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Résumé

Titre : sismologie solaire et stellaire

Laboratoire d’accueil : Service d’Astrophysique, DSM/DAPNIA, CEA/Saclay

Résumé :La thèse présentée ici se place dans le cadre de la sismologiedu Soleil et des étoiles, dans une
période de transition entre une bonne connaissance du Soleil grâce à l’héliosismologie et le développe-
ment actuel de l’astérosismologie, et, entre une vision statique et une vision dynamique des étoiles. Le
but de mon travail a été de participer à cet effort en dépasser la vision statique des intérieurs stellaires
et via le développement d’outils d’analyse des données des missions spatiales. Ainsi le modèle solaire
standard actuel, la représentation théorique de l’intérieur solaire, présente des limites, mises en avant
par une récente révision de ses abondances. Nous montrons que l’écart entre le modèle standard et les
observations sismiques est fortement dégradé motivant l’introduction de processus dynamiques dans les
modèles. Nous avons aussi entrepris l’introduction d’effets magnétiques dans les couches superficielles
pour améliorer la prédiction des fréquences et l’analyse sismique. Les missions spatiales astérosismiques,
présentes et futures, permettent d’avoir accès à des informations sur la dynamique des étoiles (rotation,
convection, . . .). Pour améliorer ces informations contenues dans les spectres d’oscillations, il est néces-
saire d’effectuer une bonne identification des modes ainsi qu’une extraction précise de ces paramètres.
Nous montrons comment améliorer ceci en développant une analyse du diagramme-échelle basée sur la
récente transformée en curvelette. Cette méthode a pu être validées grâce à des simulations ainsi que dans
le cadre d’exercices pour la préparation à la mission CoRoT.Nous nous sommes également intéressé à
l’étoile Procyon observée par MOST.

Mots-clés :astérosismologie - héliosismologie - Soleil - CoRoT - analyse de données - modèle solaire
standard - rotation
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Abstract

Title : solar and stellar seismology

Laboratory : Service d’Astrophysique, DSM/DAPNIA, CEA/Saclay

Abstract : The thesis presented here takes place within the framework of the seismology of the Sun and
stars, in a transition period between the good knowledge of the Sun thanks to the helioseismology and
a current development of the asteroseismology, and, between a static and a dynamic vision of stars. The
purpose of my work was to participate in this effort to exceed the static vision of the stellar inside and
through the development of data analysis tools for space missions. So the current standard solar model,
the theoretical representation of the solar interior, presents limits, emphases by a recent revision of its
abundances. We show that the discrepancy between the standard model and the seismic observations is
strongly degraded, motivating the introduction of dynamicprocesses in the models. We also introduced
magnetic effects in the superficial layers to improve the prediction of the frequencies and the seismic
analysis. The asteroseismic present and future space missions allow us to have access to information on
the dynamics of stars (rotation, convection, . . .). To improve this information, contained in the oscillation
spectra, it is necessary to proceed a good identification of the modes as well as an accurate extraction
of these parameters. We show how to improve this by developing an analysis of the echelle diagramme
based on the recent curvelet transform. This method has beenvalidated thanks to simulations and within
the framework of exercises for the preparation for the CoRoTmission. We have also analysed the case
of the star Procyon as observed by the MOST mission.

Keywords : asteroseismology - helioseismology - Sun - data analysis - standard solar model - rotation
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Seront tous en fête
Les belles auront la folie en tête

Et les amoureux du soleil au coeur
Quand nous en serons au temps des cerises
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• Dans l’ensemble de ce manuscrit, j’utiliserai les unités duSystème International, qui n’est pas encore
répandu comme il le devrait dans la communauté. Par commodité, je maintiendra i tout de même l’emploi
de certaines unités usuelles : le parsec (1pc≈ 30.856 1015 m), l’année-lumière (1a.l. ≈ 9.460 1015 m ),
l’unité astronomique (1U.A. ≈ 1.49 1011 m) et les unités solaires : masse (M⊙ ≈ 1.980 1030 kg), rayon
(R⊙ ≈ 6.960 108 m) et luminosité (L⊙ ≈ 3.826 1026 W).
• Dans les expressions mathématiques, les grandeurs vectorielles seront en gras, e.g.3 au lieu de−→3 .
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Introduction générale

Always look to the bright side of life
Eric Idle,The life of Brian

Mais que cache le Soleil sous sa surface ? Pour dévoiler et mettre à nu notre étoile, il suffit de rester à
son écoute. En effet sous cette apparente (et trompeuse) tranquillité, le Soleil est secoué par des vibrations
provoquées par la propagation de sons en son sein. Leur " écoute " constitue le seul et unique outil des
astrophysiciens pour explorer le Soleil (et les étoiles) dela surface au coeur.

Avant de décrire plus en détails cette jeune science qu’est la sismologie des étoiles, arrêtons-nous un
instant pour répondre à une question très simple, et pourtant essentielle : pourquoi explorer et comprendre
le Soleil ? Le Soleil est l’étoile la plus proche de nous. C’est la seule que l’on peut observer avec autant
de détails. Elle constitue notre pierre de Rosette et joue unrôle clé dans notre connaissance de l’évolution
stellaire et de la vie des autres étoiles. On comprend donc que son étude soit fondamentale. De plus, par
son rôle de source de lumière et de chaleur, le Soleil influence grandement la Terre et son environnement.
A cela s’ajoute le cycle solaire dont les variations du rayonnement et des particules émises ont un impact
direct, que ce soit sur le climat ou nos systèmes de télécommunications. Enfin, le Soleil est un laboratoire
unique pour étudier et tester des processus physiques dans des conditions irréalisables sur Terre. Le Soleil
est un objet à la fois riche de part les phénomènes qui s’y déroulent et de part ce qu’il peut apporter à
notre connaissance de la Terre et de l’Univers.

Être à l’écoute

Quelle information a-t-on sur l’intérieur solaire en l’observant ? On peut mesurer sa température de
surface, sa luminosité, et son spectre d’absorption nous renseigne sur sa composition chimique. Mais ce
ne sont des informations que sur sa surface... Seuls les neutrinos détectés, produits au coeur du Soleil,
transportent une information sur les conditions régnant enson centre. Notre vision du Soleil est donc très
vite limitée. Le seul outil nous permettant de le sonder en profondeur, et de l’éplucher comme un oignon,
consiste à utiliser les propriétés de ses modes propres d’oscillations pour obtenir une information sur sa
structure et sa dynamique interne.

Au début des années soixante, une équipe d’astronomes solaires a commencé à étudier la dynamique
convective dans la photosphère en effectuant une étude spectroscopique du disque. Ces observations
mirent en évidence la présence d’oscillations de la surfacesolaire, de faibles amplitudes et avec une
période d’environ 5min. Il faudra attendre la décennie suivante pour comprendre théoriquement ce phé-
nomène. Il s’agit de la manifestation de la propagation d’ondes sonores à l’intérieur solaire. D’autres
observations vinrent confirmer ultérieurement à la fois cette découverte et la théorie via ses prédictions.
Les propriétés de ces ondes, dépendant des variations des conditions physiques et des mouvements de
l’intérieur stellaire, offrent la possibilité de sonder une étoile de la même manière que les géophysiciens
sont renseignés par les séismes sur la structure du globe terrestre.
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F. 1 – Vibrations solaires. Gauche : image Doppler du Soleil prise par l’instrument MDI à bord de la sonde
SoHO. Cette image a été corrigée de la rotation solaire et de mouvements à grande échelle et permet ainsi de
mettre en évidence la granulation agitant la surface solaire et excitant de manière stochastique (aléatoire) les
modes de pression (ou modes acoustiques). Centre : simulation en 3D d’un mode de pression. L’oscillation
associée à un mode propre est caractérisée par 3 nombres entiers : n, ℓ, m. Le degré l et l’ordre azimutal m
sont reliés au nombre de lignes à la surface, ℓ étant le nombre total de lignes et m le nombre de lignes passant
par les pôles. L’ordre radial n représente le nombre de nÏuds le long du rayon. L’oscillation représentée ici est
de degré ℓ =20, d’ordre azimutal m=16 et d’ordre radial n=14, c’est-à-dire qu’il y a 20 lignes nodales à la
surface, 16 de ces nœuds traversant l’axe de rotation du Soleil aux pôles, et 14 nœuds internes. Les zones
bleues et rouges se déplacent dans des directions opposées. Les régions jaunes correspondent aux nœuds,
les endroits oİ l’amplitude est nulle ou trop faible pour être détectée. Droite : trajectoires de modes acoustiques
dans l’intérieur solaire pour différents degrés ℓ. Cette figure illustre le fait qu’en fonction du degré, les ondes
visitent des profondeurs différentes, apportant une information sur les différentes régions visitées. La mesure
des fréquences des oscillations de différents degrés permet ainsi de remonter, grâce aux inversions, aux
caractéristiques du plasma aux différentes profondeurs. En rouge il s’agit d’une oscillation de degré ℓ = 15,
en vert ℓ = 4, en bleu ℓ = 3. On voit bien que les modes de bas degré (ℓ=0, 1, 2, 3) sont ceux qui pénètrent le
plus profondément dans l’étoile, les modes de haut degré visitant les régions les plus extérieures de la zone
convective.
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Mais pourquoi le Soleil oscille ? Celui-ci, ou tout autre étoile, peut être assimilé à une cavité résonante
sphérique. Sous l’action d’un mécanisme d’excitation, desondes acoustiques - sonores - sont générées
et se propagent. C’est la même chose que pour un instrument demusique. Prenons une batterie, par
exemple, composée de plusieurs caisses de diamètres différents. Frappée par des baguettes, chacune va
résoner à une fréquence différente en fonction de son diamètre. Ainsi la grosse caisse sonnera plus grave
que la caisse claire. C’est la même chose pour une étoile saufque ce sont des milliers d’ondes sonores à
autant de fréquences différentes qui sont excitées simultanément. Le Soleil a un diamètre de 1400000 km
ce qui le fait "sonner" à une fréquence très basse, 0.003Hz, plusieurs dizaines d’octaves en dessous de
ce qui est accessible à l’oreille humaine, de 16 à 20000 Hz. Ilexiste différents mécanismes d’excitation
des oscillations stellaires, notamment liés aux variations de l’opacité influençant le transport de l’énergie
ou liés à la production d’énergie au centre de l’étoile. Dansle cas du Soleil, et des étoiles présentant le
même type d’oscillations, les ondes sonores sont excitées par des violents mouvements de convection
présents à la surface. Ces mécanismes génèrent différents types d’ondes, et ainsi se propageant dans et à
la surface du Soleil :

– des modes de pression ou "modes p" : ce sont des ondes acoustiques, oscillations dont la force de
rappel est la pression du gaz. Ils sont excités dans la zone convective par la convection turbulente de
surface. Ils se propagent à travers toute l’étoile et leur trajectoire est déterminée par les variations
de la vitesse du son.

– des modes de gravité ou "modes g" : oscillations dont la force de rappel est la poussée d’Archi-
mède. Ils sont confinés dans la zone radiative mais sont évanescents dans la zone convective, ce
qui rend leur détection plus difficile.

– des modes "f" : ce sont des modes présentant les mêmes caractéristiques qu’une onde de gravité
de surface (comme des vagues).

L’amplitude des oscillations joue un rôle important dans leur détection et leur mesure, et donc impose
des contraintes plus ou moins sévères sur les conditions d’observation. Les étoiles de type solaire pré-
sentent des oscillations de très faibles amplitudes qui nécessitent des observations de longues durées et
continues pour obtenir un spectre de bonne qualité, c’est-à-dire ayant une résolution spectrale permettant
de résoudre les pics des modes et donc de les mesurer avec suffisamment de précision. On verra plus loin
l’impact de ceci pour la sismologie d’autres étoiles.

Au cœur du Soleil

Une fois les fréquences des oscillations solaires mesurées, l’étape suivante consiste à en extraire au
mieux l’information sur la structure et la dynamique solaire. Pour se faire, il existe différentes techniques
dont le principe reste le même, comparer les fréquences observées avec le résultat de simulations, puis
corriger les modèles utilisés pour améliorer l’accord avecles observations. Les modèles de structure et
d’évolution stellaire sont obtenus par la résolution des équations fondamentales décrivant l’équilibre et
l’évolution d’une étoile (conservation de la masse, de l’énergie, de la quantité de mouvement). Cette
modélisation nécessite une bonne compréhension de la production d’énergie au coeur de l’étoile, de son
transport jusqu’à la surface, et des mécanismes pouvant influencer ce transport comme le champ magné-
tique. A l’instar de la physique des particules et de la cosmologie, l’évolution stellaire a aussi son Modèle
Standard. Celui-ci offre une description simplifiée (et loin d’être simpliste) desprocessus à l’oeuvre au
sein d’une étoile, et nécessite l’introduction d’ingrédients physiques (taux de réactions nucléaires, opa-
cité du plasma, abondance et composition chimique), et de différents processus physiques comme la
diffusion des éléments ou la convection. La confrontation entreles modèles et les observations sismiques
ont permis une grande avancée dans notre compréhension du Soleil et des étoiles, par l’amélioration des
modèles utilisés et donc des prédictions.
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F. 2 – Spectre de puissance des oscillations solaires. Après la mesure temporelle des variations de la
luminosité solaire ou des variations de la vitesse sur le disque solaire, on obtient un spectre d’oscillation
en effectuant la transformée de Fourier de la variation temporelle des mesures en vitesse Doppler ou en
luminosité. Cette figure montre une partie du spectre de puissance du Soleil observé par l’instrument GOLF*
à bord de la sonde SOHO mesurant les variations de la vitesse Doppler. Ce spectre n’est constitué que
de modes de pression de bas degré (ℓ =0, 1, 2, 3). On aperçoit une structure répétitive dans le spectre
et les intervalles entre les différentes structures, qui sont les modes propres d’oscillation, dépendent des
caractéristiques de l’étoile. C’est à partir de la structure des pics et de leur fréquence qu’il est possible de
remonter à la structure de l’étoile ainsi qu’à sa dynamique telle que sa rotation interne. On peut définir deux
grandeurs fort utiles : la grande séparation ∆ν0, différence entre 2 modes de degré ℓ=0 successifs, et la
petite séparation δν02 différence entre 2 modes de degré ℓ =0 et ℓ =2 successifs. La détermination de ces
2 grandeurs permet d’obtenir des informations sur les propriétés globales d’une étoile sans avoir eu besoin
d’identifier les modes d’oscillation et de mesurer leur fréquence. En effet, la grande séparation est directement
reliée à la vitesse du son dans l’étoile ainsi qu’à sa masse et son rayon, et la petite séparation informe sur les
conditions au cÏur de l’étoile, oİ se produisent les réactions nucléaires et donc oİ est consommé l’hydrogène,
amenant notamment des contraintes sur l’âge de l’étoile. Comme on ne peut mesurer que les modes de
bas degrés en astérosismologie, la détermination de ces 2 grandeurs est très importante car elle permet
d’accéder aux paramètres globaux et fondamentaux que sont la masse et le rayon, et de contraindre l’âge, et
donc le stade d’évolution, de l’étoile. L’encart montre le spectre de puissance étendu du Soleil. La puissance
est maximale autour de ≃3 mHz, c’est-à-dire une période de 5 minutes.
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F. 3 – Le Soleil mis à nu. Une étoile est une sphère de plasma en équilibre hydrostatique, c’est-à-dire
tel que les deux forces antagonistes que sont la gravitation, tendant à compresser l’étoile, et la pression
interne du gaz, tendant à étendre le gaz, se compensent. Cet équilibre va déterminer la structure de l’étoile
et les conditions physiques qui y règnent. Pour une étoile comme le Soleil, on trouve en son centre le cœur
nucléaire qui s’étend sur 0.25 rayon solaire et concentre 50% de la masse solaire. Les conditions y sont
extrêmes : 15 millions de Kelvin et 150 g/cm3 ! Elles permettent le déclenchement de réactions de fusion
nucléaire libérant l’énergie alimentant l’étoile. De ce point de vue, le Soleil peut être assimilé à un réacteur à
fusion par confinement gravitationnel. De plus c’est dans cette région que sont produits les neutrinos solaires
dont la différence entre le flux mesuré sur Terre et prédit par les modèles, a longtemps posé un problème aux
physiciens nucléaires et aux héliosismologues. C’est la récente découverte de l’oscillation des neutrinos (le
changement de leur saveur entre leur émission et leur détection) qui a expliqué cet écart et montré la qualité
des prédictions des modèles solaires. L’énergie libérée dans cette zone est transportée jusqu’à la surface.
Ce transfert se fait d’abord par rayonnement : c’est la zone radiative, s’étendant jusqu’à 0.7R⊙. L’interaction
entre les photons et le plasma assure le transfert de chaleur. Ceux-ci sont absorbés puis réémis par le milieu.
Ainsi un photon produit au cœur du Soleil mettra 1 million d’années pour traverser cette région (alors qu’il ne
faut que 2 secondes aux neutrinos pour traverser le Soleil). Un gradient de température et de densité très
important existe entre le cœur (15000000 K) et la surface de l’étoile (5800 K). Le profil d’opacité du plasma
solaire est tel qu’à une certaine profondeur les éléments lourds (carbone, oxygène ou azote) contribuent de
manière importante à l’opacité. Celle-ci augmente alors fortement entraînant une forte augmentation de la
chaleur emmagasinée. Pour l’évacuer plus efficacement, un autre moyen de transport entre en œuvre : la
convection. La chaleur est alors transférée par des mouvements macroscopiques de matière dans la zone
convective. Ces mouvements de convection contribuent à mélanger et homogénéiser la composition solaire,
et se manifestent en surface par la granulation, ce bouillonnement violent et continu qui excitent les ondes
sonores. C’est grâce à la sismologie que l’on a accès à ces régions inaccessibles de visu. Les prédictions de
la théorie de la structure et de l’évolution solaire sont ainsi testées et vérifiées amenant notre compréhension
du Soleil à un niveau supérieur.
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La première contribution de la sismologie a été la détermination de la stratification interne du Soleil.
Une des caractéristiques ainsi déterminées fût le profil de vitesse du son en fonction de la profondeur.
Cette quantité est sensible aux variations des conditions physiques (température, densité, pression) défi-
nissant cette vitesse. Le gradient de température, et donc le profil de vitesse du son, dépendent du pro-
cessus de transport de la chaleur du centre à la surface, ainsi les transitions entre les différentes régions
du Soleil se manifestent par un changement de la pente du profil de vitesse du son. La base de la zone
convective, délimitant la région où s’effectue le mélange (et donc l’homogénéisation de la composition
chimique observée à la surface solaire) a ainsi été déterminée.

La profondeur de cette frontière, et le passage du régime radiatif au régime convectif, est influen-
cée par l’opacité du milieu traversé. C’est le paramètre important du transport radiatif qui influe sur la
variation de la température et de la vitesse du son. Une contrainte sismique peut être apportée sur cette
propriété, un des ingrédients importants de la modélisation des intérieurs stellaires.

Une autre contribution majeure concerne le problème du déficit des neutrinos solaires. Les neutrinos
sont ces particules, produites par les réactions de fusion,extrêmement légères et interagissant faiblement
avec la matière, ce qui les rend très difficiles à détecter. L’amélioration des performances des détecteurs
terrestres a permis la mesure du flux de neutrinos captés sur Terre et a mis en évidence l’oscillation
d’une saveur à l’autre. Les flux mesurés étaient toujours dramatiquement bas par rapport aux prédictions
théoriques. L’héliosismologie a permis d’apporter des contraintes importantes sur les conditions thermo-
dynamiques dans le coeur nucléaire du Soleil auxquelles le flux émis est très sensible. La résolution de
ce problème a constitué un excellent test des modèles solaires et de la sismologie solaire.

Les propriétés du plasma solaire ont également pu être testées en détail. En effet les couches externes,
moins opaques, sont constituées d’un plasma où l’hélium et l’hydrogène sont partiellement ionisés, mo-
difiant ainsi la valeur de l’exposant adiabatique. Ses variations, et donc celles de la vitesse du son, dans
ces régions dépendent de l’équation d’état du plasma, c’est-à-dire de la manière dont la pression et la
température sont reliées, et de l’abondance des éléments. Cette propriété a été utilisée pour déterminer
l’abondance (en masse) de l’hélium dans la zone convective,celui-ci ne pouvant être mesuré dans le
spectre d’absorption du Soleil. Or la valeur trouvée était bien plus faible que celle attendue, correspon-
dant à l’abondance lors de la formation du Soleil. Ce déficit aété compris comme résultant d’un proces-
sus de sédimentation de l’hélium et des éléments plus lourdsdans la zone convective depuis la formation
du Soleil. Ce mécanisme a ainsi pu être introduit dans les modèles d’évolution stellaire pour améliorer
leurs prédictions. L’âge du Soleil a pu ainsi être déterminétrès précisément, apportant également des
contraintes sur l’âge d’autres étoiles.

Le Modèle Solaire Standard a connu de nombreux succès en étant capable de reproduire à quelques %
les observations. Il présente pourtant des limites dans sa description de processus dynamiques importants
pour l’évolution stellaire. Il devient nécessaire d’allerplus loin que le modèle standard et d’inclure ces
processus tels que le mélange rotationnel ou le champ magnétique, et d’évoluer vers des modèles en 2 ou
3 dimensions. Aujourd’hui ces modèles 2D-3D se développentmais la puissance de calculs nécessaire
pour être efficace n’est pas encore disponible. Les prochaines années devraient donc voir émerger une
nouvelle modélisation des intérieurs stellaires associéeà d’importants progrès.

Pas si calme que ça !

