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The upper atmosphere of the Sun (Le. the solar corona) is not main-

tained in hydrostatic equilibrium; indeed it is convectively unstable. 

This instability leads to a radial expansion of the whole corona and pro­

duces the solar wind flow whose bulk velocity becomes supersonic beyond 7-8 

solar radii (R s ). One can also describe this expansion as the consequence 

of evaporation of the thermal ions and electrons from an exobase level (at 

6 Rs ) where the mean free path of these ions and electrons becomes larger 

than the plasma densi ty scale height. The general characteristics of the 

solar wind plasma and of the interplanetary magnetic field have also been 

reviewed at the end of the first part of this article. The deflection of 

the solar wind plasma flow by the Earth's magnetic field, forms a magneto-

sphere whose outer surface is called the magnetopause. Impulsive penetra­

tion of solar wind plasma density irregularities inside the magnetospheric 

cavity leads to charged particle precipitation observed along the geoma­

gnetic field lines converging in the polar cusp regions.The precipitation 

of these particles and of those which are trapped inside the magnetosphere 

produces aurorae borealis, field-aligned electric currents, as well as 

perturbations in the geomagnetic field which can be measured at ground 

level. 
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Introduction 

11 ya un quart de siecle, no us avions une representation tres simple 

de l'environnement spatial de la Terre et du Soleil : on savait que Ie 

Soleil etait entoure d'une couronne de plus d'un million de degres de 

temperature, mais on supposait toujours que celle-ci etait en equilibre 

hydrostatique. D'autre part, on s'etait tres peu soucie de l'extension de 

la couronne solaire dans Ie milieu interplanetaire. Jusqu'aux annees 50, on 

n'avait guere mani feste plus d' inter~t pour l'extension de l'ionosphere au-

dele de 300 e 400 km d'altitude. 

Aujourd'hui, apres plus de 25 annees d'exploration spatiale, nous avons 

acquis une somme importante de connaissances concernant ces regions eloi-

gnees de la Terre et du Soleil grace aux prodigieux moyens techniques dont 

no us disposons de nos jours. Des vues simples que nous avions il y un quart 

de siecle, nous sommes passes au stade ou il a fallu introduire une foule 

de termes nouveaux - comme "vent solaire" et "magnetosphere" - pour carac-

teriser les nouvelles regions de cet espace qui no us a si longtemps ete 

inaccessible. 
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fig.l: Representation 

en perspective du Soleil 

et de la magnetosphere 

de la Terre. La plasma­

sphere est la region 

hachuree enveloppant la 

Terre au centre de la 

figure. Le vent solaire 

est devie par Ie champ 

geomagnetique e une dis-

tance approximative de 

10 rayons terrestres. 

L'objectif de cet article est de brosser un tableau de ces nouvelles 

regions qui se situent entre Ie Soleil, represente en perspective e gauche 
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sur la figure nOl, et la Terre entouree de sa magnetosphere et de la 

plasmasphere, e droite sur la figure. 

La couronne solaire et Ie vent solaire 

Le Soleil possede une atmosphere que l'on a divisee en differentes 

couches (cf. fig. n02). La couche inferieure est la photosphere. La tem­

perature y decroit jusqu'e une valeur minimum de 4200 K (c'est-a-dire 

approximativement 4000 degres Celsius). La photosphere est assimilee a la 

surface visible du Soleil. lmmediatement au-dessus de la photosphere se 

trouve une couche connue sous Ie nom de chromosphere, et a laquel1e se 

superpose une mince region de transi tion ou la temperature augmente de 

maniere tres abrupte pour atteindre plus d'un million de degres dans la 

couronne solaire. 

Emissions 
r~dioelectriques \ 
R~yons X 

Protuberances 
Ultraviolet 

Flambes solaires 
R~yons y 
R~yons X 

Ultraviolet 

Infr~rouge 

Lumiere visible 

\ i 
; Vent solaire 

Photosphere 16000 KJ 

Fig.2: Les differentes couches de l'atmosphere du Soleil emettent 

des radiations de longueur d'onde qui s'etendent depuis Ie rayon­

nement Gamma jusqu'aux ondes radioelectriques. 
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La couronne solaire est Ie siege d'emissions de rayonnement X et egale­

ment de raies spectrales d'atomes metalliques fortement ionises. Cette 

couronne est frequemment perturbee et traversee par des jets de matiere 

provenants de flambes solaires ou d'eruptions telles que les protuberances. 

Fig.3: Photographie d'une 

eclipse solaire lars d'un 

minimum d'activite so-

laire. On voit Ie halo de 

lumiere diffusee par la 

couronne s'etendant au-

tour du Solei!. 

La figure n03 est une photographie representant la couronne solaire 

prise lors d'une eclipse, c'est-a-dire quand la brillante surface du Soleil 

est occultee par la Lune. A plus d'un million de degres de temperature, 

l'hydrogene et les 10 % d'atomes d'helium qui constituent la couronne 

solaire sont totalement ionises et forment ce que l'on appelle un plasma. 

Ce plasma coronal, constitue principalement de protons, de particules alpha 

et d'electrons libres, forme egalement Ie vent solaire. 

