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AVANT-PROPOS 

Cet article intitulé "Comportements asymptotiques d'un modèle cinétique du Vent 

Solaire", constitue une étude détaillée d'un modèle cinétique du Vent Solaire. Il sera publié 

dans le Bulletin de l'Académie des Sciences de Belgique. 

FOREWORD 

This paper entitled "Comportements asymptotiques d 'un modèle cinétique,du Vent 

Solaire", is a study of a kinetic Solar Wind model and will be published in the Bulletin de 

l'Académie des Sciences de Belgique. 

VOORWOORD 

Deze tekst "Comportements asymptotiques d'un modèle cinétique du Vent Solaire" 

die een studie is van een kinetisch model voor de Zonnewind, zal gepubliceerd worden in de 

Mededelingen van de Belgische Academie voor Wetenschappen. 

VORWORT 

In diesem Text "Comportements asymptotiques d'un modèle cinétique du Vent 

Solaire", ist ein kinetisches Modell des Sonnenwindes analysiert. Diese Arbeit wird in den 

"Bulletin de l'Académie des Sciences de Belgique" herausgegeben werden. 



COMPORTEMENTS ASYMPTOTIQUES D'UN MODELE CINETIQUE DU VENT S O L A I R E 

par 

J . LEMAIRE et M. S C H E R E R 

Résumé 

Dans le modèle de Vent Solaire présenté dans cet article on suppose que les collisions 

coulombiennc3 ayant des paramètres d'impact inférieurs à la longueur de Debye, sont négli-

geables au-delà de la baropause située à 6 ,6 Rayons solaires. La distribution radiale du 

potentiel électrique de polarisation y est calculée de façon à satisfaire les conditions de 

quasi-neutralité locale et globale du plasma exosphérique. Le comportement asymptotique à 

grande distance ainsi qu'au voisinage immédiat de la baropause sont calculés et discutés. On 

en déduit que la distribution du champ électrique au voisinage immédiat de la baropause, 

n'influence pratiquement pas les propriétés du modèle à 1 UA. On trouve ainsi une relation 

algébrique entre la température coronale et la vitesse du Vent Solaire à grande distance; la 

pression cinétique du plasma tend asymptotiquement vers zéro lorsque la distance radiale 

augmente indéfiniment; les températures parallèle et pèrpendiculaire des protons satisfont à 

l'approximation adiabatique de Chew, Goldberger et Low dans les régions extérieures (r > 

100 R s ) . L'utilisation de cette approximation entre 6 - 7 R s et 100 R s peut cependant 

conduire à une sous estimation de 2 5 0 % de la température parallèle des protons comparé à 

la valeur obtenue dans le modèle présenté ici. 



Abstract 

In this Solar Wind Model the Coulomb collisions with impact parameter smaller than 
the Debye length, have been neglected beyond the baropause located at 6.6 Solar radii. The 
radial distribution of the electric potential is calculated in order to satisfy the local and 
global quasi-neutrality conditions in the whole exospheric plasma. The asymptotic behavior 
for large radial distances as well as in the neighbourhood of the baropause has been calcu-
lated and discussed. It has been deduced that the electric field distribution near the baro-
pause does practically not influence the properties at 1AU. A simple relationship between 
the coronal temperature jmd Solar Wind velocity at large radial distances has been found; 
the kinetic plasma pressure is found to decrease asymptotically to zero as r - 0 0 : the parallel 
and perpendicular temperatures of the protons satisfy the "adiabatic approximation" of 
Chew, Goldberger and Low in the most external regions ( r > 100 R s ) . The use of this 
approximation between 6 - 7 R s and 100 R s would give a 250% underestimation of the 
parallel proton temperature compared to the present model calculation. 

Samenvatting 

In het hier beschouwde model van de zonnewind, veronderstelt men dat de Coulomb-
botsingen met een stoot-parameter kleiner dan de Debye lengte, verwaarloosbaar zijn in het 
gebied boven de baropauze, d.i. hoger dan 6.6 zonnestralen. De radiale distributie van de 
electrische potentiaal wordt berekend zodanig dat de lokale en globale quasi-neutraliteit van 
het exosferische plasma verzekerd is. Het asymptotisch verloop alsook het gedrag in de 
onmiddelijke omgeving van de baropauze worden berekend en besproken. Een eenvoudig 
verband tussen de temperatuur van de corona en de snelheid van de zonnewind op grote 
afstand wordt afgeleid; de kinetische druk op het plasma convergeert asymptotisch naar nul 
met stijgende radiale afstand; voor de protonen voldoen de temperaturen evenwijdig met en 
loodrecht op de magnetische veldlijnen aan de adiabatische approximatie van Chew, 
Goldberger en Low in de gebieden gelegen buiten een radiale afstand van 100 zonnestralen. 
Indien men echter gebruik maakt van deze benadering in het gebied gelegen tussen 6 è 7 
zonnestralen en 100 zonnestralen dan kan meii voor de temperatuur der protonen even-
wijdig aan het magneetveld, waarden vinden die 250 % kleiner zijn dan de waarden gevonden 
in dit model. 
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Zusammenfassung 

In dieses Sonnenwindmodell sind die Coulombstösse im Gebiet r > 6 .6 R s vernach-

lässigt. Die radiale Distribution des elektrischen Potentials ist unter die Bedingungen der 

lokalen und globalen Neutralität berechnet worden. Der asymptotische Betrag für grosse 

Entfernungen, so wie in der Nähe der Baropause wurde berechnet und besprochen. Es wurde 

gefunden dass die Verteilung des Elektrischen Feldes, die Eigenschaften des Models für 

r = 1A.E, nicht sehr beinflusst. Eine algebrische Gleichung zwischen die Temperatur der 

