
5112–5128,doi:10.1029/JA082i032p05112, 1977.

Ukhorskiy, A. Y., Sitnov, M. I., Millan, R. M., and Kress, B. T.:
The role of drift orbit bifurcations in energization and loss of
electrons in the outer radiation belt, J. Geophys. Res.-Space, 116,
A09208,doi:10.1029/2011JA016623, 2011.

van Allen, J. A. and Frank, L. A.: Radiation Around the Earth
to a Radial Distance of 107,400 km., Nature, 183, 430–434,
doi:10.1038/183430a0, 1959.

Yabroff, I. W.: Computation of whistler ray paths, J. Res. NBS. D.
Radio Prop., 65D, 485–505, 1961.

www.ann-geophys.net/30/1223/2012/ Ann. Geophys., 30, 1223–1233, 2012



E�ects of equatorial chorus wave normal azimuthal

distribution on wave propagation

H.Breuillard1∗, D. I.Mendzhul2, O.V.Agapitov1,2

Advances in Astronomy and Space Physics, 2, 167-172 (2012)

© H.Breuillard, D. I.Mendzhul, O.V.Agapitov, 2012

1LPC2E/CNES and University of Orleans, France
2STUDIUM, Loire Valley Institute for Advanced Studies, Orleans-Tours, France

3Taras Shevchenko National University of Kyiv, Glushkova ave., 4, 03127, Kyiv, Ukraine

The non-ducted propagation characteristics of the VLF waves in the inner magnetosphere were studied with
respect to their frequency, source localization, and initial polar angle between the wave-normal and the background
magnetic �eld and azimuthal angle. The ray tracing software based on multi-components cold plasma approach was
developed by use of the Olson-P�tzer magnetic �eld model and the GCPM model of plasma density. We described
dynamics of the wave-normals direction during its propagation and magnetospheric re�ection. We showed that
whistler waves can be re�ected when lower hybrid resonance frequency becomes greater than the wave frequency:
ωLH > ω. It corresponds to magnetic latitude λ ∼ 50◦. The simulation results con�rmed the inapplicability of the
quasi-longitudinal approximation to describe the propagation of magnetospheric whistlers. The simulation results
of chorus emissions propagation, which use realistic distributions of waves on the initial parameters are presented.
Particularly, we obtained distributions of chorus emission waves in dependence on the wave-normal directions for
di�erent magnetic latitudes, with respect to initial azimuthal angle. It is required for studying di�usive processes in
the radiation belts. The results are found to be in a good agreement with the CLUSTER STAFF-SA measurements.

Key words: wave propagation; waves in plasma; wave-particle interactions

introduction

The most intense electromagnetic plasma waves
observed in the Earth's radiation belts and outer
magnetosphere, discrete ELF/VLF chorus emissions,
are characterised by rising and falling tones in the
few hundred to several thousand Hertz frequency
range [11, 29, 30]. See also reviews by [23] and
[26] and references therein. Critical to radiation belt
dynamics, these emissions have been studied inten-
sively because they play a crucial role in the accelera-
tion of energetic electrons in the outer radiation belt.
Typically ELF/VLF chorus emissions are observed
near the magnetic equatorial plane in the dawn and
dayside outer magnetosphere [23]. They have at-
tracted special attention recently because they were
observed as waveforms, allowing determination of
their wave normal vector distributions. [11] were
the �rst who determined chorus normal vector distri-
butions using the search coil magnetometer aboard
OGO5, near the equator, at geosynchronous alti-
tude. Chorus wave normal directions at ≤ 17◦ mag-
netic latitudes and L-shells ∼7.6 were later stud-
ied in [16]. Analysis of the wave normals and the
Poynting �uxes for separate emission elements has
shown that the emissions are generated in proximity
to the geomagnetic equator and propagate to higher

latitudes in a non-ducted whistler mode [11, 16] or
duct mode [31]. Chorus emissions are usually ob-
served in the Earth's dawn sector between 23:00
and 13:00MLT [29]. These emissions, which prop-
agate in the whistler mode, consist of two broad fre-
quency bands on either side of half local equatorial
gyrofrequency ωce at the geomagnetic equator along
the magnetic �eld line on which the waves are ob-
served [29, 30]. If present, the upper band exists
in the ω/ωce ≈ 0.5−0.75 frequency range and con-
tains discrete chorus elements rising at a few kHz/s.
The lower band exists in the ω/ωce ≈ 0.1−0.5 fre-
quency range and contains both elements rising at a
few kHz/s and di�use elements. In the inner mag-
netosphere, L-shell is ∼2�6, wave generation onset
has been shown to be associated with substorm elec-
tron injections [14]. Chorus in the radiation belts is
believed to be generated through electron cyclotron
instability when the distribution of energetic elec-
trons in the 5 to 150 keV range is strongly anisotropic
[28]. This has been shown to be the case in re-
cent studies of such waves during electron injections.
Chorus waves in the outer dayside region have re-
ceived further attention recently, especially as the
THEMIS mission was able to extend previous obser-
vations beyond L ∼ 7 to L ∼ 13. Dayside quiet-time
chorus cannot be explained in the absence of injec-
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tions, however, and remains an area of active study.
Other chorus generation occurs in the local mini-
mum magnetic �eld regions near the dayside magne-
topause on the magnetic latitude near ±(40◦−50◦)
[30]. The spatial and temporal dependencies of high-
latitude chorus parameters are considerably di�erent
from those of the chorus generated near the magnetic
equator. The frequency range of the high-latitude
chorus is similar to chorus waves generated near the
magnetic equator at L > 10 but their spectral power
distribution exhibits two maxima: (0−0.15)ωce and
(0.25�0.30)ωce. These emissions are mainly detected
within 1�2RE from the magnetopause [30].

Before the CLUSTER mission, observations of
ELF/VLF chorus emissions were mainly made by
single spacecraft, such as ISEE 1 and ISEE 2, which
observed many similar events [15]. Recent Poynting
�ux and polarization measurements aboard CLUS-
TER spacecraft con�rmed that the chorus source is
located close to the equatorial plane [24, 25]. Mea-
surements around the magnetic equator demonstrate
the change in sign of the parallel component of the
Poynting vector when the satellites cross the equator
region. Poynting vector �ux analysis indicates that
the central position of the chorus source �uctuates
along the background magnetic �eld within 1000�
2000 km of the geomagnetic equatorial plane in the
timescale of minutes. In studies of chorus emission
generation mechanisms, [17] and [28] gave theoreti-
cal estimates of the scale size of the wave generation
region. Attempts to estimate the scale size exper-
imentally were made using coordinated CLUSTER
[3, 4, 25] and more recently THEMIS [1, 2] observa-
tions in the radiation belt region.

Although the magnetospheric re�ection of
whistler chorus is discussed and simulated in a num-
ber of papers, such as [17] and [11], experimental con-
�rmation is scarce. Continuous increase in the angle
between the wave vector and background magnetic
�eld for several cases of re�ected chorus in the outer
magnetosphere, based on Ogo 5 measurements, was
shown in [11]. In [24] the Poynting vector and wave
normal directions of chorus waves were analysed
using CLUSTER STAFF-SA measurements of spec-
tral matrices with a 4 s time resolution [3]. Another
CLUSTER spacecraft observed waves propagating
from the geomagnetic equator region and re�ected
waves that reached a lower hybrid resonance re�ec-
tion at low altitudes and returned to the equator
at another location with a lower intensity [1]. [24]
corroborated this interpretation using ray tracing
analysis. [9] demonstrated wave re�ection, refrac-
tion and resultant inward radial propagation across
L-shells and MLT over several RE . The agreement
between models and THEMIS data in the above
study [9] encourages use of the ray tracing technique
to determine evolution and consequences of chorus
waves outside the plasmasphere. To this end it is
necessary to develop a numerical ray tracing code

that can reproduce wave distributions based on di-
rect measurements and then to �ll up the observed
distributions by the distributions obtained from sim-
ulations.

In this paper we obtain the distribution of cho-
rus wave parameters, taking as a basis CLUSTER
observations and to study in�uence of the equatorial
azimuthal wave normal distribution to wave proper-
ties at high latitudes.

model description

In this section, we present the numerical model
which computes ray trajectories of chorus emissions
(ELF/VLF whistler modes) in the inner magneto-
sphere using the approximation of the cold collision-
less multi-components plasma. The calculation is
carried out making use of realistic plasma density pa-
rameters and pre-selected initial wave distributions.

The electromagnetic �eld should be presented in

the following form E,B(~k, ω, ~r, t)e−i(ωt−~k~r), where
the �eld amplitude varies slowly compared to the
eikonal ϕ (written as a four-dimensional line inte-

gral). In such approximation ~k = ∇ϕ(~r) and the
equations are transformed into a system of eikonal
equations. The Maxwell's equations give a system of

equation for ~E components:

M̂ ~E = ~k(~k ~E) − (~k~k) ~E +
ω2

c2
ε̂. (1)

Then, the condition of solvability gives the disper-
sion relation:

M =
∥∥∥M̂(~k, ω, ~r, t)

∥∥∥ = 0.