Jusqu'en 1958, on a generalement suppose que Ie plasma de la couronne 

etait en equilibre hydrostatique dans Ie champ gravifique du Soleil. C'est 

une hypothese sur laquelle etai t base egalement Ie modele de conduction 

thermique propose par Sidney Chapman (1), pour decrire la couronne solaire 

et son extension dans Ie milieu interplanetaire jusqu'au-dela de l'orbi te 

terrestre : c'est-a-dire au-de18 d'une unite astronomique (UA). 
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Fig.4: Distribution de la 

temp~rature (T en degr~ 

K) (traits pleins) et de 

la concentration ~lectro-

nique en 

(traits interrompus) dans 

Ie modele hydrostatique 

et conductif de la cou-

ronne solaire propos~ en 

1958 par S. Chapman (1). 

La courbe continue sur Ie graphique de la figure n04 donne la distri­

bution de temp~rature d~duite par Chapman (1) en int~grant l'~quation de 

conduction de la chaleur depuis la base de la couronne ou la temp~rature 

est de 1,6 million de degr~s jusqu'au-dela de 1000 rayons solaires : c'est­

a-dire au-dele de l'orbite de la planete Jupiter. En admettant cette dis­

tribution de temp~rature T( r), et, en int~grant ensuite l'~quation hydro-

statique, Chapman d~duisit la distribution de la concentration du plasma 

(ne) donn~e par Ie trait interrompu. La concentration des ions y est n~ces­

sairement ~gale a la concentration des ~lectrons en vue de maintenir la 

quasi-neutralit~ ~lectrique du milieu. On cons tate que cette distribution 

de densit~ possede un minimum a 123 rayons solaires. Au-dele de cette 

distance, la densit~ augmente ind~finiment avec l'altitude. Ceci constitue 

une situation dynamiquement instable! En effet, on ne peut maintenir en 

~quilibre hydrostatique des couches de densit~s sup~rieures au-dessus de 

couches de densit~s inf~rieures. Dans une telle atmosphere se d~velopperait 

spontan~ment une instabilit~ de Rayleigh-Taylor. 

Par ailleurs, on peut d~montrer que la distribution de temp~rature dans 

ce modele conductif de Chapman devient d~je convectivement instable e la 

distance h~liocentrique de 34 rayons solaires (2). En effet, au-dela de 
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cette limite, Ie gradient de tempdrature dans la couronne devient super­

adiabatique. Par consdquent, des courants de convection doivent ndcessaire­

ment apparaitre dans cette atmosphere supposde en dquilibre hydrostatique 

(2) • 

Pour dliminer ces deux types d'instabilitd (Rayleigh-Taylor et convec­

tion thermique), et en fait, pour dvacuer plus efficacement que par la 

conduction thermique toute l'dnergie d~posde ~ la base de la couronne, Ie 

plasma coronal n'a d'autre alternative que de transporter cette dnergie 

vers 1 'extdrieur par convection ou par radiation. Le transport par radia­

tion dtant inefficace dans la couronne solaire, il reste la convection et 

plus prdcisdment l'expansion radiale de la couronne dans son ensemble. On 

peut comparer cette expansion ~ une explosion continue et stationnaire de 

la couronne donnant lieu, ~ grande distance, aux vitesses supersoniques du 

vent solaire. 

C'est Parker (3), en 1958, qui fut Ie premier ~ abandonner l'hypothese 

d'equilibre hydrostatique et qui proposa les premiers modeles hydrodyna­

miques de l'expansion radiale de la couronne. C'est Parker aussi qui intro­

duisit Ie terme "vent solaire" (3,4). L'existence d'un tel vent solaire 

avait ddj~ dtd proposde par Biermann (5) en 1951 sur la base d'observations 

de queues de cometes. Mais la confirmation expdrimentale de l'existence 

d'un vent solaire continu et supersonique ~ 1 UA ne fut obtenue qu'en 1962 

grace aux mesures de plasma faites ~ bord de la sonde spatiale interpla­

ndtaire MARINER 2 (6). La figure n05 montre les concentrations de protons 

(np) et leur vitesse moyenne (u) mesurdes dans le vent solaire par la sonde 

MARINER 2. Ces observations ont un caractere historique inddniable. Avant 

de ddcrire plus en ddtail les densitds, vitesses moyennes, tempdratures et 

champs magn~tiques du milieu interplandtaire, revenons encore un instant ~ 

la figure n04. 

36 



" 

.., 
~ 700 

:;; 600 

500 

400 

Oct] Oct 8 Oct 13 Oct 18 

Fig.5: Les valeurs moyennes trihoraires des concentrations 

(np) et des vitesses moyennes (u) des protons du vent solaire 

observes au cours des mois d'aout, septembre et octobre 1962 

(rotations de Bartels nO 1767 et 1768) 1I l'aide de la sonde 

interplanetaire MARINER 2 (d'apres Snyder et Neugebauer, 

(6» • 

En utilisant les distributions de densite et de temperatures du modele 

de Chapman, illustrees dans la figure n0 4, ou bien tirees des modeles 

hydrodynamiques de Parker, on constate que la densite de plasma decro1t 

tellement rapidement a la base de la couronne que Ie libre parcours moyen 

des particules (des electrons et des protons) devient superieur 1I la hau­

teur d'echelle des densites vers 6 rayons solaires, c'est-ll-dire bien avant 

de franchir les deux seuils d'instabilite mentionnes ci-dessus, et bien 

avant d'atteindre l'altitude du point critique ou, dans les modeles hydro­

dynamiques du vent solaire, la vitesse d'expansion passe du regime subsoni­

que au regime supersonique. La figure 6 illustre la vitesse radiale pour 

quelques unes des solutions hydrodynamiques decrivant l'expansion de la 

couronne. Les solutions (a) et (b) sont des solutions subsoniques pour 

lesquelles la densite tend vers une constante 1I l'infini. Les solutions (d) 