Sonnenkorona und die Sonnenwind geschwindigkeit is vorgebracht worden. Der kinetische 

Druch des Plasmas wird Null für r ; Die Parallel und Perpendicular Temperaturen 

erfüllen die adiabatische Approximation von Chew, Goldberger und Low, für r > 100 R s . Im 

Gebiet 6-7 R biss 100 R c ist diese Approximation nicht mit unserem Modell erfüllt, s s 
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I. INTRODUCTION 

Depuis la publication en 1958 du premier modèle de Vent Solaire (Parker, 1958) un 
nombre considérable de modèles hydrodynamiques ont été proposés pour décrire cette 
expansion radiale du milieu interplanétaire. Toutefois, quel que soit le degré de complexité 
des équations hydrodynamiques utilisées jusqu'à ce jour , il n'a pas été possible de reproduire 
de façon entièrement satisfaisante les propriétés du Vent Solaire à une unité astronomique 
(1UA). Pour expliquer ce désaccord les auteurs de ces modèles hydrodynamiques suggèrent 
soit l 'existence d'un chauffage "in situ" du milieu interplanétaire, soit des modifications "ad 
hoc" des valeurs des coefficients de conductibilité thermiques ou (et) de viscosité. Or, 
au-delà d 'une distance héliocentrique de 6-7 rayons solaires ( « 0 , 0 3 UA), le libre parcours 
moyen des particules (protons, électrons) devient supérieur à la hauteur d'échelle des 
densités. Dans ces conditions il faut considérer que le plasma du milieu interplanétaire est 
non-collisionel* et que sa distribution radiale autour du Soleil peut être calculée à partir 
d'une théorie cinétique (ou exosphérique) plutôt qu'à partir d 'une théorie hydrodynamique. 

Le premier modèle exosphérique a été proposé en 1960 par Chamberlain (1960). En 
raison d'une hypothèse injustifiée concernant la valeur du champ électrique de polarisation, 
ce modèle mieux connu sous le nom de "Brise Solaire", donnait des vitesses d'expansion et 
des densités à 1 UA très différentes des valeurs observées dans le Vent Solaire. De ce fait, ce 
type de modèle a été écarté, pendant une dizaine d'années, en faveur des modèles hydro-
dynamiques. 

Ce n'est que récemment que Lemaire et Scherer (1969, 1971) et Jockers (1970) 
indépendamment ont montré que des modèles du type cinétique peuvent donner des résul-
tats très satisfaisants dans le cas du Vent Solaire à condition de déterminer correctement le 
champ électrique dans la région exosphérique. 

Depuis lors un nombre croissant de modèles cinétiques et semi-cinétiques du Vent 
Solaire ont été proposés (Hollweg, 1970, 1971 ; Chew et al, 1972, Schulz et Eviatar, 1972). 

* Dans un plasma non-collisionel les collisions Coulombiennes dont le paramètre d'impact 
est inférieur à la longueur de Debye sont négligeables. 



Dans les paragraphes qui suivent nous donnons une description du modèle de Vent 

Solaire proposé par Lemaire et Scherer (1971) et nous en discutons le comportement au 

voisinage de la baropause et à grande distance radiale. 

2. DESCRIPTION DU MODELE CINETIQUE 

On considère que les particules de masse, m, et de charge, Ze, se déplacent dans 

l'exosphère en suivant des trajectoires hélicoïdales le long des lignes de force d'un champ 

magnétique, B, à symétrie radiale (monopolaire). Celles-ci sont soumises aux potentiels des 

forces gravifique, $ g ( r ) = -GM/r, et électrostatique, <I>E(r); (G est la constante gravitationelle; 

M, la masse du Soleil; r ,1a distance héliocentrique). 

D'après le théorème de Liouville*, si les particules ne subissent pas de collisions, la 

fonction de distribution des vitesses, f (v^r), en n'importe quel point de l'exosphère est 

déterminée lorsque celle-ci est connue à la surface de la baropause. 

Par conséquent : 

f(v„ ,vA , r) = f (v() o , v i >0 , rQ) , (1) 

où les composantes v|( 0 , vA 0 , de la vitesse dans les directions parallèle et perpendiculaire au 

champ magnétique à la baropause peuvent être exprimées en terme de leurs valeurs v)( et 

v^ en r. Ces composantes de la vitesse en rQ- et r sont en effet liées par l'équation de 

conservation d'énergie 

r i r -i r 
+ Z e 

r - r -
(2) 

1 2 1 2 — m v„ = - m v + m 
2 0 2 

o o 

et par l'équation qui exprime la conservation du moment magnétique (invariant adiabatique) 

v? -A O 

B(r0) B(r) 
(3) 

* Dans un plasma non-collisionel l'équation de Liouville s'identifie à l'équation de Vlasov. 



Immédiatement au-dessous de la baropause, en r -, la fonction de distribution des vitesses 

peut être représentée par une fonction de Maxwell tronquée de façon à exclure toutes les 

particules venant de l'infini, 

f i ( W ) = N i V M 9 i 

m i 
3 / 2 

exp 
m j V 
2 k 0j 

(4a) 

- oo 
2 Ze -

pour v(| 0 > o et vQ
 i > 2 + 

r _ m 

et 

r -
o 

« ï < w > = 0 (4b) 

pour toutes les autres valeurs de la vitesse vQ ; k est la constante de Boltzmann (Lemaire et 

Scherer, 1970) 

Les constantes Nj et 6 • sont déterminées ci-dessous à partir des densités et températures 

. des particules d'espèce j en r = rQ+, c'est-à-dire immédiatement au-dessus de la baropause. 