L’héliosismologie a révélé la complexité de la dynamique interne du Soleil, jusqu’alors invisible et
inconnue. L’observation de la surface solaire montre que leSoleil tourne plus vite à l’équateur (en 25
jours) qu’aux pôles (35 jours) sans savoir comment cette rotation évolue avec la profondeur. La sismo-
logie globale (l’utilisation des modes propres d’oscillation) a permis de répondre à cette question. La
rotation solaire a été déduite des inversions du spectre d’oscillation et permis d’en obtenir ses variations
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F. 4 –Un Soleil dynamique. Gauche : la rotation solaire et la circulation méridienne déduites des observa-
tions de l’instrument MDI, mesurant les variations de luminosité solaire à haute résolution, à bord de SoHO.
Les couleurs représentent l’écart avec la rotation moyenne dans le Soleil. Les zones les plus rapides sont en
rouge, les plus lentes en bleu. Les trajectoires bleues fléchées représentent les flots observés se dirigeant
vers les pôles dans les couches externes et vers l’équateur au niveau de la base de la zone convective, à la
manière d’un tapis roulant et permettant le transport de la matière et du champ magnétique. Cette dynamique
est supposée jouer un rôle dans les variations de l’activité magnétique du Soleil. Droite : cette image illustre
les capacités de sondage de l’héliosismologie locale. Elle montre les variations de la vitesse du son sous une
tache solaire. Cette cartographie des " dessous " d’une tache atteint une profondeur de 22000km pour une
région recouvrant une surface de 15000 × 15000 km. (Crédits : Kosovichev MDI/SoHO)

radiales et latitudinales.
Dans la zone convective, la rotation varie principalement en latitude : plus rapide à l’équateur qu’aux

pôles. Ces variations concordent avec la rotation de la surface mesurée à partir de l’évolution des taches
solaires par exemple. Aux moyennes et faibles latitudes, a été découverte une couche superficielle oİ
prend place un cisaillement rotationnel, proposée pour expliquer la migration des taches solaires des
latitudes moyennes vers l’équateur. Au contraire la zone radiative connaît une dynamique toute différente
puisqu’elle présente une rotation solide, c’est-à-dire qu’elle tourne d’un seul bloc. La transition entre ces
deux régions, passage d’une rotation différentielle latitudinale à non latitudinale, se fait près dela base
de la zone convective au travers d’une couche de fort cisaillement, la tachocline. Cette zone est supposée
jouer un rôle important dans le mécanisme de la production duchamp magnétique solaire via l’effet
dynamo. Enfin on n’a pas encore accès à la dynamique du noyau, pour laquelle l’utilisation des modes
de gravité est nécessaire. La sismologie globale a offert la possibilité de découvrir les larges mouvements
au sein du Soleil comme jamais mais ne donne pas accès aux mouvements locaux. Il faut faire appel à
la sismologie locale, technique encore plus jeune mais qui amis en évidence les écoulements entre
l’équateur et les pôles (circulation méridienne), a permisla cartographie en 3D des flots locaux dans les
couches les plus externes de la zone convective (5% supérieurs) ou encore de révéler la dynamique sous
les taches solaires et même de voir la face cachée du Soleil.

Pas de jalouses !

Alors que la sismologie du Soleil connaît son âge d’or, la sismologie stellaire est encore jeune. Bien
que la découverte de la pulsation des étoiles remonte à la fin du XVIIIème siècle (les fameuses céphéides
utilisées pour mesurer les distances), ce n’est que très récemment (en 2000) que fût confirmée la dé-
tection d’oscillations semblables à celles du Soleil dans une autre étoile. Suite aux nombreux succès de
l’héliosismologie pour sonder l’intérieur solaire, l’astérosismologie connaît depuis un développement
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important avec les premières observations au sol (essentiellement à partir de sites uniques) puis les mis-
sions spatiales MOST, COROT ou encore le projet de réseau de télescopes au sol SONG.

De nombreuses étoiles, couvrant un large spectre de masses,d’âges, de stades d’évolution, sont
connues pour présenter des oscillations. Le défi est de pouvoir mesurer leur spectre d’oscillation avec
suffisamment de précision pour pouvoir apprendre sur leur structure et les processus physiques qui les
habitent. Une meilleure connaissance de l’évolution stellaire passe nécessairement par le sondage et
l’exploration des différents types d’étoiles à différents stades d’évolutions. Cela revient à balayer les
populations d’étoiles dans le diagramme HR puisque la vie etles processus physiques différent au sein
des étoiles en fonction de position sur ce diagramme.

Les oscillations solaires sont excitées par les mouvementsturbulents de convection à sa surface
générant un spectre riche mais de faible amplitude. D’autres mécanismes existent, liés aux variations de
l’opacité ou à la génération d’énergie, excitant des oscillations très différentes de celles du Soleil, comme
c’est le cas pour les Céphéides présentant de fortes amplitudes (ce qui facilita leur détection il y a 250
ans). L’astérosismologie permet et permettra à n’en pas douter de faire de nouvelles avancées. Mais la
qualité de l’information obtenue possède des limites et descontraintes assez fortes. En effet on ne peut
pas observer les étoiles comme on observe le Soleil, c’est-à-dire sur de longues durées (de quelques mois
à quelques années), en continu et en détail. Leur observation est limitée à la fois en résolution spatiale
(on n’a accès qu’aux modes propres de bas degrés) et fréquentielle (on ne peut pas atteindre aujourd’hui
la précision sur la mesure du spectre du Soleil, principalement à cause de la durée d’observation et de la
luminosité des étoiles par rapport au Soleil).

Et maintenant !

L’exploration sismique du Soleil nous a révélé toute la complexité de l’intérieur du Soleil et en a
révolutionné notre vision mais aussi celle de la vie des étoiles. De nombreuses et nouvelles questions se
posent aux astrophysiciens pour comprendre la dynamique qui prend place dans les étoiles. Les nom-
breuses missions programmées pour la prochaine décennie, SDO (2008-2013), PICARD (2008-2011),
Solar Orbiter, COROT (2006-2009), DynaMICS (2013-2015), permettront de s’attaquer à de nouveaux
défis et objectifs : suivre l’évolution temporelle des mouvements internes du Soleil, comprendre les mé-
canismes à l’origine de l’activité solaire (et stellaire) dont l’impact sur la Terre et son environnement
est fondamental ... en bref atteindre une vision complète etdynamique du Soleil, du coeur aux taches
solaires, de l’activité magnétique et des cycles. L’astérosismologie quant à elle constitue une nouvelle
étape nécessaire et certainement riche pour comprendre la vie des étoiles et notamment leur fin de vie. Il
est certain que les années à venir nous réservent bien des surprises et de nouvelles interrogations. Restez
à l’écoute !

F. 5 – Vues d’artiste de CoRoT & SDO.
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Plan du manuscrit

Comme on vient de le voir, la sismologie des étoiles est un domaine à la fois riche par les résultats
obtenus et par ses perspectives. C’est dans une période de transition entre notre bonne connaissance du
Soleil et le développement de l’astérosismologie que ma thèse et mes travaux se sont inscrits, au sein du
laboratoire d’Astrophysique Nucléaire et Plasmas Stellaires du Service d’Astrophysique du CEA. Dans
ce manuscrit, j’ai choisi de présenter mon travail et ma contribution en perspective de l’ensemble des
travaux développés au cours des 10 dernières années. Ceci afin de mettre en relief les énormes progrès
réalisés dans cette science et grâce à elle dans notre compréhension des étoiles.

Au cours de ces 3 dernières années, j’ai pu participé à différents travaux ausssi bien théoriques (via
la modélisation d’intérieurs stellaires et des résultats montrant les limites du modèle standard actuel du
Soleil) qu’observationnels (via l’analyse de données sismiques pour les missions spatiales actuelles et
futures), et être impliqué dans la préparation de la missionCoRoT. Les résultats obtenus figurent dans
des articles insérés dans ce document. Celui-ci est organisé comme suit.

D’abord j’aborderai la modélisation de la structure et de l’évolution stellaire, notamment au travers de
mon travail sur l’impact de la récente révision des abondances photosphèriques du Soleil sur le modèle
standard (§1). Puis je décrirai la sismologie solaire et stellaire dont je présenterai les apports et les
techniques qu’elle met en œuvre (§2,§3 et §4). J’exposerai ensuite mes contributions au développement
d’outils d’analyse de données dans le cadre des missions astérosismiques, actuelle (MOST) et future
(CoRoT) (§5). Avant de conclure, j’aborderai le problème de l’étude de l’activité du Soleil et des étoiles
et de son importance (§6).
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Deuxième partie

Évolution et structure stellaire
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Chapitre 1

Évolution et structure stellaire

It is not too much to hope that in a not too distant future
we shall be competent to understand so simple a thing as a star

Sir Arthur Eddington, 1926
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E
toile : astre formé d’une sphère de gaz très chaud au coeur de laquelle se produisent des réactions
de fusion nucléaire et qui constitue une puissante source d’énergie.D’après le Petit Larousse

Illustré, une étoile est avant tout un puissant réacteur nucléaire . . . Pourtant c’est bien plus que cela.
Après une vie plus ou moins rapide et tumultueuse, les éléments chimiques produits lors cette vie ou
au moment de sa mort sont dispersés dans le milieu interstellaire l’enrichissant de nouveaux éléments
composant notamment notre système solaire. On comprend donc l’intérêt de connaître au mieux la vie
et la structure des étoiles pour comprendre l’histoire de notre univers.
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1.1 Évolution stellaire : de la nébuleuse primordiale au Soleil

1.1.1 La jeunesse d’une étoile

La naissance d’une étoile prend place dans un nuage interstellaire, un nuage moléculaire, au sein du-
quel une perturbation de son équilibre va déclencher un effondrement gravitationnel suivi de sa contrac-
tion. Les phases initiales de cet effondrement se déroulent sur des échelles de temps de l’ordre de l’échelle
dynamique et impliquent des phénomènes liés à la turbulence, aux champs magnétiques, à la rotation, à
l’accrétion et aux pertes de masse (cf. revue de ? ? ?). Ces processus donnent lieu à des jets et à la for-
mation de disques autour de ces objets jeunes. Durant sa jeunesse, l’évolution stellaire est dominée par
l’interaction entre la proto-étoile et son environnement poursuivant l’accrétion.

F. 1.1 – Scénario de formation des étoiles de faible masse : lesquatre classes observationnelles résu-
mées par André (1994). Gauche : évolution du spectre au coursde la formation stellaire. Au centre :
schéma de la géomètrie du système. Droite : commentaires et ordre de grandeur de l’âge du système.

1.1.2 Vie et mort d’un soleil

Le Soleil se trouve sur la séquence principale, en situationd’équilibre pendant≃10 milliards d’an-
nées avec l’hydrogène de son coeur brûlé en hélium. L’avenirprévu pour le Soleil passe par l’étape
nébuleuse planétaire, en un cheminement de 9 étapes que nousallons suivre sur le diagramme H-R. On
rappelle qu’il s’agit de la tempértaure phtosphèrique T à lasurface de l’étoile, allant de 3000K pour les
étoiles rouges à 30000K pour les étoiles bleues (sur la séquence principale). La luminosité, exprimée
en luminosités solaires, dépend de la température T (loi de Stefan) et du rayon R de l’étoile telle que
L = 4πσR2T4.
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F. 1.2 – Diagramme H-R. Celui-ci représente sur le plan (température de surface/type spectral - lumi-
nosité) les populations stellaires correspondant à de étoiles dans différentes phases de leur évolution.

(i) Quand le coeur est d’hélium inerte, l’étoile quitte la séquence principale, avec l’hydrogène qui
brûle en couches autour du cœur dont la masse et la température augmentent jusqu’à une valeur
critique où brutalement l’hélium se transmute en carbone dans le cœur.

(ii) C’est le flash de l’hélium . Pour évacuer l’énergie, l’étoile gonfle (d’un facteur 100), la lumino-
sité L augmente (d’un facteur 1000) et la température T baisse (≃ 3500K) : l’étoile devient alors
une géante rouge, en près de 300 millions d’années après avoir quitté la séquence principale.

(iii) L’énergie du flash a été évacuée, l’étoile s’est "dégonflée", et l’hélium se transforme en carbone
et oxygène dans le cœur de façon calme. La luminosité est constante (environ 50L⊙) : l’étoile évo-
lue sur la branche horizontale, avec une température allantde 4000 à 9000 K.

(iv) Quand le cœur est en carbone et oxygène inertes l’étoilequitte la branche horizontale, avec l’hé-
lium qui brûle en couches autour du coeur dont la masse et la température augmentent : l’étoile
remonte le long de la branche asymptotique des géantes rouges (AGB), l’étoile se gonflant (comme
en [ii] pour libérer l’énergie. Ces phases AGB s’accompagnent d’éjections de particules (vents).
Un premier vent apparaît et se caractérise par une perte de masse, inférieure ou égale à 10−4 M⊙/an
avec une vitesse de≃ 5 km/s.
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F. 1.3 – Haut : le Soleil se situe au cœur de la séquence principale du diagramme de Hertzsprung-
Russell. Les étoiles sont classées, des plus chaudes aux plus froides, en fonction de leur type spectrale
qui permettent d’estimer la température de leur surface. Bas : les différentes stades de la vie du Soleil
depuis sa formation à sa lente "mort".
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(iv-v) L’étoile devient instable, caractérisée par une double "source d’enveloppes" où l’hydrogène et
l’hélium brûlent en couches minces. Mais l’énergie produite par ces réactions nucléaires ne peut
être évacuée (les coquilles très minces ne peuvent souleverles couches supérieures).

(v) Vers le sommet de la montée AGB (L>1500L⊙), l’excès thermique est libéré en "oscillations de
relaxation" : l’étoile pulse (Mira) augmentant son volume donc sa luminosité. Au cours de ces
pulses thermiques, tous les 103-104 ans, la matière en profondeur est soulevée, mélangée aux gaz
riches en hydrogène de la surface, produisant un "zoo" d’abondances. La luminosité augmente,
atteint 106 L⊙. Alors survient un emballement explosif, un flash dans la coquille d’hélium qui se
transforme à son tour en carbone et oxygène. Les couches externes sont éjectées, formant une
"proto-nébuleuse planétaire". Pour une étoile de masse initiale ∼ 5 M⊙, il faut 40 pulses ther-
miques pour que l’enveloppe arrive à se détacher.

(v-vi) Un deuxième vent très épais marque la fin de la phase AGB, avec une perte de masse6
10−5 M⊙/an et une vitesse de∼ 10km/s.

(vi) L’étoile est alors entourée d’une atmosphère épaisse,les particules sont éjectées au loin (par la
pression de radiation). Elles se combinent en atomes et molécules et certaines se condensent. En
103ans, l’étoile est entourée d’une épaisse couche de poussières (silicates, un peu de graphite et
des hydrocarbures aromatiques polycyliques). L’étoile devient invisible car seules les molécules
(par ex. OH) rayonnent, dans le domaine raido. Un rayonnement est également émis dans l’infra-
rouge (les poussières chauffées à 300 K émettent à∼ 100µm).

(vii) L’étoile dépouillée de environ 1/5 de sa masse se contracte et poursuit les combustions en
coquilles. Sa photosphère se réchauffe, juqu’à∼30000K : alors les photons UV sont assez éner-
gétiques, pour détruire les poussières, dissocier les molécules, exciter et ioniser les atomes et ce
progressivement du centre aux enveloppes externes. C’est alors que le phénomène "nébuleuse pla-
nétaire" est déclenché. La NP devient visible. Un troisièmevent se déclenche, avec une perte de
masse6 10−9 M⊙/an et une vitesse≃ 3000km/s. Ce vent très rapide et ténu souffle les gaz proches
des étoiles formant une cavité. La matière laissée par ce supervent est fortement comprimée créant
une interface dense, une coquille brillante, se dilatant à environ 20km/s dans le vaste halo laissé
par les vents précédents.

(vii-viii) L’étoile continue à se contracter et à se réchauffer, elle évolue à luminosité≃constante et
température croissante, suivant un trajet évolutif dépendant de la masse. L≃ 20000L⊙ pour un
noyau de 0.9M⊙ (il reste d’une étoile de masse intiale de 5M⊙) pour une durée de 1000 ans ;
L≃ 1500L⊙ pour un noyau de 0.55M⊙ (il reste d’une étoile de masse intiale de6 1M⊙) pour une
durée de 50000 ans.

(viii) Quand la température atteint une valeur limite (≃ 200000K), la combustion en couches s’ar-
rête : la température et la luminosité diminuent de façon irréversible.

(ix) L’étoile refroidie, comprimée, deviendra une naine blanche, et l’enveloppe des gaz éjectés est
devenue très grande, très tenue, les irrégularités de structure se sont estompées, les gaz se diluent
peu à peu dans le milieu interstellaire ambiant, la NP cesse d’exister. La NP dure en moyenne
30000ans.
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1.1.3 Au-delà de la séquence principale

Nous omettons délibérément ici des objets avec des masses comparables avec ceux de planètes
géantes (M 6 0.01 M⊙) et des naines brunes (0.01 M⊙ 6 M 6 0.08 M⊙) qui ne deviennent jamais
assez chaudes pour déclencher la chaîne p-p dans leur cœur. Au contraire, pour des étoiles plus massives
que 0.08 masses solaires toutes enflamment leur cœur d’hydrogène brûlant sur la séquence principale.

– 0.08 M⊙ 6 M 6 0.5 M⊙ : ces étoiles vivent très longtemps, pendant plusieurs centaines de mil-
liards d’années. Celles avec une masse inférieure à 0.3 M⊙ sont entièrement convectives. Dans
tous les cas, elles ne deviendront jamais assez chaudes pourenflammer l’hélium de leur coeur.
Elles deviendront des naines blanches.

– 0.5 M⊙ 6 M 6 2.2 M⊙ : leur évolution est celle d’un soleil comme décrit précédemment. La
transition entre les chaînes p-p et CNO se fait autour de 1.3 M⊙ et est accompagnée d’une transition
d’un cœur radiatif à un cœur convectif dans lequel l’hydrogène est brûlé.

– 2.2 M⊙ 6 M 6 8 M⊙ : le changement majeur ici est que la combustion de l’hélium central a lieu
dans un cœur non-dégénéré. Donc, il n’y a pas de passage par lagranche des géantes rouges et
pas de flash de l’hélium. Après l’épuisement de l’hydrogène du cÏur, les étoiles retournent sur la
séquence de Hayashi, brûle l’hélium dans le noyau, avant de revenir dans le groupe avec la com-
bustion d’un noyau d’hélium. Après l’épuisement de l’hélium central, les étoiles composées d’un
noyau de C-O entouré de couches brûlant de l’hydrogène et de l’hélium, subissent une expansion
en passant par la branche asymptotique. Les étoiles avec unemasse inférieure à 6M⊙ deviennent
des naines blanches avant de finir leur vie sous forme de nébuleuses planétaires. Les étoiles plus
massives atteignent un stade où le carbone est brûlé dans un noyau dégénéré de C-O en évoluant
sur la branche asymptotique. Un emballement thermonucléaire conduit à la destruction de l’étoile
dans une supernova.

– 8 M⊙ 6 M 6 100 M⊙ : il s’agit des étoiles suffisamment massives pour connaître l’ensemble des
réactions nucléaires conduisant à la formation d’un noyau de fer. Les étoiles les moins massives
(30−40 M⊙) exploseront éventuellement en supernovae de type II. La situation est moins certaine
pour les étoiles plus massives qui perdent leur enveloppe d’hydrogène par des processus de pertes
de masse. L’état final de toutes ces étoiles massives est un effondrement de leur noyau déclanché
par la photodissocation du fert, des captures d’électrons et la neutronisation de la matière dans
leur noyau. L’effondrement du cœur entraînent une explosion de supernova quilaissent une relique
compacte : une étoile à neutron de 1.4 M⊙ ou un trou noir.

1.2 Structure interne des étoiles : théories et modèles

Etant donnée la complexité de la physique prenant place au sein des étoiles, leur modélisation devrait
tenir compte de la rotation (force de Coriolis), du champ magnétique (équations de Maxwell), de la
turbulence, etc. Le cadre hydrodynamique constitue un cadre général suffisant pour une description des
intérieurs stellaires que je vais présenter maintenant avant de justifier ce formalisme et les approximations
adoptées. Le lecteur souhaitant approfondir ceci peut se reporter aux ouvrages deCox and Giuli(1968),
Kippenhahn and Weigert(1994), Chandrasekhar(1939) ou Forestini(1999).

1.2.1 Les équations de la structure interne

Les étoiles sont des sphères de plasmas dont les conditions internes permettent d’utiliser l’approxi-
mation hydrodynamique pour les décrire. Nous rappelons ci-dessous les équations correspondantes :

– l’équation de continuité traduisant laconservation de la masse, ρ étant la masse volumique d’un
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petit volume de l’étoile ayant une vitesse3 :

∂ρ

∂t
+ div(ρ3) = 0, (1.1)

– l’équation de Poisson décrivant le potentiel gravitationnelΦ :

∆Φ = 4πGρ, (1.2)

– laconservation de la quantité de mouvement, décrite par l’équation de Navier-Stokes :

ρ

(

∂3

∂t
+

(

3 · ∇
)

3

)

= −∇P+ ρg + divσ (1.3)

où P est la pression totale contrainte par l’équation d’état du plasmaP(ρ, t, µ), σ est le tenseur
des contraintes visqueuses etg = −∇Φ. Si on considère le plasma comme un fluide parfait (non-
visqueux), la relation précédente se simplifie et on a l’équation d’Euler :

ρ

(

∂3

∂t
+

(

3 · ∇
)

3

)

= −∇P+ ρg (1.4)

– laconservation de l’énergie, écrite pour l’entropie spécifiques :

ρT

(

∂s
∂t
+

(

3 · ∇
)

s

)

= ρǫprod − div(q + 3 · σ), (1.5)

où ǫprod est le taux spécifique de production d’énergie de l’étoile (positif dans le cas des réactions
thermonucléairesǫnuc ou négatif pour la production de neutrinosǫν). q est le flux de chaleur re-
présentant les effets du transport au niveau microscopique. On peut l’écrire sous la forme de la loi
de Fourier (généralisée)q = −λ∇T avecλ le tenseur de conductibilité thermique. Le terme3 · σ
représente la dissipation visqueuse d’énergie.