et (e) sont discontinues. En effet, pour ces solutions des equations hydro­

dynamiques stationnaires, la densite tend vers zero 1I une distance finie du 

Soleil. Seule la solution critique (c) passant par Ie point critique (au la 
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vitesse d'expansion devient egale II la vitesse du son, et indique par un 

carre au centre de la figure) conduit II une densite et II une pression 

nulles II l'infini. C'est cette solution hydrodynamique critique que Parker 

(3) proposait en 1958 pour decrire l'expansion radiale de la couronne et 

son extension dans Ie milieu interplanetaire. 
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Fig.6: La vitesse d'expansion radiale de la couronne solaire (en 

km/sec) en fonction de la distance radiale heliocentrique (en 

rayons solaires) pour differents modeles hydrodynamiques station­

naires et isothermes. La partie en traits interrompus correspond a 

l'exosphere ionique ou Ie libre parcours des protons est superieur 

a la hauteur d'echelle des densi tes. La base de 1 'exosphere 

(c'est-a-dire l'exobase) est situee a une altitude inferieure a 

celIe du carre au centre de la figure qui indique l'endroit dans 

Ie modele cinetique de Parker (modele c) ou la vitesse d'expansion 

passe du regime infrasonique au regime supersonique (7). La courbe 

en traits d'axe represente la solution cinetique qui se raccorde 

a l'une des solutions hydrodynamiques (modele d). 
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Pres du Soleil les courbes de la figure 6 sont dessinees en traits 

pleins pour indiquer que le libre parcours moyen des particules y est plus 

petit que la hauteur d'echelle de la densite de plasma. L'approximation 

hydrodynamique y est donc entierement justifiee. Par contre, au-dele de 

l'altitude definie par la courbe en pointilles, les solutions hydrodynami­

ques ont ete dessinees en traits interrompus. En effet, au-dele de cette 

limi te qu'on appelera l'exobase, les collisions coulombiennes binaires 

entre particules chargees deviennent de plus en plus rares. Par consequent, 

au-dele de cette exobase, l'utilisation d'une quelconque approximation 

hydrodynamique est difficile e justifier d'un point de vue theorique etant 

donne que la fonction de distribution des vitesses s'ecarte de fa90n tres 

significative de la fonction de distribution de Maxwell-Boltzmann au-dele 

de cette al ti tude de transi tion (7,8). 

D'autre part, il est possible de construire des modeles cinetiques du 

vent solaire en assimilant l'exobase H une surface de transition de laquel-

le s'evaporent les ions et les electrons de la couronne. Les particules qui 

s'evaporent ainsi librement de la region de l'exobase contribuent au flux 

d'echappement que l'on a identifie au flux du vent solaire. En effet, ces 

particules s'echappant de la couronne sont accelerees vers l'exterieur par 

un champ electrique de polarisation dirige vers l'exterieur. Ce champ 

electrique de polarisation s'etablit au sein du plasma pour maintenir sa 

quasi-neutralite electrique, non seulement localement, mais aussi globale­

ment (9,10). 
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Fig.7: La distribution des den­

sites (np ' ne) des protons et 

des electrons dans un modele 

cinetique du vent solaire(9)(en 

traits pleins). Les carres ain­

si que la barre verticale a 215 

rayons solaires dans Ie graphi­

que superieur correspondent 

respectivement aux observations 

dans la couronne solaire et a 1 

Unite Astronomique. La distri­

bution de la vitesse radiale 

d'expansion du plasma (u), des 

temperatures moyennes (T p ,T e ) 

et perpendiculaires au champ 

magnetique (T p 1 , T e 1 ) sont don­

nees par les autres courbes en 

fonction de la distance ra­

diale, entre l'exobase (a 6 

rayons solaires) et une dis­

tance heliocentrique superieure 

au rayon de l'orbite de la 

Terre. 

La figure n07 donne les distributions radiales de la densite (np et 

ne ), de la vitesse radiale d'expansion des protons et des electrons (u) 

ainsi que les temperatures (T p ' Te , Tp J,et Te 1) dans Ie modele cinetique de 

Lemaire et Scherer (9). On voit que dans ce modele cinetique du vent 

solaire, la vitesse d'expansion (representee par la deuxieme courbe a 

partir du haut) augmente asymptotiquement depuis une valeur subsonique, a 6 

rayons solaires (c'est-a-dire a partir de l'exobase), jusqu'a une valeur 

supersonique de 320 km/sec a 215 rayons solaires (c'est-a-dire jusqu'a 

40 



l'orbite de la Terre). Cette valeur de la vitesse du vent solaire corres-

pond ~ la valeur minimum observee ~ 1 UA dans ce que l'on appeUe Ie vent 

solaire cal me. 