Connaissant la fonction de distribution des vitesses, f(v, r), en tout point de l'exo-

sphère, on peut calculer les moments de celle-ci et ainsi déterminer le flux, Fj(r), la densité, 

nj(r), les composantes du tenseur des pressions Pj" , Pj1 et en déduire la vitesse moyenne, 

Wj(r), les températures, Tj", Tj1,... . 

Comme toutes ces expressions dépendent explicitement de ^ ( r ) , il est possible de 

déterminer la distribution radiale du potentiel électrostatique à partir des conditions 

Fe ( r) = F p W (5a) 

et 

n e = np W (5b) 
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qui expriment, d'une part, que le flux d'échappement des charges négatives (électrons) est 

égal au flux d'échappement des charges positives (protons), et d'autre part que le plasma est 

localement neutre. 

De cette manière on trouve que $ E ( r ) décroit plus rapidement en fonction de r que dans 

le cas d'une distribution de Pannekoek (1922) - Rosseland (1924) utilisée par Chamberlain 

(1960) dans son modèle exosphérique de Brise Solaire (voir fig. 2a). Par conséquent, l'inten-

sité du champ électrique de polarisation, E = -V4>E, sera plus élevée et les protons seront de 

ce fait accélérés jusqu'à des vitesses supersoniques très supérieures à celles du modèle de 

Brise Solaire. 

fa) Le gaz des électrons 

Comme les électrons issus de la baropause doivent franchir une barrière de potentiel 

m e 0 - e ^ E 
1 

= - m e R e ( - ) > o 
r - l 

o 
(6) 

leur flux total d'échappement est donné par une formule analogue à celle que Jeans (1925) 

avait calculé pour l 'échappement des atomes neutres d'une atmosphère planétaire, 

F e ( r ) = ? r? N e (8 k 0 e / 7T m e 1 + Qe («o) - a 3 exp - Q P ( ~ ) (7) 

ou 

Q e (~> 

m e R e (°°> 
2 k fl 

(8) 

A 3 = 
e ( v j + v>2) 

k Q. 
(9) 

où T) (r) est proportionel à la section du tube de force magnétique et est égal au rapport 

entre l'intensité des champs magnétiques B(r) et B(rQ) aux points r et rQ situés le long d'une 

même ligne de force magnétique (pour un champ magnétique radial i? = r 2 / r2);v?j (> o) 



et (> °) s o n t respectivement des potentiels électriques de simple et de double couche 
appliqués à la surface de discontinuité séparant la région où les collisions sont importantes 
(barosphère) et la région exosphérique où les collisions coulombiennes sont négligées. Ces 
potentiels de simple et de double couche ont ici la même signification que ceux qu'on 
introduit en théorie électromagnétique classique (Stratton, 1941) à l'interface entre deux 
milieux conducteurs ou diélectriques. Ils représentent globalement les variations réelles du 
potentiel électrique dans la région de transition entre deux milieux ayant des propriétés 
électriques différentes. Dans le cas de deux conducteurs juxtaposés, l'épaisseur de cette 
région ou gaine de transition est de l'ordre de la longueur de Debye et dans le cas d'une 
atmosphère ionisée elle est de l'ordre de la hauteur d'échelle des densités. Cet artifice 
souvent utilisé dans la théorie des potentiels (McMillan, 1958) permet de calculer la distri-
bution du potentiel électrique (en résolvant l'équation de Laplace au lieu de l'équation de 
Poisson) dans des régions contigues sans connaître la structure détaillée du potentiel élec-
trique dans la région de transition (Longmire, 1963). 

Alors que dans le modèle de Brise Solaire de Chamberlain (1960) R e (°°)(eq.6) était lié 
à la différence de potentiel gravifique entre la baropause, r , et l'infini [ 1/2 m e R e (°°) = 
( m p + m e ) G M/2 r Q ) ] ,dans notre modèle cinétique, sa valeur est déterminée de façon à 
satisfaire la condition (5a). 

En considérant que les orbites des électrons piégés, (Longmire, 1963) par les champs de 
potentiel gravifique, électrique et magnétique, sont entièrement peuplées, au même titre que 
les orbites des électrons qui s'échappent le long des lignes de force "ouvertes" du champ 
magnétique, la densité des électrons est donnée par 

(10) 

où Y,» est la vitesse de libération d'un électron au niveau r [en unité, ( 2 k d j m e ) ^ 2 ] 



Voo2 = Q e ( ~ ) - Q e ( r ) 

X«, 2 = V ^ - * Qe W- A3 

P =- 1 -t? = 1 - (r 0 / r)" 

(11) 

(12) 

(13) 

et 

z 
Erfex (x) = — e x p ( x z ) 

V ir 
exp ( - 1 2 ) dt (14) 

La vitesse moyenne des électrons le long des lignes de force du champ magnétique est 

définie par 

w (r) = — 
ne 

(15) 

La composante perpendiculaire de la pression électronique est donnée par 

PeA(r) = N e k 0 e exp Qe (~) exp ( V M 2 ) - ^ Erfex ( V M ) 

Yp_ 
2 

+ V ^ - X . Erfex ( X ^ ) 

Vît 
f veo

3
 + v00 + V p x O D ( v a o

2 - x O D
2

+ i + | ) + 
(16) 