– la conservation des espèces chimiques: le milieu stellaire est composé de nombreux éléments
chimiques,Nelm, dont la composition et les abondances évoluent avec la vie de l’étoile, on tient
compte de l’évolution de l’abondance volumiquena d’une espècea par l’équation suivante

∂na

∂t
+ div(na3micro,a) = −

∑

b

rabnanb +
∑

cd

rcdncnd a = 1, . . . ,Nelm, (1.6)

où 3micro,a est la vitesse microscopique de transport des particulesa et r i j est le taux volumique de
destruction (sii ou j = a) ou de production (sii et j , a) de l’espèceaa par une réaction nucléaire.
La somme porte sur l’ensemble des réactions nucléaires où l’espècea intervient.

On obtient un sytème de 5 équations non-linéaires couplées.Pour résoudre ce système, il faut le fermer.
On fait alors appel aux relations décrivant les propriétés physiques du milieu, c’est-à-dire :

– l’équation d’état du plasma qui relie entre elles les grandeurs thermodynamiques (P,T, ρ, s, µ,. . .),
– la composition chimique du milieu et les taux de réactions nucléaires,
– le coefficient de conductiblité thermique,
– les caractéristiques microscopiques du plasma (coefficients de diffusion, opacité, . . .) pour décrire

les phénomènes microscopiques comme la diffusion des éléments ou le transfert radiatif,
– la loi de comportement du plasma définissantσ.
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Hypothèses simplificatrices

La modélisation des intérieurs stellaires telle que décritci-dessus nécessiterait de disposer d’outils
permettant de simuler l’évolution spatiale et temporelle de la structure stellaire en 3D et devrait tenir
compte des nombreux phénomènes y prenant place comme la rotation (e.g. la force de Coriolis) ou
encore le magnétisme (e.g. équations de Maxwell, force de Laplace). Aujourd’hui une telle complexité
n’est pas encore à la portée des moyens disponibles, bien qu’il existe des codes permettant de simuler
la dynamique hydro- et MHD des intérieurs en 3D (e.g. ASH). Les codes 1D (STAREVOL, code de
Genève, CESAM) commencent à prendre en compte de nombreux effets dûs aux processus dynamiques
(cf. § 1.5.2) et des codes d’évolution stellaire en 2D sont en développement (YALE-2D, ESTER).

C’est pour cela que nous nous plaçons dans le cadre d’approximations permettant une description
simplifiée. On rappelle que l’on s’intéresse aux étoiles de type solaire. Les effets liés à larotation1 et
au champ magnétique2 sont alors considérés comme négligeables. En réalité ceux-ci sont faibles et à
l’origine de processus intervenant sur le transport de matière, on y reviendra plus loin §1.5.2. Dans
ce cadre on suppose l’étoile à l’équilibre hydrostatique, c’est-à-dire la force de gravitation de l’étoile
est exactement compensée par la force du gradient de pression du plasma, àsymétrie sphériqueet que
l’évolution de l’étoile peut être décrite comme une succession d’équilibres quasi-statiques. On peut alors
re-écrire les équations exposées ci-dessus dans la cadre deces approximations.

Les équations de la structure interne

Dans le cadre d’une description purement radiale, 1D, les équations générales se simplifient comme
suit :

∂m(r)
∂r

= 4πr2ρ(r) (1.7)

∂p(r)
∂r

= −Gm(r)ρ(r)

r2
(1.8)

∂L(r)
∂r

= ǫnuc(r) − ǫν(r) + ǫgrav(r) (1.9)

∂T(r)
∂r

= −Gm(r)ρ(r)

r2

T(r)
p(r)
∇ (1.10)

L(r) est la luminosité de la sphère de massem, ǫnuc = ǫnuc(ρ,T, {Xi}) est le taux spécifique de production
d’énergie nucléaire,ǫν = ǫν(ρ,T, {Xi}) est le taux de perte d’énergie dû à l’émission des neutrinosdans le
coeur solaire etǫgrav est le "taux de production d’énergie gravitationnelle" défini 3 par :

ǫgrav = −T
ds
dt
= −du

dt
+

p

ρ2

dρ
dt

(1.11)

Enfin le gradient de température∇ est défini par :

∇ = ∂ ln T
∂ ln P

(1.12)

et dépend du régime de transport de l’énergie comme on le verra au §1.2.2. La pressionp = p(ρ,T, µ),
l’entropie spécifiques = s(ρ,T, µ) et l’énergie interneu = u(ρ,T, µ) sont définies par l’équation d’état

1négliger la rotation signifie que la force centrifuge ne déforme pas l’étoile c’est-à-direFcentri f uge≪ Fgrav soit T⋆ ≫∼ 1 h.
Pour le Soleil, à l’équateur, on aT⊙ ≃ 27 jours.

2De la même manière que la rotation, le champ magnétique est négligeable dans le cas solaire siB⋆ ≪ 1.4 104 T, or on a
B⊙ ≃ 10−4 T.

3d/dt est la dérivée lagrangienne définie telle que d/dt = ∂/∂t + (3 · ∇).
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du plasma en fonction de la températureT, de la masse volumiqueρ et du poids moléculaire moyenµ.
{Xi} représente l’ensemble des espèces chimiques composant le plasma.

Cette formulation correspond à une vision eulérienne, c’est-à-dire que l’on suit les variations des
grandeurs du milieu à un endroit donné. Or le rayon d’une étoile varie beaucoup plus que sa masse au
cours de son évolution. Il s’avère donc qu’utiliserr(t) pour étudier et modéliser une telle évolution n’est
pas la variable la mieux adaptée. Il semble plus pratique d’adopter la vision lagrangienne pour une telle
description. On n’utilise alors plusr comme variable indépendante mais la massem(r) incluse dans une
sphère de rayonr. On décrit le comportement d’une coquille de matière de masse dm. Le changement de
variable∂/∂m= (∂r/∂m)(∂/∂r) permet de passer du système d’équations précédent à :

∂r
∂m

=
1

4πr2ρ
(1.13)

∂p
∂m

= −Gm

r4
ρ (1.14)

∂L
∂m

= ǫnuc− ǫν + ǫgrav (1.15)

∂T
∂m

= −Gm(r)
4πr4

T
p
∇ (1.16)

1.2.2 Transport de l’énergie du coeur à la surface

L’énergie produite au coeur du Soleil peut être transportéepar les 3 mécanismes que sont la conduc-
tion, le rayonnement et la convection. En fonction du régimedans lequel on se trouve, le coefficientλ et
le gradient de température∇ peuvent être déterminés afin de calculer le transport d’énergie.

On peut enfin considérer le transport d’énergie par les neutrinos. Cependant, au sein de la plupart des
étoiles, ceux-ci n’interagissent pas avec le plasma. On peut leur attribuer un coefficient d’opacité nul, ce
qui se traduit par une perte nette et quasi-instantané d’énergie pour l’étoile.

Conduction

En général, les plasmas stellaires sont d’assez mauvais conducteurs de la chaleur et leur conductivité
thermique st négligeable au regard de l’efficacité du rayonnement et de la convection. Ce régime de
transport correspond au transport de l’énergie par collisions successives entre particules. Les chocs sont
fréquents mais leur libre parcours moyen est très faible. Les particules perdent beaucoup d’énergie avant
d’avoir effectué un grand trajet. C’est donc très peu efficace. Cependant au sein de coeurs denses d’étoiles
évoluées, les électrons peuvent devenir dégénérés et ces derniers peuvent alor s’avérer être d’excellents
conducteurs. La conduction devient bien plus efficace que le rayonnement (Potekhin(1999) pour un
exemple de calcul de conductivité dans des étoiles dégénérées).

Rayonnement

Il s’agit du mode de transfert le plus important dans les intérieurs stellaires. Les photons diffusent des
régions les plus chaudes vers les régions les plus froides par le biais d’interaction rayonnement-matière.
Cette dernière est responsable de l’opacité du milieu traversé au travers de plusieurs processus :

– diffusion par les électrons : diffusion des photons par les électrons libres (dans les régionsles plus
profondes). Selon que les électrons sont relativistes ou non, on parle de diffusion Compton ou
Thompson ;

– transitions lié-lié : un photon est absorbé/émis par une modification du niveau d’énergie d’un
électron qui reste lié (dans les régions les plus froides) ;
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– transition lié-libre (photoionisation) : un électron liédevient libre après l’interaction avec un pho-
ton ou inversement (recombinaison radiative) (dans les régions d’ionisation) ;

– transitions libre-libre (bremsstrahlung inverse) : l’électron reste libre après l’interaction avec un
photon (dans les régions totalement ionisées) ;

Ainsi, pour le Soleil, un photon émis au coeur mettra environun million d’années avant d’atteindre
la surface. L’opacité (κ[m2/kg]) représente une mesure de la résistance de la matière au passage du
rayonnement, dépend fortement de la composition de milieu,en particulier des éléments lourds (cf.
§ 1.2.3). C’est donc un paramètre fondamental pour évaluer le transport radiatif de l’énergie. Pour une
fréquenceν, le flux radiatif s’écrit :

Fν = −
4π

3κνρ
dBν
dT

∂T
∂r

(1.17)

où κν est l’opacité du milieu pour le rayonnement de fréquenceν et Bν la fonction de Planck pour un
corps noir. En pratique, on n’utilise pas l’opacité spectrale κν mais plûtôt une moyenne, moins lourde et
coûteuse à calculer. On définit alors l’opacité de RosselandκR telle que :

1
κR
=

∫ ∞
0

1
κν

dBν
dT dν

∫ ∞
0

dBν
dT dν

=
π

4σT3

∫ ∞

0

1
κν

dBν
dT

dν (1.18)

avecσ la constance de Stefan. On peut exprimer le flux radiatif en fonction deκR :

F = −16σ
3

T3

κRρ

∂T
∂r
= −λR

∂T
∂r

(1.19)

Comme la luminosité de l’étoile estL = 4πr2F, dans une zone radiative on a :

∂T
∂m
= − 3

256π2σ

κL

r4T3
(1.20)

et donc finalement, on peut écrire que dans une zone radiative: ∇ = ∇rad, et le gradient radiatif s’exprime
comme suit :

∇rad =
3

64πσ
κRlp

GmT4
(1.21)

Convection

Dans les intérieurs stellaires, il peut arriver que le rayonnement ne soit plus suffisant pour transporter
efficacement l’énergie. Si le gradient de température s’avère trop élevé localement dans une région de
l’étoile, et que le flux radiatif est insuffisant, l’énergie s’accumule et réchauffe les régions concernées.
Ainsi des zones de plasma chauffées deviennent plus chaudes que le milieu environnant. Leurdensité
diminue et sous l’action de la poussée d’Archimède commencent à s’élever vers la surface : c’est le
déclenchement de mouvement de convection. Celle-ci peut d’ailleurs s’avérer être bien plus efficace que
le rayonnement pour transporter la chaleur. De la même manière que pour le rayonnement, il faut déter-
miner le flux d’énergie transportée par la convection, donc la gradient de température associé∇conv, et
savoir où cette convection prend place dans l’étoile.

Critère de convection

Intéressons nous à un élément de matièree, à un rayonr de l’étoile, d’une zone chauffée telle que
décrit ci-dessus. Il sera donc plus chaud que son environnement ambiant (a). Si on considére qu’il se
comporte comme un gaz parfait, sa température augmentant, sa pression fait de même et sa densité
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ρe diminue. Sur l’élément s’exerce alors la poussée d’Archimède. Si on considére un déplacement∆r,
l’écart de densité avec le milieu ambiant peut s’écrire :∆ρ =

[

(∂ρ/∂r)e− (∂ρ/∂r)a
]

∆r. Soit ∆ρ > 0,
l’élément de matière reste plus lourd que le milieu ambiant et il restera à sa position initiale. Par contre si
∆ρ < 0, l’élément poursuit son ascension sous l’action de la poussée d’Archimède. Le milieu pour leque
δρ < 0 est donc instable, la perturbation s’amplifiant et entraînant le globule : la convection s’intalle. On
peut alors écrire un critère de stabilité vis-à-vi de la convection :

∇ad > ∇rad critère de Schwarzschild (1.22)

Ce critère est valable dans les régions chimiquement homogènes. Si on s’intéresse à une région chi-
miquement hétérogène de l’étoile (près du coeur nucléaire), il faut tenir compte du gradient du poids
moléculaire moyen∇µ = d ln p/d lnµ. Dans ce cas, on définit le critère de Ledoux :

∇ad > ∇rad +
χµ

χT
∇µ (1.23)

avecχµ = d ln p/d lnµ|ρ,T ; χT = d ln p/d lnT |ρ,µ. Cette dernière relation montre que le gradient∇µ a
un rôle stabilisateur vis-à-vis de la convection. Que ce soit le critère de Ledoux ou de Schwarzschild,
ils n’informent en fait que sur l’annulation locale de la poussée d’Archimède. Or vérifier localement ces
critères ne revient pas à les vérifier dans une région entière. De plus annuler l’accélération d’un élément
fluide n’est pas l’arrêter. Ainsi à la frontière des zones convectives, un élément fluide continue de décé-
lérer au-delà de la zone convective. C’est ce qu’on appelle la pénétration convective (overshoot).

Où se situent les régions convectives ?

A partir des critères précédents, on peut distinguer les zones où la convection peut se déclencher et
être maintenue :

– soit le plasma devient très opaque et s’oppose fortement aupassage du rayonnement : ce qui peut
se produire grâce à une très forte augmentation de l’opacitéradiativeκR et/ou à une production
d’énergie nucléaire très importante et localisée. Dans ce cas,∇rad augmente considérablement et
devient supérieur à∇ad. La convection s’installe alors et cela correspond respectivement à une
enveloppe convectivecomme on la connaît pour le Soleil, et à uncoeur convectif. Ce dernier
apparaît dans des étoiles un peu plus massives que le Soleil (& 1.2 M⊙) ou lorsque le cycle CNO
contribue beaucoup (∼ 10%) plus à la génération d’énergie dans le cœur du Soleil (endébut de
séquence principale) ;

– soit le plasma devient partiellement ionisé : le gradient adiabatique diminue alors (∇ad ∼ C−1
P ),

un élément abondant (H, He par exemple) étant ionisé, il libére beacuoup d’électrons et l’opacité
diminue jusqu’à ce que∇ad soit inférieur à∇rad. La convection s’installe. Cela correspond aux
régions les plus superficiellesdu Soleil.

Estimation du flux d’énergie transportée par convection

Au sein d’une région convective, l’énergie est transportéeà la fois par le rayonnement et la convec-
tion, le bilan énergétique s’exprime alors tel que :

L

4πr2
= F = Frad + Fconv= −λ

∂T
∂r

(1.24)

Comme le flux de chaleur produit dans le coeur est conservé lors de son passage dans le zone radiative
(zr) avant d’arriver dans la zone convective (zc), on a :

F |zr =
16σG

3
mT4

κRpr2
∇rad = F |zc = Frad + Fconv (1.25)
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d’où

Frad =
16σG

3
mT4

κRpr2
∇ avec ∇ < ∇rad (1.26)

Le vrai gradient∇ du milieu ambiant est inférieur au gradient de température qui serait nécessaire pour
transporter tout le flux de chaleur par rayonnement,∇rad. Au sein d’une région convective, on a :∇rad >

∇ > ∇e & ∇ad. Il ne reste plus qu’à déterminer le gradient∇ dans une zone convective∇ = ∇conv. Pour se
faire, les mouvements de convection et les échanges énergétiques, au sein des globules fluides ou entre
ceux-ci et leur environnement, doivent être modèlisés. C’est une tâche qui dépasse encore aujourd’hui les
possiblités des codes d’évolution stellaire. Il faut faireappel à une représentation simplifiée : la théorie
de la longueur de mélange4 (Vitense, 1953; Böhm-Vitense, 1958) pour les premières descriptions dans le
cadre stellaire), qui considére une étude locale, unidimensionnelle de la convection non-turbulente d’un
fluide stellaire parfait incompressible (approximation deBoussinesq). Un exposé détaillé de ce traitement
peut être trouvé dansCox and Giuli(1968).

Dans ce cadre, un globule convectif transportant un excès detempérature∆T se déplace radialement
vers la surface à la vitessevconv, en restant à l’équilibre de pression avec son environnement. Le flux
convectif localFconv s’écrit alors :

Fconv= ρ3convCP∆T (1.27)

Le problème est alors d’estimer la vitesse de convectionvconv. C’est le but de la MLT. ON remplace la
description exacte des cellules convectives par une représentation moyenne des mouvements convectifs.
On suppose ainsi que les globules parcourent en moyenne une distanceΛ avant de perdre leur identité
thermique et mécanique et d’être "dilués" dans le milieu ambiant.Λ est la longueur de mélange qu’on
peut écrire tele que :Λ = αHP. α est le paramètre de longueur de mélange, libre, que l’on utilise
notamment pour calibrer les modèles solaires etHP est l’échelle de hauteur de pression définie par
HP = −dr/d ln p = p(ρg)−1 pour un équilibre hydrostatique.

On considére la moyenne du mouvement de toutes les cellules convectives et à la description de ce
mouvement moyen permet d’aboutir à l’expression suivante du gradient convectif :

∇conv= ∇ = ∇ad +
Γ(Γ + 1)

B
(1.28)

oùΓ définit l’efficacité de la convection, c’est-à-dire le rapport entre l’énergie transportée par convection
et celle perdue par rayonnement,B est un terme s’exprimant en fonction de la hauteur de pression, de la
longueur de mélange et de paramètres d’échanges entre un globule et son environnement. L’efficacité de
la convection est solution de l’équation cubique suivante :

k
2 f
Γ3 + Γ(Γ + 1)− B(∇rad − ∇ad) = 0 (1.29)

oùk est un facteur de forme5 et f un facteur représentant le transfert radiatif dans un globule convectif6.
Le calcul du transfert de chaleur dans une zone convective seréduit donc à la résolution de cette cubique,
dans le cadre de la MLT.

Comme on peut s’en douter, cette représentation du transport d’énergie en régime convectif est li-
mitée. Déjà on sait que les cellules convectives recouvrentun large spectre de tailles, de la granulation
(∼ 1000 km) aux cellules géantes (∼ 100000 km) donc représenter leur mouvement par une moyenne
n’est pas le plus réaliste. De plus comme le milieu stellaireest consiédéré incompressible, cela signifie
que le régime turbulent de la convection et l’excitation d’ondes acoustiques ne sont pas pris en compte

4MLT en anglais pour Mixing Lenght Theory
5k = ΛS/V, S la surface du globule et V son volume. On prend usuellementk=9/2
6 f = 1+ 2k/(3τ2

e) avecτe = κρΛ l’épaisseur optique du globule convectif.
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ni traités. D’autres prescriptions et traitements existent pour palier ces lacunes. Par exemple,Canuto and
Mazzitelli (1991) propose un formalisme incluant les différentes échelles des cellules convectives. Il est
encore chimérique d’envisager aujourd’hui l’introduction de modèles convectifs en 3D dans des codes
d’évolution stellaire.

1.2.3 Les ingrédients physiques :

Notre compréhension de l’évolution stellaire bénéficie de nombreuses observations des différentes
populations stellaires mais aussi du développement de nombreux codes de calculs pour modéliser l’évo-
lution des étoiles et de leur structure. Ceux-ci résolvent les équations de la structure interne ci-dessus
et tiennent compte des ingrédients physiques indispensables à une bonne représentation des intérieurs
stellaires. J’ai utilisé pour mes travaux le code CESAM (Code d’Evolution Stellaire Adaptatif et Modu-
laire7, Morel (1997)). Je décris dans ce qui suit la physique incluse dans les calculs que j’ai effectués
pour modéliser l’intérieur solaire.

Les abondances chimiques

Le premier ingrédient introduit est la composition détaillée du Soleil déduite des observations pho-
tosphériques et météoritiques. Il est important de bénéficier des données les plus précises et détaillées
possibles car en dépéndent les calculs des opacités et de l’équation d’état. Sont inclus les abondances re-
latives des éléments C/Z, N/Z, O/Z et les rapports isotopiques selonGrevesse and Noels(1993) et on peut
suivre l’évolution de 9 espèces1H,3 He,4 He,1 2C,1 3C,1 4N,1 5N,1 6O,1 7O ou 132H,7 Li,7 Be,9 Be. Les
autres éléments sont suivis collectivement (au travers d’une quantitéEx) sous forme de trace. Ces abon-
dances observées sont celles du Soleil aujourd’hui. Dans lamesure du possible, elles sont comparées aux
abondances météoritiques. Elles sont donc susceptibles d’être modifiées par de nouvelles observations
ou analyses, comme ce fut le cas régulirèrement (par exempleGrevesse and Sauval, 1998; Holweger,
2001). Et surtout récemment où l’abondance d’oxygène a subi une révision (Allende Prieto et al., 2003;
Asplund et al., 2004) entraînant une forte réduction de la métallicité solaire.Je reviens sur ce problème
et ses implications au parapgraphe §1.3.