Le graphique en haut de cette figure donne la distribution de densite 

obtenue ~ l'aide de ce modele cinetique du vent solaire. La valeur de la 

concentration ionique ~ 1 UA est de 5 protons/cm3• Cette valeur est egale­

ment en bon accord avec les observations du vent solaire calme ~ la dis tan-

ce heliocentrique de la Terre. 

Les deux graphiques inferieurs dans la figure n07 donnent la distri­

bution radiale des temperatures electroniques et protoniques dans ce modele 

cinetique du vent solaire. A la distance de 1 UA, on obtient respectivement 

les valeurs de 110.000 K et 48.000 K pour les temperatures moyennes des 

electrons et des protons. Ces valeurs sont egalement en bon accord avec les 

observations dans Ie vent solaire calme ~ 1 UA. 

Bien que ce type de modele cinetique donne des temperatures moyennes, 

des vitesses d'expansion et des densites comparables aux valeurs observees 

dans Ie vent solaire calme, il faut toutefois mentionner qu'il predit des 

anisotropies de temperatures beaucoup trop elevees. Ceci est la consequence 

du fait que l'on neglige totalement dans ce modele cinetique d'ordre zero 

l'effet des collisions qui, bien que rares, ne sont cependant pas entiere­

ment absentes. 

O'autre part, ni avec ce modele cinetique d'ordre zero, ni avec les 

modeles hydrodynamiques de Parker, il n'a ete possible d'obtenir des va­

leurs de vitesses d'expansion de 700 km/sec sans faire des hypotheses 

irrealistes sur les conditions aux limites dans la couronne solaire. Or, 

des vitesses de 700 km/sec sont frequemment observees dans les courants 

rapides du vent solaire. Ces courants rapides observes dans Ie vent solaire 

sont issus de ce que l'on a appele les "trous coronaux". La temperature et 

la densite dans les trous coronaux sont nettement plus faibles que dans les 

autres parties de la couronne solaire (11). 
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fig.8: Ligne de force du champ magnetique 

interplanetaire. La courbe en forme de spirale 

d'Archimede correspond a une ligne de force 

magnetique gelee dans Ie plasma du vent so­

laire en expansion radiale avec la vitesse 

(u). La couronne solaire ou Ie vent solaire 

prend sa source tourne avec la vitesse 

angulaire (w ) du Solei! (d'apres Parker (3)). 

Une autre grandeur importante du milieu interplanetaire est Ie champ 

magnetique dont la valeur fluctue generalement entre 2 et 10 nT (1 nT = 

10-5 Gauss). Comme Ie plasma dans la couronne et dans Ie vent solaire 

possede une grande conductibilite electrique, Ie champ magnetique peut ~tre 

considere comme "gele" dans la matiere. D'autre part, cette matiere est 

animee d'une vi tesse d'expansion radiale (u), alors que la couronne d'ou Ie 

vent solaire est ejecte tourne avec la vitesse angulaire (w) de rotation du 

Soleil aut~ur de son axe ( la periode de rotation du Soleil est de 27 

jours). La combinaison de ces deux mouvements fait en sorte que les lignes 

de force du champ magnetique de la couronne sont etirees en forme de 

spirale d'Archimede parallelement au plan equatorial du Soleil, comme Ie 

montre la figure n08. A la distance de 1 UA, la direction les lignes de 

force du champ magnetique est inclinee de 45° par rapport a la direction 

radiale. 
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Fig.9: Repr~sentation ~ 3 dimensions de la structure spirale et 

ondoyante de la couche de courant ~lectrique s~parant les deux 

r~gions de l'h~liosph~re ou Ie champ magn~tique du milieu inter­

plan~taire change de direction et passe de la polarit~ n~gative 

(direction vers Ie Soleil) ~ la polarit~ positive (direction en 

sens oppos~) (d'apr~s Svalgaard et Wilcox (12)). 

La figure nog illustre cette structure spirale des lignes de force 

magn~tiques interplan~taires (12). Le Soleil poss~de un champ magn~tique 

ayant une composante dipolaire. La surface ondoyante repr~sent~e sur cette 

figure s~pare des lignes de force issues des h~mispheres magn~tiques nord 

et sud du Soleil. Ces lignes de force s'etendent jusqu'a l'orbite de la 

Terre au l'on observe des vecteurs champs magn~tiques qui sont soit dirig~s 

vers Ie milieu interplan~taire, soit dirig~s vers Ie Soleil; suivant que 

l'on se trouve sait au-dessus, sait en dessaus de cette surface de s~para-
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tion, l'orientation du champ magnetique change de sens (12). Ceci explique 

la structure en secteurs du champ magnetique interplanetaire lorsqu'il est 

mesure a partir des sondes spatiales en orbite dans Ie plan de l'ecliptique 

(13). En effet, lorsqu'une sonde spatiale s e trouve au-dessus de cette 

surface, elle mesure un champ magnetique d'une polarite opposee a celIe 

qu'on observe au-dessous de celle-ci. On a d'ailleurs trouve que la pola­

rite du champ magnetique dipolaire du Solei! change alternativement d'un 

cycle d'activite solaire au suivant. 