By use of Using the approximation of cold collision-
less plasma in the background magnetic �eld in the

�eld aligned coordinate system where ~B0 is along Z
with the angle θ between the wave normal and the

background magnetic �eld ~B0, the dispersion rela-
tion has the form [27]:

(
1 − ω2

ω2
pe + ω2

pi

)[(
ω

ωce

(
1 +

ω2
pe + ω2

pi

c2k2 − ω2

)
−

−ωci

ω

)2

− (1 − γ)2


+

[
1 + γ

(
ω2

pe + ω2
pi

c2k2 − ω2
−

−1 + γ

)
−
(ωci

ω

)2
]

ck sin θ

c2k2 − ω2
= M = 0, (2)

where ωce =
eB0

cme
is the local electron gyrofrequency,
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ωpe =
4πne2

me
, γ = me/mi = 1/1836.15. The solu-

tions of the dispersion relation are shown in Fig. 1
for two cases ωpe > ωce and ωpe < ωce respectively.
This dispersion relation is used to solve numerically
the system of equations for the ray tracing:

d~r

dt
=
∂ω

∂~k
;

d~k

dt
= −∂ω

∂~r
, (3)

in the following form:

d~r

dt
= −

(
∂M

∂~k

)(
∂M

∂ω

)−1

;

d~k

dt
=

(
∂M

∂~r

)(
∂M

∂ω

)−1

. (4)

The absolute value of the ~k-vector can be obtained
from the dispersion relation for whistler waves in a
form:

(
kc

ω

)2

=

(
RL sin2 θ + PS(1 + cos2 θ)−

−
[(
RL sin2 θ + PS(1 + cos2 θ)

)2 −

− 4PRL
(
S sin2 θ + P cos2 θ

)]1/2

)
×

×
(
2
[
S sin2 θ + P cos2 θ

])−1
, (5)

where R, L, P , and S are the polarization parame-
ters, following the notation from [27]:

R = 1 −
(
ωpe

ωce

)2 (ωce

ω

) [(ωce

ω

)
− 1
]−1

,

L = 1 −
(
ωpe

ωce

)2 (ωce

ω

) [(ωce

ω

)
+ 1
]−1

,

S =
R+ L

2
, D =

R− L

2
, P = 1 −

(ωpe

ω

)2
,

where ωpe is the local plasma frequency.
Magnetospheric chorus emissions are commonly

observed between 2.5RE and 10RE . Near 2.5RE
the Earth's core magnetic �eld is assumed to have a
tilted dipolar structure with the dipole magnetic mo-
mentum corresponding to year 2005 epoch, and an
analytical model includes the contribution of sources
external to the Earth (namely magnetopause, tail
and ring currents) at larger altitudes [22]. It is
valid for all tilts of the Earth's dipole axis during
rather quiet magnetosphere (Kp < 4), and has been
optimized for the near-Earth region (from 2RE to
15RE). To obtain densities of the magnetospheric

plasma species throughout the entire volume of the
inner magnetosphere we use the Global Core Plasma
Model [12] (for more detailed description of the used
models see [10]).

Fig. 1: Dispersion of electromagnetic waves for two cases
ωpe > ωce (a) and ωpe < ωce (b).

chorus wave normal properties

in the outer radiation belt

The behaviour of the numerical distribution of
poleward rays is thus very consistent with the ob-
served distribution presented in Fig. 2e from [4, 5],
where the same wave normal angle distribution is
constructed using the CLUSTER STAFF-SA mea-
surements from years 2001 to 2010. The good agree-
ment is con�rmed [10]. The distributions obtained
from experimental data and as a result of numerical
simulations both exhibit the same tendency, i. e. a
rapid increase of the mean value and variance with
the growth of λ. It was shown that starting with
~k direction close to the direction of the background
magnetic �eld near the equator, wave-normals di-
verge from �eld aligned direction very fast and al-
ready on λ ≈ 25◦−35◦ became close to the resonance
cone (Fig. 2, 3). When the wave frequency becomes
less than the background lower hybrid frequency,

ωLH '
(

1
ωceωci

+ 1
ωpi

)−1
, whistler wave transforms

to the quasi-electrostatic mode, wave-normal comes
to transverse direction, group velocity changes its
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sign and wave can be re�ected [2]. From the numer-
ical simulation of chorus emission propagation we
obtained distributions of chorus emission waves in
dependence on the wave-normal directions for di�er-
ent magnetic latitudes. The deviation of the wave-
normal direction from the direction of the back-
ground magnetic �eld tends to signi�cant increase
of the e�ciency of the wave-particle interaction in
the radiation belts [6, 7]. Due to particle scatter-
ing on chorus waves the electron life-time decreases
[20, 21]. The wave normal distributions obtained us-
ing the hot plasma approximations are described in
[10].

Fig. 3 shows the wave power distribution of θ∗
as a function of λ, where θ∗ = θ cosφ, for chorus
waves generated at the equator. Here φ is de�ned
as the wave-vector azimuthal angle. Thus, the rays
that are initially oriented towards the Earth (i. e.
90◦ < φ0 < 180◦, in blue lines) have a negative
initial θ∗ at the equator, whereas rays initially di-
rected outward (i. e., 0◦ < φ0 < 90◦, in red lines)
have a positive θ∗

0. From this �gure it can be seen
that rays quickly defer outward during their propa-
gation, as none is directed towards the Earth above
λ = 40◦. Therefore, the majority of rays gener-
ated inward intersect the direction of the local mag-
netic �eld for λ < 15◦, which explains the observed
strong population of quasi-parallel waves at these
low latitudes. For large initial angles, these rays
(−30◦ < θ∗

0 < −15◦) can also propagate quasi-
parallel to the magnetic �eld up to latitudes ∼ 30◦,
whereas rays initially launched outward quickly tend
to resonance cone (λ > 20◦). However, the two
ray populations quickly merge and this overlapping
forms the major part of the distribution, especially
at high latitudes, that propagates obliquely, which is
consistent with CLUSTER observations [5].

The �eld aligned population of waves is seen in
the spacecraft data at λ ' 20◦ − 30◦. The ray trac-
ing does not show such a group of waves. This can
be seen also from the angle ψ between the spacecraft
position vector ~r and wave normal shown in Fig. 4.
ψ is distributed near 90◦ at the equator, and from
ray tracing decreases with λ to ∼ 60◦ −70◦ (Fig. 4b).
Ray tracing well reproduces ψ distribution from the
spacecraft observations shown in Fig 4a. Chorus
wave normals tend to rotate outward from the Earth
due to magnetic �eld lines curvature and magnetic
�eld absolute value gradient. The �eld aligned di-
rection is indicated with black dashed line and the
�eld aligned wave population is observed in ψ dis-
tribution at λ ≈ 10◦ − 30◦. This population of �eld
aligned waves cannot be obtained from the geomet-
ric optics approximation used in our paper, though
a very small population of quasi-parallel waves is
produced by ray tracing simulations at these lati-
tudes. The Landau damping is more e�ective for the
oblique waves and wave ampli�cation is more e�ec-
tive for �eld aligned waves. The wave ampli�cation

and wave damping during the propagation can result
in the observed di�erences between spacecraft obser-
vations and numerical simulations and they have to
be taken into account, that will be the subject of the
future work.

Fig. 2: Ray trace of the whistler wave, generated in the
vicinity of the geomagnetic equator with wave-normal
directed along the background magnetic �eld. The wave-
normal direction along the trajectory is shown by ar-
rows. The model plasma density (the di�usion equilib-
rium model) and magnetic �eld line are shown in grey
shades.

conclusions

In this paper we present a ray tracing technique
for the cold magnetized multi-components collision-
less plasma that has been developed including re-
alistic plasma density and magnetic �eld models.
Ray tracing was carried out assuming that the wave
source is situated at equator. The initial distribu-

tion of waves in frequencies and in ~k-vectors in the
source region was chosen to correspond to statisti-

cal distribution dependencies on ~k-vectors and fre-
quencies obtained from observations. To this end
the weight functions corresponding to distributions
inferred from observations were applied to initial set
of rays [10].

Then, making use of our numerical database we
show that it is possible to reconstruct chorus wave-
normal distributions as a function of magnetic lat-
itude using weight functions on equator (obtained
from experiment). The results of our calculations
are in a good agreement with statistical distributions
found using ten years observational data measured
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onboard CLUSTER spacecrafts in [4, 5].
Chorus wave normal angle distribution at the

equator peaks at θ ≈ 15◦ − 17◦ and θ tends to in-
crease fast with latitude reaching the resonance cone
at λ ≈ 30◦−40◦ and can be re�ected at λ ≈ 40◦−45◦
where the wave frequency becomes less than the local
lower hybrid frequency. Chorus wave normals tend
to rotate outward from the direction to the Earth
due to the background magnetic �eld lines curvature
and gradients of magnetic �eld and plasma density.
Thus, waves that are generated towards the Earth
can propagate quasi-parallel to the magnetic �eld up
to relatively large latitudes λ ≈ 10◦ − 25◦. These
waves could be more easily ampli�ed by resonant in-
teraction with the radiation belts energetic electrons
[18, 19] to form the observed �eld aligned population
at these latitudes.

In addition, Landau damping, which is much
more e�ective for oblique wave normal angles [13],
tends to decrease the amplitude of oblique chorus
waves during their propagation and also results in
the concentration of the wave normal distribution
near �eld aligned direction at λ ≈ 20◦−35◦. The dis-
crepancies of distributions obtained from the space-
craft observations and from ray tracing can thus be
explained presumably by a combination of quasi-
parallel wave ampli�cation and Landau damping of
oblique waves during chorus waves propagation [8].
Therefore, the existence of an anisotropy in the equa-
torial azimuthal angle distribution can lead to dras-
tic changes in the wave normal angle distribution.
Nevertheless, the statistical majority of oblique wave
population in the outer radiation belts, especially at
high latitudes, tends to more e�ective electron scat-
tering [6] and decreasing of electron life-time, espe-
cially in the L- shell range from 3 to 5.5 [20].

references

[1] AgapitovO., KrasnoselskikhV., ZaliznyakYu. et al.
2010, Ann. Geophys., 28, 1377

[2] AgapitovO., KrasnoselskikhV., ZaliznyakYu. et al.
2011, Ann. Geophys., 29, 541

[3] AgapitovO., KrasnoselskikhV., Dudok de WitT. et al.
2011, J. Geophys. Res., 116, A09222

[4] AgapitovO., KrasnoselskikhV., KhotyaintsevY.V. &
RollandG. 2011, Geophys. Res. Lett., 38, L20103

[5] AgapitovO., KrasnoselskikhV., ArtemyevA. et al. sub-
mitted to J. Geophys. Res.

