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1 Résumé

— Collaborateurs a I’Observatoire de Meudon - F. Pantellini, G. Aulanier
(LESIA)

— Collaborateurs extérieurs Y.-M. Wang (NRL), A. Verdini (Bruxelles-
Florence)

— Objectifs - fournir aux physiciens solaires un moyen de visualiser des
profils calculés d’atmosphere et de vent solaire, en fonction de différents
parametres physiques, en sélectionnant des résultats dans une banque
de résultats de simulations obtenues a partir du code VP.

— Description du code numérique VP - le code numérique qui est la
source des résultats stockés dans la banque est un code 1D de vent so-
laire hydrodynamique, le taux d’expansion local du champ magnétique
le long de la ligne de champ contenant l'information sur la structure
magnétique. Le point fort du code est sa stabilité, due aux conditions
aux limites caractéristiques, ce qui permet d’aller de la surface solaire
jusqu’a typiquement 50R;. Le code a donné lieu a cinq travaux publiés
depuis 2009.

— Description de ['outil Web - 1'utilisateur choisit sur un panneau web
le(s) calcul(s) et les champs qu'’il veut voir représenter, regle les pa-
rametres de l'affichage, il obtient en retour une page avec les différents
champs. Les parametres caractérisant les calculs sont en particulier le
flux d’énergie provenant de la surface, la hauteur et le mode de dissipa-
tion dans I'atmosphere, I'expansion locale des tubes de flux magnétique,
I’amplitude des ondes d’Alfvén a la surface, ainsi que 'expression du
flux de chaleur conductif, I'ionisation partielle...

— Description technique - le travail scientifique produit jusqu’a présent
avec le code VP (voir bibliographie) utilise pour le dépouillement un
ensemble de procédures IDL. Le projet propose de développer (i) un
interface Web pour lancer ces procédures IDL (ii) un script écrit en Perl
pour traduire I'information Web en mots-clé IDL qui sont transmis aux
procédures. Cette technique est simple et ne nécessite pas I'emploi d'un
ingénieur pour ce projet (en-dehors de conseils au coup par coup).

— Délai de développement - premier prototype juillet 2012, début de
I’alimentation de la banque de données automne 2012, ouverture de
Iinterface Web fin 2012.

— Futurs développements - dans une version future, le code sera couplé
avec un code d’extrapolation PFSS du champ solaire mesuré a la surface
(code fourni par Y.M. Wang).
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2 Introduction

Nous ne sommes pas les premiers a proposer une base de données de
résultats de simulations numériques, mais nous pensons utile de rappeler
I'intéret de ce type de projet. Un travail de recherche basé sur des simula-
tions numériques donne lieu (comme pour des données d’observation) & un
gros travail de sélection : on analyse en détail une petite partie des calculs,
on ne publie et on on ne discute qu’'un faible sous-ensemble des données ac-
cumulées. On peut légitimement penser que, avec un outil de consultation
bien fait, permettre aux autres chercheurs la manipulation et la visualisation
de I’ensemble des données peut étre tres utile.

D’un point de vue théorique, une base de données de calculs peut étre
utile tout simplement parce que visualiser autrement permet de mieux com-
prendre, et peut-étre voir ce qui a échappé aux auteurs du calcul. Par ailleurs,
il est courant, dans une recherche, de commencer par reproduire des travaux
déja faits. La possibilité de visualiser autrement ces calculs peut aider a ce
travail-la aussi.

Du point de vue du diagnostic, une telle base peut servir d’outil de diag-
nostic inverse en aidant a déterminer les parametres physiques permettant
de reproduire une situation observée.

Dans le cas du soleil et du vent solaire, de nombreuses approches numériques
sont possibles. Nous avons choisi ici de proposer un code fluide 1D décrivant
un certain nombre de phénomenes physiques : conduction, pertes radiatives,
pression d’ondes d’Alfvén. Une solution, a un instant donné, consiste en une
série de profils de quantités physiques (vitesse, température(s), densité et
quantités dérivées) le long de la coordonnée de I’abscisse le long du champ
magnétique, supposé aligné avec la verticale. Il s’agit donc de modéliser le
vent issu d’une zone dite “ouverte”.