Apres avoir montre pourquoi la couronne solaire est en expansion ra­

diale constante, et, apres avoir decrit les principales caracteristiques du 

vent solaire qui resultent de cette expansion, examinons a present comment 

ce flux de plasma supersonique interagit avec Ie champ magnetique de la 

Terre. 

La magnetosphere de la Terre 

La Terre possede aussi un champ magnetique dipolaire. On a constate 

qu'aux grandes distances geocentriques la forme des lignes de forces geoma­

gnetiques s'ecartent de plus en plus de celles d'un dip81e. Dans la direc­

tion du Soleil Ie champ geomagnetique est en quelque sorte comprime par la 

pression dynamique du vent solaire. Par contre, dans la direction opposee, 

ces lignes de force geomagnetiques s'etendent au-dele de l'orbite de la 

Lune et forment ce que l'on a appele la queue magnetospherique (14) (voir 

fig. nOlO). 
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Fig.lO: Section meridienne de la cavite magnetospherique 

formee dans Ie vent solaire. Les lignes de force a l'avant de 

la magnetosphere sont comprimees par la pression dynamique du 

vent solaire. A l'arriere les !ignes de force geomagnetiques 

sont etirees et forment la queue magnetospherique. Encerclant 

la Terre, on voit aussi les sections meridiennes de la plas­

masphere et des ceintures de radiation de Van Allen. Le 

feuillet de plasma (en anglais "plasmasheet") au sein de la 

queue magnetospherique est Ie reservoir des particules qui 

precipitent dans l'atmosphere Ie long des lignes de force 

geomagnetiques en creant les aurores boreales. 
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Fig.ll: Illustration de la trajectoire htHicoidale d'une 

particule chargee pie gee au sein du champ geomagnetique entre 

des points miroirs conjugues. En plus d'une oscillation d'un 

hemisphere ~ l'autre, les electrons subissent une derive 

azimutale vers l'Est, tandis que les protons derivent vers 

1 'Ouest. 

Des particules chargees de toutes energies spiralent Ie long des lignes 

de forces geomagnetiques comme Ie montre la figure nOll. Ces particules 

effectuent des oscillations entre des points miroirs magnetiquement 

conjugues. Les protons et les electrons subissent en outre des derives azi­

mutales en sens opposes. Ces derives sont dues ~ la force qui s'exerce s ur 

ces electrons et ces protons resultant du gradient du champ magnetique 

ainsi que de la courbure des lignes de forces. La combinaison de ces 

differents mouvements distribue les particules chargees Ie long des lignes 

de forces magnetiques et ~ la surface de couches magnetiques Ie long des­

quelles ces particules sont pie gees. 

La figure nOlO montre les sections meridiennes de differentes regions 

de la magnetosphere. On aper90it notamment les deux zones ou ceintures de 

radiation de Van Allen. Dans ces deux regions annulaires encerclant la 

Terre, des protons et des electrons de tres haute energie sont pieges comme 

au sein d'une "bouteille magnetique". Ces ceintures de radiation de Van 

Allen portent Ie nom de celui qui les decouvrit en 1958 ~ l'aide de 

compteurs Geiger places ~ bord du premier satellite artificiel americain 
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EXPLORER 1 (15). 

Ces particules energetiques proviennent en partie de la desintegration 

de neutrons produits dans l'atmosphere par des reactions de spallation. Ces 

neutrons ayant des energies comprises entre 5 et 50 millions d'electron 

Volt (eV) diffusent hors de l'atmosphere et se desintegrent finalement 

apres une duree de vie moyenne de 12 minutes en deposant au sein du champ 

geomagnetique un electron ainsi qu'un proton dont l'energie cinetique est 

pratiquement egale a celIe du neutron qui lui a donne naissance. Ces elec­

trons et protons de haute energie alimentent, au moins partiellement, les 

ceintures de radiation de Van Allen (16). L'origine des particules tres 

energetiques pie gees dans Ie champ geomagnetique n'a pas encore ete identi­

fiee de maniere certaine. 

Mais la magnetosphere est egalement un piege magnetique pour des ions 

et des electrons de tres faible energie. En effet, la plasmasphere dont on 

voit egalement la section meridienne dans la figure nOlO, est peuplee de 

plasma d'origine ionospherique, c'est-a-dire d'ions et d'electrons dont 

l'energie est inferieure a 1 eV. Le plasma froid peuplant cette region 

tourne en bloc avec l'atmosphere de la Terre. La limite exterieure de cette 

region relativement dense est appelee "plasmapause". A la plasmapause, la 

concentration electronique et ionique decro!t souvent de maniere abrupte 

d'une valeur de 300 particules/cm3 , a des valeurs plus de cent fois plus 

faibles sur des distances radiales de l'ordre de 2/10e de rayon terrestre 

(17,18,19,20). Le bord relativement abrupt de la plasmasphere se forme dans 

Ie secteur de minuit temps local,lorsque l'activite geomagnetique augmente 

brusquement. La couche de plasma situee au-dela de la surface ou la force 

centrifuge contre-balance la force gravifique se detache alors a la maniere 

d'un iceberg se detachant de la banquise (21,22). 