[6] ArtemyevA., AgapitovO., BreuillardH., Krasnosel-
skikhV. & RollandG. 2012, Geophys. Res. Lett., 39,
L08105

[7] ArtemyevA., AgapitovO., KrasnoselskikhV., Breuil-
lardH. & RollandG. 2012, J. Geophys. Res., 117,
A08219

[8] Bortnik J., InanU. S. & Bell T. F. 2006, Geophys. Res.
Lett., 33, L03102

[9] Bortnik J., LiW., ThorneR.M. et al. 2009, Science, 324,
775

[10] BreuillardH., ZaliznyakY., KrasnoselskikhV.V. et al.,
Ann. Geophys., in press

[11] BurtonR.K. & HolzerR. E. 1974, J. Geophys. Res., 79,
1014

[12] GallagherD. L., CravenP.D. & ComfortR.H. 2000, J.
Geophys. Res., 105, 18819

[13] Ginzburg, V. L. and Rukhadze, A. A. `Waves in magne-
toactive plasma', 1975.

[14] GoldsteinB. E. & TsurutaniB.T. 1984, J. Geophys. Res.,
89, 2789

[15] Gurnett D.A., Anderson R.R., Scarf F. L.,
FredricksR.W. & SmithE. J. 1979, Space Sci. Rev., 23,
103

[16] HayakawaM., HattoriK., Shimakura S., ParrotM. &
Lefeuvre F. 1990, Planet. Space Sci., 38, 135

[17] Helliwell R.A. `Whistlers and related ionospheric phe-
nomena', 1965, Stanford University Press, USA

[18] KennelC. F. & ThorneR.M. 1967, J. Geophys. Res., 72,
871

[19] KennelC. F. & PetschekH.E. 1966, J. Geophys. Res.,
71, 1

[20] MourenasD., ArtemyevA.V., Ripoll J.-F., Agapi-
tovO.V. & KrasnoselskikhV.V. 2012, J. Geophys. Res.,
117, A06234

[21] MourenasD., ArtemyevA., AgapitovO. & Krasnosel-
skikhV. 2012, J. Geophys. Res., 117, A10212

[22] OlsonW.P. & P�tzerK.A. 1974, J. Geophys. Res., 79,
3739

[23] OmuraY., MatsumotoH., & NunnD. & RycroftM. J.
1991, J. Atmos. Terr. Phys., 53, 351

[24] ParrotM., SantolíkO., GurnettD., Pickett J. &
Cornilleau-WehrlinN. 2004, Ann. Geophys., 22, 2597

[25] SantolíkO., GurnettD.A., Pickett J. S., ParrotM. &
Cornilleau-WehrlinN. 2005, Planet. Space Sci., 53, 299

[26] Sazhin S. S. & HayakawaM. 1992, Planet. Space Sci., 4,
681

[27] StixT.H. `The Theory of Plasma Waves', 1962, New
York, McGraw-Hill

[28] TrakhtengertsV.Y. 1999, Ann. Geophys., 17, 95
[29] Tsurutani B.T. & SmithE. J. 1974, J. Geophys. Res., 79,

118
[30] Tsurutani B.T. & SmithE. J. 1977, J. Geophys. Res., 82,

5112
[31] YearbyK.H., BalikhinM.A., KhotyaintsevYu.V. et al.

2011, Ann. Geophys., 29, 1629

171



Advances in Astronomy and Space Physics H.Breuillard, D. I.Mendzhul, O.V.Agapitov

Fig. 3: Density probability function of θ∗ = θ cosφ as a function of latitude λ for direct chorus waves
generated at the equator. The two di�erent ray populations included in the PDF, i.e. rays for which
90◦ < φ0 < 180◦ and 0◦ < φ0 < 90◦, are indicated by blue and red lines, respectively. The distribution
intensity of each population is represented by the thickness of the lines. The colour �gure is available in
the electronic version of the paper.

Fig. 4: The PDF of ψ distribution (X axis) as a function of magnetic latitude λ (Y axis) for all computed
rays, using Eq.(4) as initial weight function. Distributions are obtained from CLUSTER experimental
data (left panel) and numerical simulations (right panel). The colour �gure is available in the electronic
version of the paper.
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Electron pitch-angle diffusion in radiation belts: The effects
of whistler wave oblique propagation

A. Artemyev,1,2 O. Agapitov,1,3,4 H. Breuillard,1 V. Krasnoselskikh,1 and G. Rolland5

Received 16 February 2012; revised 21 March 2012; accepted 22 March 2012; published 21 April 2012.

[1] We calculated the electron pitch-angle diffusion coeffi-
cients in the outer radiation belt for L-shell �4.5 taking into
account the effects of oblique whistler wave propagation.
The dependence of the distribution of the angle q between
the whistler wave vector and the background magnetic field
onmagnetic latitude is modeled after statistical results of Clus-
ter wave angle observations. According to in-situ observa-
tions, the mean value and the variance of the q distribution
rapidly increase with magnetic latitude. We found that inclu-
sion of oblique whistler wave propagation led to a significant
increase in pitch-angle diffusion rates over those calculated
under the assumption of parallel whistler wave propagation.
The effect was pronounced for electrons with small equatorial
pitch-angles close to the loss cone and could result in as much
as an order of magnitude decrease of the electron lifetimes.We
show that the intensification of pitch-angle diffusion can be
explained by the contribution of higher order cyclotron reso-
nances. By comparing the results of calculations obtained from
two models of electron density distribution along field lines,
we show that the effect of the intensification of pitch-angle dif-
fusion is stronger when electron density does not vary along
field lines. The intensification of pitch-angle diffusion and
corresponding decrease of energetic electron lifetime result
in significant modification of the rate of electron losses and
should have an impact on formation and dynamics of the outer
radiation belt. Citation: Artemyev, A., O. Agapitov, H. Breuillard,
V. Krasnoselskikh, and G. Rolland (2012), Electron pitch-angle
diffusion in radiation belts: The effects of whistler wave oblique
propagation, Geophys. Res. Lett., 39, L08105, doi:10.1029/
2012GL051393.

1. Introduction

[2] Studies of particle energization and scattering in the
inner magnetosphere began in the 1960’s with pioneering
work by Trakhtengerts [1966] and Kennel and Petschek
[1966]. Pitch-angle and energy diffusion due to the reso-
nant interaction of electrons with whistler waves are now
considered to be one of the main mechanisms responsible for
the dynamics of electron radiation belts (see, e.g., reviews by
Shprits et al. [2008] and Thorne [2010]). The efficiency of
particle acceleration due to wave-particle resonant interaction
may be comparable or even more significant than effect of

the adiabatic energy increase (see the discussion of the rela-
tionship between these two mechanisms in the work of
Horne et al. [2005a], Chen et al. [2007], and Shprits et al.
[2009]).
[3] Since the work of Kennel and Petschek [1966], wave-

particle resonant interaction within the inner magnetosphere
has been described by a quasi-linear diffusion equation in
pitch-angle and energy space. The description requires one to
determine the coefficients of pitch-angle, a, and the energy E
diffusion, Daa and DEE, respectively. In order to calculate
these coefficients one needs to define the wave spectrum
characteristics. The widely used [see, e.g., Lyons et al., 1972;
Glauert and Horne, 2005; Horne et al., 2005b; Ni et al.,
2011, and references therein] approach consists of an intro-
duction of the wave frequency distribution B̂2(w) and the
distribution g(X) for the variable X = tan q that has a single
narrow peak, where q is the angle between the wave vector
direction and the background magnetic field. The calcula-
tions are based on the assumption that diffusion processes
are slow with respect to the bounce oscillations of trapped
particles between mirror points. For this case, one needs to
average out the diffusion coefficients over all latitudes for a
given L-shell.
[4] To evaluate the diffusion coefficients, the distributions

B̂2(w) and g(X) need to be defined either self-consistently
from theoretical models or determined from experimental
observations. For this work, we use the second approach.
Both distributions are often assumed to be Gaussian with the
following two parameters: the mean value and the variance.
[5] For the frequency distribution B̂2(w), the parameters are

generally defined as input data [Glauert and Horne, 2005;
Horne et al., 2005b; Summers et al., 2007b] or can be
determined from observations [see, e.g., Ni et al., 2011].
Although Shprits and Ni [2009] and Ni et al. [2011] dem-
onstrated the role of the obliqueness of wave propagation for
pitch-angle diffusion, thus far the overwhelming majority of
calculations for diffusion coefficients have been made by
assuming the parallel propagation of whistler waves, when
the mean value of X is equal to zero [Glauert and Horne,
2005; Horne et al., 2005b; Albert, 2007]. Early spacecraft
observations showed that angle q is small enough in the
vicinity of the equator [Hayakawa et al., 1984;Goldstein and
Tsurutani, 1984]. Summers [2005], utilizing an assumption
for wave parallel propagation, developed a simplified tech-
nique for diffusion coefficient calculations and later gener-
alized the technique by including the effects of heavy ions in
the dispersion relationship [Summers et al., 2007b]. The
approximation of the wave parallel propagation is widely
applied in order to obtain analytical estimates of diffusion
coefficients [see Albert, 2007; Mourenas and Ripoll, 2012,
and references therein].
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[6] Significant deviations in q from zero for particular
events were detected by Lauben et al. [2002] and Santolík
et al. [2009]. Additionally, recent spacecraft statistical
observations [Haque et al., 2010; Agapitov et al., 2011; Li
et al., 2011] and numerical modeling [Bortnik et al., 2011]
have unambiguously demonstrated that the direction of the
whistler wave-vector can substantially deflect from the local
direction of the magnetic field, even at relatively low lati-
tudes. The deflection becomes significant for magnetic lati-
tudes equal or larger than l > 15�, where whistler waves can
have wave vectors close to the resonant cone, approaching
the perpendicular of the background magnetic field
[Agapitov et al., 2011].
[7] In this work, we modified the method for diffusion

coefficient calculations as proposed by Glauert and Horne
[2005] by incorporating a realistic dependence of the g(X)
distribution on the magnetic latitude l.We used the results of
the statistical study of whistler wave propagation [Agapitov
et al., 2011] to define the distribution gl(X) as a function of
l for the computation of bounce averaged coefficients in
pitch-angle diffusion 〈Daa〉. Here, we show that a consider-
ation of the realistic distribution of gl(X) results in an
increase of the role of a higher number of cyclotron reso-
nances, and leads to the important growth of 〈Daa〉.