La composante parallèle de la pression électronique est donnée par 

p'i (r) = F» - me we F e (17a) 

ou 

p; (r) = N e k 0 e exp - Qe ( ~ ) txv(Vj) - ï- Erfex ( V J + p 3 / 2 Erfex ( X M ) 



] _ 
V* \ v J + v ^ + Yp x ^ + J p 3 / 2 x M

3 (17b) 

Le flux total d'énergie t ransporté par les électrons est donné par 

ÎJ N e k 0 e ( 8 k 0 e / 7 r m e ) 1 / 2 -j y j + 2 + Q e ( ~ ) - A3 (1 + V M
2 ) 

(18) 

Le flux de "conduc t ion" est défini par 

C e (r) = e e + w e m e w e F e - - ?<<-pi (19) 

(b) Le gaz des protons 

Si l'énergie potentielle des protons 
r 

mp 0g + e <t>E = QpO") (20) 
r -

o 

est une fonction négative et décroissante de la distance r, ces particules sont toutes accé-

lérées vers l 'extérieur. Il n'existe par conséquent pas d 'orbi tes de piégéage pour ce type de 

particules. Leur flux d 'échappement est alors donné par 

, 8 k \ l / 2 

= » / P 7T m . 
(21) 

La distribution radiale de la densité des protons est 

n p (r) = - N p 1 Erfex (- Q p ) 1 / 2 Yp Erfex (- Q p / P ) 1 / 2 . (22) 

La vitesse moyenne des protons w p est donnée par une formule analogue à (15). Les 

composantes perpendiculaire et parallèle de la pression des protons sont données par 

p i (r) = - N n k ö -( Erfex 
*p v ' 2 p p l ( - Q p ) 1 / 2 - Vpf 1 + ^ + 7 7 ^ j Erfex (- Q p / P ) 1 / 2 
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- rH-Qp/rr | (23l 

et 

p j ( r ) P" (r) - m n w n F P P P P ( 24a ) 

ou 

p ; (r) - N k 0 „ 1 Erfex 
2 P P (- Q P ) 1/2 p 3 / 2 Erfex (-Q / p ) 1 / 2 

+ 277 ( - Q p / * ) 1 / 2 

Le flux total d'énergie tiansporlé par les protons est donné par 

2 - Q n (r) = - N k 
P 4 P P \ tt m 

8 k 0 p y / z 

( 2 4 b ) 

( 2 5 ) 

et le flux de "conduction" par une expression analogue à (19) . 

Il est généralement d'usage d'associer aux pressions cinétiques des températures para-

llèle et perpendiculaire caractérisant l'énergie moyenne des particules dans un système de 

référence en mouvement avec la vitesse w(r) 

riiW 

p(e) 

D n W 
P p ( e ) 

" p ( e ) k 

(26) 

Afin de déterminer les valeurs des paramètres N p ( e ) et 0 p ( e ) caractérisant les fonctions 

de distribution des vitesses (4 ) en terme des valeurs des densités et températures à la 

baropause, nous étudions dans le paragraphe suivant le comportement des expressions ( 7 ) à 

( 2 6 ) au voisinage de rQ+. 
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3. COMPORTEMENT AU VOISINAGE DE LA BAROPAUSE 

Comme certaines classes d'orbites ne sont pas peuplées par des particules (notamment 

les particules venant de l'extérieur), on vérifie que les valeurs des densités et des tempéra-

tures en rQ+ (c.à.d. immédiatement au-dessus de la baropause) ne s'identifient pas avec Ne , 

Np , 6 e , 0 p qui sont ici des paramètres caractérisant la fonction de distribution des vitesses 

(4) en r - (c.à.d. immédiatement en dessous de la baropause). Ces paramètres s'identi-

fieraient aux densités et températures réelles en r - si toutes les classes d'orbites étaient 

peuplées de particules. 

Contrairement à un usage fort répandu (Chamberlain, 1960 ; Jockers, 1970 ; Hollweg, 

1970 ; Chew et al ., 1972) nous ne considérons pas l'expression (4) comme une repré-

sentation exacte de la distribution des vitesses réelle en rQ-, mais comme une condition aux 

frontières de l'équation de Liouville dont un certain nombre de moments (par exemple, la 

densité, la température, le flux de particules, ...) s'identifient aux moments, correspondants 

de la distribution des vitesses réelle à la baropause. Dans le cadre de cette interprétation 

Np(e) e t ® p(e) s o n t c o n s t a n t e s déterminées de telle sorte que les densités n p( e) ( r
0

+ ) e t 

les températures T ( e j (rQ+) s'identifient aux valeurs réelles (ou observées) à la baropause. 

De cette façon les expressions (7) à (26) représentent la solution des équations de 

transport dont les moments d'ordres inférieurs tendent vers leur valeur réelle en rQ+. 

Les développements en série au voisinage de rQ sont données par 

V (r0+ e ) = 1 - 2 e + 0(e2) (27) 

4>g(r0+ e) = (r0-)-v>! + 7 ^ + 0(e2) (28) 

Qe (r0+ e) = Aj + 0(e2) (29) 

Voo2(r0+ e) = h - - 0(e2) (30) 

Q p (rG+ e) = A ' j + £,6 + 0(e2) (31) 



ou 

e = l - r 0 / r (32) 

En tenant compte de (8), (9), (10), (11), (12), (13), et (20) on vérifie q u e A ' , A , , h, 

" 1 ' ^ 1 e t 7 1 s o n t P a r équations 

A \ = - — A, 

h = Q e ( « O - A j 

(33a) 

(33b) 

f i = 
GM mc 

r k 0 o o e 

e T1 
(33c) 

f , = — 
GM (m e + m p ) 