Les opacités

Dépendant directement de la composition chimique et du transport radiatif, les opacités (de Ros-
seland) du plasma sont calculées, pour les hautes températures, à partir de tables OPAL (Iglesias and
Rogers, 1996) du Lawrence Livermore National Laboratory tabulées en X, Tet ρ pour une métallicité
donnée Z. Nous avons calculées de nouvelles tables pour suivre la mise à jour de la composition photo-
sphérique à partir des tables en ligne du LLNL8. Pour les basses températures, ces tables sont complétées
par celles deAlexander and Ferguson(1994) et pour les abondances révisées dd tables directement four-
nies par J. Ferguson.

A ce sujet, la figure1.4 illustre l’importance de la contribution de certains métaux (C, O, Ne, Fe, Si)
à l’opacité dans le Soleil. Cela permet de bien se rendre compte que même si ces espèces apparaissent
à l’état de trace, elles jouent un rôle essentiel dans les opacités et donc la structure du Soleil au travers
notamment du transport radiatif.

7La version 4.4 déjà installée à Saclay et bénéficiant des améliorations de mes prédécesseurs notamment avec l’introduction
de la diffusion turbulente dans la tachocline, et la dernière versionCesam2k que j’ai implantée.

8http ://www-phys.llnl.gov/Research/OPAL/opal.html
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F. 1.4 – Profil radial d’opacité dans le Soleil (d’aprèsTurck-Chièze et al., 1993). Le Soleil possède
une région radiative s’étendant du centre jusqu’à 0.71 R⊙. L’opacité κ augmente du centre à la photo-
sphère avec les processus lié-lié. Cette figure illustre la profondeur où les éléments commencent à être
partiellement ionisés. On remarque que la base de la zone convective (marquée par les lignes verticales
en tirets) apparaît avec la contribution plus importante aux opacités de l’oxygène. Le zoom du les ré-
gions superficielles montre le rôle de l’ionisation partielle de l’hélium puis de l’hydrogène. Finalement
la formation de molécules aménent une réduction des coefficients d’opacité et le rayonnement reprend
une part importante dans le transport d’énergie, dans la région superadiabatique. Les couches les plus
externes sont totalement radiatives.

L’équation d’état

L’équation d’état est un ingrédient fondamental de la description des intérieurs stellaires puisqu’elle
caractérise les propriétés thermodynamiques du plasma au travers d’une relation entre pression, tempé-
rature, densité et composition chimiquep = p(ρ,T, {Xi}). Elle intervient dans l’équilibre hydrostatique
et le transport convectif de l’énergie. Elle peut être déterminée par deux méthodes : l’approche chimique
qui tient compte explicitement des différentes espèces (cf.Mihalas et al., 1988) et l’approche physique
qui traite non pas les constituants chimiques mais ses constituants élémentaires (électrons, protons, . . .
). Dans nos calculs avec CESAM, il s’agit de l’équation d’état physiqueOPAL2001 du LLNL (Rogers,
2000) qui est utilisée. C’est une table tabulée en fonction de la densité, de la température et de la fraction
d’hydrogène X, pour une métallicité donnée Z. De nouvelles tables ont été calculées pour les métalli-
cités réduites (cf.§1.3). Elle permet de tenir compte et de traiter des effets pouvant apparaître dans un
plasma dans des conditions aussi diverses que celles rencontrées dans le Soleil (T = 5000− 107 K,
ρ = 10−12− 102 g/cm3) comme les effets relativistes ou coulombiens.

Les taux de réactions nucléaires

Comme on le sait, le Soleil tire son énergie de réactions de fusion thermonucléaire ayant lieu dans son
coeur. Celles-ci font intervenir deux types de réactions définissant deux chaînes : le cycle proton-proton
(p-p) et le cycle carbone-oxygène-azote (CNO). Comme nous ne nous sommes attachés qu’à l’évolution
du Soleil jusqu’à aujourd’hui, seules ces 2 cycles de réactions sont pris en compte. En effet actuellement
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98.5% de l’énergie produite au coeur du Soleil provient du cycle p-p et seulement 1.5% du cycle CNO.
Ce dernier contribue très peu pour les étoiles de type solaire et devient dominant pour les étoiles ayant
une masse& 1.5 M⊙.

Dans CESAM, les taux de réactions nucléaires que nous utilisons pour le Soleil sont tirés de la
compilation deAdelberger et al.(1998). L’écrantage électronique qui favorise les interactionsentre par-
ticules chargées est également pris en compte en suivant lesprescriptions deDzitko et al.(1995). Pour
suivre l’évolution du lithium et sa dépletion, on suit les travaux deEngstler et al.(1992) sur la réaction
7Li(p,4 He)4He.

Le traitement de la diffusion

Le modèle standard du Soleil contient aujourd’hui un seul processus dynamique : la diffusion mi-
croscopique. C’est un processes très lent et c’est grâce auxobservations héliosismiques qu’il est aujour-
d’hui introduit dans les modèles (Michaud and Proffitt, 1993; Bahcall et al., 1995; Morel et al., 1997;
Christensen-Dalsgaard, 1996). Il est pris en compte dans tous les calculs d’évolution quej’ai pu effectuer
et le calcul des coefficients est fait selonMichaud and Proffitt (1993). L’évolution temporelle des espèces
chimiques est ainsi modifiée par la diffusion :

∂Xi

∂t
= −∂(4πρr2XiVi)

∂m
+ termes nucléaires (1.30)

Vi = −4πρr2(Di + DT)
∂ ln Xi

∂m
+ 3i . (1.31)

où Vi est la vitesse de diffusion d’une espècei (dans le référentiel du centre de masse),vi est un terme
de vitesse ne dépendant pas du gradient de concentration,Di est le coefficient de diffusion microsco-
pique etDT celui de diffusion turbulente dans la tachocline. La diffusion microscopique contient en fait
les contributions de plusieurs processus : une diffusion au sens stricte dûe à l’existence d’un gradient de
concentration, de pression et de température tendant à gommer le gradient de concentration, une sédimen-
tation des espèces plus lourdes que l’hydrogène vers le coeur et une accélération radiative (négligeable
pour une étoile comme le Soleil) dûe à une plus grande interaction entre les photons avec des éléments
à l’origine d’une opacité importante et s’opposant à la sédimentation. La diffusion microscopique réduit
ainsi de∼ 10% la fraction de masse actuelle à la surface de4Hepar rapport à la composition initiale.

La diffusion turbulente est une conséquence de la présence de mouvements macroscopiques dans
l’intérieur solaire. La tachocline est la région de transition dynamique entre les zones convective (rota-
tion différentielle) et radiative (rotation solide) et est donc le siège d’un fort cisaillement générant une
turbulence dont l’impact sur le mélange des espèces a été formalisé parSpiegel and Zahn(1992) et
introduit pour le calcul de modèles solaires parBrun et al.(1999).

1.3 Limites du modèle standard

1.3.1 Succès du modèle standard

Vouloir modéliser l’intérieur solaire pour comprendre ce que l’on peut observer depuis la Terre ne
date pas d’hier9. En effet, on peut remonter à la seconde moitié du XIXème siècle et les travaux deHomer
Lane(1869) développant les équations pour une première description de l’équilibre hydrostatique d’une
sphère gazeuse, pour prédire la température de surface du Soleil (30 000K !). D’autres modèles virent
le jour incluant les premères descriptions d’intérieurs convectifs (Ritter, 1878). Les développements de

9On peut se reporter à l’ouvrage de Chandrasekhar sur la structure stellaire (Chandrasekhar, 1939) riche en notes historiques
à ce sujet.
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F. 1.5 – Sources d’énergie du Soleil : les cycles proton-proton (haut) et CNO (milieu). La figure du bas
représente la contribution respective de ces 2 sources à la production d’énergie solaire en fonction de la
température du cœur.
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la physique au début du XXème siècle permirent àEddington(1926a) d’améliorer le modèle de Lane
en introduisant le transport de l’énergie par rayonnement.La découverte de la radioactivité ouvrit une
nouvelle voie amenant aux travaux expliquant l’origine de la source d’énergie du Soleil et des discussions
sur les réactions de fusion thermonucléaire à partir de l’hydrogène. Il fallut attendre les modèles de Oke
1950 pour une confirmation de la prédominance de la chaîne p-pdans la production d’énergie solaire.
La théorie de la longueur de mélange (Prandtl) pour décrire le transport convectif de l’énergie dans les
couches externes a été utilisée parBiermann(1932) et Cowling (1935), avant d’être raffinée (Vitense,
1953; Böhm-Vitense, 1958).

Dans les années 1950, l’arrivée des premiers ordinateurs permit d’effectuer un calcul suivant l’évo-
lution des étoiles. Le premier modèle évolutif du Soleil fûtréalisé parSchwarzschild et al.en 1957. Ces
développements se sont poursuivis et en 1964,Demarque and Percyintroduisirent la calibration des mo-
dèles pour reproduire le rayon et la luminosité solaire, en ajustant la longueur de mélange et l’abondance
en hélium. Depuis un grand nombre de modèles solairesstandardont vu le jour et ont été dévelop-
pés bénéficiant à la fois des améliorations dans la description et la compréhension de lamicrophysique
(équations d’état, opacités, abondances, diffusion) (Henyey et al., 1959; Kippenhahn et al., 1967; Bahcall
et al., 1969; Eggleton, 1972; Demarque et al., 1973) et de l’éclosion de l’héliosismologie (Christensen-
Dalsgaard, 1982; Bahcall and Ulrich, 1988; Turck-Chieze et al., 1988). Les prédictions des modèles
solaires bénéficient de notre connaissance la plus précise des ingrédients physiques, sont calibrés sur les
observables "globales" (R⊙, L⊙, (Z/X)⊙) connues avec une grande précision et donc ainsi peuvent être
directement comparées aux quantités déduites des observations sismiquesBahcall et al.(1998); Brun
et al.(1999); Couvidat et al.(2003). Ainsi l’âge du Soleil a pu être contraint indépendamment des me-
sures géologiques et météoritiques (Guenther et al., 1989; Dziembowski et al., 1999). Le phénomène de
sédimentation dans la zone convective a été mis en évidence expliquant le déficit d’hélium (Proffitt and
Michaud, 1991; Morel, 1997). La robustesse du modèle standard solaire a notament été vérifiée dans le
cas du problème du déficit des neutrinos (Turck-Chieze and Lopes, 1993; Bahcall and Peña-Garay, 2004;
Turck-Chièze et al., 2004a).

1.3.2 Les nouvelles abondances photosphériques

Récemment les valeurs, souvent considérées comme "canoniques" des abondances photosphériques
solaires ont vu une révision assez mouvementée, puisque la métallicité solaire (C, N, O) a été revue à la
baisse de∼ 30%. Dans le passé, de telles révisions ont déjà eu lieu : les abondances d’éléments en faible
quantités (C, N, O, Ne ou Fe) de la composition deAnders and Grevesse(1989), longtemps considérée
comme standard, avaient déjà été réduites en 1998 parGrevesse and Sauvalpour tenir compte d’une
révision de -30% sur le fer photosphérique.

Asplund et al.ont réalisé en 2004 une nouvelle analyse pour déterminer l’abondance de l’oxygène
photosphérique. Ils ont mis à profit les nouvelles générations de modèles hydrodynamiques (3D, dépen-
dants du temps au lieu de classiques modèles 1D) associées à un traitement plus réaliste du transfert
radiatif pour simuler la photosphère solaire et analyser lespectre correspondant. La baisse de l’abon-
dance en oxygène est ainsi le fruit de l’amélioration de la modélisation des atmosphères stellaires et de
la présence d’une raie du nickel jusque là non identifiée et mélangée à une importante raie de l’oxyène
(Holweger, 2001). On trouvera le détail des différents outils et analyses dans la série d’articles publiés
parAsplund et al.(2004, 2005); Asplund(2005).

Les espèces dont les abondances ont changé apparaisent comme des traces par rapport à l’hydrogène
dans la photosphère solaire. Pourtant ils jouent un rôle important dans la structure de l’intérieur solaire
en contribuant fortement à l’opacité10 du plasma, surtout dans les transitions entre régions radiatives

10D’après une analyse quantitative parTurcotte et al.(1998) du mélange deGrevesse and Noels(1993), les principales
contributions à l’opacité radiative à la BZC sont O (35%), Fe(20%), H (15%), Ne (13%), N (. 10%) et C(. 10%).
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AG89 GrevesseNoels1993 H01 L03 A04 AGS05

C 8.56 8.55 8.592 8.39 8.41 8.39
N 8.05 7.97 7.932 7.83 7.8 7.78
O 8.93 8.87 8.736 8.69 8.66 8.66
Ne 8.09 8.08 8.001 7.87 7.85 7.84
Fe 7.67 7.5 7.448 7.47 7.448 7.45

(Z/X)s 0.0267 0.0244 0.0211 0.0177 0.0171 0.0165

T. 1.1 – Métallicités (en fraction de masse) et abondances photosphériques (AX = log(NX/NH) + 12.)
de C, N, O, Ne et Fe d’aprèsAnders and Grevesse(1989), Grevesse and Noels(1993), Holweger(2001),
Lodders(2003), Asplund et al.(2004) etAsplund et al.(2006).

AG89 GrevesseNoels1993 H01 L03 A04 AGS05

C 0.3631 0.3548 0.3908 0.2457 0.2570 0.2454
N 0.1122 0.0933 0.0855 0.0676 0.0631 0.0602
O 0.8511 0.7413 0.5445 0.4897 0.4571 0.4570
Ne 0.1230 0.1203 0.1002 0.0741 0.0691 0.0691
Fe 0.0467 0.0316 0.0280 0.0295 0.0285 0.0281

T. 1.2 – Fraction en nombre (◦/◦◦) de C, N, O, Ne et Fe d’aprèsAnders and Grevesse(1989), Grevesse
and Noels(1993), Holweger(2001), Lodders(2003), Asplund et al.(2004) et Asplund et al.(2006).

et convectives où ces espèces sont fortement ionisées. Une modification de ces abondances peut donc
entraîner une variation de la profondeur de la base de la zoneconvective, qui est déterminée à partir
de mesures héliosismiques (Christensen-Dalsgaard et al., 1991). De plus, carbone, azote et oxygène
interviennent dans le cycle CNO de production d’énergie au coeur du Soleil. Même si celui-ci contribue
faiblement (qques %) à cette production, ces réactions entrent en jeu dans la prédictions des flux de
neutrinos (Turck-Chièze et al., 2004a).

1.3.3 Le modèle solaire standard désaccordé

L’impact de ces révisions sur les prédictions du modèle standard solaire et de leur accord avec les
quantités déduites des observations simisques est étudié grâce à de nouveaux calculs avec le code CE-
SAM (Code d’Evolution Stellaire Adaptable et Modulable,Morel (1997)). Nous utilisons les mêmes
ingrédients queCouvidat et al.(2003) (cf. § 1.2.3) mais en introduisant les nouvelles compositions ainsi
que de nouvelles tables d’opacité et d’équations d’état tenant compte des abondances révisées. Etant
donné la nouvelle métallicité réduite, nous avons utilisé de nouvelles tables pour le calcul à basses tem-
pératures (T < 5600 K) des opacités. Celles-ci ont été spécialement calculés pourYs = 0.27 et fournies
par J. Ferguson. Elles sont utilisées dans ces calculs au lieu de celles deAlexander and Ferguson(1994).
De plus, tous les modèles sont classiquement calibrés sur les propriétés globales du Soleil aujourd’hui
(t⊙ = 4.6 109 ans en incluant la PMS), c’est-à-dire : son rayonR⊙ = 6.9599 108 m, sa luminosité
L⊙ = 3.8460 1033 W et sa métallicité photosphérique (Z/X)⊙,s.

Plusieurs modèles ont été calculés pour les différentes compositions et abondances. Ceci à partir de
la mise à jour des quantités deGrevesse and Noels(1993) à partir deHolweger(2001) pour C, N, O,
Ne, Mg, Si et Fe,Lodders(2003) et Asplund et al.(2004) pour C, N, O, Ne et Ar. Les modèles sont
calibrés sur les observables solaires précédents et pour (Z/X)s=0.0211, 0.0177 et 0.0171, correspondant
respectivement aux compositions de Holweger, Lodders, Asplund et leurs collaborateurs. Enfin nous
avons pris en compte pour chaque modèle le mélange turbulentdes espèces chimiques dans la tachocline,
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Holweger Lodders Asplund Asplund Sismique
Tacho Tacho Std Tacho 2003

X0 0.7203 0.7245 0.7195 0.7240 0.7064
Y0 0.2633 0.2617 0.2664 0.2625 0.2722
Xc 0.3522 0.3591 0.3526 0.3577 0.3371
Yc 0.6301 0.6261 0.6323 0.6278 0.6428
Tc 15.55 15.495 15.58 15.52 15.71

Ys 0.2419 0.2400 0.2353 0.2407 0.251
(Z/X)s 0.0210 0.0176 0.0172 0.0172 0.0245
α 1.856 1.762 1.782 1.754 2.04

RBZC/R⊙ 0.7241 0.7307 0.7285 0.7312 0.7113

Ga 121.6 118.3 120.9 119.0 126.8
Cl 6.165 5.813 6.314 5.956 6.9

Boron 3.982 3.801 4.175 3.909 4.88

T. 1.3 – Quelles quantités caractéristiques des nouveaux modèles pour les compositions de Holweger,
Lodders and Asplund, standard (Std) et avec le mélange turbulent dans la tachocline (tacho) comparée
avec le modèle sismiqen◦2 deCouvidat et al.(2003).

la zone de transition dynamique entre les régions radiativeet convective (référencéstachoet paramétrés
suivantCouvidat et al.(2003)). Ce processus de mélange n’est pas pris en compte dans les modèles dits
standard (Std), qui ne comptent que la diffusion microscopique classique.

Les résultats de ces calculs sont résumés dans le tableau1.3et comparés à ceux du modèle sismique
n◦2 deCouvidat et al.(2003). De plus, nous pouvons comparer les profils de vitesse du sonprédits par
les nouveaux modèles et déduits des observations sismiquesdu Soleil, sur la figure1.6. La dégradation
de l’accord entre les modèles et les observations sismiquesy apparaît clairement. Bien que le désaccord
ne soit que de 3%, la prise en compte des révisions de la composition photosphériques accroît l’écart
dans la zone radiative, traduisant certainement une mauvaise représentation des mécanismes y prenant
place. Enfin le flux de neutrinosΦ(8B) est réduit et n’est plus compatible avec les résutats de l’expérience
SNO11. Je reviens au paragraphe §1.5.1sur les solutions proposées pour résoudre ce désaccord et ses
conséquences.

1.3.4 Le Soleil et l’enrichissement galactique

Bien que l’accord entre les prédictions et les observationsest été dégradé, ces nouveaux résultats ont
d’autres conséquences sur la position du Soleil dans le cadre de l’évolution chimique galactique.

L’abondance solaire initiale en hélium, obtenu grâce à des modèles, est peu sensible aux ingrédients
des modèles. Nous nous sommes donc intéressés à l’impact de la révision deAsplund et al.(2004) sur
la position du Soleil dans le cadre de l’évolution du voisinage (cf. figure1.7 [OC]). Contrairement à la
situation précédente, on remarque que le Soleil n’a plus uneposition marginale par rapport à voisinage
(cf. figure1.7[PC]). On peut en déduire un enrichissement galactique, incluant le Soleil, avec une pente
de 55.9 et un meilleur accord peut encore être obtenu en introduisant une correction qui tient compte du
rapport d’oxygène sous forme gazeuse ou en grains (Meyer, 1989). On obtient une relation [He/H] =
44.6[O/H] + 0.075. De plus récemmentGounelle et al.(2001) ont remarqué que les abondances des
éléments, radioactifs,26Al, 10Be et7Be dans les météorites sont compatibles avec une productionpar
irradiation du disque du soleil jeune. Ils concluent que la présence d’une supernova dans le voisinage

11Subdbury Neutrino Observatory (à vérif).
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F. 1.6 – Ecart du carré des profils de vitesse du son entre les modèles standards mis à jour (ligne conti-
nue avec barres d’erreur sismique : modèle tac A, ligne en pointillés : modèle tac L, ligne tirets-pointillés :
modèle tac H) et sismique (ligne continue) avec les observations sismiques actuelles (Bertello).
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solaire n’est plus nécessaire pour expliquer les abondances observées.

F. 1.7 – Evolution du rapport He/H (en fraction de nombre) en fonction de O/H pour différentes régions
HII (extragalactic HII (+) , SMC (∗), LMC (×,⋄), M42 (�) et M17 (△)). Les compositions précédentes
(OC,Turck-Chièze et al. 1993) et actuelle (PC) du Soleil sont indiquées. La figure de droite inclut d’une
correction dûe à l’oxygène contenu dans les grains (Meyer, 1989).
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Surprising Sun : A New Step Towards a Complete Picture ?