2. The Statistical Distribution of Whistler
Propagation Directions

[8] For calculating diffusion rates, we used a Gaussian
distribution of the variable X = tan q, similar to previous
studies [see, e.g., Glauert and Horne, 2005; Horne et al.,
2005b; Ni et al., 2011, and references therein]: g(X) =
exp(�(X � Xm)

2/Xw
2 ). However, in contrast to these mod-

els we considered the mean value Xm, and the variance Xw

to be functions of the magnetic latitude l. According to
Cluster statistics observations, the mean value, and the
variance of the q distribution increase with magnetic lati-
tude [see Agapitov et al., 2011, Figure 2(e)]. On the
equatorial plane, Agapitov et al. [2011] found Xm ≈ 0.3
and Xw ≈ 0.8, with Xm ≈ 4 and Xw ≈ 2 already at l = 30�.

We transformed the observational distribution of q from
Agapitov et al. [2011] to the distribution of the X variable
and approximated this new distribution using a Gaussian
function. The dependence of the parameters of this approxi-
mation (the mean value and the variance Xm, Xw) on l were
fitted using the following polynomial functions:

Xm ¼ 0:79� 0:36l þ 0:11l2 þ 0:16l3

Xw ¼ ffiffiffi
2

p
0:84� 0:4l þ 2:0l2 � 1:1l3 þ 0:17l4ð Þ ð1Þ

where l = l/10� and l < 40�. A comparison of equation (1)
with the dependencies obtained directly from Cluster obser-
vations is presented in Figure 1. Here, the experimental data
were collected for the L-shells ∈ [3.5, 5.5].

3. Pitch-Angle Diffusion Coefficients

[9] We calculated the local diffusion coefficients using the
following expression obtained byGlauert and Horne [2005]:

Daa ¼
X
i;n

ZXmax

Xmin

nWe=g þ wi;nsin
2a

cosa

� �2
g Xð ÞB̂2

wi;n

� �
N wi;n

� � Di;ndX ð2Þ

whereDi,n is the resonant factor�|vk � ∂w/∂kk|�1 (see details
in work by Glauert and Horne [2005]), and wi,n are the res-
onance frequencies, and, as follows:

N wð Þ ¼ 1

2p2

ZXmax

Xmin

g Xð Þk2i;nX
1þ X 2ð Þ3=2

∂k
∂w

�����
X

dX ;

B̂
2
wð Þ ¼ Aexp � w� wm

dw

� 	2

 �

; w ∈ wlc;wuc½ �;

where B̂2 = 0 for w =2 [wlc, wuc], wlc,uc = wm ∓ 1.5dw, and
A is determined from the normalization

R
B̂2(w)dw = Bw

2 . The
boundary values of X are Xmin = 0 and Xmax = min(10, Xr),
where Xr is the X value in the resonant cone angle (see, e.g.,
the discussion in work by Glauert and Horne [2005]).
The resonant frequencies (and the corresponding wave-
numbers ki,n) can be found from the dispersion relationship
w = w(k) and the resonant condition w � kkvk = �nWe/g;
where We = |e|B/mec, vk = c

ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
1� g�2

p
cos a, g is the gamma

factor, and i is the number of resonant roots. Although, recent
calculations demonstrate possibly important roles for the
difference between the real background magnetic field
and the dipole model [Orlova and Shprits, 2010; Ni et al.,
2011], we used a dipole approximation to obtain first esti-
mates and to compare them with previous calculations, as

follows: B = Beqb(l), b(l) =
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
1þ 3sin2l

p
/cos6 l, and the

equatorial value Beq corresponds to the selected L-shell. Here,
Weq = |e|Beq/mec indicates the equatorial gyrofrequency.
[10] We solved the resonant equations for each latitude l

and found wi,n(l, a, g, s). The ratio of the plasma frequency
and the gyrofrequency s = wpe/We should be specified by
choosing wpe as a function of l . For the majority of calcu-
lations, a constant approximation wpe = const was used
[Glauert and Horne, 2005; Ni et al., 2011; Summers et al.,
2007b]. However, a possible increase in the electron den-
sity with latitude [Denton et al., 2002] resulted in an increase
in wpe. Here, we used the following two approximations:
1) wpe = const for the given L-shell, and 2) the ratio s that

Figure 1. The dependencies of the mean value Xm, and the
variance Xw on magnetic latitude l are shown by diamonds
(experimental data). The corresponding fitting used for mod-
eling is shown using dotted curves.
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is assumed to be constant for a given L-shell (i.e. wpe varies in
a similar manner with We). Real variation in the s parameter
should be determined between these two approximations.
[11] Then, for each l we calculated the local value of the

diffusion coefficient Daa(a, l) using Xm(l) and Xw(l) from
equation (1). The coefficient 〈Daeqaeq

〉 was obtained by
averaging over magnetic latitudes (corresponding to the
averaging obtained over bounce oscillations), as follows:

Daeqaeq

� 
 ¼ 1

T

Zlm

0

Daa a;lð Þ cos a cos7l
cos2aeq

dl;

where sin2 a = b(l) sin2 aeq, T = 1.30 � 0.56 sin aeq, lm =
min(lmax, 40�), b(lmax) sin

2 aeq = 1, and aeq is the equatorial
value of the pitch-angle (see details in work by Glauert and
Horne [2005]).
[12] We also calculated the diffusion coefficients 〈Daeqaeq

〉
using Xw = 0.577 and Xm = 0 for a comparison with results
found by Glauert and Horne [2005] and Summers et al.
[2007b]. For calculating these coefficients, we used lm =
lmax, Xmin = 0, Xmax = 1.

[13] For both calculations we used the wave magnetic field
amplitude Bw = 100 pT and wm = 0.35Weq similar to the
previous studies. The L-shell was 4.5 and maximum number
of cyclotron harmonics was taken to be equal to n = �5 (we
used the same parameters used by Glauert and Horne
[2005]). The pitch-angle diffusion coefficients were nor-
malized on p2 = (g2 � 1)mec

2 .
[14] In Figure 2, we present the results of the calculations

for the diffusion coefficients with constant Xw,m and with
Xw,m = Xw,m(l) as described by equation (1). The main
differences between the coefficients were found for parti-
cles with a small pitch-angle at the equator aeq. Indeed, these
particles can reach high latitudes (lmax > 15�), where values
of Xm and Xw are substantially larger than for the equatorial
plane l = 0�. The ratio of 〈Daeqaeq

〉 for Xw,m = const and for
Xw,m = Xw,m(l) from equation (1) can exceed an order of
magnitude. In comparison with Shprits and Ni [2009] and Ni
et al. [2011], where a nonzero Xm was also used, we obtained
a more substantial increase of 〈Daeqaeq

〉 due to the increase
of variance Xw with latitude. Comparison of diffusion coef-
ficients calculated with lm = min(lmax, 30�) and with lm =
min(lmax, 40�) show the role of resonant wave-particle

Figure 2. Pitch-angle diffusion coefficients averaged over electron bounce oscillations are shown for constant parameters
(Xw = 0.577, Xm = 0, gray color) and for parameters dependent on the magnetic latitude (Xm,w = Xm,w(l) from equation (1),
black color). Dotted curves correspond to the approximation wpe = const, and solid curves show results for s = const. The
corresponding particle energy and the ratio wpe/We evaluated at the equator are indicated inside the panels. Red dotted curve
shows diffusion coefficient calculated with Xm,w = Xm,w(l) and wpe = const for lm = min(lmax, 30�).
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interaction for small pitch-angles. The strong increase of pitch-
angle diffusion coefficients for aeq < 10� corresponds with
resonant interaction with almost transverse waves at l > 30�.

4. Higher Order Cyclotron Resonances

[15] To determine the importance of the contribution
of higher order cyclotron resonances to 〈Daeqaeq

〉 we plotted
the total diffusion coefficients 〈Daeqaeq

〉 = ∑n〈Daeqaeq

n 〉 and the
partial rates 〈Daeqaeq

n 〉 for various conditions in Figure 3.
[16] One can see that for Xm,w = const, only resonances

with n = 0 (Cherenkov resonance) and n = �1 play an
essential role. In contrast, higher order resonances signifi-
cantly contribute to pitch-angle diffusion coefficients in the
system, with Xw,m = Xw,m(l). The effect of the increase in the
role played by higher order resonances for oblique whistler
waves was noted before by Shklyar and Matsumoto [2009].
One can determine that different higher order resonances
tend to be dominant at various equatorial pitch angle inter-
vals, showing an energy dependence (a similar effect was
observed for calculations with a nonzero Xm by Shprits and
Ni [2009]).

[17] To point out the intensification of the role of higher
order resonances, let us suppose that the distribution depen-
dence of B̂2(w) on the frequency is sufficiently narrow, with
wi,n ≈ wm (see the details of this approach in work by
Mourenas and Ripoll [2012]). Then, the resonance condi-
tions, together with the simplified dispersion relationship,
allow one to evaluate the largest possible value of the reso-
nance order for which wave particle interaction occurs.

n2 ≈
w2
pe

W2
e

wm vkg=c
� �2

cos2q
Wecosq� wm

[18] One can see that higher order resonances become
important when the corresponding vector approaches the
resonance cone for the given frequency cos q = wm/We at a
given latitude. On the other hand, for the quasi-parallel
propagation, the angle q for any given l remains far from the
resonance cone. One can conclude that for this case, higher
order resonances cannot provide any significant input to the
diffusion coefficients (at least for small particle energy, when
g � 1).

Figure 3. The pitch-angle diffusion coefficients, averaged over electron bounce oscillations for each cyclotron resonance
n = 0, �1, �2, �5, are shown using colored curves. The total value of the diffusion coefficient 〈Daeqaeq

〉 = ∑n〈Daeqaeq

n 〉 is
marked by the symbol S.
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[19] According to experimental observations, Xm and Xw

grow with l (see Figure 1 and Agapitov et al. [2011]). For
such a case, cos q (l), corresponding to the core of the dis-
tribution gl(X), decreases with l while the wave vector
becomes closest to the resonant cone. As a result, higher
order resonances can contribute to diffusion. To reach lati-
tudes with a small cos q, particles should have small equa-
torial pitch angles, in agreement with the results shown in
Figures 2 and 3.