L ro k Ôe 
(33d) 

ou 

e <fi. 
A, = 

k f l . 
(33e) 

Nptons également que le champ électrique É en rQ+ déterminé par le gradient du potentiel 

4>g, est lié à 7 j dont la valeur est calculée ci-dessous pour différents modèles, 

Tl 
E ( r 0 + ) = - -

o 
(34) 

En remplaçant ( 2 7 ) - (30) dans (10), (16), (17b), et (26), on trouve en se limitant aux 

termes du premier ordre en e, 

n e ( V e> = N e 

T e*(r0
+ O = 

A® - A® e + 0(e 2 ) 

B® - B® e + 0(e z ) 

(35) 

(36) 
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Te ( V = C ' - C * e+ 0(e2) (37) 

11 = exp(-A j ) J 1 - e ,-h 

A® = exp (- A j ) "j v i -e -h 

^ Erfex (Yh) + (Yh + YÂZ) 
1 ylr * 

"l 1 
— Erfex (Yh)- ( 1 + h - 0.5 », - A ? ) 
2 Y~7TS 2 . 

(38) 

(39) 

B® = exp ( - A j ) -j 1 - e 
Ae 

o 

-h 
ï E r f e x ( V h ) * , j V l * | h 

(40) 

° A» 
exp (- A j ) S 1 - Erfex (Yh) + J £ ( l + | h 

, _ 
- ( 1 + 

exp ( - 2h - 2 A j 

2(Ae
0)

2 

1 + h - A- (41) 

A 2 = A 3 " A 1 = 

: </j 2 

k ec 

En remplaçant (27) et (31) dans (22), (23), (24) et (26) on obtient de la même façon 

n_ (r + e) = N n p v o ' p 

T^fr + e) = 0 xpv o ' p 

T (r + e) = 6 p v o ' p 

AP - A ? e + 0(e2) 

BP - Bf e + 0(e2) 

CP-CÇe + 0(e2) 

(42) 

(43) 

(44) 
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ou 

AP = Erfex ( Y a ^ ) 

BS = 

f j Erfex ( V a ' j ) + hh 
YTTA'J 

CP = 1 + 
V 7T ir Erfex Q[ A ' , ) 

Erfex (VA ' , ) 

(45) 

(46) 

(47) 

(48) 

Si l 'on connaît les valeurs des densités n p ( - e j (rQ+) et des températures, T p ( e j (rQ+), au 

niveau rQ+ (valeurs observées pai' exemple) et si l'on fixe les valeurs des p o t e n t i e l s ^ et <p2> 

il est possible de déterminer N p ( e ) et 0 p ( e ) à partir de (35), (36), (38) et (40) d 'une part et 

(42), (43), (45) et (47) d'autre part. En effet 

Np(e) = V e ) < V > / A S ( e ) (49) 

% ( e ) = Tp
A

(e) ( V ) / B P W . (50) 

La quasi-neutralité locale (5b) impose en outre que 

n p (r0
+> = n e ( ro'+) ' c'est-à-dire N p AP = Ne Ae

0 , (51) 

N p AÇ = Ne A® (52) 

La relation (51) permet de déterminer le rapport N p / N e , tandis que (52) permet de calculer 

7 p c'est-à-dire le gradient du potentiel électrique en rQ+ (cf. éq. 34). 

\ 
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La neutra l i té globale (éq. 5a) expr iman t que les f lux d ' é c h a p p e m e n t des p r o t o n s (éq. 

21) et des é lec t rons (éq. 7) sont égaux permet de dé te rmine r la hau t eu r de la barrière de 

potent ie l QgC00), que les é lec t rons doivent f ranchi r pour s ' échapper . En tenan t c o m p t e de 

(9b) ce t te équa t ion s 'écrit 

K \ 1 / 2 / 0 e \ 1 / 2 

N n ( - = K - ) e x p p v m p y e V m g 
- Q 

J 
1 + Q e ( ° ° ) - a 3 . ( 53 ) 

La racine de l ' équa t ion algébrique (53 ) d o n n e la valeur de Q e ( ° ° ) et , par conséquen t , R e (°°) 

d 'après (8) , <ï>E(°°) - 4>E(i"0-) d ' après (6) et f ina lement h d 'après (33b) . 

Une appl ica t ion n u m é r i q u e de ce qui p récède est i l lustrée dans le paragraphe suivant. 

Application au Vent Solaire 

Lemaire et Scherer ( 1 9 7 1 ) on t m o n t r é q u ' u n e représen ta t ion sat isfaisante des princi-

pales propr ié tés du Vent Solaire calme peu t ê t re o b t e n u e à l 'a ide d ' u n modè le c iné t ique 

semblable à celui qui est décri t ci-dessus, à condi t ion de f ixer la ba ropause à une dis tance 

hé l iocent r ique de 6 ,6 rayons solaires où la dens i té des é lec t rons et des p r o t o n s sont égales à 

n p ( r o + > = V r o + ) = 3 ' 1 x ' ° 4 c m " 3 -

En exp r iman t que le libre parcours m o y e n des p r o t o n s et des é lec t rons à ce niveau est 

à la hau t eu r d 'échel le des densi tés obser 

9 , 8 4 x 10 5 0 K et T e ( r Q + ) = 1,52 x 10 6 ° K . 