S. Turck-Chièze, S. Couvidat, L. Piau, L., J. Ferguson, P. Lambert, J. Ballot, R.A. GarcíaP.A.P. Nghiem

Soumis le 8 juillet 2004. Publié le 17 novembre 2004.
Publié dansPhysical Review Letters, Volume 93, Numéro 21

D’importantes révisions des ingrédients du modèle solaireapparaissent après 35 ans d’un intense
travail qui a amené à un excellent accord entre les modèles solaires et les détections des neutrinos solaires.
Nous montrons d’abord que la composition en C, N, et O récemment mise à jour supprime la position
anomale du Soleil dans le cadre de l’enrichissement galactique. La loi suivante : He/H = 0.075+ 44.6
O/H est maintenant compatible avec tous les indicateurs. Nousexaminons ensuite les écarts existants
entre le modèle standard solaire (sismique et neutrino) et les observations solaires, et suggérons quelques
directions détudes pour les résoudre. Nous mettons à jour les flux de neutrinos prévus en utilisant la
composition révisée, de nouveaux taux de réaction nucléaire et le modèle sismique, considéré comme le
plus représentatif des propriétés centrales du plasma. Nous obtenons 5.31±0.6 106/cm2/s pour le total
8B neutrinos, 66.5 SNU et 2.76 SNU pour les détecteurs au gallium et au chlore, tout est en remarquable
accord avec les valeurs détectées prenant en compte l’oscillation des neutrinos. Nous concluons que les
modes acoustiques et les neutrinos détectés voient le même Soleil, mais que les écarts évidents dans la
modélisation solaire encouragent des nouveaux efforts à la fois observationnels et théoriques.

Ma contribution à ces travaux a consisté en l’introduction des nouvelles abondances - révisées à
la baisse - et des nouvelles tables d’opacité associées, pour le calcul de modèles solaires dans le code
CESAM implanté à Saclay (en tenant compte de la diffusion turbulente dans la tachocline), et la prise
en compte des nouvelles tables d’opacité adaptées par J. Ferguson pour le calcul des opacités à basses
températures (en collaboration avec L. Piau et S. Couvidat). Les calculs ainsi effectués ont permis de
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remarquer l’accroissement du désaccord entre, notamment,les profils de la vitesse du son prédits et
obtenus à partir des inversions des observations. De plus une mise à jour de la place du Soleil dans le
cadre de l’évolution galactique a pu êtreffectuée, ne situant plus le Soleil marginalement dans ce cadre.
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1.5 Derniers développements et perspectives

Notre modèle "standard"actuelest-il encore représentatif du Soleil ?

1.5.1 Sur la révision du modèle standard solaire

La publication de la révision des abondances photosphériques du Soleil a motivé de nombreux tra-
vaux et tentatives pour retrouver l’écart antérieur entre les prédictions des modèles solaires et les ob-
servations sismiques (de 0.4% avec les abondances de GrevesseNoels 1993 à 1% avec les abondances
révisées ! !). De nombreuses solutions ont été proposées en modifiant les opacités, les coefficients de dif-
fusion ou encore la composition chimique (cf.Guzik et al., 2006; Montalbán et al., 2006, pour une revue
plus détaillée). Parmi celles-ci il a été suggéré de :
⊲ modifier le calcul des opacités :

Bahcall et al.(2004) et Montalbán et al.(2004) ont étudié l’impact d’une hausse des opacités à
la base de la zone convective. Ainsi une telle augmentation de 11 à 20% serait nécessaire. Cet
écart reste plus élevé que les incertitudes sur les opacitéscalculées par les groupes de Los Alamos
(LEDCOP, Neuforge-Verheecke et al., 2001) et du projet OP (Badnell et al., 2005) s’accordent
avec les valeurs OPAL96 à 3%.

⊲ modifier les paramètres de la diffusion :
Montalbán et al.(2004) etBasu and Antia(2004) ont réalisé des modèles solaires où le désaccord
entre les profils decs déduites des observations simiques et prédites par les calculs tenant compte
de Asplundpouvaient être diminué en augmentant le coefficient de diffusion d’un facteur 2. Des
résulats similaires ont été obtenus par Guzik(2005) en modifiant séparemment les coeffcients de
diffusion de C, N, O, Ne, Mg et He. Bien que l’accord sur les profils de vitesse du son se trouve
amélioré, ces corrections fournissent des abondances de surface en hélium trop basses (Ys=0.226
par Montalbán et al.(2004), Ys=0.232 parBasu and Antia(2004), et Ys=0.227 parGuzik et al.
(2005)) par rapport aux valeurs observéesYs=0.24-0.25.

⊲ modifier la composition chimique (aka la polémique du néon) :
Montalbán et al.(2004) ont montré qu’une simple augmentation de (Z/X)s pour calibrer les mo-
dèles n’est pas suffisante, et qu’une hausse de la vitesse de diffusion de l’ordre de 50% doit être
envisagée pour réduire le désaccord avec les données sismiques. Pour tenter de réduire le désac-
cord,Antia and Basu(2005) et Bahcall et al.(2004) ont construit des modèles solaires pour les-
quels l’influence de la composition en métaux contribuant leplus aux opacités (C, N, O, Ne, Fe)
a été étudiée. Ils ont mis en évidence qu’une augmentation durapport Néon/Oxygène d’un fac-
teur 2.5-3.5 des abondance en néon et oxygène12 permettait de rétablir l’accord antérieur avec les
déterminations sismiques.
Ces résulats sont soutenus par l’estimation de Ne/O réalisée parDrake and Testa(2005). Ceux-
ci ont déterminé l’abondance le rapport des abondances de néon et d’oxygène d’un échantillon
d’étoiles froides actives du voisinage solaire à partir de mesures en X, et ont conclu à un rapport
2.7 fois plus élevé que celui rapporté parAsplund et al.(2006). De nombreuses publications ont
fait suite à cette annonce la remettant fortement en cause. Ainsi de nouvelles analyses de me-
sures solaires ont été menées parSchmelz et al.(2005) et Young (2005) fournissant des résulats
en accord avec ceux deAsplund et al.(2006). A partir de mesures de l’instrument CDS/SoHO,
Young (2005) obtient un rapport Ne/O = 0.17±0.05, à comparer avec les nouvelles abondances,

12Comme l’abondance photosphérique du néon n’est pas très bien déterminée car il ne se manifeste par l’absence de raies
suffisamment intenses. Cette abondance est déduite de mesures à partir de particules énérgétiques ou en X ou EUV dans la
couronne. De plus les valeurs obtenues sont habituellementexprimées relativement à l’abondance en oxygène (Anders and
Grevesse 1989Ne/O∼0.14,Grevesse and Sauval 1998Ne/O∼0.18,Asplund et al. 2004Ne/O∼0.15).
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F. 1.8 – Différence relative entre les profils de vitesse du son obtenus à partir d’observations sismiques
et prédits. Gauche (d’aprèsGuzik et al. 2005) : à partir de 6 modèles. Modèle standard (1) ; modèle sans
diffusion(2) ; avec une diffusion accrue (3) ; avec une diffusion des métaux plus élevée (4) ; avec une
diffusion intermédiaire (5) ; avec diffusion et une métallicité augmentée (6). Droite (d’aprèsCastro et al.
2006) : modèle standard sans mélange avec la composition deGrevesse and Noels 1993(courbe conti-
nue), avec la compostion deAsplund et al. 2006(courbe pointillée), GrevesseNoels1993 en introduisant
une accrétion surmétallique (Z=0.5) (courbe en tirets), en introduisant une accrétion surmétallique et
un overshooting (courbe pointillée et tirets), en introduisant une accrétion surmétallique et un mélange
rotationnel (courbe triplement pointillée et tirets), et en introduisant une accrétion surmétallique, un over-
shooting et un mélange rotationnel (courbe en tirets longs).

Ne/O=0.15±0.05. On pourra aussi remarquer les travaux deLiefke and Schmitt(2006) sur la me-
sure du rapport Ne/O dansα Cen donnant une estimation du rapport Ne/O≃0.28. Ces travaux
récents soulignent surtout le fait que les mesures utilisées et les conclusions présentées parDrake
and Testane sont pas représentatives du Soleil, et leurs conclusionsnon valables.

⊲ faire appel à d’autres processus :
comme une accrétion tardive d’éléments pauvres en métaux comme suggéré parGuzik et al.
(2005). Dans ce scénario, 98% de la masse du Soleil aurait été accumuée à partir d’un gaz riche
en éléments lourds (similaire aux valeurs deGrevesse and Noels 1993) et les 2% restant accrétés
à partir de matière plus pauvre en métaux alors que le Soleil commençait à brûler l’hydrogène
de son coeur, c’est-à-dire n’étant plus totalement convectif. Castro et al.(2006) ont récemment
simulé des modèles solairs en introduisant une accrétion sous-métallique dans la jeunesse du So-
leil sur la séquence principale pour tenter de reproduire lacomposition deAsplund et al.(2004)
dans l’enveloppe convective. Leur modèle avec accrétion (sans autres processus de mélange et
avec la composition deGrevesse and Noels 1993) est en meilleur accord avec les profils decs sis-
miques que leur modèle standard avec la nouvelle composition. Cependant des processus comme
l’ undershootinget un mélange induit par la rotation et la tachocline doiventêtre pris en compte
pour reproduire la profondeur de la base de la zone convective et l’abondance de surface en hélium
standard (cf. figure1.8).
Enfin on notera que des processus non pris en compte dans les modèles pourraient conduire à une
augmentation des opacités comme proposé parYoung and Arnett(2005) et Press(1981) où la
propagation d’ondes internes pourrait conduire à une hausse des opacités dans la zone radiative (à
confirmer).
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Les travaux exposés ci-dessus montrent le besoin évident denouvelles mesures indépendantes confir-
mant les résulats deAsplund et al.(2004)S’il s’avérait que ceux-ci sont confirmés, cela aurait aussi des
conséquences sur l’interprétation des observations concernant l’évolution chimique des étoiles et des
galaxies, notamment celle des diagrammes H-R des amas (Degl’Innocenti et al., 2005). On a pu éga-
lement voir que quelques soient les ingrédients (micro)physiques introduits dans les modèles, un écart
important se maintient dans la zone radiative. Ceci motive donc également l’intérêt d’introduire de nou-
veaux processus dans les modèles solaires (et stellaires) pour répondre aux questions concernant le profil
de rotation ou es abandonces en éléments légers. Notre connaissance des caractéristiques des plasmas
(équation d’état, opacité . . . ) devrait bénéficier dans les prochaines années de l’apport d’outils important
pour étudier en laboratoire ces matériaux dans des conditions astrophysiques, comme le Laser Méga
Joule.

1.5.2 Sur (la nécessité de) l’introduction de processus dynamiques

Bien que le modèle standard du Soleil reproduise à quelques pour-cent voir pour-mille des gran-
deurs comme le profil de vitesse du son déduits des observations sismiques, il ne s’agit encore que d’une
vision monodimensionnelle qui ne tient pas compte de nombreux phénomènes liés à des processus fon-
damentaux et universels comme la rotation ou le champ magnétique. Leur manifestation est observée à
travers l’ensemble du diagramme H-R montrant bien leur importance dans l’évolution d’une étoile. Afin
de représenter au mieux les intérieurs stellaires et interpréter les observations (abondances en éléments
légers, activité stellaire, mélange etc), il devient nécessaire de corriger notre vision standard actuelle en
introduisant des processus dynamiques. Les différentes échelles, spatiales et temporelles, sur lesquelles
ils se développent, rendent leur implémentation difficile. On peut distinguer deux approches pour les
aborder : poursuivre le développement des modèles 1D qui permettent de suivre l’influence de processus
dynamiques sur des temps d’évolution stellaire, ou utiliser des outils 3D limités à des échelles de temps
séculaires mais permettant de mieux analyser l’interaction entre différents processus. Des outils en 2D
sont actuellement en développement apportant un compromisentre ces vues.

Parmi les processus dynamiques - “non-standard" - dont la prise en compte est en cours, on peut
distinguer :
⊲ la rotation : qui apparaît dans la vie de toutes les types d’étoiles avec une influence plus ou moins

élevée. Elle influence la structure stellaire en modifiant l’équilibre hydrostatique par la force centri-
fuge et était traitée comme une pertubation de deuxième ordre et donc négligée dans de nombreux
calculs. La meilleure connaissance (observationnelle) dela rotation stellaire motive son introduc-
tion et la prise en compte des effets associés, comme le transport du moment angulaire et des
espèces chimiques induit, dans les codes d’évolution stellaire (Maeder and Meynet, 2003b). De
nombreux travaux ont déjà été effectués sur le sujet et on peut citer les approches deEndal and
Sofia(1978) décrivant l’évolution du moment angulaire par un coefficient de diffusion turbulente
et deZahn(1992) formalisant l’interaction entre la circulation méridienne et la turbulence induite
par la rotation.

⊲ le champ magnétique : grâce à de nouveaux outils comme Espadons13, il est aujourd’hui pos-
sible d’observer et d’étudier le champ magnétique comme jamais (topologie, intensité, . . . ). Sa
compréhension est importante puisqu’il se manifeste à la fois sur la structure interne et au travers
l’activité magnétique. Cependant la prise en compte du champ magnétique et de ses effets dans
les codes d’évolution stellaire est extrêmement difficile du fait de son caractère multidimensionnel
(3D) et compliquant fortement les équations de la S.I. en introduisant la force de Laplace (une
représentation MHD est nécessaire). Aujourd’hui il n’existe pas d’implémentation incluant le ma-

13Un spectropolarimétre à haute-résolution installé au CFHT: Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of
Stars
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gnétisme en 3D sur des échelles évolutives. Quelques approches ont été développées pour essayer
d’en tenir compte. LydonSofia (1995) considére le champ magnétique comme une perturbation
magnétique de la structure d’équilibre 1D.Spruit (2002), Maeder and Meynet(2003a, 2004) ont
étudié le transport du moment angulaire et des espèces chimiques au travers d’instabilités MHD.

⊲ les ondes internes (de gravité) : sont excitées à la base de lazone convective par la turbulence
ou des plumes convectives (Zahn et al., 1997) et se propagent dans des directions progrades ou
rétrogrades, assurant un transport du moment angulaire et des mécanismes de mélanges. Elles
sont considérées pour expliquer le profil de rotation plat dans la zone radiative du Soleil ou le
comportement du lithium (Charbonnel and Talon, 2005).

On pourra noter les travaux deMathis and Zahn(2005b) qui développent un formalisme prenant
en compte la circulation méridienne, la turbulence et un champ magnétique axisymétrique. Ces travaux
font d’ailleurs l’objet de développement pour les implanter dans des codes de calcul existant (CESAM,
STAREVOL) et pourront bientôt bénéficier des contraintes observationnelles qu’apportera notamment
CoRoT. Il s’agit d’une mission du CNES dédiée à la recherche d’exoplanètes et à l’astérosismologie.
Les prochains chapitres vont s’attarder sur ce dernier point et détailler mes contributions dans le cadre
des missions astérosismiques après avoir présenté cette science.
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F. 1.9 – Figure supérieure : différence relative entre les carrés de la vitesse du son entre les valeurs
sismiques solaires et trois modèles (d’aprèsPalacios et al., 2006). Un modèle classique ne tenant pas
compte de la diffusion, un modèle standard en tenant compte, et un modèle standard avec rotation. Fi-
gure inférieure : évolution du profil de vitesse angulaire pour des modèles de 1 M⊙ tenant compte d’un
mélange rotationel de type I(à gauche), d’un mélange rotationnel et desondes internes (à droite) (d’après
Charbonnel and Talon, 2005)). Les lignes pointillées et en tirets longs représentent les profils à 4.6 109

ans.
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Chapitre 2

Théorie des oscillations stellaires
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A
vant de poursuivre et de présenter l’apport de la sismologieà la compréhension du Soleil et de
l’évolution stellaire, arrêtons-nous sur la description des oscillations stellaires, afin de bien com-

prendre la puissance et l’intérêt du diagnostic sismique. Je vais donc m’attacher à décrire la théorie des
oscillations stellaires et comment les utiliser pour sonder les intérieurs stellaires.

2.1 Oscillations adiabatiques non radiales

Une étoile, comme notre Soleil, est une sphère de plasma en équilibre hydrostatique, c’est-à-dire
à l’équilibre entre sa force de gravitation – qui tend à la contracter – et la pression du gaz – qui tend
à son expansion. Pour décrire ces oscillations, on devrait utiliser l’ensemble des équations magnétohy-
drodynamiques gouvernant des objets comme les étoiles, ce ne sera évidemment pas le cas pour des
raisons évidentes. Après un rappel des équations hydrodynamiques, obtenues à partir des équations fon-
damentales de conservation de l’énergie, de la matière et dela quantité de mouvement, je développerai
l’analyse linéaire des perturbations avant de décrire plusen détails les propriétés des oscillations. Mais
avant arrêtons nous un instant sur les hypothèses utiliséesdans le cadre de l’étude sismique, simplifiant
le formalisme :
• dans le cas le plus général, on peut assimiler une étoile à unesphère parfaite, bien que ce ne soit

pas rigoureusement le cas et on se placera donc dans le cas d’un équilibre à symètrie sphèrique. De
plus on négligera également la rotation, le champ magnétique et la viscosité, et donc les forces as-
sociées. Les seules forces considérées auxquelles sera soumis de l’étoile sont une force volumique,
la gravité, et une force de pression, le gradient de pression.
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• de la même manière les temps dynamiques (rotation, convection, magnétisme, oscillation) sont
très petits devant l’échelle d’évolution d’une étoile.

• approche perturbative : les amplitudes des oscillations des étoiles de type solaire sont très petites
par rapport à l’état d’équilibre de l’étoile. En effet le rapport du déplacement des couches par
rapport au rayon, dans le cas du Soleil, estδr/R⊙ ≈ 10−7. On peut donc décrire avec précision les
oscillations en appliquant une analyse perturbative des équations générales, simplifiées.

• adiabaticité : on a vu plus tôt que le temps dynamique est petit devant le temps de Kelvin-
Helmholtz, qui correspond au temps de ré-ajustement thermique. On peut donc considérer, dans
le cas d’étoiles de type solaire, que les oscillations sont adiabatiques. Ceci est vrai dans la plus
grande partie de l’étoile. Mais cette hypothèse n’est plus rigoureusement valable dans les couches
les plus externes où les temps de Kelvin-Helmholtz et des oscillations sont voisins localement.
Cet écart à l’adiabaticité se manifeste par l’existence d’une couche superadiabatique (références)
où un écart non-négligeable existe. The time scale for energy exchange is much longer than the
relevant pulsation periods.

Ceci justifiant le titre de ce chapitre concernant le calcul des oscillations adiabatiques non-rdiales. On se
place dans le cas d’une sphére fluide, sans rotation, sans champ magnétique, en négligeant la viscosité.
Les oscillations observées étant de petites amplitudes, onpeut les décrire comme des petites perturbations
de l’état d’équilibre de l’étoile.

2.1.1 Quelques temps caractéristiques

Ce court paragraphe a pour objectif de présenter quelques grandeurs caractéristiques de l’évolution
stellaire qui permettront de justifier des hypothèses utilisées par la suite pour simplifier les équations
décrivant la structure et l’évolution stellaire :
• le temps de chute libre : il s’agit du temps nécessaire pour qu’une étoile s’effondre de la moi-

tié de son rayon, si on supprimait la pression interne de l’étoile, alors uniquement soumise à sa
gravitation. Dans le cas d’une étoile de masseM, de rayonR, de densité moyenne ¯̺ on a :

τcl ≈

√

R3
⋆

GM⋆

≈ (G¯̺)−1/2 (2.1)

Ainsi pour le Soleil dans sa situation actuelle, on obtient :τcl ≈ 1600sec. Si on considére un
modèle proche de l’équilibre hydrostatique,τcl représente aussi un temps dynamique, celui que
met l’étoile pour réagir à une faible perturbation de son équilibre hydrostatique. Ce temps,τdyn,
peut être considérer comme caractéristique des oscillations stellairesωdyn = 2π/τdyn.

• le temps de Kelvin - Helmholtz : que se passe-t-il si l’on coupe la source d’énergie d’une étoile ?
c’est-à-dire si on stoppe toute réaction nucléaire. C’est le temps durant lequel une étoile peut
briller de son éclatL en ayant recours à la contraction gravitationnelle uniquement. Pour le Soleil,
on trouveτKH ≈ 107 ans. La contraction gravitationnelle ne peut donc constituer une source
d’énergie que sur de courtes durées. Cette quantité a une autre signification puisqu’il représente
aussi le temps d’ajustement thermique d’ue étoile, c’est-à-dire le temps mis par une fluctuation
thermique pour traverser du coeur à la surface.

τKH ≈
GM2

⋆

2R⋆L⋆
(2.2)

• le temps nucléaire : c’est le temps pendant lequel une étoilepeut puiser son énergie de la combus-
tion de son hydrogène. Si une fractionfH de l’hydrodgène est convertie avec un rendementr en
énergie, permettant à l’étoile de maintenir sa luminositéL, on a alors :
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τnuc ≈
r fH M⋆c2

L⋆
(2.3)

Pour le Soleil, en considérant une fraction d’hydrogène d’environ 10− 20% convertie avec un
rendement de∼ 70%, pour émettre une luminosité solaireL = 3.846 1026W, on obtient un temps
τnuc ≈ 1010 années.

Les valeurs précédentes valables non seulement pour le Soleil mais aussi pour toutes les étoiles évoluant
sur la Séquence Principale, on a :τnuc≫ τKH ≫ τdyn. Ces 3 grandeurs apparaissent donc bien comme 3
temps caractéristiques de l’évolution stellaire. Si l’on considére un changement des propriétés de l’étoile
sur un tempsτ, on peut distinguer les 2 phases évolutives suivantes :

1. τ ≫ τKH : l’énergie est produite par la consommation de l’hydrogène, c’est-à-direτ = τnuc.
L’étoile est à léquilibre complet (mécanique et thermique), et l’étoile évolue sur un temps caracté-
ristiqueτevol ≈ τnuc.