5. Discussion and Conclusions

[20] In this work we show that higher order cyclotron
resonances can contribute significantly to electron pitch-
angle diffusion (for small aeq) where whistler wave-vector
directions become oblique to the background magnetic field.
Although our results demonstrate a significant increase in the
pitch-angle diffusion coefficients for small equatorial pitch-
angles aeq, one would not expect a comparable increase in
the energy diffusion rate. For energy diffusion coefficients,
one can find 〈DEE

n 〉 � 〈Daeqaeq

n /n2〉 [see, e.g., Glauert and
Horne, 2005; Summers et al., 2007b]. As a result, the
impact of higher order resonances is weaker for energy dif-
fusion, and the expected increase in energy diffusion rates
should be smaller than the increase obtained for pitch-angle
diffusion rates.
[21] For our calculations, we employed the distribution of

the variable X = tan q, as first proposed by Lyons et al. [1972].
The issue is important to note since the transformation of the
q to X variable is nonlinear and the real dependence of gl(X)
on X significantly deviates from Gaussian. Therefore, one
can consider two possible approaches for describing gl(X),
as seen in spacecraft observations with slightly different
results. On one hand, we can find the mean value 〈q〉 and the
variance Dq of the q distribution, and then assume Xm =
tan 〈q〉 and Xw = tanDq [see, e.g., Glauert and Horne, 2005;
Ni et al., 2011]. On the other hand, we can transform the
observed q distribution onto the distribution of the X variable
and then calculate Xm,w as a parameter of the approximation
of this new distribution using the Gaussian function. The
choice of these two approaches is not important for constant
small values of 〈q〉 andDq . For 〈q〉, depending on l, it seems
to be more relevant to rewrite gl(X) as a distribution of the
angle q and to use the Gaussian (or a more complicated)
approximation for gl(q). Such an improvement is beyond the
scope of this work and is left for future publications.
[22] Pitch-angle diffusion rates determine the lifetime

of electrons in radiation belts and define the evolution of
particle flux [see Horne et al., 2005b; Summers et al., 2007a;
Shprits et al., 2009, and references therein]. According to
simplified estimates by Albert and Shprits [2009], the elec-
tron lifetime is�1/〈Daeqaeq

〉, where diffusion rate is evaluated
at the loss-cone boundary pitch-angle. Therefore, the increase
of 〈Daeqaeq

〉 obtained for particles with small equatorial pitch-
angles (close to loss-cone) should result in a significant
decrease in lifetime.
[23] In conclusion, we calculated pitch-angle diffusion

coefficients for the realistic distribution of X = tan q while
taking into account the dependence of this distribution on
magnetic latitude. The obtained results demonstrate that the
diffusion rates of electrons with small pitch-angles are sig-
nificantly larger for the realistic gl(X) distribution, in com-
parison with the approximation of parallel wave propagation,

when Xm = 0. In this work, we demonstrated that the increase
in diffusion rates corresponds to an important contribution of
higher order cyclotron resonances.
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Statistical model of electron pitch angle diffusion
in the outer radiation belt
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[1] We calculated the bounce averaged electron pitch angle diffusion coefficients 〈Daeqaeq
〉

using the statistical characteristics of lower band chorus activity collected by the Cluster
mission from 2001–2009. Nine years of Cluster observations provide the distributions of
the q angle between wave vectors and the background magnetic field; and the distributions
of the wave total intensity Bw

2 for relatively wide ranges of the magnetic latitude l, the
magnetic local times, and the Kp indices. According to Cluster observations, the probability
of observing a larger Bw

2 increases with l and depends upon the magnetic local time and Kp.
We compared the obtained results with the diffusion coefficients 〈Daeqaeq

〉const that were
calculated under an assumption of parallel whistler wave propagation with a constant
intensity Bw

2 = 104 pT2. The last calculations substantially underestimated pitch angle
diffusion for the small equatorial pitch angles, aeq, but likely overestimates 〈Daeqaeq

〉const
for aeq > 60�. An important increase in 〈Daeqaeq

〉 for aeq < 30� can be explained by a large
mean value for the q distribution and by an increase of Bw

2 at l > 15�. We took the
probability density distribution of the wave mean amplitude into consideration instead of
the averaged value. The obtained distribution of the diffusion coefficients indicated that
approximately 20% of the most intense waves can provide the main portion of pitch angle
diffusion for the dawn/day sector. For the dusk/night sector, wave intensity was
significantly weaker and the relative importance of intense waves was not clearly
pronounced.

Citation: Artemyev, A., O. Agapitov, V. Krasnoselskikh, H. Breuillard, and G. Rolland (2012), Statistical model of electron
pitch angle diffusion in the outer radiation belt, J. Geophys. Res., 117, A08219, doi:10.1029/2012JA017826.

1. Introduction

[2] Understanding the dynamics of radiation belts is one
of the most challenging problems in magnetospheric plasma
physics [see Chen et al., 2007; Shprits et al., 2008]. The role
of the resonant interaction of electrons and whistler waves
for these dynamics was first pointed out by Dungey [1963],
and the theoretical approach for the description of this inter-
action was proposed by Trakhtengerts [1966] and Kennel
and Petschek [1966]. In these works the resonant inter-
action was studied using a quasi-linear diffusion description.
The principal elements of such a description are the diffusion
coefficients.
[3] The diffusion coefficients were calculated using a

quasi-linear approximation [Lyons et al., 1972; Lyons, 1974;

Glauert and Horne, 2005; Shprits et al., 2006; Summers
et al., 2007, and references therein], and are widely used in
global modeling, where the Fokker-Plank equation for
velocity distributions is considered [Bourdarie et al., 1996;
Varotsou et al., 2008; Fok et al., 2008; Albert et al., 2009;
Subbotin et al., 2010; Su et al., 2010]. Several analytical
(and semi-analytical) schemes for estimating diffusion coef-
ficients have been developed [Summers, 2005; Albert, 2007,
2008; Mourenas and Ripoll, 2012].
[4] To use analytical and numerical schemes, one needs

to know the distribution of the wave intensity upon frequency

B̂
2
wð Þ , as well as the distribution of the wave propagation

direction upon the angle q relative to the background mag-
netic field. The latter distribution is often written as g(X),
where X = tanq [Lyons et al., 1972; Lyons, 1974;Glauert and
Horne, 2005; Shprits et al., 2006]. According to quasi-linear
theory, the diffusion coefficients are proportional to the total

wave intensity B2
w ¼ R B̂2

wð Þdw (here we defined the mean

amplitude as Bw ¼ ffiffiffiffiffiffi
B2
w

p
). The B̂

2
wð Þ , g(X) distributions

and wave amplitudes can be defined from spacecraft obser-
vations [Meredith et al., 2001; Andre et al., 2002; Pokhotelov
et al., 2008; Cully et al., 2008; Santolik et al., 2009; Haque
et al., 2010; Agapitov et al., 2011, or from numerical cal-
culations of wave propagation in the inner magnetosphere
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[Boskova et al., 1990; Shklyar and Jiříček, 2000; Jiricek
et al., 2001; Bortnik et al., 2008, 2011; Breuillard et al.,
2012, and references therein].
[5] Calculation of the diffusion coefficients is often

performed using the distribution of the frequency B̂
2
wð Þ

approximated using a Gaussian function [Lyons, 1974;
Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007; Albert,
2007; Shprits and Ni, 2009]. The wave amplitudes are gen-
erally considered to be constant for a given L-shell and Kp

index (i.e. Bw does not depend on the magnetic latitude l).
The g(X) distribution for the majority of calculations is
assumed to be Gaussian with some mean value Xm that is
close to zero and with a small variance Xw. One important
simplification is an assumption that Xm and Xw do not
depend on l, (i.e. Xm,w are constant for a given L-shell)
[Lyons, 1974; Glauert and Horne, 2005; Summers et al.,
2007; Albert, 2007; Shprits and Ni, 2009; Ni et al., 2011].
[6] Recent spacecraft observations [Santolík et al., 2009;

Haque et al., 2010; Agapitov et al., 2011; Li et al., 2011]
demonstrate that the mean value (as well as the variance)
of the g(X) distribution strongly depends on the magnetic
latitude l (i.e. one has g(X) → gl(X) where gl(X) should be
defined for each l). The effect is very important for the res-
onant wave-particle interaction [see Shklyar and Matsumoto,
2009, and references therein], and leads to an intensification
of the pitch angle diffusion [see, e.g., Shprits and Ni, 2009;
Artemyev et al., 2012; Mourenas et al., 2012]. Indeed, elec-
trons with small equatorial pitch angles can reach higher
latitudes and their resonant interaction with oblique propa-
gating whistler waves becomes more efficient due to an
increase in the role of higher order cyclotron harmonics.
[7] Another important issue is the dependence of wave

amplitudes on the magnetic latitude. Pitch angle diffusion
mainly takes place at intermediate and high latitudes, due to
the dependence of the gl(X) distribution on l. Therefore, one
should calculate the diffusion coefficients using a realistic
dependence for Bw(l) (the effect of the Bw variation on lwas
previously mentioned by Horne et al. [2005]). Moreover,
the calculation of diffusion coefficients using the averaged
value of Bw for a given l cannot be considered as represen-
tative because spacecraft observations of the wave amplitude
distribution Pl(Bw) clearly demonstrate a non-Gaussian form
for Pl(Bw) with power law tails [Cully et al., 2008; Agapitov
et al., 2011; Bunch et al., 2012]. Therefore, one should use
Pl(Bw) to calculate the corresponding distribution of the
diffusion coefficients, taking into account the dependence
of Bw and gl(X) on l.