égal à la hau t eu r d 'échel le des densi tés observées (Po t t a sch , 1960) on t rouve que T p ( r Q +) = 

Cons idérons ensui te \p j et c o m m e des pa ramèt res auxque l s nous d o n n e r o n s diffé-

rentes valeurs reprises dans le tableau 1. On t rouve également dans ce tableau les valeurs de 

A S ( e ) = V e ) < r o + ) / N p ( e ) . B £ ( e ) = ^ p ( e ) 0p(e)> C $ ( e ) = T p " ( e ) ( r 0 + ) / flp(e)f Q e ( » ) 

(eq. 8), la d i f fé rence de po ten t i e l é lec t r ique en t re la baropause et r = 00 , 7 j (eq. 28) , 

Vj (eq. 29) et f j (eq. 31) caractér isant respect ivement les gradients du po ten t i e l é lec t r ique 

de l 'énergie potent ie l le to ta le des é lec t rons et des p r o t o n s au voisinage de la baropause. 

La dernière ligne donne le r appo r t en t re la vitesse d ' e f fu s ion des p r o t o n s à la baropause 

w p ( r Q +) et la vitesse d 'agi ta t ion de ceux-ci déf in ie par 
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TABLEAU I : Caractéristiques des modèles cinétiques au voisinage de la baropause. 

Modèle I II III 

V] , [Volts] 

V>2 . [Volts] 

n p 

n e( r o + ) 

N e 

0 P 

T e( r o + ) 

pv o ' 

40,00 

10,00 

0,265 

0,735 

1,000 

0,947 

0,202 

40,00 

40,00 

0,265 

0,735 

1,000 

0,936 

0,202 

60,00 

10,00 

0,237 

0,636 

1,000 

0,948 

0,178 

T£(r0+) 0,982 0,980 0,979 

Qe(°°) 

M r) [Volts] 
r o + 

7 l [Volts] 

"1 

f l 

w p ( r o + ) 

4,650 

603 

1258 

+ 9,099 

-11,31 

0,941 

4,319 

604 

1367 

+ 9,780 

- 12,59 

0,941 

4,229 

588 

-510 

+ 3,673 

- 2,493 

1,052 
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CP = 
8 k 0 p - 1 / 2 

7r m„ 
(54 ) 

Les résultats du Tableau 1 montrent que les potentiels de simple et de double couches 

i^j et v?2, influencent principalement les valeurs des gradients de <ï>E, de Q e e t Q p du voisinage 

immédiat de la baropause : c'est-à-dire 7 p et f j . Remarquons que, pour les trois modèles 

considérés dans le tableau 1, on a 

vj > 0 et ? j < 0. 

Toutefois on peut montrer qu'il existe des valeurs de <p j et pour lesquelles v^ < 0, ou (et) 

f j > 0 (voir fig. 1). Or pour des valeurs négatives de t>j, Q e ( r ) , c'est-à-dire l'énergie poten-

tielle des électrons, serait une fonction décroissante de r au voisinage de r Q + , et, les expres-

sions (7) , (8) , ( 1 6 ) et ( 1 7 ) ne seraient plus valables. En effet, celles-ci ont été établies en 

supposant que Q e (r) est une fonction uniformément croissante de r (éq. 29) . D'autre part, 

des valeurs positives de f j impliquent que Q p ( r ) , c'est-à-dire l'énergie potentielle des pro-

tons, est une fonction croissante de r au voisinage de r Q + . Si f j < 0 et si la valeur maximum 

Q p ( r m ) que cette fonction atteind dans l'intervalle [ r 0 + , ° ° ] est négative, les expressions 

( 2 1 ) - ( 2 5 ) restent valables. Par contre, si Q p ( r
m )> 0 c e s mêmes expressions, établies en 

supposant que Q p ( r ) possède partout une valeur négative, ne peuvent plus être utilisées pour 

décrire la distribution radiale du gaz des protons. 

Par conséquent, lorsque j>j > 0 et f j < 0, c'est-à-dire pour toutes les valeurs de 

comprises dans la zone hachurée de la figure 1, les modèles cinétiques précédents possèdent 

au voisinage de r Q + le comportement décrit par les équations ( 2 8 ) - ( 3 1 ) et ( 3 5 ) - (48) . 

Pour d'autres valeurs de et non comprises dans cette zone hachurée, les densités 

n p ( e ) ^ n e Posséderaient plus le comportement décrit par ( 3 5 ) et ( 4 2 ) mais décroiteraient 

plus lentement avec r ; par exemple, 

n p ( e ) = D 0 - D i e l / 2 

Toutefois, dans ce cas la hauteur d'échelle des densités définie par 
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VO 

o > 

<N 

9 -

vp. ( V o l t ) 

Fig. 1.-Valeurs des potentiels de simple et double couches,.^j et 



H = -
d l n n p ( e ) ( r ) 

dr 

deviendrait infiniment grande lorsque r -» rQ+ (c'est-à-dire e -» o). 

(55) 

Comme la hauteur d'échelle d'une atmosphère (et en particulier de la couronne solaire) 

a toujours une valeur finie nous n'avons pas retenu ce dernier type de modèle pour repré-

senter l'exosphère coronale. Remarquons que dans le modèle cinétique proposé dans les 

paragraphes précédents, la hauteur d'échelle à la baropause est une grandeur finie positive 

déterminée par 

AS A« 
H = - r 0 = - rQ (56) 

A? A'j ' 

d'après (55) et (42) ou (35). 

Le tableau 2 donne les valeurs de la densité n p ( e ^ (rE), de la vitesse moyenne 
wp(e) d e s températures < ( rE ) > , des anisotropies de température, T p ( e j 
Tp(e) d e s d'énergie totale, e p ( e ) ( rE ) et des flux de "conduction" C p ( e ) . ( r E ) à 

une" distance radiale, r E = 1 UA, pour les trois modèles considérés dans le tableau 1. 