La modélisation physique du vent que 'on utilise et que 'on détaillera
plus loin est semi-empirique, en ce sens que beaucoup de points de physique
ne sont pas décrits en détail, comme on le verra au chapitre ”description
physique”. Par exemple, une des versions du modele utilise un flux d’énergie
(qui tourne autour de 100 W/m? a la surface dans un tube de flux & expan-
sion radiale) qui est a l'origine du chauffage de la couronne et est déterminé
par 'amplitude locale du champ magnétique. La justification de ce modele
est d’abord empirique : son pouvoir prédictif est remarquable (voir la biblio-
graphie sur l'utilisation du code). Sa justification théorique reste faible : le
modele repose sur 'hypothese que la reconnexion (modele de Parker) four-
nit une grosse partie de la source, mais dans un modele 1D il est exclu de
la modéliser en détail. Par ailleurs, on peut (ou non) inclure une pression
d’ondes dans le modele, ce qui permet d’atteindre les vitesses élevées ca-



ractéristiques des vents rapides. Cependant, nous ne savons précisément pas
quelle est vraiment la contribution de la dissipation de ces ondes dans le
chauffage de la couronne et du vent.

Le modele proposé n’est, pour le moment en tout cas, pas un modele
de type “climat spatial” ou “space weather” qui permettrait une prédiction
détaillée a partir de la connaissance de la situation solaire a la surface. En
fait, de tels modeles (e.g. [7]) sont tres lourds numériquement (3D) et uti-
lisent en général des relations empiriques encore bien plus “résumées” que
les raccourcis que nous venons d’esquisser, comme par exemple la relation de
Wang-Sheeley-Arge [8] qui permet de relier directement le taux d’expansion
du champ magnétique dans la couronne a la vitesse terminale. Le modele que
nous proposons vient en amont de tels modeles, il est léger numériquement
parlant, il sert a comprendre quand ces relations fonctionnent et pourquoi,
il permet donc d’aboutir a de tels modeles de type “climat spatial”, mais il
n’en est pas un.

Dans la suite, nous décrivons les objectifs poursuivis, I’équipe du projet,
la physique contenue dans le code, les résultats déja obtenus, la technique
utilisée pour la visualisation lointaine des résultats.

3 Objectif et fonctionnement de la base

L’objectif de la banque de données est de permettre a l'utilisateur de
croiser les parametres physiques du modele d’atmosphere solaire et de vent
solaire (détaillés plus loin) pour

— visualiser 'impact du choix des parametres du calcul sur les observables

(vitesse, température, densité)
— permettre de refaire le méme calcul avec un autre code/modele physique
— pouvoir faire un diagnostique inverse i.e. déterminer par essai et erreur
quels sont les valeurs des parametres les plus probables reproduisant
tels observables

Pour réaliser cet objectif, nous comptons présenter dans un premier temps
un ensemble de N calculs sur la base avec un mode d’emploi détaillé pour
analyser et afficher les résultats existants. Il est bien évident qu’au début tout
au moins, la base sera probablement insuffisamment remplie en valeurs des
parametres, les utilisateurs devraient donc la plupart du temps demander des
calculs supplémentaires dans des gammes de valeurs non encore explorés. Le
systeme fonctionnera donc le plus souvent a la demande dans cette premiere
phase, c’est-a-dire que ’équipe en charge de la base lancera les calculs de-
mandés (ou aidera a les lancer). On notera que le responsable de la base (R.
Grappin) a une certaine expérience dans ce domaine. Depuis environ 4 ans,



il a en effet fonctionné de cette facon dans sa collaboration avec Y.M. Wang,
au NRL.
Les directions futures peuvent étre
— mettre 'accent sur la dynamique temporelle (événements du type éruptif)
— mettre 'accent sur I'extrapolation a partir de champs de surface me-
surés (au lieu d’utiliser des expressions algébriques pour le taux d’ex-
pansion du champ, on utiliserait des extrapolations de type PFSS, le
module pour cela étant fourni par Y.-M. Wang). Nous pourrions alors
proposer des cartes de 1’état du plasma a une distance donnée

4 Equipe travaillant sur la base

L’équipe de développement du projet se compose du responsable (R.
Grappin, Luth), de F. Pantellini (Lesia), G. Aulanier (Lesia). Nous avons
également deux collaborateurs extérieurs principaux qui sont Y.M. Wang
(NRL) et A. Verdini (SIDC Bruxelles et Observatoire de Florence).