2. τ ≪ τKH : ce cas correspond à une étoile oscillant sur un tempsτ = τdyn. Elle n’est plus à
l’équilibre thermique

2.1.2 Équations de base

Avec les hypothèses précédentes, on peut considérer une étoile comme un sysème hydrodynamique,
caractérisé par des quantitées physiques dépendant de la position r et du temps t. Il s’agit notamment de
la pression localep(r, t), de la densité locale (r, t), et de la vitesse instantanée localev(r, t). Les équations
décrivant ce système sont les équations générales hydrodynamiques.

La conservation de la masse se traduit par l’équation de continuité :

∂̺

∂t
+ div

(

̺3
)

= 0 (2.4)

Dans les intérieurs stellaires, la viscosité du plasma pouvant être négligée et l’équation de Navier-
Stokes - obtenue à partir de la conservation de la quantité demouvement s’écrit :

̺
(∂3

∂t
+ 3 · ∇3) = −∇p+ ̺g (2.5)

Il s’agit de l’équation d’Euler. Le terme de gauche représente l’accélération d’une particule suivant le
mouvement. Ce terme entre paranthèse est la dérivée lagrangienne de la vitesse. Le terme de droite
contient la contribution de la pression se manifestant par une force de surface, et de la gravité au travers
de l’accélération gravitationneleg. Celle-ci dérive du potentiel gravitationnelφ tel que :

g = −∇φ (2.6)

Et ce potentiel satisfait l’équation de Poisson, reliant lepotentiel gravitationnel à la densité :

∆φ = −4πG̺ (2.7)

Pour compléter cette description, il ne reste plus qu’à relier la pression à la température, en utiliant
la conservation de l’énergie, dans l’hypothèse adiabatique, qui s’écrit :

∂p
∂t
+ 3 · ∇p = Γ1

∂p
∂̺

(∂̺

∂t
+ 3 · ∇̺

)

(2.8)

ou, en introduisant la dérivée lagrangienned f/dt = ∂ f /∂t + 3 · ∇ f :
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dp
dt
= c2

s
d̺
dt

(2.9)

aveccs la vitesse du son adiabatique définie telle quec2
s = Γ1p/̺. L’ensemble de ces équations dans le

cadre des hypothèses présentées plus haut, constitue la base nécessaire à l’étude des oscillations solaires,
et de type solaire. Mais attention car les approximations utilisées ne sont plus rigoureusement valables
dans les couches les plus superficielles de l’étoile, où l’échelle de temps thermique (τKH) devient très
petite et de l’ordre de grandeur du temps dynamique. Dans cesrégions, des effets non-adiabatiques sur
les fréquences des oscillations ne sont plus négligeables et sont à prendre en compte.

2.1.3 Linéarisation des équations

Les amplitudes observées des oscillations solaires étant très faibles :δr/R⊙ ≈ 10−4, on peut effec-
tue une analyse linéaire en perturbant les équations hydrodynamiques ci-dessus. Cette description des
oscillations se fait en développant chaque quantitéf (r, t) en une petite perturbationf ′(r, t) autour d’une
structure d’équilibref0(r) : f ′ ≪ f0. Celle-ci correspond à une étoile sphérique en équilibre hydrosta-
tique, sans rotation, sans convection, sans champ magnétique, à symétrie sphérique. Si on considére une
perturbation Eulérienne, on peut écrire :

f (r, t) = f0(r) + f ′(r, t) (2.10)

La perturbation eulériennef ′(r, t) est une perturbation en un point donné de l’espace. On peut aborder
cette perturbation d’un autre point de vue, de manière lagrangienne. C’est-à-dire qu’on s’intéresse à la
trajectoire suivie par un élément fluide lors d’un dépalcement δr à la vitesse3 = ∂r/∂t. On peut alors
exprimer la perturbation lagrangienne d’une quantitéf (r, t) :

δ f (r) = f (r + δr) − f0(r) = f ′(r) + δr · ∇ f0 (2.11)

En développant ainsi chaque grandeur (pression, vitesse, densité, potentiel gravitationnel) dans le
système d’équations générales, en négligeant les termes supérieurs à l’ordre 2, on obtient :

∂̺′

∂t
= −div(̺03) (2.12)

̺0
∂3

∂t
= −∇p′ + ̺′∇φ + ̺0∇φ

′ (2.13)

∆φ′ = 4πG̺′ (2.14)
∂p′

∂t
+ 3 · ∇p0 = c2

s

(∂̺′

∂t
+ 3 · ∇̺0

)

(2.15)

En utilisant le lien entre les perturbations eulériennes etlagrangiennes, le système précédent dévient :

̺′ = −div(̺0δr) (2.16)

̺0
∂2r
∂2t

= −∇p′ + ̺′∇φ + ̺0∇φ
′ (2.17)

∆φ′ = 4πG̺′ (2.18)

p′ + δr · ∇p0 = c2
s

(

̺′ + δr · ∇̺0

)

(2.19)
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2.1.4 Résolution harmonique

Nous connaissons maintenant le système d’équations gouvernant les oscillations stellaires, faut-il en-
core le résoudre et établir une solution, nécessaire à la prédiction des propriétés de ces oscillations. Pour
ce faire, nous allons appliquer une technique usuelle des analyses perturbatives, c’est-à-dire l’analyse de
Fourier. Etant données la symétrie sphérique et la stationnarité (∂/∂t = 0) du système, la solution est
spéparable en temps et en coordonnées angulaire. Nous cherchons ainsi des solutions de la forme :

f ′(r, θ, φ, t) = f̃ ′(r) f (θ, φ)e−ı̇ωt (2.20)

oùω = 2πν est la pulsation des oscillations, de fréquenceν. L’amplitude f̃ ′(r) est une fonction purement
radiale etf (θ, φ) décrit la variation angulaire de la solution. Il faut encore déterminer la fonctionf (θ, φ).
On décompose le vecteur déplacementδr comme suit :

δr(r, θ, φ, t) = ξr ar + ξθaθ + ξφaφ (2.21)

δr = ξr ar + ξhah (2.22)

où ar, aθ et aφ définissent la base du repére en coordonnées sphériques. On aainsi introduit une compo-
sante radialeξr et une composante horizontale ou tangentielle (selonθ et φ) ξh du vecteur déplacement.
Ceci permet de décomposer le système d’équations (4.16)-(4.19) en une partie radiale et une partie hori-
zontale :

˜̺′ = − 1
r2

∂

∂r
(

̺0r2ξr
) − divh(̺0ξh) (2.23)

−ω2̺0ξh = −∇h p̃′ − ̺0∇hφ̃
′ (2.24)

−ω2̺0ξr = −∂p̃′

∂r
− ˜̺′g0 − ̺0

∂φ̃′

∂r
(2.25)

1

r2

∂

∂r

(

r2∂φ̃
′

∂r

)

∆hφ̃
′ = 4πG ˜̺′ (2.26)

p̃′ + ξr
∂p0

∂r
= c2

s

(

˜̺′ + ξr
∂̺0

∂r

)

(2.27)

où divh, ∆h et∇h correspondent aux composantes horizontales des 3 opérateurs. On a un système de 6
équations à un système à 4 équations, en appliquant l’opérateur divh à l’équation du mouvement et en
utilisant la composant tangentielle de l’équation de continuité pour éliminer le termedivhξh :

ω2
(

˜̺′ +
1
r2

∂

∂r
(

̺0r2ξr
)

)

= −∆hp̃′ − ̺0∆hφ̃
′ (2.28)

Dans l’équation ainsi obtenue, on remarque que seules dérivées par rapoort aux coordonnées angu-
lairs,θ etφ interviennent, dans la composante tangentielle du laplacien∆h :

∆h ≡
1

r2 sinθ

∂

∂t

(

sinθ
∂

∂θ

)

+
1

r2 sin2 θ

∂2

∂2φ
(2.29)

Ce résultat montre qu’une séparation de variables est bien réalisable et qu’une fonctionf (θ, φ) peut
être trouvée comme focntion propre de l’opérateur∆h, telle que :

∆h f = − 1

r2
Λ f (2.30)
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or cette équation a un ensemble de solutions : les harmoniques sphériques. On peut donc exprimer la
fonction f (θ, φ) la solution d’une équation de la forme :

∆hYm
ℓ (θ, φ) = −L2

r2
Ym
ℓ (θ, φ) = −ℓ(ℓ + 1)

r2
Ym
ℓ (θ, φ) = −k2

hYm
ℓ (θ, φ) (2.31)

f (θ, φ) = Ym
ℓ (θ, φ) (2.32)

F. 2.1 – Quelques exemples d’harmoniques sphériques en fonction de leur degréℓ et de leur ordre
azimutalm. Les zones claires sont les régions positives, et les zones sombres les régions négatives. sont
L’axe des pôles est inclinés de 30˚ par rapport au plan de la page.

Les harmoniques spéhriques sont caractérisées par le degréℓ et l’ordre azimutalm, qui sont des
entiers tels que :−ℓ 6 m6 ℓ. Les quantités perturbées s’écrivent alors sous la forme :

f ′(r, θ, φ, t) =
√

4πℜ
{

f̃ ′(r)Ym
ℓ (θ, φ)e−ı̇ωt

}

(2.33)

et le vecteur déplacement s’écrit :

δr =
√

4πℜ
{[

ξ̃r ar + ξ̃h(r)

(

∂

∂θ
aθ +

∂

sinθ∂φ
aφ

)]

Ym
ℓ (θ, φ)e−ı̇ωt

}

(2.34)

Finalement en substituant les expressions, en fonction desharmoniques sphériques, des différentes
quantités pertubées dans le système2.16-2.19, on obtient les équations des oscillations adiabatiques
non-radiales, en fonction des variables{ξ̃r , p̃′, φ̃′, d̃φ′/dr} (on ne note plus le tilde et le prime) :
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dξr

dr
= −

(

2
r
+

1
Γ1p

dp
dr

)

ξr +
1

̺c2
s

(

S2
ℓ

ω2
− 1

)

p′ − ℓ(ℓ + 1)

r2ω2
φ′ (2.35)

dp′

dr
= ̺(ω2 − N2)ξr +

1
Γ1p

dp
dr

p′ + ̺
dφ′

dr
(2.36)

1
r2

d
dr

(

r2 dφ′

dr

)

= 4πG

(

p′

c2
s
+
̺ξr

g
N2

)

+
ℓ(ℓ + 1)

r2
φ′ (2.37)

Dans le système précédent, on a introduit 2 pulsations caractéristiques de la propagation des modes,
sur lesquelles on reviendra plus tard :

– la pulsation de Lamb :

S2
ℓ =

ℓ(ℓ + 1)c2
s

r2
(2.38)

Cette quantité définit la profondeur maximale atteinte par un mode acoustique degréℓ et de pul-
sationSℓ, se propageant e la surface vers l’intérieur, avant d’être réfléchi totalement à cause la
brusque variation de température au point de retournementrt = cs

√
ℓ(ℓ + 1)/Sℓ.

– la pulsation de Brünt-Väissälä :

N2 = g

(

1
Γ1p

dp
dr
− 1
̺

d̺
dr

)

(2.39)

C’est la pulsation à laquelle un élément fluide peut oscillerverticalement, et adiabatiquement, dans
un milieu stratifié stable (i.e. la zone radiative du Soleil)sous l’action combinée de la gravité et de
la poussée d’Archimède, sans déplacer e milieu environnantet en restant à l’équilibre en pression
avec lui.N est réel dans les zones radiatives (stables), et imaginairedans les zones convectives
(instables).

Approximation de Cowling

On peut négliger les perturbations du potentiel gravitationnel (Cowling, 1941) ce qui permet de
réduire l’odre du système2.35-2.37. Cette approximation se justifie par le fait que les modes d’ordre ou
degré élevés, qui varient beaucoup avec la position, ont descontributions où̺ ′ varie de façon opposée
et annuleφ′. Ceci permet de simplifier les équations précédentes et de réduire le système à résoudre de
l’odre 4 à l’ordre 2, et de pouvoir y appliquer des techniquesclassiques d’analyse asymptotique. Aussi 2
conditions aux limites ne sont plus que nécessaire (une au centre, une à la surface). Le système2.35-2.37
s’écrit alors :

dξr

dr
= −

(

2
r
− g

c2
s

)

ξr +
1

̺c2
s

(

S2
ℓ

ω2
− 1

)

p′ (2.40)

dp′

dr
= ̺(ω2 − N2)ξr −

g

c2
s

p′ (2.41)

2.2 Propriétés des oscillations : propagation et classification

Le système développé précédemment,2.35-2.37, associé aux conditions aux limites correspondantes,
constitue un problème aux valeurs propres, de la formeω2ξ = L(ξ) avecξ = {ξr , p, φ, dφ/dr}. Les
solutions, non nulles, de ce problème sont des valeurs discrètesω, les pulsations propres d’oscillations
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de l’étoiles. Ainsi pour chaque couple (ℓ,m), on a un ensemble de pulsations propresωnℓm, n étant l’ordre
radial.

Les solutions du problème définissent ainsi les modes propres d’oscillations caractérisés par 3 nombres
quantiques :

– |e degréℓ : le nombre de noeuds à la surface de la pshère. Les modesℓ = 0 sont les modes purement
radiaux.

– l’ordre azimutalm : le nombre de noeuds le long de la longitude à la surface (le nombre de lignes
passant par les pôles). Dans le cas d’étoiles à symétrie sphérique, les fréquences sont dégénérées
2ℓ + 1 fois selonm : −ℓ 6 m6 ℓ. Cette dégénrescence peut être levée, notamment, par la rotation
stellaire ou le champ magnétique. On y reviendra plus tard.

– l’ordre radialn : le nombre de noeuds dans la direction radiale. Par convention, les modes de
pression correspondent auxn > 0, les modes de gravité auxn < 0, et les modes f àn = 0.

Dans une étoile, où les forces principales agissant sont la pression et la gravité, 2 types d’oscillations
peuvent être excitées et entretenues par ces forces de rappel, respectivement : les ondes acoustiques et
les ondes de gravité, dont les propriétés sont décrites dansla paragraphe suivant.

F. 2.2 – Diagramme de propagation représentant les fréquences caratéristiquesN/2π (ligne conti-
nue), Sℓ/2π (ligne en tirets) etωc (ligne pointillée) en fonction du rayon, pour quelques degrés
(ℓ = 1, 10, 50, 100500), pour un modèle standard du Soleil. Les lignes horizontales à 3000µHz et
100 µHz montrent les régions où sont respectivement piégés des modes p et des modes g (d’après
Christensen-Dalsgaard, 2002).

2.2.1 Une étoile . . . une cavité résonante

Le système2.40-2.41 peut être simplifié et ramené à une seule équation différentielle du second
ordre. En effet pour des oscillations d’ordre radial élevé, les fonctions propres varient plus rapidement
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que les variables à l’équilibre. Ansi on peut négliger les termesg/c2
s, et on obtient :

dξr

dr
=

1

̺c2
s

(

S2
ℓ

ω2
− 1

)

p′ (2.42)

dp′

dr
= ̺(ω2 − N2)ξr (2.43)

En poursuivant ce raisonnement et en combinant ces 2 équations, on a finalement :

d2ξr

dr2
=
ω2

c2
s

(

1− N2

ω2

)(

S2

ω2
− 1

)

ξr (2.44)

C’est l’équation la plus simple pour décrire les oscillations adiabatiques non-radiales et prédire leurs
comportements. On peut l’écrire aussi sous la forme :

d2ξr

dr2
= −K(r)ξr (2.45)

K(r) =
ω2

c2
s

(

1− N2

ω2

)(

S2

ω2
− 1

)

(2.46)

=
ω2

c2
s















1− ω
2
c

ω
−

S2
ℓ

ω2

(

1− S2

ω2

)















(2.47)

Cette formulation fait bien apparaître que l’étude du signede K(r) renseigne sur le comportement et la
nature des oscillations, dépendant des fréquences caractéristiquesSℓ, N2 etωc. Cette dernière étant la
fréquence de coupure définie, en fonction de l’échelle de hauteur de pressionH = −dr/d ln ρ, par :

ω2
c =

c2
s

4H2

(

1− 2
dH
dr

)

(2.48)

Ainsi un mode oscille dans les régions oùK(r) > 0 définissant les régions de propagation, et un mode
est évanescent dans les régions oùK(r) < 0. Les régions où les modes oscillent sont donc telles que :

1. |ω| > |N| et |ω| > |Sℓ| (1)

2. |ω| < |N| et |ω| < |Sℓ| (2)

et où ils croissent exponentiellement sont :

1. |N| < |ω| < Sℓ

2. Sℓ < |ω| < |N|
Les modes dont les fréquences satisfont la condition 1 sont des modes de pression et ceux dont les

fréquences satisfont la condition 2 sont des modes de gravité. Le diagramme2.2illustre les domaines de
propagation de ces modes.

2.2.2 Les modes de pression :modes p

Les modes piégés dans l’étoile répondant à la condition 1 précédente sont des modes de pression
ou modes p. Ce sont des modes acoustiques, dont la force de rappel est le gradient de pression. Ils se
propagent dans une cavité définie par la surface et un point deretournement interne. On peut décrire,
localement, les modes acoustiques par des ondes planes dontla relation de dispersion est :

ω2 = c2
s|k |2 = c2

s(k
2
r + k2

h) (2.49)
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F. 2.3 – Diagrammeν − ℓ. Gauche : fréquences de modes p, f, et g en fonction du degréℓ pour un
modèle standard solaire (d’aprèsChristensen-Dalsgaard, 2002)). Droite : diagramme obtenu à partir
d’observations de MDI ; seuls les modes p sont présents.

oùkr etkh sont respectivement les composantes radiale et horizontale du vecteur d’ondek. Les propriétés
de ces modes dépendent alors des variations de la vitesse du son adiabatique dans l’intérieur stellairecs.
On peut alors re-écrire la relation précédente :

k2
r =

ω2

c2
s
− ℓ(ℓ + 1)

r2
=
ω2

c2
s

(

1−
S2
ℓ

ω2

)

(2.50)

A la surface, la vitesse du son est faible,kr est grand et par conséquent l’onde se propage presque
perpendiculairement. Comme la vitesse du son augmente avecla température1, la composant radiale du
vecteur d’onde diminue avec la profondeur, alors que la composante horizontale croît, jusquà ce que
kr = 0. L’onde se propage alors horizontalement. On atteint alors le point de retournement interne au
rayonrt du mode définir tel que :Sℓ(rt) = ω soit :

c2
s(rt)

r2
t

=
ω2

ℓ(ℓ + 1)
(2.51)

Au point de retournement interne, l’onde est progressivement réfléchie et se redirige vers la surfce. Pour
r < rt, kr est imaginaire et l’onde décroîot exponentiellement. On voit, d’après l’équation2.51que plus
un mode est de degréℓ faible, plus il se propage profondément dans l’intérieur. Et inversement, plusℓ
est grand, plus le mode se propage superficiellement. Ceci est d’ailleurs illustré sur la figure2.4. Les
modes de pression radiaux (ℓ = 0) se propage jusqu’au centre de l’étoile et des modes de degré très élevé
(ℓ ≃ 1000) sont piégés dans une cavité s’étendant sur 0.2% du rayon extérieur.

1On rappelle quec2
s = Γ1p/rho ≃ Γ1kBT/µmµ.
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F. 2.4 – La figure de gauche illustre la propagation de 2 modes p (mode superficiel :ℓ=100, n=8 ; mode
profond :ℓ=2, n=8) ; celle de droite montre la propagation d’un mode g (ℓ=5, n=10) (d’après GONG).

Près de la surface, l’onde va se réfléchir à cause de la brutalechute de la densité et de la pression.
Celle-ci n’est pas la même pour toues les ondes et va dépendrede la longueur d’onde de l’onde incidente.
Ainsi en un point donné de l’atmosphère, une onde sera ou non réfléchie en fonction de sa fréquence. Il
s’agit de la fréquence de coupureωc, déjà rencontrée plus haut. Un point de retournement exterme, à un
rayonre peut ainsi être défini tel que :ω = ω(re). Ce point est indépendant du degré du mode. En fin plus
ω est grand, plusre est proche de la surface ; et au-delà de cette fréquence de coupure (∼ 5600µHz pour
le Soleil), il ne peut plus y avoir de modes car les ondes ne sont plus réfléchies à la surface solaire. On
notera qu’à très hautes fréquences, il peut exister des modes chromosphèriques (Antia and Basu, 1999)
dûs à al réflection d’ondes dans la région de transition entrela chromosphère et la couronee.

2.2.3 Les modes de gravité :modes g

Les modes de gravité ou modes g ont pour force de rappel la poussée d’Archimède et sont de basses
fréquences (i.e.ω < N etSℓ). Dans l’approximation d’une onde locale, on peut écrire :

k2
r ≃ k2

h

(N2

ω2
− 1

)

(2.52)

Ils sont piégés dans la zone radiative et sont évanescents dans la zone convective, comme on le voit
sur les figures2.2 et 2.4. Leurs fréquences ne dépassent pas le maximum de la fréquence de Brunt-
Väisälä, soit≃ 480 µHz pour le Soleil. Leur amplitude est plus importante près ducoeur du Soleil et
constituent donc un outil potentiel de diagnostic plus qu’intéressant pour explorer cette région. Comme
ils sont évanescents dans la région convective, leur amplitude à la surface est très faible, ce qui rend
leur détection délicate. De plus elle se manifeste dans une plage à très basses fréquences du spectres
d’oscillations où le niveau de bruit est important.