Ces résultats montrent que ces quantités ne dépendent pratiquement pas des valeurs 

adoptées pour les potentiels de simple et de double couche ^ et ip2- En effet, l'influence de 

ces paramètres se marque essentiellement dans la région située immédiatement au-dessus de 

la baropause où ils déterminent le comportement de la distribution radiale du potentiel 

électrique 4>E(r) et par conséquent des autres grandeurs macroscopiques du plasma exo-

sphérique. Ceci est mis en évidence par les figures 2a, b, c représentant respectivement les 

distributions du potentiel électrique <ï>E(r) - $ E ( r 0 + ) [ en Volts] de Qe(r) et de Xco
2(r) pour 

les modèles considérés au tableau 1. 

Les figures 3 a, b, c, d représentent respectivement les distributions de concentrations, 
np(e) d e v i t e s s e moyenne, w p ( e ) (r), des températures moyennes < T p ( e ) ( r ) > , et des 

températures perpendiculaires, (r), dans le cas du modèle I. 
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Fig.2.- Distributions radiales (a) du potentiel électrique, (b) de l'énergie poten-

tielle des protons et (c) de la variable X M 2 (définie par 12) pour 

différentes valeurs de ^ j et 
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Fig .3 . - Distributions radiale (a) de la densité des électrons et 
protons, (b) de la vitesse moyenne, (c) des températures perpen-
diculaires des électrons et protons, (d) des températures 
moyennes des électrons et des protons dans le cas du modèle I-
î jj = 40 V et 1̂ 2 = 10 V. La densité électronique observée dans 

la couronne (Pottasch, 1960) est donnée par des carrés dans la 
Fig. 3a. Les valeurs observées dans le Vent Solaire calme à 1UA 
( H u n d h a u s e n , 1968,1970) sont données par des. traits 
verticaux. 
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TABLEAU 2 : Caractéristiques des modèles cinétiques à 1 UA ; Valeurs correspondantes 
observées dans le Vent Solaire Calme. 

Modèle 11 Observations 

n p ( e ) [ c m 3 ] 
w p ( e ) I 1 ™ 
< T p > [ 1 0 4 o K ] 
< T e > [ 1 0 4 o K ] 
T W J »T*! p ' p 
T « / T i -

9 1 e p [erg cm sec ] 

e e [erg cm'^ sec"' ] 
9 i C p [erg cm sec ] 

C '[erg cm" sec" ] 

12,90 
307,1 

4,49 
11,5 

160 

3,04 
0,322 

0,114 
4,5 x 10" 
9,3 x ÎO" -2 

12,89 
307,5 

4,46 
11,4 

186 

3,10 
0,322 

0,116 

4,7 x 10"' 
9,5 x 10' : 

14,34 
308,8 

4,45 
11,5 

191 
3,08 
0,36.3 

0,129 
5,0 x 10" 
1,0 x 10 

I 

5 - 10 
320 

4,8 
10- 12 

3 - 4 
1,1 • 1,2 

0,2 

rl 5 x 10' 2 
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Si l'on compare ces valeurs théoriques d'une part avec les concentrations électroniques 

observées dans la Couronne Solaire lors d'un minimum d'activité solaire (Pottasch, 1960) 

(carrés dans la figure 3a), et d'autre part avec les valeurs observées dans le Vent Solaire 

Calme à 1 UA (Hundhausen, 1968, 1970) (voir également le Tableau 2), on trouve un 

accord nettement plus satisfaisant qu'avec les modèles hydrodynamiques actuellement 

connus. 

Les anisotropies de températures observées sont cependant beaucoup plus faibles que 

celles préditent par un modèle cinétique ; Ceci peut s'expliquer par la présence dans le 

milieu interplanétaire de mécanismes d'interactions (ondes-particules, ou particules-

particules) que nous avons négligés ici, mais qui seraient néanmoins capables de modifier la 

distribution angulaire des particules sans en modifier l'énergie moyenne, c'est-à-dire qui 

seraient capable de réduire l'anisotropie des températures sans changer la température 

moyenne des différentes espèces de particules. 

Comportement asymptotique à grande distance 

D'après la figure (3a), on constate que la densité décroît avec la distance radiale 

proportionellement à r"2. On vérifie en effet d'après (22) que le comportement asympto-

tique de np(r) pour r-»°° est donné par 

n p ( r - » ) ~ y r, { + q ) Erfex (57) 

en se limitant au premier terme non nul du développement en série ; k 0 p Q est la différence 

d'énergie potentielle totale des protons entre r = °° et rQ- [eq. 20 où Q = Qp(°°)]. La distri-

bution de densité (10) ou (22) représentée par un trait plein dans la figure (3a), tend 

asymptotiquement vers celle qui est donnée par (57). Cette dernière est représentée par un 

trait interrompu dans la figure (3a). 

Comme le flux de particules est proportionnel à rj (cf. eq. 21), la vitesse moyenne de 

ces particules définie par (15), tend asymptotiquement vers une constante lorsque r-» °° : 

/ 2 k s p \ l / 2 1 

V r ~ ) = ) Q ^ E r f e x t r ^ ] • ^ ( 5 8 ) 
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Cette dernière relation permet de déterminer la vitesse du Vent Solaire à grande 

distance (r > 1 AU) à partir des conditions existant à la baropause [ 0 p et 6 1 ou Tp(rQ+) et 

+)]. Le trait interrompu dans la figure (3b) correspond à l'asymptote (eq.58) de la 

distribution radiale de (r) dans le cas du modèle I. 