R. Grappin et F. Pantellini réaliseront le prototype et feront le gros du
travail de mise au point du premier projet jusqu'a l'ouverture du site Web.
Pendant cette premiere phase, G. Aulanier et Y.M. Wang auront le role de
conseiller scientifique et testeront I’ensemble de I'outil.

En-dehors de la mise au point du projet, R. Grappin assurera sa tache de
service en tant qu’astronome, durant sa période d’activité :

— (i) en veillant au bon fonctionnement du code suivant les mises & jour

(différents modules de physique additionnelle) qui seront faites

— (ii) en alimentant la base pour en optimiser ['utilisation

— (iii) en alimentant la base suivant les demandes des utilisateurs.

Une fois la période d’activité de R. Grappin terminée, le role de respon-
sable devrait logiquement étre pris, suivant leurs disponibilités respectives,
soit par G. Aulanier, soit par F. Pantellini.

Pour le moyen terme, les membres de 1’équipe devraient contribuer a
I'amélioration du code numérique (et donc de la base) de plusieurs fagons.

— F. Pantellini a une compétence reconnue dans le domaine des simula-

tions & N corps, et devrait contribuer pour (i) I'expression non colli-
sionnelle du flux de chaleur (ii) 'expression des instabilités liées aux
anisotropies de pression

— G. Aulanier a une compétence reconnue dans le domaine de I’émergence

des structures solaires et devrait contribuer a améliorer I'interface entre
le code et 'activité de surface.

— Y.-M. Wang a une compétence reconnue dans le domaine de l'inter-

relation entre propriétés des structures solaires et propriétés du vent



solaire quasi-stationnaire ainsi que des événements intermittents. Nous
avons collaboré lorsque nous sommes passé d’un modele quasi-isotherme
a un modele incluant le bilan d’énergie et la description de la zone de
transition chromosphérique en 2006, et nous avons continué depuis.

— A. Verdini et R. Grappin ont une compétence reconnue dans le modélisation

et la simulation de la dissipation et du chauffage turbulent, ainsi que
son effet sur le vent solaire et la couronne, et devraient contribuer a
modéliser le chauffage turbulent de fagon plus réaliste.

5 Modele physique et numérique

5.1 Modele physique

Le modele choisi est un modele fluide, et 1D. Le caractere non-collisionnel
du vent solaire n’apparait pour le moment que (i) par le biais d’une ex-
pression particuliere du flux de chaleur qui limite 'amplitude du flux de
chaleur (calculé via 'expression de Spitzer-Harm dans les couches denses)
lorsque le nombre de Knudsen devient trop grand, (ii) par le découplage
entre température des ions et des électrons (qui dépend de la densité et de
le température).

Comme on I'a déja dit, le choix d’un modele 1D est justifié par son succes.
Les couplages transverses absents du modele sont en fait résumés dans le
taux d’expansion non radial des tubes de flux magnétiques. On montre ici la
premiere proposition de Kopp et Holzer [6] (fig. 1). Le taux d’expansion est

FIGURE 1 — Modele simplifié d’expansion du champ magnétique [6], dont
sont dérivés les modeles utilisés ici.

actuellement donné par un ou plusieurs modeles algébriques. Dans une phase
ultérieure, il pourra étre donné par 'extrapolation de données mesurées a la
surface.



Le modele de chromosphere est tres simplifié, il se résume a (i) un thermo-
stat dans la partie dense correspondant a la relaxation vers ’état d’équilibre
dans un milieu optiquement épais (ii) un autre thermostat résumant le trans-
fert “gris” dans la partie haute de la chromosphere. Le modele de chro-
mosphere simplifié est en fait 1a non pour étudier la chromosphere en soi,
mais pour permettre une description physiquement raisonnable de la cou-
ronne et du vent solaire.

Ce qui précede assure la génération d’une zone de transition chromosphérique
(TR). La position de la TR dépend de la modélisation ou non de l'ionisation
partielle dans la chromosphere. Une version du code propose cette option. Sui-
vant que l'ionisation est partielle ou totale, la position de la TR variera d’un
facteur 2, mais en fait les parametres de la couronne et du vent ne dépendent
pas de la position de la TR, donc nous proposons la plupart du temps de
débrancher 'option d’ionisation partielle, ce qui rend le code numériquement
plus léger.