2.2.4 Les modesf et les modes mixtes

Les modesf

Les observations des oscillations solaires ont aussi mis enévidence l’existence de modes f, de degré
intermédiaire et élevé. Ce sont des modes sans noeuds radiaux (n = 0). Les modes f de degré élevé sont
similaires à des ondes de gravité de surface :

ω2 ≃ gskh =
GM

R3
L (2.53)

avecgs la gravité de surface. Ils sont utilisés en héliosismologielocale (Duvall and Gizon, 2000). La
fréquence de ces modes ne dépend pas de la structure interne de l’étoile.
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Modes mixtes

Dans la réalité, la distinction entre modes p et modes g n’estpas si tranchée, et certains modes g ont
un comportement proche de celui de modes p (et inversement) :les modes mixtes. Un mode g pur a une
amplitude très piquée au coeur du Soleil et très faible à la surface, au contraire d’un mode p. Un mode
mixte présente un comportement proche de de clui d’un mode p àla surface, et d’un mode g au coeur.
Ce caractére mixte se manifeste pour les modes p pour des fréquences inférieures à≃ 470µHz. Cette
propriété est particulièrement intéressante puisqu’elleleur donne une forte sensibilité au coeur et qu’ils
ne sont pas amortis dans la zone convective.

Ces modes mixtes peuvent également se manifester dans les autres étoiles et apparaître au cours de
l’évolution d’une étoile, du fait des changements de la structure interne et donc des caractéristiques des
modes p et g (par exempledi Mauro et al., 2004, dans le cas deη Boo).

2.3 Analyse asymptotique

Bien que l’on sache calculer les oscillations stellaires à partir du formalisme exposé précédemment,
l’emploi d’approximation des solutions peut s’avérer fortutile dans la compréhension et l’interprétation
des signaux observés, solaires ou stellaires. En effet ces approximations fournissent un lien immédiat
entre les observations et les propriétés de l’étoile observée, permettant d’orienter une analyse ultérieure
plus fine ou plus ciblée sur certains points. Ainsi bien que les modes d’oscillations solaires soient obser-
vés avec une grande précision sur un large intervalle d’ordres radiaux, une analyse asymptotique peut se
montrer suffisamment précise pour fournir des informations. Mais elle peut aussi s’appliquer de façon
fort utile et adéquate aux observations stellaires, qui ne bénéficient pas encore de la même qualité que
les données sismiques solaires, et constitue donc un outil de diagnostique extrêment utile.

Modes p

Pour des modes de bas degré et d’ordre radial élevé (n ≫ ℓ), les premiers développements asymp-
totiques ont été effectués parOlver (1956) et Vandakurov(1967) et ont été suivis de travaux parTassoul
(1980) ou Deubner and Gough(1984). Le développement de l’astérosismologie motiva l’étude de mé-
thodes à des ordres plus élevés (deuxième) parmi lesquels onpeut citerVorontsov(1991), Lopes and
Turck-Chièze(1994) ouRoxburgh and Vorontsov(2000a,b).

La fréquence des modes peut s’exprimer comme suit :
– au premier ordre :

νn,ℓ ≈ ∆ν0

(

n+
ℓ

2
+

1
4
+ α

)

(2.54)

– au deuxième ordre :

νn,ℓ ≈ ∆ν0

(

n+
ℓ

2
+

1
4
+ α(ν)

)

+
∆ν0

4π2νn,ℓ

[

(

ℓ +
1
2

)2
A+ ψ

]

(2.55)

avec

τc =

∫ R

r

dr
cs

(2.56)

∆ν0 =
1

2τc
=

[

2
∫ R⋆

0

dr
c

]−1
(2.57)

A =
1

4π2νn,ℓ

(

cs(R⋆)
R⋆

−
∫ R⋆

R0

dcs

dr
dr
r

)

(2.58)
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Dans les expressions précédentes,α représente un décalage en phase etψ est une fonction qui tient
compte du potentiel gravitationnel dans les régions centrales (Lopes and Turck-Chièze, 1994). L’équa-
tion 2.56définit la profondeur acoustiqueτc. Elle correspond au temps mis par une onde radiale pour
parcourir la distance séparant la surface d’un point situé au rayonr. Le rayon acoustique d’une étoile
s’écrit alors :τc = τ(0), le temps mis par une onde partie du centre pour atteindrela surface. Ainsi∆ν0

représente l’inverse du double du rayon acoustique.
Les relations précédentes montrent que les modes pairs (ℓ = 0, 2) et impairs (ℓ = 1, 3) ont presque

la même fréquence, seulement séparée par une petite différence notéeδℓ,ℓ+2ν. De plus ils sont également
espacés régulièrement en fréquence avec un intervalle∆νn,ℓ (la grande différence). Cette propriété de la
structure du spectre d’oscillations de type solaire a été observée la première fois parClaverie et al.(1979)
et constitue un outil efficace pour détecter et identifier les modes dans des observations astérosismiques.
Cette propriété permet de construire le fameux diagramme échelle deGrec et al.(1983).

De nouvelles variables sismiques peuvent être introduites, très sensibles à la structure de l’étoile
observée (et donc à son stade d’évolution ) et dont l’estimation est possible à partir des observations de
modes globaux :
• la grande différence :

∆νnℓ = νn+1ℓ − νnℓ (2.59)

qui tend asymptotiquement vers∆ν0 = 1/2τc. Pour le Soleil elle vaut∼ 135µHz. De plus on peut
écrire∆ν0 ≃

√

Γ1GM/16R3. L’estimation de la grande différence apporte donc une contrainte sur
les propriétés globales de l’étoile (masse, rayon).

• la petite différence (et son approximation au second ordre, au premier elle est quasi nulle) :

δνnℓ = νnℓ − νn−1ℓ+2 ≃
(4ℓ + 6)∆ν

4π2νnℓ

∫ R

0

dc
dr

dr
r
, (2.60)

Pour le Soleil, elle vaut∼ 10 µHz. Cette grandeur dépend de la dérivée de la vitesse du son et
est très sensible aux effets provenant aux régions centrales d’une étoile. Son estimation peut ainsi
apporter une information sur le stade évolutif de l’étoile et donc son âge. (cf. diagramme HR
sismique deChristensen-Dalsgaard 2002).

• la seconde différence :

δ2νnℓ = νn+1ℓ − 2νnℓ + νn−1ℓ = ∆νnℓ − ∆νn−1ℓ, (2.61)

cette variable est quasi nulle mais ses variations autour dezéro fournissent une information sur la
base de la zone convectiveMonteiro et al.(2000); Ballot et al.(2004) ou l’abondance en hélium
dans l’enveloppe convective (Basu et al., 2004).

Modes g

On peut également obtenir une expression asymptotique de lapériodePnℓ = 2π/νnℓ des modes de
gravité (Tassoul, 1980; Provost and Berthomieu, 1986) :

Pn,ℓ ≈
P0√

ℓ(ℓ + 1)

[

n+
ℓ

2
− 1

4
− θ

]

(2.62)

avec

P0 = 2π2
[ ∫ rzr

0

N
r

dr

]

, (2.63)

la période fondamentale des mods de gravité. Pour le Soleil,on prévoitP0 ≃ 35.5 min. Le termeθ
représente un facteur de phase dépendant de la structure descouches supérieures à la zone radiative (qui
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s’étend sur un rayon compris entre 0 etrzr (Provost and Berthomieu, 1986). Une propriété analogue aux
modes p pour les modes g est mise en évidence, puisqu’on peut écrie :

Pn+1,ℓ − Pn,ℓ =
P0√

ℓ(ℓ + 1)
(2.64)

A la différence des modes p, régulier en fréquence, on s’attend à ce que, asymptotiquement, les modes
de gravité présentent une structure régulière en période.

2.4 Mécanismes d’excitation des oscillations

Il est évident que les étoiles n’oscillent pas sans raison. Pour pouvoir observer les pulsations stel-
laires, différents mécanismes entrent en jeu et assurant la variété d’oscillations détectées aujourd’hui. On
distingue particulièrement les processus suivants (Gautschy and Saio, 1995) :

Excitation stochastique

Ce processus a lieu dans les étoiles possèdant une région convective turbulente à leur surface (comme
le Soleil). La turbulence créée génére alors un bruit convectif, stochastique, excitant des modes de pres-
sion. Ces mouvements de convection se manifestent d’ailleurs par la granulation qu’on peut facilement
observer à la surface solaire (Lighthill , 1952; Stein, 1968; Goldreich et al., 1994). On peut remonter à
quelques propriétés de cette convection turbulence grâce àl’étude des propriétés du spectre d’oscillation.
Par exemple la largeur des pics des modes est directement reliée à leur amortissement et à leur excitation,
donc à leur durée de vie. Les oscillations générées par ce mécanisme présentent des spectres riches, car
un grand nombre de modes est excité, par les mouvements permanents de convection, mais de faibles
amplitudes. Ainsi dans le cas du Soleil, des milliers de modes sont observés avec une amplitude maxi-
male de l’ordre de 20 cm/s en vitesse radiale, ou 4-5 ppm en photomètrie. Pour prédirethéoriquement
ces amplitudes, on peut utiliser une description détailléede l’amortissement et de l’excitation des modes
Houdek et al.(1999) ou utiliser une analyse dimensionnelle et une loi d’échelle calibrée sur le Soleil
(Kjeldsen and Bedding, 1995). L’observation conjointe d’oscillation par mesure de vitesses radiale et
par photométrie permet de plus d’obtenir de mieux caractériser la convection à la surface d’une étoile
(Samadi et al., 2006).

Mécanismeκ

Ce processus est lié à l’opacité des intérieurs stellaires et est le plus répandu des mécanismes à
l’origine de pulsation. Il permet un auto-entretien des pulsations. Des perturbations du profil d’opacité
augmentent vers la surface telle que la luminosité dans la zone radiative est bloquée dans une phase de
compression de la pulsation. La région concernée, piégeuse, gagne alors en énergie dans cette phase et en
perd dans la phase de détente. Associé aux régions d’ionisation partielle de l’hydrogèen ou de l’hélium
I ou II, il est responsable des pulsations des étoiles de la bande d’instabilité (Eddington, 1926b) et des
naines blanches.

Mécanismeǫ

Dans une phase de compression, la température, et donc le taux de production d’énergie nucléaire2,
atteignent une valeur supérieure à celle à l’équilibre, ainsi la matière gagne de l’énergie thermique. Pen-
dant l’expansion, le taux de production d’énergie redescend sous la valeur à l’équilibre et donc la matière

2Qui intervient dans l’expression de la luinositédL(r) = 4πρ(r)ǫ(r)dr.
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reperd de l’énergie. L’alternance de ces phases accroît l’amplitude des perturbations. Ce mécansime est
suggéré pour s’ajouter au mécanismeκ et expliquer les pulsations desδ Scuti (Lenain et al., 2006).

Effets de marées

Les forces de marées s’exerçant au sein d’un sysème binaire peut être à l’origine du forçage d’os-
cillations non radiales dans chaque composante. (Chandrasekhar and Lebovitz, 1963; Zahn, 1966a,b,c;
Mathis and Zahn, 2005a).
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Chapitre 3

Héliosismologie
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3.1 Un peu d’histoire

A
vant de devenir cet incroyable outil d’exploration des intérieurs stellaires, l’héliosismologie a
connu une histoire observationnelle s’étalant sur plusieurs décennies avant de connaître son âge

d’or avec le succès de SoHO. C’est cette histoire sur laquelle je vais rapidement revenir ici.
Les premières observations certaines d’oscillations agitant la surface solaire sont l’oeuvre de Leigh-

ton en 1962. Son équipe d’astronomes solaires grâce à des mesures de vitesse Doppler ont mis en évi-
dence des osicllations avec une période de l’ordre de 5 minutes. On peut cependant remonter au début
du XXème siècle et accorder la détection des premières indications d’oscillations àPlaskett(1916). Il
observa en effet des fluctuations dans des mesures en vitesse Doppler de la rotation solaire à la surface.
L’origine exacte de ces fluctuations n’a pas été établie au milieu des années 50 parHart (1954, 1956).
Evans and Michard(1962) confirmèrent la découverte de Leighton, qui a aussi conduitl’étude de la
granulation due à la convection de surface. La compréhension de ces observations a connu une grande
avancée grâce à la théorie proposée parUlrich (1970) etLeibacher and Stein(1970), expliquant les oscil-
lations comme la manisfestation de la propagation d’ondes acoustiques dans l’intérieur solaire.Deubner
(1975) confirma cette théorie en comparant de nouvelles observations et les prédictions théoriques. La
figure3.1illustre les résultats deAndo and Osaki(1975) : les lignes représentent les fréquences calculées
superposées à un spectre, dan le plan "ν-longueur d’onde". Des travaux similaires ont été effectués par
Rhodes et al.(1977) comparant fréquences théoriques et mesurées pour contraindre les propriétés de la
zone convective.

Alors que les observations précédentes mettent en évidencedes oscillations localisées spatialement
dans l’atmosphère solaire,Hill et al. (1975) annoncèrent la détection d’oscillations dans le diamètre
solaire, suggérant ainsi l’existence d’oscillations globales et par conséquent la possibilité de pouvoir
utiliser ces pulsations pour sonder l’intérieur solaire (Scuflaire et al., 1975; Christensen-Dalsgaard and
Gough, 1976; Iben and Mahaffy, 1976; Rouse, 1977). Ces résulats furent suivis par la détection d’une
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F. 3.1 – Diagrammeν-k construit à partir de mesures du champ de vitesse photosphèrique. Les courbes
(–.–) représentent les solutions obtenues parAndo and Osaki(1975).

F. 3.2 – Spectre de puissance obtenu à partir de 5 jours d’observation au Pôle Sud par mesure Doppler
(Grec et al., 1980).

structure en modes dans les oscillations de 5 minutes parClaverie et al.(1979) confirmant l’existence de
modes globaux. Cette structure est illustrée sur la figure3.2. Elle représente le spectre d’oscillations de
bas-degré solaire obtenu à partir du Pôle Sud géographique par Grec et al.(1980) .

L’existence d’oscillations de période 5 minutes, à la fois àbas degré (ℓ 6 3), comme mises en
évidence parClaverie et al.(1979), et à des nombres d’onde élevés (Deubner, 1975) laisse suggérer une
origine commune (Christensen-Dalsgaard and Gough, 1982). Les degrés intermédiaires furent observés
par Duvall and Harvey(1983), permettant ainsi une identification de l’ordre des modes,à bas degrés
comme à haut. L’accès à l’ensemble des modes, de bas et hauts degrés, a ouvert la voie à la détermination
des propriétés de l’intérieur solaire, ce qui fait l’objet des paragraphes suivants.
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3.2 La révolution sismique

3.2.1 Observations et outils

Les instruments

Les deux techniques utilisées pour observer les oscillations solaires sont : la mesure des variations
de vitesse radiale et des variations photométriques. En effet les oscillations se manifestent à la fois en
changeant la température de l’atmosphère et donc le spectresolaire, et aussi en modifiant la luminosité.
Le choix d’une ou l’autre technique ne modifie pas le spectre d’oscillation et les fréquences que l’on peut
en déduire. De plus pour obtenir la meilleure qualité possible du spectre d’oscillation, il est nécessaire
d’effectuer des observations longues ET continues. En effet il faut s’affranchir au mieux des contraines
imposées par le temps de vie des modes, l’existence d’un bruit convectif ou encore l’introduction d’alias
(des lobes) par des observations interrompues. Ce sont ces considérations techniques et de propriétés de
bruits qui entrent en compte dans le choix des instruments etdes procédures utilisés (cf.Brown et al.
1995pour une revue des techniques).

Au sol : de nombreux instruments ont été développés et dédiés à la sismologie solaire, notamment au
travers de réseau au sol permettant de s’affranchir des alias introduits par les interruptions temporelles.
Ainsi BiSON (Birmingham Solar Oscillation Network ;Chaplin et al. 1996) est un réseau, opérationnel
depuis 1981, de 6 stations réparties sur le globe qui effectuent des mesures intégrées sur le disque solaire.
GONG (Global Oscillation Network Group ;Harvey et al. 1996), aussi constitué de 6 stations, réalisent
des observations à hautes résolutions de la surface solaire. On pourra encore citer LOWL (low-ℓ degree ;
Tomczyk et al. 1995) au Mauna Loa à Hawaï, IRIS (Reseau International de Sismologie solaire,Fossat
1991) ou TON (Taiwanese Oscillation Network ;Chou et al. 1995).

Dans l’espace :la sonde SoHO (Solar and Heliospheric Observatory,Domingo et al. 1995) vient de
fêter ses 10 années de succèes et de découvertes. C’est une plateforme conçue conjointement par l’ESA et
la NASA emportant 12 instruments dédiés à l’observation du Soleil et de son environnement très proche,
situé au point de Lagrange L1. Les instruments dédiés spécifiquement à la sismologie sont au nombre de
3 : GOLF (Global Oscillations at Low Frequency ;Gabriel et al. 1995) pour détecter les modes de basses
fréquences dont les modes de gravité, VIRGO (Variability ofsolar Irradiance and Gravity Oscillations ;
Fröhlich et al. 1995), SOI/MDI (Solar Oscillations Investigation/Michelson Doppler Imager ;Scherrer
et al.(1995)).

SoHO joue encore un rôle important dans la sismologie actuelle en continuant de fournir des mesures
de hautes qualités, malgré les quelques incidents qui ont marqué son déroulement. On a ainsi aujourd’hui
accès à 10 ans de mesures, quasi ininterrompues, fournissant un spectre d’oscillations solaires d’une
extrême richesse, avec des milliers de modes (p) détectées et une précision permettant de sonder finement
l’intérieur solaire. Les découvertes ainsi faites font l’objet du paragraphe suivant.

Les techniques

L’objectif à partir des observations des oscillations solaires est de déterminer les propriétés du Soleil.
Les modes se propageant dans des couches différentes, leurs caractéristiques sont utilisées pour explorer
son intérieur. Pour ceci, on peut utiliser 2 approches différentes et complémentaires : l’analayse directe
et l’inversion de données.

• L’analyse directe

Une manière directe de tester les modèles solaires est de s’intéresser à la différence entre les fré-
quences observées et celles prédites à partir des modèles théoriques. L’objectif d’une telle analyse
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est de corriger les ingrédients physiques introduits dans les modèles, afin de réduire le désaccord
observé (cf. §1.2). On peut ainsi sélectionner les modèles qui sont le plus proche des données
observées. Historiquement, un des succès de cette approchea été le remarquable accord du dia-
grammekh − ν avec es données (Libbrecht and Kaufman, 1988).
Cette technique a montré que les différences entre les fréquences observées et prédites pour les
modes de bas degré étaient petites, alors que pour les modes de haut degré l’écart dépend deℓ et
augmentent avec la fréquence. Cette dépendence du degré estassociée à la variation de l’inertie
des modes. Plus le degré est élevé, plus le mode est superficiel et a une petite inertie. Les modes
de haut degré sont donc plus affectés par les phénomènes de surface, et ce désaccord met en défaut
la modélisation des couches superficielles (Christensen-Dalsgaard & Perez-Hernandez 1991).

• Les inversions
Si on connaît les fréquences observées, on peut tenter de déduire les propriétés de l’intérieur solaire
en inversant les données. Le problème inverse, toujours associé à l’approche directe, nécessite la
détermination de fonctions décrivant les propriétés physiques du Soleil, en résolvant des équations
intégrales exprimées en fonction des données disponibles.Les techniques d’inversion sont bien
connues et sont déjà utilisées avec succès dans différents domaines comme la géophysique ou en
transfert radiatif. Je vais juste m’attarder un peu sur leurapplication en sismologie solaire et ne
m’étendrai pas outre mesure sur le sujet ici. On pourra se reporter aux revues de JCD, Thompson,
Basu pour une description détaillée des différentes techniques et de leurs limites. La principale
difficulté vient du fait que l’inversion héliosismique est un problème mal posé : pour chaque don-
née il n’existe pas de solution unique. Les fréquences observées constituent un échantillon donné
de donnée et les erreurs sur ces observations empêchent une détermination certaine de la solution.
Ceci impose un choix de techniques adaptées et adéquates pour réaliser des inversions sismiques.
Dans un cas général, le problème de l’inversion d’un donnéesdi peut se poser comme suit :

di =

∫ R⊙

0
K i(r) f (r)dr + ǫi . (3.1)

Les propriétés de l’inversion dépendent à la fois des modes sélectionnési = (n, ℓ) et des erreurs
observationellesǫi , caractérisant l’échantillon de modes (i = 1, . . . ,M) à inverser. Pour un en-
semble donné de mesuresdi avec une erreurǫi , le problème est de déterminer la fonctionf (r) en
résolvant l’équation précédente, oùK i(r) sont les noyaux (kernels) de l’intégrale. Ceux-ci sont des
fonctions connues dépendant des quantités d’un modèle de référence et des fonctions propres asso-
ciées. Pour déterminer la structure solaire, la procédure numérique utilise le principe variationnel.
Les fréquences propres peuvent ainsi être calculées en résolvant un problème aux valeurs propres
ω2δr = F(δr ). Ainsi par exemple, pour l’inversion de la vitesse du soncs et de la densitéρ, on
s’intéresse à la différence (δc2

s/c
2
s, δρ/ρ) entre la structure du Soleil et un modèle de référence qui

s’exprime sous la forme de l’équation intégrale suivante :

δωi

ωi
=

∫ R⊙

0

[

K i
c2

s,ρ
(r)
δc2

s

c2
s

]

dr +
∫ R⊙

0

[

K i
ρ,c2

s
(r)
δρ2

ρ2

]

dr +
Fsurf(ν)

Qi
+ ǫi (3.2)

où K i
c2

s,ρ
(r) et K i

ρ,c2
s
(r) sont les noyaux calculés pour chaque modei à partir de l’équilibre et des

fonctions propres des osicllations. Le termeQi est l’inertie d’un mode (n, ℓ) normalisée par l’iner-
tie d’un mode radial de même fréquence. Le terme de surfaceFsurf(ν) décrit le décalage en fré-
quence dans les couches superficielles et est défini tel que (δω/ω)surf = Fsurf/Qi. Le calcul des
différentes inconnues que sontδc2

s/c
2
s, δρ/ρ et Fsurf(ν) nécessite l’utilisation des techniques appro-

priées exposées dans les revues citées plus haut et permet d’obtenir les profils radiaux tels que
présentés dans §1.2.
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3.2.2 Un soleil très remuant

La structure

Le premier résultat important obtenu grâce aux inversions est la détermination du profil de la vitesse
du son dans l’intérieur du Soleil et ainsi la profondeur de labase de la zone convective (Christensen-
Dalsgaard et al., 1985). L’augmentation de la vitesse du son avec la profondeur suit normalement celle
de la température. Le gradient de température, et donc celuidecs, dépendent directement du mécanisme
de transport de l’énergie vers la surface (radiatif puis convectif, du coeur vers la surface). Ainsi le chan-
gement de régime de transport est marqué par une inflexion dans le profil de vitesse du son. Et plus
particulièrement autour de 0.7 R⊙, indiquant la transition ente la zone radiative et la zone convective.
Cette détermination de la base de la zone convective (Christensen-Dalsgaard et al., 1991) est important
puisqu’elle marque la frontière de la région où les grands mouvements convectifs assurent le mélange, et
donc l’homogénéisation, des éléments chimiques observés àla surface. Au-delà de cette frontière, dans
la zone radiative, les gradients de température et de vitesse du son sont fortement influencés par l’opacité
du plasma. L’héliosismologie permet ainsi de tester les propriétés microphysiques du plasma solaire.
Ce schéma a été complété dans la région nucléaire par les mesures de modes de bas degrés et de bas
ordres, peu sensibles aux phénomènes de surface. Ceci a permis une qualité dans les inversions à l’ori-
gine d’un modèle sismique du Soleil, permettant une prédiction précise des flux de neutrinos (Couvidat
et al., 2003).