Les pressions parallèles et perpendiculaires données par (23) et (24) tendent vers zéro 

respectivement comme 17 (ou r"2) et 172 (our"4) lorsque r-» Ce comportement à l'infini de 

la pression cinétique, p = p" + 2 p 1 , est donc semblable à celui de la solution critique dans 

les théories purement hydrodynamiques du Vent Solaire. Rappelons que cette solution 

critique passe par une singularité mathématique, et, qu'elle est l'unique solution hydro-

dynamique stationnaire possédant les comportements requis à la base de la couronne solaire 

(: w ( e ) [r-»o]-»0) et aux confins du milieu interplanétaire (: p [r->°°]-*0). Ceci implique 

toutefois que cette solution particulière des équations hydrodynamiques classiques soit 

prolongée dans la région exosphérique où l'écoulement est caractérisé par un nombre de 

Knudsen supérieur à l'unité. 

Il est difficile d'admettre à priori la validité d'une solution hydrodynamique dans 

l'exosphère au-delà de la surface de la baropause ; son caractère mathématique particulier 

(critique) est tout aussi difficile à accepter. Ces deux difficultés de principe disparaissent 

néanmoins si l'on remplace la solution critique de la théorie hydrodynamique par une 

solution mi-hydrodynamique, mi-cinétique, comme Lemaire (1972) l'a proposé dans le 

cadre de la théorie du Vent Polaire. 

D'après le comportement asymptotique des pressions p p et p p , il est possible de 

déduire celui des températures T p et T p , 

T j j C r - - ) = e p 

^ + Q ) E r f e x ( V ~ r Q ) + J - + qJ Erfex ( f ^ Q ) + 3 - Q 2 
7r 

^ Q + Q^ Erfex ( f ^ Q ) + 
- Q (59) 
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t { (r — ) = e p V -
J T - + Q + Q 2 4 Erfex ( V- Q) + ~ 3 

4 + Q f 

- + Q ^ E r f e x ( Y - Q) + - Q (60) 

On constate donc qu'à grande distance radiale, le gaz de protons peut être décrit en 
première approximation par une expansion adiabatique (C = 0) telle que Chew, Golberger 
et Low (1956) l'on défini dans le cas d'un plasma non-collisionel 

B 2 T " „2 T " 
2 2 p n^ n z 

Y 1 j l 

T " ~ c t e (61) 

-P - - P - c t e . (62) B 

Toutefois, si cette approximation de G.G.L. est valable dans les régions très extérieure 
( r > 100 R ~ 0.5 UA) où le flux de "conduct ion" d'énergie C_,(eq.l9) est devenu négli-P 

geable dans l 'équation d'énergie (Whang, 1971), son application (Hollweg, 1971) dans les 
régions plus proches du soleil (r < 100 R s ) doit être rejettée. Ceci est illustré dans la figure 4 
où l'on donne les rapports T / B (échelle de gauche) et B 2 T p / n z (échelle de droite) 
normalisés à 1 en r = r Q +. Si l 'approximation de C.G.L. utilisée par Hollweg (1971) était 
valable dans toute la région non-collisionelle du Vent Solaire, ces rapports seraient partout 
égaux ou voisins de l'unité. On constate donc que l'utilisation d'une telle approximation à 
partir de 6 R s conduirait à une sous estimation de 250% de la température parallèle à 1 UA 
par rapport à celle obtenue dans le cadre de la théorie cinétique plus détaillée présentée ici. 
Pour la température perpendiculaire T^ ( 
mation de C.G.L, serait seulement de 10%. 

CONCLUSIONS 

Pour la température perpendiculaire T p ( l UA), la surrestimation donnée par l'approxi-

Dans le modèle cinétique du Vent Solaire décrit dans cet article, on considère 
qu'au-delà du niveau de la baropause (où le libre parcours moyen des protons et des 
électrons devient égal à la hauteur d'échelle des densités) ces particules se déplacent 
librement dans les champs magnétique et gravifique et qu'ils y sont également soumis à un 
champ électrique de polarisation calculé de façon à assurer la quasi-neutralité électrique 
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< 

i 

DISTANCE RADIALE [ R s ] 

Fig.4.- Distributions radiales des rapports Tx /B (échelle de gauche) et B2 Tp /n 2 

(échelle de droite) dans le cas du modèle I. Ces quantités sont des invariants 

dans l 'approximation adiabatique de Chew, Goldberger et Low (1956). 
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locale et globale du plasma non-collisionel. 

En vue d'assurer la régularité des solutions cinétiques au voisinage de la baropause, 

nous avons introduit des potentiels électriques de simple et double couches à la surface de 

base du modèle. L'influence de ces paramètres devient cependant rapidement négligeable 

lorsqu'on s'éloigne de la baropause. 

Le comportement à grande distance de la densité, de la vitesse moyenne, des tempéra-

tures parallèles et perpendiculaires à la direction du champ magnétique à également été 

discuté. Une relation algébrique entre les températures coronales et la vitesse du Vent 

Solaire à grande distance a été établie (éq. 58). La pression cinétique du Vent Solaire tend 

vers zéro lorsque r -*°°,dans tous nos modèles cinétiques. 

Remarquons que l'on retrouve ainsi très simplement la condition de régularité à l'infini 

que toute représentation du Vent Solaire doit avoir, mais que seule possède la solution 

critique dans la théorie purement hydrodynamique. 

On a finalement montré que l'approximation de CGL n'est strictement applicable au 

gaz des protons du Vent Solaire qu'à des distances radiales supérieures à 100 Rs 0,5 UA). 
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