La transition se produit lorsque le libre parcours moyen des électrons
s’approche de 0.1H ou H est I’échelle de variation de la température. La
figure 2) montre un cas typique ou la transition se produit vers 5R;.
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FIGURE 2 — A gauche : simulation numérique par [3], nombre de Knudsen
K = \/H en fonction de la distance héliocentrique. A droite : mesures du
flux de chaleur dans Wind par [4] (point : flux de chaleur normalisé ; droite :
flux de Spitzer-Harm ; abscisse : nombre de Knudsen).

Le plasma est accéléré par (i) les ondes (pression d’ondes d’Alfvén) (ii) la
pression du gaz. L’expression de ces deux termes ne posent pas de probleme.
Par contre I’évolution de la pression d’ondes avec la distance dépend de la
dissipation turbulente, et I’évolution de la pression dépend en retour du chauf-
fage turbulent. Dans la version actuelle, les ondes d’Alfvén ne se dissipent
pas, tout le chauffage turbulent est supposé venir d’une autre source.



5.2 Le code numérique VP

Le code numérique qu’on se propose d’utiliser pour le projet a été développé
dans sa version moderne, c’est-a-dire avec pour frontiere inférieure la surface
solaire, par R. Grappin, J. Léorat, Y.-M. Wang a partir de 2006. R. Pinto
a contribué pour des parties importantes comme le taux d’expansion et le
maillage. F. Pantellini et R. Grappin ont écrit la version bi-fluide du code.

Le code est un code hydrodynamique : le champ magnétique n’apparait
que par l'intermédiaire du taux d’expansion du tube du flux qui est une
donnée du probleme. On peut bien entendu faire varier ce taux d’expansion
au cours du temps, mais les transitoires ne seront pas physiquement signifi-
catives.

Il inclut explicitement la chromosphere et la zone de transition chro-
mosphérique, ainsi que la conduction de chaleur et les pertes radiatives. Une
description sommaire du code dans sa version mono-fluide (7, = T,) est
donnée dans [11] et [13].

Les quantités intégrées au cours du temps sont la vitesse radiale, la
température et la pression. La densité est une quantité secondaire : la stabilité
du code en est fortement améliorée.

Une autre propriété importante est le schéma spatial qui est quasi-spectral :
on utilise une méthode implicite (implicite spatialement : c’est la définition
de la dérivée spatiale qui est implicitement définie, donc est la solution d’un
algorithme). Ceci permet une stabilité accrue surtout pres des frontieres et
de la zone de transition. Mais la méthode ne permet pas un maillage §r(7)
non uniforme en utilisant simplement le jacobien du changement de variable
di/or. 11 faut coder directement 'expression dans ’algorithme définissant le
maillage, ce qui a été fait lors d'un stage par Jean-Marie Le Saout, stagiaire
de I’Ecole de Nantes (2003).

Enfin, les conditions aux limites sont écrites en résolvant la forme ca-
ractéristique des équations a la frontiere inférieure. Ceci est un gros progres
par rapport aux codes qui integrent a partir de la transition chromosphérique
par exemple, ou il est difficile d’imposer des conditions causale et donc
stables.

5.3 Résultats obtenus avec le code VP

— Ce code a été a la base d’une partie importante de la these de Rui Pinto
sur la génération et I’évolution temporelle des plumes solaires [13].

— 11 a été utilisé pour montrer que les fortes “température de gel” (free-
zing in) observées dans le vent solaire lent pouvaient s’expliquer par la
présence d'un fort chauffage dans la basse couronne [12].



— Il a été enrichi d’une version bi-fluide qui a permis de développer un
modele bi-fluide de plumes solaires, et a également montré la nécessité
d’un chauffage des électrons et non seulement des ions dans la basse
couronne [10].