Outre la plasmasphere et les ceintures de radiation de Van Allen, on 

distingue encore dans la figure nOlO une region que 1 'on appelle Ie "feuil­

let de plasma" (en anglais "plasmasheet"). Le feuillet de plasma est en 

quelque sorte un reservoir de particules chargees dont l'energie varie de 

500 eV a plusieurs dizaines de KeV. Cette zone se remplit et se vide 
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sporadiquement en fonction de l'activite geomagnetique qui elle-m~me est 

controlee par la vitesse, la densite et Ie champ magnetique du vent solaire 

(23). De temps a autre, Ie feuillet de plasma decharge son contenu dans 

l'atmosphere aux hautes latitudes, en donnant naissance aux aurores 

boreales. 

Certaines particules du vent solaire peuvent s'engouffrer dans la 

magnetosphere par Ie canal des cornets polaires (en anglais "polar cusps"). 

Ces cornets polaires sont formes du faisceau des lignes de forces tangentes 

a la surface de la magnetosphere. Ces lignes de forces tangentes a la 

magnetosphere (c'est- a-dire a la magnetopause) convergent toutes dans l'io­

nosphere en deux points situes entre 75° et 80° de latitude dans Ie secteur 

de midi temps local. 

A l'avant de la magnetosphere, il existe une onde de choc magneto­

spherique. Celle-ci est illustree dans la figure nOlO. Au travers de cette 

surface de discontinuite Ie vent solaire est decelere : sa vitesse rede-

vient infrasonique derriere cette onde de choc. La region situee entre 

cette onde de choc et la magnetopause s'appelle en anglais "magnetos heath". 

C'est donc avec cette vitesse reduite que Ie vent solaire interagit avec Ie 

champ magnetique de la Terre. 11 est devie Ie long de la magnetopause comme 

l'air aut~ur d'une aile d'avion. 

Le modele de magnetosphere illustre dans la figure nOl ainsi que dans 

la figure nOlO (comme d'ailleurs tous les modeles qui ont ete proposes 

depuis 1961 par Dungey (24) ou Axford et Hines (25), et par d'autres 

jusqu'a il y a quelques annees) sont des modeles stationnaires. En effet Ie 

vent solaire y est suppose ~tre un flux de plasma stationnaire et uniforme, 

tout au moins sur des distances comparables au diametre de la magneto­

sphere. Une telle hypothese etait justifiee par la faible resolution tempo­

relle et spatiale des mesures de densite de plasma: en effet, avec les 

premieres sondes spatiales on mesurait la densite du plasma dans Ie vent 

solaire toutes les 3 a 4 minutes, c'est-a-dire en des points espaces de 

plus de 50.000 km dans Ie vent solaire. Par contre, lorsqu'on analyse les 

observations du champ magnetique interplanetaire, pour lesquelles la reso-

48 



lution temporelle - et donc spatiale - est de loin sup~rieure ~ celIe dont 

on dispose pour les mesures de plasma, on est frappe par la variabilite du 

champ magnetique sur des distances inferieures au rayon terrestre, c'est-~­

dire sur des echelles de longueurs faibles par rapport au diametre de la 

magnetosphere. De 18 il etait naturel d'inferer que Ie plasma du vent 

solaire est, lui egalement, inhomogene sur des echelles de longueurs tres 

reduites. C'est en faisant cette extrapolation que nous avons ete amenes ~ 

considerer que Ie vent solaire contient un grand nombre d'irregularites de 

densi te don tIes di mensi ons son t infer ieures au dia me tre de la magne to­

sphere (26). Ces inhomogeneites de densite correspondent ~ des inhomo­

geneites de densite et de quantite de mouvement dans Ie plasma du vent so­

laire. Les irregulari tes de plasma du vent solaire ayant la plus grande 

densite d'impulsion, penetrent necessairement plus loin dans Ie champ 

magnetique dipolaire de la Terre que celles dont la quantite de mouvement y 

est inferieure ~ la moyenne (27,28,38). 

VENT SOLAIRE UNIFORME ET STA TlONNAIRE 

VENT SOLAIRE NON- UNIFORME ET NON-ST A TlONNAIRE 

Fig.12: Sections equatoriales de la 

magn~tosphere illustrant l'interac-

tion du vent solaire avec Ie champ 

geomagnetique. En haut on a re­

presente 1 'ecoulement d'un vent so-

laire stationnaire et uniforme Ie 

long de la magnetopause dans Ie cas 

des modeles magnetospheriques sta­

tionnaires comme ceux de Dungey (24) 

ou de Axford et Hines (25). En bas, 

on a illustre la penetration im­

pulsive d'irrigularites du vent so­

laire dans la magnetosphere suivant 

un modele d'interaction non-station-

naire (d'apres Lemaire et Roth 

(26)). 

Cette penetration impulsive de plasmoides du vent solaire au sein de la 
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magnetosphere est illustree dans la partie inferieure de la figure nOl2. 

Ceci no us obligea a abandonner, il y a quelques annees, la notion de modele 

magnetospherique stationnaire represente schematiquement dans la partie 

superieure de la figure n012. En effet, dans les anciens modeles station­

naires Ie vent solaire glisse Ie long d'une magnetopause lisse et reguliere 

sans penetrer directement au sein de la cavite magnetospherique. Contraire­

ment aux modeles de penetration impulsive, les anciens modeles station-

naires peuvent difficilement rendre compte des perturbations que la 

magnetosphere subi t lors de variations brusques de 1 'etat du vent solaire. 