2. The Distribution of the Wave Amplitudes, Bw

[8] For this work we utilized the data set for VLF waves, as
observed by Cluster from March 2001 to December 2009, in
an area located inside the radiation belt region (i.e. confined
for the �45� magnetic latitude and the L-shell 2 [4, 5]).
The Cluster data set contains a sufficient number of mea-
surements for performing a statistical study of the presented
range of magnetic local times (MLT) and L-shells [Agapitov
et al., 2011]. Our analysis was primarily based on data from
the Spatiotemporal Analysis of Field Fluctuations - Spectrum
Analyzer (STAFF-SA) experiment [Cornilleau-Wehrlin et al.,
2003] that provides the complete spectral matrix (the real and
the imaginary parts) of the three magnetic components as

measured by the STAFF search coil magnetometer. The
spectral matrix was computed on-board for 27 frequency
channels that were logarithmically spaced between 8.8 Hz
and 3.56 kHz. For the lower band chorus the full range of
L-shells and magnetic latitudes was available. However,
coverage by 5–7 channels was only available for L > 4. The
behavior of the upper band chorus frequency range could
only be studied for L > 5.5. Thus, chorus waves were
mainly studied out of the plasmasphere. The sensitivity of
STAFF search coil magnetometers was 5.10�3 nT Hz�1/2 at
1 Hz, and 4.10�5 nT Hz�1/2 at 100 Hz and 4 kHz
[Cornilleau-Wehrlin et al., 2003]. We excluded measure-
ments that had amplitudes below double the STAFF-SA
sensitivity level. The analyzed wave frequency range
included electron whistler waves from the 0.1 electron
cyclotron frequency fce (approximately 1000 Hz for the pro-
cessed L-shells) up to the electron cyclotron frequency fce.
The range is known to be dominated by the lower-band
chorus (0.1fce < f < 0.5fce), and by upper-band chorus waves
(0.5fce < f < 1.0fce). Hiss waves can be observed above 0.1 fce
but their intensity rapidly declines above 1 kHz [Meredith
et al., 2004].
[9] The global occurrence rate of whistler waves was

presented by Agapitov et al. [2011]. The main portion of
intense chorus waves was observed in the range from 06:00
to 14:00 MLT, and in the L-shell range from four to seven
[Agapitov et al., 2011], for low, and intermediate and high
geomagnetic activity, respectively. The major portion of
large amplitude chorus waves was detected near local noon.
In general, the distribution of large amplitude chorus waves
becomes more uniform with increasing magnetic activity.
To collect statistics for high geomagnetic activity, the fol-
lowing three geomagnetic activity regimes were processed:
low (Kp < 3), intermediate (3 < Kp < 5), and high (Kp > 5).
We separated the entire range of the MLT into two sectors:
a dawn/day sector that corresponds to MLT from 02:00 to
14:00, and a dusk/night sector that corresponds to a MLT
from 14:00 to 02:00. The probability density functions (PDF)
for the amplitudes of the wave magnetic fields are shown in
Figure 1. The PDFs for the dawn/day and dusk/night sectors,
and for low and high geomagnetic activity are also presented.
[10] Figure 1 shows large amplitudes for the chorus in the

dawn/day sector for l > 15�. The result seems to be con-
sistent with the data presented by Meredith et al. [2001].
Bunch et al. [2012] also found results in agreement with
Figure 1 for the wave intensity distribution with latitude on
Polar spacecraft, with high amplitudes observed at high
latitudes up to 45�. For l < 15� the wave amplitudes were
lower and a local minimum in the intensity of the chorus
was observed near the equator for the dawn/day sector,
consistent with the results of Horne et al. [2005] obtained
from CRRES measurements for the MLT from 06:00 to
12:00. Moreover, an increase in the wave intensity for the
dusk/night sector for l < 15�, shown in Figure 1 (large Kp),
was also determined by Horne et al. [2005] for MLT from
23:00 to 06:00. Although, our statistics were, in general,
consistent with CRESS data, such a comparison should be
considered with care since the amplitudes of the wave
magnetic field for CRESS spacecraft were obtained using a
recalculation of the electric field amplitudes with a certain
approximation for the wave-normal angle q [see Horne et al.,
2005; Ni et al., 2011]. As stated by Agapitov et al. [2011],
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q substantially varies with l. The effect should result in a
variation of the ratio of the magnetic to electric field wave
magnitudes.
[11] Figure 1 indicates that the distribution of the wave

amplitudes Pl(Bw) depends on the magnetic latitude l. To
take into account this dependence and to obtain the distri-
bution of the diffusion coefficients, we used the following
approach. For each l we separated the range of Bw varia-
tions, Bw 2 [Bw

(min), Bw
(max)] into four intervals. The first

portion corresponded to 5% of the most intense waves with
amplitudes of Bw 2 [Bw

(5%), Bw
(max)].The second portion cor-

responded to the 15% of waves with the largest amplitudes,
but smaller than Bw

(5%) (for these waves we used Bw 2
[Bw

(15%), Bw
(5%)]). The third portion corresponded to the 30%

of waves with the largest amplitudes, but smaller than Bw
(15%)

(i.e. Bw 2 [Bw
(30%), Bw

(15%)]). The last portion corresponded
to the remaining 50% of the distribution, for which
Bw 2 [Bw

(min), Bw
(30%)]. A schematic view of this separation

is presented in Figure 2. The PDF quantiles for each
magnetic latitude, l, are indicated by crosses in Figure 1.
We approximated the dependence of the Bw levels on l
using the fifth-order polynomials (see Appendix C). These
fittings are shown with red curves.

3. Diffusion Coefficients

[12] Calculation of the distribution of the coefficients of
pitch angle diffusion Daa can be carried out in the frame-
work of the approach described by Glauert and Horne
[2005] using the distribution of wave amplitudes, Pl(Bw).
However, several important modifications should be made
to account for the variations of the main parameters for
wave distributions with magnetic latitude (see Appendices A
and C).
[13] At each latitude l, we calculated the local coefficients,

Daa(a, l, Bw), accordingly to the scheme described in
Appendix A. For the procedure, we used the Gaussian dis-

tribution for a wave-frequency B̂
2
wð Þ and a variable X = tan q,

gl(X) � exp(�(X � Xm)
2/Xw

2 ). The distribution B̂
2
wð Þ was

assumed to be independent of the magnetic latitude. The

characteristics of B̂
2
wð Þ corresponded to lower band chorus

waves (i.e. w 2 [0.125, 0.575]We0) with B̂
2
wð Þpeaked around

0.35We0, where We0 = 2pfce is the electron gyrofrequency
evaluated at the equator (see Appendix A). The dependence
of parameters Xm and Xw on l was taken according to the
observational data [Agapitov et al., 2011]. We used the
polynomial fit of the functions Xm, w(l) [Artemyev et al.,
2012] (see also Appendix A).
[14] We calculated the local diffusion coefficients for the

five amplitudes (Bw
min, Bw

30%, Bw
15%, Bw

5%, Bw
max) at each l.

Thus, we obtained four ranges of Daa values with their
corresponding probabilities. Final values were obtained by

Figure 1. The distribution of the wave amplitudes (Bw) for the dawn/day (MLT from 02:00 to 14:00) and
dusk/night (MLT from 14:00 to 02:00) sectors. The cumulative distribution function levels of probabilities
are equal to 0.5, 0.75, 0.95, and 0.999 and are indicated by crosses. The fittings of these levels by the fifth-
order polynomial on l are shown by lines.

Figure 2. The scheme of the four part separation of the
Bw distribution.
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Figure 3. The distributions of 〈Daeqaeq
〉 for the dawn/day sector were calculated for five energies and

three values of wpe/We evaluated at the equator (wpe is constant along field lines). Solid black curves show
〈Daeqaeq

〉const calculated with a constant wave amplitude Bw = 100 pT and the constant parameters Xm = 0,
Xw = 0.577.
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Figure 4. The distributions of 〈Daeqaeq
〉 for the dusk/night sector calculated for five energies and three

values of wpe/We evaluated at the equator (wpe is constant along field lines). Solid black curve show
〈Daeqaeq

〉const calculated with a constant wave amplitude Bw = 100 pT and constant parameters Xm = 0,
and Xw = 0.577.
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averaging over magnetic latitudes (see Appendix C). As a
result, we determined the distribution of 〈Daeqaeq

〉, where aeq

is the equatorial electron pitch angle.
[15] We used the wave amplitude distributions for two

MLT sectors and three ranges of the Kp index. Diffusion
coefficients were calculated for five values of the electron
energy (30 keV, 100 keV, 300 keV, 510 keV, and 1 MeV).
We also calculated the diffusion coefficient 〈Daeqaeq

〉const for
the constant value of the wave amplitude Bw = 100 pT, and
for the constant values of the Xm,w parameters taken from
Glauert and Horne [2005], for comparison.
[16] Electron density determines the local value of the

plasma frequency wpe and depends on the L-shell [Sheeley
et al., 2001]. Due to the relatively weak variation of wpe

along field lines [Reinisch et al., 2004; Horne et al., 2005]
we calculated the diffusion coefficients with wpe = const for
l < 40�. The effect of a strong variation of the plasma
frequency along field lines was considered by Artemyev et al.
[2012], where a decrease in the pitch angle diffusion rates in
the vicinity of a loss cone was determined for a wpe growing
with l. We used three values for the wpe/We0 ratio (1.5, 4.5,
and 10). As shown by Meredith et al. [2003], the ratio
wpe/We0 can vary from 1.7 to 10 depending on geomagnetic
activity and MLT, while the average value is around 3–4
(also see the statistics presented by Horne et al. [2005]).
Thus, our calculations span almost the entire observed
range of wpe/We0 variations.
[17] The distributions of 〈Daeqaeq

〉 for the dawn/day sector
are shown in Figure 3. One can see that for Kp > 3 and a
small aeq diffusion coefficients can be much larger than
those obtained with Bw = 100pT and Xm,w = const. For 5% of
the most intense waves we determined a pitch angle diffu-
sion one-two orders of magnitude larger than 〈Daeqaeq

〉const.
[18] The difference between the dependencies of 〈Daeqaeq

〉
and 〈Daeqaeq

〉const on aeq (the dotted and solid curves in
Figure 3) demonstrates the role of wave amplitude variation
with magnetic latitude and the effect of the strong deviation
of wave normals from the local magnetic field direction.
While for small equatorial pitch angles we have 〈Daeqaeq