— Il a permis de comprendre que, si la relation de Wang-Sheeley-Arge
surestime la vitesse du vent dans les pseudostreamers, c’est parce que
le taux d’expansion du champ magnétique au-dessus de ces structures
varie de fagon non monotone (d’abord tres fortement, ensuite tres fai-
blement, enfin avec expansion radiale). Ceci est illustré par la fig. 3. La
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[ 5]
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FIGURE 3 — Quatre solutions de vent hydrodynamique obtenues en variant la
dépendance radiale du champ magnétique B(r) dans la fonction de chauffage
F(r) =8x10° erg em™2 s7! (B/By)*?. (1) v = 7, Rx = 1.1R, dans ’éq. 1
(trait épais). (2) v = 7, Rx = 1.5R, dans l'eq. 1 (traits fins). (3) v = 2.83
dans I'éq. 2 (tireté). (4) v = 4.76 dans 'éq. 2 (pointillé). La 3eme (4eme)
solution est pour un tube de flux en expansion monotone ayant la méme
expansion nette a r = Rss = 2.5R, que la lere (2eme) solution. En haut :
u(r)[100 km/s] et température T'(r)[M K], tracés entre r = Ry et r = 30R;.
Losanges : point sonique. En bas : densité des protons Logig[n(r)/cm™3],
densité de flux d’énergie mécanique Fj(r)/(10° erg em™2 s71), et facteur
d’expansion f(r) entre r = Ry et r, jusqu'a r = 5R,.

légende de la figure fait référence a deux formes d’expansion du champ
magnétique, non-monotone (lére et 2éme courbes) et monotone (deux



dernieres courbes) :

L, 1+ (r/Rx)"' 1+ (Rs/R.)
14 (Rs/Rx)"~' 1+ (r/Rss)

y L4 (r/Re) ™ 2
14+ (Rs/Rss)" 2

B(r) = Bo(Rs/r)

(1)

B(r) = By(Rs/T)

La premiere forme décrit une expansion en r” entre la surface et un
point Ry correspondant a un point X dans la topologie magnétique,
puis une expansion en R jusqu’au point R, = 2.5R, au-dela duquel
I'expansion est radiale (o r?). La deuxiéme forme décrit une expansion
passant de r au-dessous de R,; & r? ensuite. Seules les solutions non
monotones décrivent correctement les propriétés des pseudostreamers.

6 Description technique du projet

Il faut distinguer (1) la génération des résultats et (2) leur visualisation
a distance. Dans une premiere phase, seul la seconde activité est proposée
de facon ouverte et publique, sur un site dédié a déterminer, sans doute une
machine de I'observatoire de Meudon. Pour le moment, les calculs se font sur
des ordinateurs portables, et les tests du systeme de visualisation également.

6.1 Génération de la banque de données

Dans une premiere phase, la génération des résultats est faite de fagon
manuelle : chaque calcul est lancé au coup par coup, et la banque de données
est renseignée automatiquement a chaque nouveau calcul.

6.2 Visualisation a distance

Le principe de la visualisation et I'analyse des résultats par un utilisateur
distant & partir d’'une page Web est exposé dans [5] (cf. fig. 4). Le principe
de base consiste a décrire sur U'interface Web les parametres du choix (i) de
la ou des simulations et (ii) de la visualisation. On choisit également le type
de routine IDL Les parametres choisis sont transmis a la routine IDL par un
script Perl qui tourne en tache de fond sur la machine. La routine IDL lit
les données, et renvoie une ou plusieurs images png qui sont affichées sur le
navigateur. Nous avons fait un premier prototype qui fonctionne.

Le résultat n’est pas fondamentalement différent de celui obtenu lorsqu’on
s’adresse directement a la routine IDL sans l'intermédiaire de la page Web.

10
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FIGURE 4 — Schéma décrivant les composants nécessaires pour qu’'un outil
Web appelle un code IDL. Le serveur Perl ne demande pas a étre changé si
on modifie 'outil Web et /ou les procédures IDL appelées.

7 Plan de travail

Nous nous proposons de réaliser un premier prototype d’ici fin juillet
2012. Nous demanderons a quelques utilisateurs de tester le code d’ici a
la fin 2012, et nous proposerons une version publique a ce moment-la. Il
faudra bien entendu alimenter la base pendant cette période. Cela sera fait
progressivement.

Nous ne pensons demander qu'une aide ponctuelle a un ingénieur infor-
maticien, mais nous ne prévoyons pas une aide permanente.

La base devrait s’améliorer au cours du temps, d’'une part bien stur en
ergonomie du fait de la demande des utilisateurs, mais également du fait de
I’amélioration du code lui-méme qui devrait proposer de tenir compte d’ef-
fets physiques supplémentaires. Les deux grandes lignes futures devraient
étre d'une part les effets non collisionnels (anisotropie de pression, insta-
bilités) ainsi que le chauffage turbulent, autrement dit un lien direct entre
I’amortissement de 'amplitude des ondes et le chauffage.
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