Ces variations du vent solaire entra1nent generalement des variations 

irregulieres des composantes du champ geomagnetique mesurees au sol. 

Des experiences de laboratoire ont demontre que la vitesse d'un plas­

moide injecte dans un champ magnetique d'intensite croissante est decelere 

adiabatiquement et qu'il peut m~me ~tre arr~te lorsque la barriere du champ 

est trop elevee (29). De m~me lorsqu'une des irregularites de plasma du 

vent solaire est injectee impulsivement dans Ie champ magnetique de la 

Terre, celle-ci est freinee de maniere adiabatique (38). L 'exces d'energie 

cinetique de translation du plasmoide est alors converti en energie de 

gyration (energie thermique perpendiculaire a la direction du champ 

magnetique) au fur et a mesure que l'element s'enfonce dans les couches 

plus profondes du champ geomagnetique. Considerant que chacune des parti­

cules de l'element qui penetre dans la magnetosphere conserve en premiere 

approximation la valeur de son moment magnetique, on peut demontrer que la 

vitesse de translation (vitesse de penetration) de l'element au sein de la 

magnetosphere s'annulera lorsque celui-ci aura atteint une couche ou Ie 

champ magnetique aura une valeur bien determinee, c'est-a-dire lorsque 

toute l'energie de translation des particules constituant Ie plasmoide aura 

ete convertie en energie de gyration (38). 

D'autre part, comme la densite d'energie thermique du plasma dans Ie 

vent solaire est generalement de valeur comparable a la densite d'energie 

magnetique, ces irregularites de plasma sont fortement diamagnetiques. Leur 

presence dans la magnetosphere perturbe donc fortement Ie champ geomagneti-
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que ambiant. La figure n013 montre les variations de l'intensite des compo­

santes Bx ' By, Bz du champ magnetique mesurees lors d'une des rentrees d'un 

satellite artificiel dans la magnetosph~re (30). Les perturbations que l'on 

observe dans les trois composantes du champ peuvent etre interpretees comme 

la signature diamagnetique d'elements de plasma du vent solaire recemment 

injectes au sein de la magnetosph~re. On voit que la presence de ces 

elements de plasma modi fie considerablement l'intensite du champ magnetique 

dipolaire de la Terre representee par la courbe en trait interrompu dans la 

partie inferieure de la figure. Par consequent, la presence de ces plas-

moides aux confins de la magnetosph~re y affecte tr~s fortement la distri­

bution des lignes de forces du champ magnetique dipolaire de la Terre. 
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Fig.13: Valeurs des composantes Bx ' By et Bz (dans Ie syst~me GSM) 

et de l'intensite du champ magnetique, B, mesurees par Ie satellite 

artificiel OGO 5 lors d'une de ses rentrees dans la magnetosph~re ; 

l'abscisse donne Ie temps uni versel (en heures :minutes) Ie 27 mars 

1968. La courbe en traits interrompus correspond a l'intensite du 

champ magnetique dipolaire de la Terre (d'apr~s Aubry et al. (30». 
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En plus de la deceleration adiabatique 8 laquelle un element de plasma 

est soumis lorsqu'il penetre dans la magnetosphere, celui-ci est freine par 

un deuxieme type de mecanisme, non adiabatique celui-la. En effet, on a 

montre au laboratoire qu'un plasmoide injecte perpendiculairement a des 

lignes de forces magnetiques dont la conductibili te transversale n'est pas 

nulle partout Ie long de celles-ci, dissipe son energie cinetique de 

translation par effet Joule a l'endroit au la conductibili te transversale 

est maximale (31). Comme la conductibilite transversale des lignes de force 

geomagnetique n'est pas nulle dans l'ionosphere, les plasmoides qui traver-

sent les lignes de forces tangentes a la magnetopause y dissipent par 

consequent une partie de leur energie de translation par effet Joule 

(27,28). 

C'est cette dissipation par effet Joule qui occasionne l'augmentation 

de temperature du plasma ionospherique, observee au pied des lignes de 

forces formant les cornets polaires (32). On a observe une telle augmenta­

tion de temperature depuis 400 km jusqu'a 1000 km d'altitude au pied des 

lignes de forces des cornets polaires. En periode de forte activi te ma­

gn~tique, ces pics de temperature associes aux cornets polaires se depla­

cent vers des latitudes plus equatoriales (32). 

En plus de ce depot d'energie par effet Joule, les electrons et les 

protons du vent solaire injectes impulsivement par paquets dans la magneto­

sphere finissent par se disperser Ie long des lignes de forces magnetiques 

des cornets pol aires (39). Certaines de ces particules terminent leur 

course dans l'ionosphere au elles y deposent leur energie par des col­

lisions inelastiques avec les ions et les atomes neutres de l'atmosphere. 
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fig.14: Les zones de pr~cipitation des ~lectrons magn~tosph~ri­

ques. Celles-ci coincident avec les r~gions ou l'on observe des 

~missions aurorales vers 100 km d'altitude ; la direction de l2~0 

heures de temps local est vers Ie haut de la figure. La tache claire 

vers l4~0 heures de temps local correspond 8 la r~gion de pr~cipi­

tation des ~lectrons du vent solaire inject~s impulsivement dans la 

magn~tosphere Ie long d'un cornet polaire (d'apres D.S. Evans, 

(33)). 