〉 >
〈Daeqaeq

〉const, for particles with large equatorial pitch angles
we obtained 〈Daeqaeq

〉 < 〈Daeqaeq
〉const. Particles with aeq > 60�

only interact with resonance waves in the vicinity of the
equatorial plane, whereas wave amplitudes have a local
minimum (see Figure 1) and the mean value of the q dis-
tribution is small [Agapitov et al., 2011].
[19] A comparison of 〈Daeqaeq

〉 calculated for Kp > 3 and
for Kp < 3 exhibited differences in the wave amplitude dis-
tributions. The upper boundary of the wave amplitudes
Bw
(max) (and, as a result, the upper boundary of the 〈Daeqaeq

〉
value) differed by one order of magnitude for small and
large Kp’s. Moreover, the Pl(Bw) distribution for a small Kp

had a much narrower tail in comparison with the one for a
large Kp. As a result, the difference between 5% of the most
intense waves and the next 15% was much larger for a
small Kp.
[20] The distributions of 〈Daeqaeq

〉 for the dusk/night sector
are shown in Figure 4. We used the same particle energies
and values for the wpe/We0 parameter as shown in Figure 3.
Diffusion coefficients, calculated with the constant wave
amplitude Bw = 100 pT, were comparable with the results
obtained for the dusk/night sector for 5% of the most intense
waves and Kp > 5. In comparison, the dawn/day sector

〈Daeqaeq
〉const was located near the boundary between the

5% and 15% ranges or even inside the 15% range for
aeq < 30�. The decrease of 〈Daeqaeq

〉 relative to 〈Daeqaeq
〉const

corresponded to the decrease of wave amplitudes within the
dusk/night sector in comparison to the dawn/day sector.

4. Discussion

[21] One of the important characteristics of chorus wave
propagation is a rapid deviation of direction of propagation
from the magnetic field direction. Here, this effect was
taken into account in calculations of 〈Daeqaeq

〉. The strong
deviation of the whistler wave normal from the local direc-
tion of the magnetic field at higher latitudes is a well-known
effect that is obtained in various ray tracing models [Lyons
and Williams, 1984; Boskova et al., 1990; Bortnik et al.,
2011, and references therein]. However, only as a result
of recent spacecraft missions such as Polar [Haque et al.,
2010], Cluster [Santolík et al., 2009; Agapitov et al., 2011],
and THEMIS [Li et al., 2011] has this effect been statistically
determined. The obtained distribution of q demonstrates
rapid growth of the mean value Xm and the variance Xw

with l [Agapitov et al., 2011]. Large values of q lead to
an increase in the role of higher order cyclotron resonances
for particles with small equatorial pitch angles (see the
review by Shklyar and Matsumoto [2009, and references
therein]). The effect results in a significant increase of
〈Daeqaeq

〉 [see Shprits and Ni, 2009; Ni et al., 2011; Artemyev
et al., 2012]. As a result, we obtained a 〈Daeqaeq

〉 larger than
〈Daeqaeq

〉const for small aeq, while the observed wave ampli-
tudes were usually less than 100 pT.
[22] Although, we obtained a strong increase of 〈Daeqaeq

〉
due to a Xm,w increase with l, we expect a weaker effect for
energy diffusion coefficients as well as for the coefficients
describing mixed diffusion. An increase in 〈Daeqaeq

〉 was
provided due to the effect of higher cyclotron harmonics.
The energy diffusion partial rates corresponding to certain
harmonic numbers n are 〈DEE

n 〉 � 〈Daeqaeq

n 〉/n2 [see, e.g.,
Lyons and Williams, 1984; Glauert and Horne, 2005].
Therefore, higher cyclotron harmonics would be suppressed
by a factor of 1/n2. However, we still could obtain intensi-
fication in energy diffusion within the vicinity of the loss
cone, where electrons with small pitch angles reach higher
latitudes (a significant increase in 〈DEE

n 〉 for Xm � 1 was
previously shown by Shprits and Ni [2009]). An investiga-
tion of the effect of an Xm,w increase with l on energy dif-
fusion will be the subject of a future publication.
[23] We used the distribution of the wave amplitude

Pl(Bw) obtained from direct spacecraft observations, an
important improvement due to the effect of q deviations
from zero to relatively large values at high latitudes. If q is
close to the value at the resonant cone, the electrostatic
component of whistler waves becomes very important
[Ginzburg and Rukhadze, 1975; Sazhin and Horne, 1990].
Therefore, the description of wave-particle resonant inter-
actions with electromagnetic waves of a constant amplitude
(independent of l) cannot be applied. We used the distri-
bution of the wave magnetic field amplitudes Bw, and, as a
result, our calculations include the effect of wave amplitude
variation with q along the trace of wave propagation from
the equator to high latitudes.
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[24] The obtained intensification of pitch angle diffusion
due to a Xm,w increase with l should lead to a decrease in the
lifetime of trapped electrons in radiation belts. The lifetimes
can be roughly estimated as t � 1/〈Daeqaeq

〉, where 〈Daeqaeq
〉

is evaluated in the vicinity of a minimum of 〈Daeqaeq
〉tanaeq

[Albert and Shprits, 2009]. Therefore, the obtained increase
of 〈Daeqaeq

〉 by one-two orders of magnitude for 5% of the
most intense waves results in a substantial decrease of t.
Moreover, due to the effect of Xm,w dependencies on l, one
can determine a significant decrease in t even for 15%–20%
of the waves with the largest amplitudes. Analytical esti-
mates of this decrease, as shown by Mourenas et al. [2012],
can be approximately one order of magnitude in comparison
with the lifetime calculated for parallel whistler waves
propagation [Shprits et al., 2007]. Therefore, a strong
decrease in lifetime for 20% of the probability distribution
indicates that the main particle loss could correspond to the
sporadic intensification of wave activity, rather than to slow
permanent diffusion. In future work, such a conclusion
should be proven by direct numerical solutions of the
Fokker-Plank equation. In this work, we considered a wide
range of Kp indices, the MLT, and magnetic latitudes up
to 40�, while restricting our study only to L-shell 2 [4, 5]
where Cluster provided broad statistics. On the other hand,
information regarding the dependence of the diffusion rates
on L-shells is important for studying electron injections into
the radiation belt from the magnetotail. Such injections often
propagate up to L-shells 7–8 (see, e.g., statistics byDubyagin
et al. [2011, and references therein]) or even deeper (injec-
tions observed inside the geostationary orbit were discussed
by Friedel and Korth [1996] and Ingraham et al. [2001]).
Further electron transport toward the outer radiation belt is
provided by radial diffusion, while some portions of the
electron population could be scattered into the loss cone
during this slow process. Estimates for the surviving elec-
tron population to reach the outer radiation belt require
calculations of pitch angle diffusion rates, as a function of
the L-shell. The coefficient 〈Daa〉 depends on the L-shell
due to a variation of the background magnetic field and wpe

with L (estimates of these dependencies can be found in)
[Shprits et al., 2007; Mourenas et al., 2012]. The second
effect determining particle losses corresponds to the devi-
ation of field line geometry from the dipolar configuration
with increases of L [Orlova and Shprits, 2010; Ni et al.,
2011]. Therefore, in order to obtain 〈Daa〉 as function of
L, one needs to take into account the combination of the
effects of the nondipolar magnetic field and the depen-
dencies of the main parameters on the L-shell. We will
address these issues in future studies.

5. Conclusions

[25] In this work, we calculated the distribution of pitch
angle diffusion coefficients based on the statistical distribu-
tion of the wave amplitudes Pl(Bw) and the distribution of
the wave normal directions gl(X) obtained from Cluster
observations. We showed that the increase of the q angle
with magnetic latitude l leads to a significant increase of
〈Daeqaeq

〉, in agreement with previous work [Shprits and
Ni, 2009; Artemyev et al., 2012]. We demonstrated that
for small equatorial pitch angles the pitch angle diffusion
could be substantially larger than the one calculated for

Bw = 100 pT and Xm = 0. The effect is stronger for the
dawn/day sector and for a large Kp. Our results clearly
show that the dependence of 〈Daeqaeq

〉 on the equatorial
pitch angle aeq substantially differs for the realistic depen-
dence of Bw and X = tanq on l, in comparison with pre-
vious calculations where the approximation Xm, w, Bw = const
was applied. In particular, values of the pitch angle diffusion
coefficient for small values of aeq are significantly larger,
while the diffusion for electrons with aeq > 60� is signifi-
cantly slower than previous estimates for Xm, w, Bw = const.

Appendix A: Calculation of the Local Diffusion
Coefficients

[26] To calculate the local diffusion coefficients for a
given l we used the following expression [see Glauert and
Horne, 2005]:

Daa ¼ e2

4p

X
i;n

ZXmax

Xmin

GB̂2 Fnj j2XdX
1þ X 2

��� nWe

g
� wi;n sin

2a
���2

cos2a vk � ∂w
∂kk

����
����

ðA1Þ

where g is a relativistic factor; vk ¼ c
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
1� g�2

p
cosa

where c is the speed of light; n is a number of the harmonic;
i is the number of a resonant root for a given n; and the term
|Fn|

2 can be found in [Lyons, 1974; Lyons and Williams,
1984; Glauert and Horne, 2005]. The functions B̂2 wi;n

� �
and G = G(wi,n) are defined as follows:

G ¼ 2p2gl Xð Þ=
ZXmax

Xmin

gl Xð ÞX
1þ X 2ð Þ3=2

k2i;n
∂k
∂w

�����
X

dX

B̂2 ¼ Aexp � w� wm

dw

� �2� 	
; w 2 w�;wþ½ �

and B̂2 ¼ 0 if w ∉ [w�, w+], where w� = wm � Dw.
The constant A is determined from the normalizationZwþ

w�

B̂2 wð Þdw ¼ B2
w. The resonant wave number ki,n can

be found from the dispersion relation w(ki,n) = wi,n, and
the resonant condition wi,n � ki,ncosqvk = � nWe/g (see
Appendix B). The electron gyrofrequency is We = |e|B(l)/
mec = 2pfce, where the magnetic field is defined according

to the dipole model, as follows: B lð Þ ¼ Beq

ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
1þ 3sin2l

p
=

cos6l , and Beq is the equatorial value (in this paper we
use Beq for L = 4.5). Although the effect related to the
deviation of B(l) from the dipole model can be important
for L-shell > 7 in the night side [Orlova and Shprits,
2010; Ni et al., 2011], here, we are mainly interested
inthe L-shell � 4.5, where the dipole approximation can
be safely used. We used wm = 0.35We0, dw = 0.15We0, and
Dw = 1.5dw, where We0 is the equatorial value of We.
[27] We used a Gaussian approximation for the distribu-

tion of X = tan q:

gl Xð Þ ¼ exp � X � Xmð Þ2
X 2
w

 !
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where the mean value Xm and the variance Xw are functions
of l. We approximated the dependencies Xm,w(l) using
polynomials (see a comparison of this approximation with
experimental data in Artemyev et al. [2012]):

Xm ¼ 0:79� 0:36l þ 0:11l2 þ 0:16l3

Xw ¼ ffiffiffi
2

p
0:84� 0:4l þ 2:0l2 � 1:1l3 þ 0:17l4ð Þ

where l = l/10� and l < 40�.

Appendix B: Resonant Frequencies

[28] To calculate the frequencies and the corresponding
wave numbers of the resonant wave-particle interaction one
needs to solve a system consisting of a dispersion relation, w
= w(k), and the resonant condition. In this Appendix, we
derived the dispersion relation for low frequency (w2 ≪ We

2)
whistler waves. For systems with wpe

2 /We
2 ≫ 1, where wpe is

the plasma frequency one can write the simplified dispersion
relation, as follows [see Ginzburg and Rukhadze, 1975]:

w ¼ We cos qj j k2c2

k2c2 þ w2
pe

ðB1Þ

[29] The relation is valid until w ≫ wLH, where wLH is the
lower hybrid frequency. However, in this work we were
interested in a wide range of ratios for wpe/We (for example,
we used wpe/We 2 [1.5, 10]). To take into account moderate
values of wpe/We, we derived a new dispersion relation.
[30] We began with the dielectric tensor ɛ̂, as follows:

ɛ̂ ¼
ɛ1 iɛ2 0

�iɛ2 ɛ1 0
0 0 ɛ3

0
@

1
A ðB2Þ

where ɛ1 ¼ 1� w2
pe

w2 � W2
e

, ɛ2 ¼ We

w
w2
pe

w2 � W2
e

, and ɛ3 ¼

1� w2
pe

w2
. The dispersion relation can be obtained as a solution

of equation A1 þ A2
w2

k2c2
þ A3

w4

k4c4
¼ 0, where

A1 ¼ ɛ1 sin2qþ ɛ3 cos2q
A2 ¼ �ɛ1ɛ3 1þ cos2qð Þ � ɛ21 � ɛ22

� �
sin2q

A3 ¼ ɛ3 ɛ21 � ɛ22
� � :

[31] The approximations ɛ1≈� w2
pe

w2 � W2
e

, ɛ2 ≈
We

w

w2
pe

w2 � W2
e

,

and ɛ3 ≈� w2
pe

w2
led to dispersion relation (B1). Here, we used

ɛ1 ≈� w2
pe þ W2

e

w2 � W2
e

for the first term (we kept the term We
2/wpe

2 ).

For this case we obtained the following dispersion relation:

w ¼ We cosqj j c2k2ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
A2
4 þ

W2
e

w2
pe

c2k2A4

s ðB3Þ

where A4 = c2k2 + wpe
2 . If we assume that wpe

2 /We
2 ≫ 1, the

dispersion relation (B3) can easily be reduced to equation
(B1).
[32] The resonant condition for several n’s and both dis-

persion relations (B3, B1) are presented in Figure B1. As
one can see, some of the differences in the resonant fre-
quencies for (B1) and (B3) can only be found for the ratio
wpe/We � 1.

Appendix C: Bounce Averaging

[33] To obtain the averaged value of diffusion coefficients
depending on the equatorial value of the pitch angle aeq,
we used the following scheme.We calculated the local values
of the diffusion coefficients for a given magnetic latitude
land the pitch angle a, where sin2a = (B(l)/Beq)sin

2aeq.
We then integrated over latitude, as follows:

Daeqaeq


 � ¼ 1

T aeq

� � Zlm
0

Daa aeq; l
� � cosacos7l

cos2aeq
dl

where the period of bounce oscillations is T(aeq) =
1.30 � 0.56 sin aeq [Hamlin et al., 1961]. The upper limit of
the integration lm is defined as lm = min (lmax, 40

�
), where

lmax is the latitude of the mirror points (i.e. (B(lmax)/Beq)
sin2aeq = 1). The local diffusion coefficients, Daa, depend
on l due to the following four effects:
[34] 1. The pitch angle is a = a(aeq,l).

Figure B1. The dispersion relationships (B1) and (B3), and
the resonant conditions are shown for two values of the ratio
wpe/We.
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[35] 2. The resonant frequency wi,n depends on the local
value of the gyrofrequency We = We(l) and the plasma fre-
quency wpe = wpe(l) (in this paper we used the approxima-
tion wpe = const).
[36] 3. The distribution of angles for the wave propagation

gl(X) depends on the magnetic latitude.
[37] 4. The local diffusion coefficient is proportional to

the wave amplitude Daa � Bw
2 . We used the relationship

Bw = Bw(l).
[38] First, two effects were taken into account for the

majority of the calculations for the diffusion coefficients
[Glauert and Horne, 2005; Summers et al., 2007; Albert,
2007, and references therein]. The effect of the gl(X)
dependence on the magnetic latitude was considered by
Artemyev et al. [2012]. The effect of the Bw variation with l
is considered, for the first time, in this work.
[39] To take into account the dependence of Bw on the

magnetic latitude, we approximated Bw(l) using poly-
nomials for five levels of probability (see the description
above and the scheme in Figure 2).

log10Bw ¼
X
n

cnl
n

where l = l/10�, Bw is measured in nT, and the coefficients
(cn) are presented in Table C1. For comparison, we also

calculated the diffusion coefficients for parallel whistler
wave propagation. We used Xm = 0, Xw = 0.577, and lm =
lmax according to Glauert and Horne [2005].
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Détermination des distributions d’ondes de type choeur dans la magnétosphère interne
de la Terre et leurs conséquences sur la dynamique de la ceinture de radiation externe

Les ondes de type choeur sont parmi les ondes électromagnétiques les plus intenses observées dans la magné-
tosphère interne de la Terre, et jouent un rôle crucial dans la dynamique des ceintures de radiation terrestres qui
est un enjeu majeur de la météorologie de l’espace. Elles sont en effet responsables de l’accélération et la perte
des électrons énergétiques qui peuplent notamment la ceinture externe. Or, les satellites ne peuvent couvrir
entièrement la magnétosphère interne, et les données de ces ondes sont pauvres dans certaines régions. Le
but de cette thèse est donc de pouvoir compléter les données satellites par le biais des simulations numériques,
en déterminant les distributions statistiques des ondes de type choeur dans la magnétosphère interne. Pour
cela, un code dit de traçage de rayons a été développé, incluant un modèle réaliste de magnétosphère interne.
La propagation des ondes choeur par le biais de ce code est d’abord décrite dans ce travail, mettant notamment
l’accent sur l’importance de l’angle azimutal des ondes. Puis, en utilisant la base de données de trajectoires
réalisée pour des paramètres typiques des choeurs sources, la reconstruction des distributions statistiques
mesurées par Cluster est présentée. Il est ainsi démontré l’invalidité, aux moyennes et hautes latitudes,
de l’approximation quasi-longitudinale utilisée dans de nombreux calculs de la dynamique des ceintures de
radiation. En se basant sur ces distributions réalistes d’angles normaux, mais aussi d’amplitude des ondes, il
est ensuite démontré l’importante différence obtenue sur les pertes d’électrons énergétiques. Par la suite, la
précision de nos simulations numériques pour l’étude des ondes choeurs réfléchies dans la magnétosphère
est mise en évidence, ainsi que leur importance étant donné le peu d’observations. Nos simulations indiquent
notamment que les tons descendants d’ondes choeur peuvent provenir de la réflexion magnétosphérique de
tons montants.

Mots clés : Physique magnétosphérique, dynamique des particules énergétiques, traçage de rayons

Determination of chorus type whistler wave distributions in Earth’s inner magnetosphere
and their implications on the dynamics of the outer radiation belt

Chorus type whistler waves are one of the most intense electromagnetic waves observed in the Earth’s inner
magnetosphere, and play a crucial role in the dynamics of radiation belts which is a critical issue in space
weather. They are indeed responsible for acceleration and loss of the energetic electron population that shape
the outer belt. As spacecraft trajectories cannot entirely cover the inner magnetosphere, satellite measurements
are poor in some regions. The aim of this thesis is thus to be able to complete observational data making use of
numerical simulations, by determining the statistical distributions of chorus waves in the inner magnetosphere.
In order to achieve this aim, a ray tracing code has been developed, including a realistic model of the inner
magnetosphere. First, wave propagation by means of this program is described in this work, emphasizing
notably the significance of wave azimuthal angle. Then, making use of the trajectory database computed for
typical source chorus parameters, the reconstruction of statistical distributions recorded on Cluster spacecraft
is presented. It is thereby demonstrated that quasi-longitudinal approximation, used in numerous simulations
of radiation belts dynamics, is no longer valid at medium and high latitudes. Taking these realistic distributions
as a basis, it is then demonstrated the major discrepancy obtained for energetic electrons losses. Subse-
quently, the accuracy of our numerical simulations for the study of magnetospherically reflected chorus waves
is highlighted, as well as their importance due to the lack of observational data. Our simulations notably in-
dicate that falling tone chorus emissions can originate from the magnetospheric reflection of rising tone elements.

Keywords : Magnetospheric physics, dynamics of energetic particles, ray tracing
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