On a observ~ les zones de pr~cipitation de ces ~lectrons 8 l'aide de fus~es 

ains i qu'a l'aide de satellites artificiels. La figure n014 montre ou s e 
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trouvent ces zones de precipitation a la surface du globe. Sur cette figure 

Ie p51e nord magnetique se trouve au centre de la zone annulaire qui 

coincide avec l'ovale auroral. Sur cette figure, la direction du Soleil est 

vers Ie haut, c'est-a-dire vers 12 heures de temps local. La tache claire 

vers 14 heures de temps local coincide approximativement avec la region au 

les electrons du vent solaire precipitent Ie long des lignes de forces du 

cornet polaire. D'apres D.S. Evans (33), l'auteur de ces observations, ces 

electrons sont injectes impulsivement dans la magnetosphere par Ie mecanis­

me decrit precedemment (27,28,38). 

Les precipitations observees aux autres endroits de l'ovale auroral 

sont celles d'electrons provenant du feuillet de plasma, c'est-a-dire de la 

region centrale de la queue magnetospherique. Ces electrons magnetospheri­

ques sont acceleres vers l'ionosphere par des di fferences de patentiel de 

double cauche de plusieurs kilovol ts Ie long des lignes de forces geoma­

gnetiques (34) (voir figure nOll). En precipitant Ie long des !ignes de 

forces, les electrons engendrent des courants alignes, que l'on appelle 

caurants de Birkeland, (35) qui ant ete mis en evidence par Zmuda et ses 

collaborateurs au Applied Physics Laboratory de la Johns Hopkins University 

(40,41). 
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fig.15: Emission de rayonnements ultraviolets (entre 123 et 165 

nm) provenant de l'ovale auroral bombard~ par les ~lectrons 

magnetospheriques. La diffusion du rayonnement UV solaire par les 

atomes de 1 'atmosph~re eclairee par Ie Solei! produit la plage 

claire que 1 'on voit l! gauche sur la figure. Cette image a ete 

composee gr~ce l! des observations faites l! bord du satellite 

DYNAMIC EXPLORER 1 l! partir d'une distance radiale de 4 rayons 

terrestres (d'apr~s frank et al. (36». 

Lorsque ces particules pen~trent dans les couches plus denses de 

l'atmosph~re, vers 100 km d'altitude, elles entrent en collision avec les 

atomes neutres qui s'y trouvent. Ces atomes sont alors excites sur des 

niveaux electroniques plus eleves. En retombant a leur niveau fonda mental 

ces atomes d'oxyg~ne et d'azote de 1 'atmosphere emettent des radiations 

dans Ie domaine visible mais aussi dans l'ultraviolet comme Ie montre la 

figure nO 15 (34). L' a nneau clai r vu en perspect i ve a la surface du globe 

terrestre correspond l! l'ovale auroral. Cette zone est bombardee par des 

electrons magnetospheriques comme nous l'avons vu dans la figure preceden-
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teo La figure n015 montre l'intensi te du rayonnement UV (entre 123 et 165 

nm) qui resulte de ce bombardement corpusculaire. Dans ce domaine de lon­

gueur d'onde, l'ovale auroral rayonne de maniere aussi intense que l'hemi­

sphere ensoleille que l'on voit dans la partie gauche de la figure. Cette 

vue a ete prise a partir d'une altitude de plus de 3 rayons terrestres a 
l'aide d'un photometre ultraviolet embarque a bord du satellite DYNAMIC 

EXPLORER 1. 

Fig.16: Photogra-

phies d'une serie 

d'aurores boreales 

prises a partir du 

sol dans Ie do-

maine visible. Le 

spectaculaire 

phenomene lumineux 

que constitue 

l'aurore boreale a 

pu etre contemple 

par l'Homme depuis 

qu'il habite les 

regions de hautes 

latitudes. Les 

geophysiciens, 

grAce aux techni­

ques spatiales 

modernes ont main-

tenant determine 

l'origine de ce 

phenomene et ex­

plique les processus physiques qui Ie produisent (42,43). Les aurores sont 

des manifestations visibles a l'oeil nu revelant l'existence d'un deverse­

ment de particules magnetospheriques dans l'atmosphere de la Terre. 
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De telles photographies sont non seulement remarquables du point de vue 

technique et scientifique, mais elles egalent presque en beaute et en 

qualite celles des aurores boreales telles qu'on peut les observer ~ l'oeil 

nu ~ partir du sol. La figure n016 nous montre Ie spectacle de ces aurores 

boreales telles que l'Homme a pu les admirer depuis qu'il habite les 

regions polaires (42,43). De telles images n'ont pas seulement inspire des 

poetes et des artistes, mais egalement plusieurs generations de geophysi-

ciens qui ant patiemment oeuvre sur les traces de physiciens comme Kristian 

Birkeland dont les idees d'avant-garde (37), au debut de ce siecle, se 

trouvent confirmees actuellement grace aux techniques d'observation les 

plus modernes. 
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