L’hélium et l’équation d’état

L’équation d’état du plasma solaire peut être étudiée via l’analyse de l’exposant adiabatiqueΓ1. En
effet le plasma peut être considéré comme proche d’un gaz parfait, par lequelΓ1 = 5/3, dans la plus
grande partie de l’intérieur solaire. Sa valeur s’en écartedans les régions d’ionisation patielle de l’hy-
drogène et de l’hélium, situées dans les couches superficielles (2% extérieur). Comme ses variations
dépendent de l’équation d’état du plasma et aussi de l’abondance chimique, elles peuvent être utilisées
pour tester et contraindre l’équation d’état (Elliott and Kosovichev, 1998; Basu et al., 1999) mais aussi
déterminer la fraction d’héliumY dans la zone convective1(Basu and Christensen-Dalsgaard, 1999).
Alors que cette fractionY était estimée à 0.28, c’est-à-dire l’abondance initiale lors de la formation du
Soleil, les estimations sismiques (Kosovichev et al., 1992) ont revu fortement à la baisse cette valeur à
0.24− 0.25. Cet écart a été expliqué par l’existence d’un processus de sédimentation de l’hélium et des
métaux dans la zone convective vers la zone radiative depuisla formation de notre étoile (Michaud and
Proffitt, 1993; Dziembowski et al., 1991). Depuis ce mécanisme est inclus dans les modèles d’évolution
stellaire amenant des progrès importants et encourageant d’autres travaux sur les effets de la sédimenta-
tion, conduisant notamment à des anomalies d’abondance (Turcotte et al., 1998)).

La rotation solaire

L’héliosismologie a permis de révéler la dynamique globaledu Soleil par la détermination de son
profil de rotation interne, invisiblede visu. En effet selon le sens de propagation de l’onde acoustique,
dans le sens de la rotation solaire ou en sens opposé, la fréquence d’un mode va être affectée. Ainsi
ce mode apparaîtra sous la forme d’un multiplet à plusieurs composantes. La distance inter-composante
dépendant directement de la rotation stellaire, en surfaceet en profondeur (cf.Thompson et al. 2003pour
une revue complète de ce thème).

La figure5.2 illustre ainsi le profil de rotation interne connu aujourd’hui. On voit que dans la zone
convective (de 0.7-1 R⊙), la rotation dépend fortement de la latitude et très peu du rayon : plus rapide à

1L’abondance d’hélium ne peut être déterminée par spectroscopie.
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F. 3.3 – Profil de rotation de l’intérieur solaire obtenu par une inversion 2-D à partir des modesℓ ≤ 25,
observés par GOLF (García et al., 2004a), et MDI (Korzennik, 2005). Les barres d’erreurs horizontales
augmentent vers le centre du Soleil. En-dessous de 0.2R⊙, le profil de rotation est inconnu (Garcia2006).

l’équateur (25 jours) qu’aux pôles (35 jours). Ce profil est d’ailleurs consistant avec les observations de la
dynamique des taches solaires. Aux basses et moyenes latitudes, près de la surface, il existe une couche
de cisaillement rotationnel, susceptible de jouer un rôle dans le transport des structures magnétiques
à la surface solaire. Au niveau de la base de la zone convective, la dynamique subit un changement
très brusque : d’une rotation différentielle en latitude, on passe à une rotation solide dans la zone ra-
diative (0.25-0.7 R⊙), c’est-à-dire une rotation d”un seul bloc. La frontière entre ces 2 comportements
dynamiques est marquée par la présence d’une couche de transition : la tachocline (Spiegel and Zahn,
1992). Celle-ci est d’ailleurs supposée jouer un rôle importantdans le mécanisme de formation du champ
magnétique (à grandes échelle) du Soleil via l’effet dynamo. La profondeur de cette couche a pu être dé-
terminée précisement (0.693±0.002 R⊙ ; Charbonneau et al. 1999) et son influence dans la diffusion
de éléments inclus dans les modèles solaires (Brun et al., 1999). La rotation interne du Soleil est donc
connue, grâce aux modes acoustiques, jusqu’à une profondeur de 0.2 R⊙ (Couvidat et al., 2003), c’est-
à-dire jusqu’à la frontière du coeur du Soleil, dont la dynamique reste encore très mal connue. Pour
y avoir accès, il faut pouvoir utiliser l’information contenue par les modes de gravité. Leur détection
n’est toujours pas faite sans ambiguïtéTurck-Chièze et al.(2004b) mais des travaux récents deGarcía
et al. (2006) apportent des indices forts de leur existence et ont notamment obtenu une tendance sur la
dynamique du coeur. Celui-ci présente certainement une rotation plus rapide que dans la zone radiative.

Superposés à la rotation de la région ocnvective, on observeaussi des courants zonaux, faibles et
migrant, appelés oscillations torsionnelles (Howard and Labonte, 1980). Les observations sismiques ont
montré que ces courants peuvent s’étendre jusqu’à un tiers de la profondeur de la zone convective (Howe
et al., 2000a; Vorontsov et al., 2002). Enfin de faibles variations de la rotation de la tachoclineont été
rapportées avec une période de 1.3 an parHowe et al.(2000b), pouvant sêtre une manifestation de la dy-
namo solaire. De nombreux travaux portent d’ailleurs sur lelien entre l’ensemble de ces comportements,
notamment dans le cadre de la compréhension de l’activité magnétique du Soleil.
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La sismologie locale

L’utilisation des modes globaux a permis de changer notre vision de l’intérieur du Soleil, mais a aussi
ses limites. En particulier pour avoir accès à des régions locales du Soleil, il faut avoir recours à d’autres
observables et d’autres ondes dont l’analyse apporte une information sur des zones bien localisées dans
l’espace. Pour se faire, l’héliosismologie locale, qui estl’équivalent de la sismologie terrestre, met en
oeuvre différentes techniques (cf.Gizon and Birch 2005pour une revue récente de la sismologie locale) :
l’analyse temps-distance (Kosovichev et al., 1996), l’analyse en anneauGough and Toomre(1983) ou
encore l’holographie sismiqueLindsey and Braun(2000) qui permet de voir l’apparition de régions
actives sur la face cachée du Soleil ! Ces techniques permettent d’étudier en détail la dynamique dans
la zone convective et notamment ses régions les plus superficielles. Les dessous d’une tâche solaire ont
ainsi été révélés (Kosovichev and Duvall, 2000; Zhao et al., 2001) ainsi que la structure de la convection
(Duvall et al., 1997) ou la signature de l’émergence de régions actives (Kosovichev and Duvall, 2000).
Ont aussi été mis en évidence l’existence d’une circulationméridienne dans la zone convective (González
Hernández et al., 1999) et d’écoulements zonaux.

3.3 Aujourd’hui . . . et demain ?

La dernière décennie a vu la réussite de nombreuses missionsdédiées au Soleil et à son environne-
ment proche, comme SoHO (intérieur et héliosphère), Yokhoh, Ulysses (activité solaire et héliosphère)
ou encore TRACE2 (pour l’observation de la couronne solaire). Ces missions ont contribué à révolution-
ner notre vision du Soleil, en nous révélant son intérieur, et en développant, notamment, les prémices
d’une météorologie spatiale. L’étude du Soleil, de sa dynamique et de son évolution a de beaux jours et
s’annonce riche encore grâce à de nombreux projets prévus pour les années à venir. Parmi les principales
missions (confirmées ou à l’étude) je mentionnerai :

– Solar B (2006 - 2009) : (qui s’appelle maintenant Hinode, Lever de Soleil en japonais) a été lancé
le 22 Septembre 2006 par l’agence spatiale japonaise. Cettemission de 3ans est dédiée à l’explo-
ration des champs magnétiques solaires avec pour objectif d’améliorer notre compréhension des
processus à l’oeuvre dans l’atmosphère solaire et à l’origine des éruptions. C’est un domaine très
important étant donné l’influence de la matière éjectée lorsde ces événements sur l"environnement
terrestre.

– STEREO (Solar TErrestrial RElations Observatory, 2006 - 2008) : Cette mission, de 2 ans de la
NASA dont le lancement a été lancé le 25 octobre 2006, est dédiée à l’étude en 3D des éjections
de masses coronales (CME) et de leur évolution grâce à la première vision en stéréo du Soleil. Ces
phénomènes jouent une rôle important dans le cadre de l’interaction Soleil-Terre et ainsi offre la
perspective d’une météo solaire et spatiale concrète.

– PICARD (2009 - ?) Ainsi nommée en hommage à l’astronome JeanPicard qui effectua les pre-
mières mesures précises du diamètre solaire au 16ème siècle, PICARD a pour objectif d’améliorer
notre connaissance de l’activité , du fonctionnement du Soleil et son influence sur la Terre. Pour
cela, elle va suivre simultanément les variations de l’irradiance solaire absolue (totale et spectrale),
du diamètre et de la forme du soleil et aussi réaliser un programme d’héliosismologie.

– SDO (Solar Dynamics Observatory, 2008 - 2013 ?) : Cette mission de la NASA se place dans le
cadre du programme Living With a Star, consacré à la compréhension des causes de la variabilité
solaire et son influence terrestre. SDO s’attachera plus particulièrement à l’étude de l’atmosphère
solaire, à différentes échelles spatiales, temporelles et spectrales. Ses 3 instruments embarqués
donneront accès à l’intérieur du Soleil, ses champs magnétiques, son irradiance (spectrale) ou
encore des observations de sa couronne.

2Transition Region and Coronal Explorer



72 Héliosismologie

– Solar Orbiter ( ?) : est un projet de l’ESA de sonde solaire. Elle devrait observer le Soleil au plus
proche (0.21 U.A. soit 45 R⊙) pour examiner notamment ses pôles. Elle a pour objectif d’étudier
les propriétés de l’héliosphère, s’intéresser aux liens entre la surface solaire, la couronne et l’hé-
liosphère, en sonder la structure magnètique et permettre un apport à l’analyse de la dynamo via
l’observation des ondes et écoulements.

– GOLF-NG (2007 - ?)/ DynaMICCS (2013 - 2015 ?) : Golf-NG ou Golf-Nouvelle génération est
comme son nom l’indique une évolution de l’instrument Golf embarqué sur SoHO. Il utilise la
même technique de mesure des oscillations du Soleil (spectrométrie à résonance de la raie du
sodium) avec une précision plus élevée, et il sera installé sur un télescope aux îles Canaries. Son
objectif est d’améliorer notre connaissance des processusmagnétiques internes du Soleil et de
leur évolution dans la région radiative, grâce notamment à la détection et la mesure de modes de
gravité. De nouvelles contraintes pourraient alors être apportées sur les mécanismes à l’origine de
l’activité magnétique solaire. Cet instrument a un pendantspatial : DynaMICCS (Dynamics and
Magnetism from the Internal Core to the Corona of the Sun), projet embarquant des instruments
dédiés aux variations à long terme des propriétés globales du Soleil, de mieux comprendre et
maîtriser les phénomènes solaires influant sur la Terre.
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L
es oscillations solaires ne constituent pas un phénomène isolé et l’existence de pulsations dans les
autres étoiles n’est pas un fait nouveau. En effet aujourd’hui une grande variété de pulsateurs est

connu et répertorié, et constitue d’ailleurs le sujet de ce chapitre. Ainsi une de ces classes de variables,
les Mira 1, a été découverte en 1595 par un astronome danois, David Fabricius. La possibilité d’utiliser
ces variations pour obtenir une information sur les propriétés stellaires a été suggérée par H. Shapley
en 1914 ! L’essor et l’intérêt actuel portés à l’astérosismologie sont surtout le fruit des nombreux succès
de l’héliosismologie comme on a pu le voir dans le chapitre précédent. On compte beaucoup sur ce
récent développement pour progresser encore plus dans notre compréhension de l’évolution stellaire, des
intérieurs stellaires, de la mesure des distances dans l’Univers . . . et par conséquent de l’histoire même
des galaxies et de l’Univers. En effet la détection, la mesure et la détermination des caractéristiques
de spectres d’oscillations stellaires permet d’estimer lamasse, le rayon, l’âge des objets, et aussi d’avoir
accès à l’information sur leur dynamique, en particulier leur rotation. On se limitera ici à une rapide revue
des différents types de pulsateurs et de l’état de cette science aujourd’hui. Le lecteur pourra se référer aux
revues dedi Mauro(2004), Handler(2006), Michel (2006) ouGautschy and Saio(1995, 1996) pour une
vision plus complète des oscillateurs stellaires, des mécanismes à l’oeuvre et des techniques utilisées.

4.1 Petit bestaire illustré des étoiles pulsantes

Les nombreux types connus aujourd’hui d’étoiles pulsantesse répartissent sur l’ensemble du dia-
gramme H-R, recouvrant ainsi une grande variété de stades d’évolution, de masse, de luminosité, de
classes d’étoiles donc. Différents critères peuvent être utilisés pour les classer : le stade d’évolution, le

1ce qui signifie magnifique, nommées ainsi à cause des variations de luminosité observées sur o Ceti
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type d’oscillation, le mécanisme d’excitation. J’aborderai cette description en suivant la place des pulsa-
teurs dans le diagramme H-R, comme sur la figure4.2. Sur celle-ci les régions hachurées correspondent
aux différents processus d’excitation (cf.2.4) et types d’oscillations :

– hachures horizontales pour les modes de pression excités stochastiquement,
– hachures diagonales droite et gauche, respectivement pour les modes de gravité et les modes de

pression, excités par le mécanismeκ.
La ligne en tirets représente la séquence principale d’âge zéro (ZAMS), la bande d’instabilité des Cé-
phéides classiques est entre les 2 lignes en tirets parallèles. L’évolution des étoiles de différentes masses
de la séquence principale jusqu’à la phase de géante est représéntée par les lignes continues (pour 1, 2,
3, 4, 7, 12 et 20 masses solaires). Au-delà de la phase géante rouge, quelques étoiles de faible masse
(M . 2M⊙) atteignent une phase stable où l’étoile devient condenséeet bleue. Ces étoiles forment la
branche horizontale du diagramme, représentée par la ligneen pointillée et tirets. Les derniers stades
d’évolution voient les étoiles de faible et intermédiaire masses (M . 7 M⊙) "shed most of their outer
layers leaving a core" qui après une contraction, et donc uneaugmentation de la température, deviennent
des pré-naines blanches au coeur d’une nébuleuse planétaire, avant de mourir en naine blanche. Cette der-
nière évolution est représentée par la ligne pointillée. Dans le tableau final, le lecteur trouvera résumées
les caractéristiques principales des étoiles décrites ci-après.

4.1.1 Étoiles évoluées . . . au-dessus de la séquence principale

• Géantes rouges :
La plupart des étoiles de la branche des géantes rouges(RGB)et de la branche asymptotique (ABG)
pulsent avec des périodes comprises entre 25 jours à plusieurs années. Les périodes peuvent par-
fois être très irrégulières ou semi-régulières. Ses objetsprésentent de fortes pulsations radiales,
probablement entraînées par le mécanismeκ dans les régions d’ionisation partielle de l’hydrogène
et de l’hélium.

– Miras :
Il s’agit des plus anciennes étoiles pulsantes répertoriées, par Fabricius en 1595 dont l’étoile pro-
totype esto Ceti. Les Miras sont des géantes rouges avec des pulsations radiales de fortes ampli-
tudes. Leur variabilité est très importante (de 10 à 40000 fois plus brillantes entre le minima et le
maxima) et est aussi très irrégulière.Wood(1995). Récemment des oscillations de type solaire ont
été détectées parBuzasi et al.(2000).

– Irrégulières et semi-régulières :
On distingue aussi les variables irrégulières (Lb, Lc) et semi-régulières (SRa, SRb), semblables
aux Miras mais avec des amplitudes moins importantes. Il arrive qu’on distingue aussi les va-
riables à longues périodes (LPV).

• Céphéides :
Ce sont les étoiles variables les plus connues. Leur prototype,δ Cephei, a été découvert en 1784,
et toutes ces étoiles présentent des oscillations radialesavec une période très précise, entre 2 et
100 jours, ce qui a permis leur utilisation pour la détermination des distances galactiques via la
fameuse relation période - luminosité. Les Céphéides sont des supergéantes (500-300000 fois plus
grandes que le Soleil) jaunes (F-G) de masse comprise entre 5et 20 M⊙ avec une luminosité très
élevée (1000 à 100000 L⊙). La plupart sont dans un stade de consommation de l’hélium de leur
noyau, bien que certaines brûlent leur hydrogène en couchesautour de leur noyau d’hélium, lors
de leur évolution vers le stade de géante rouge.

• RR Lyrae:
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F. 4.1 – Diagramme d’Hertzsprung-Russel sur lequel figurent les positions en luminosité et température
de différents classes d’étoiles pulsantes (d’après Christensen-Dalsgaard ).



76 Astérosismologie

Ce sont des étoiles de population II, donc très vieilles, et de faibles masses (∼ 0.7 M⊙) brûlant leur
hélium en carbone et oxygène dans leur coeur. Elles pulsent aussi radialement avec une période
typique entre 0.2 et 1.2 jours (Kolláth et al., 2000). Du fait de leur âge, on les trouve surtout dans
les amas globulaires de notre galaxie. On peut distinguer des sous-classes, RRa à RRd, en fonction
de leur courbe de lumière. Enfin il est noté l’existence de ce qui est appelé l’effet BlazhkoStothers
(2006). Il s’agit de la modulation de l’amplitude et de la forme descourbes de lumière de manière
quasi-périodique. Cette modulation laisse la période des pulsations inchangée, et son origine est
encore mal comprise.

• Céphéides de type II (W Virginis, RV Tau, BL Herculus) :
Ces Cépéhéides sont similaires aux Céphéides classiques etobéissent aussi à une relation période-
luminosité mais sont plus vielles. C’est pour cela qu’on lesnomme Céphéides de population II ou
de type II. Pour une même période, leur amplitude est plus faible que les classiques. Dans cette
catégorie, on distingue 3 sous-classes en fonction de la période des pulsations : lesW Virignis, des
étoiles de faible masse (∼ 1 M⊙), qui évoluent vers l’AGB ou engagées dans la phase de pulses
thermiques au-delà de l’AGB avec une période de 1 à 30 jours, lesRV Tauri avec une période
supérieure à 30 jours et lesBL Herculusde période inférieure à 8 jours.

• R Coronae Borealis:
Ce sont des étoiles géantes évoluées de faible masse, pauvres en hydrogène et riches en carbone
et pulsateurs similaires aux Céphéides mais de très faible amplitude. L’exemple le plus connu est
ArcturusRetter et al.(2003).

4.1.2 Étoiles sur ou proche de la séquence principale

• β Céphéides (β Canis Majoris) :
Il existe plusieurs classes de pulsateurs de type O et B sur oujuste au-delà de la séquence prin-
cipale, dont les plus connues sont lesβ Cephei , de type B et comprenant des naines jusqu’aux
supergéantes (Mazumdar2006). De nombreuses se trouvent dans des amas ouverts jeunes, dans
leur phase de combustion de l’hydrogène de leur noyau, certaines étant même plus avancées dans
la phase de contraction du coeur et de combustion de l’hydrogène en couches. Elles présentent
des oscillations acoustiques radiales et non-radiales, maintenues par le mécanismeκ dû à un pic
d’abondance du fer modifiant fortement l’opacité. On pourra, par exemple, se reporter àPamyat-
nykh et al.(2004) pour une interprétation des observations sismiques deν Eridani.

• Slowly Pulsating B (SPB) :
Les SPB sont des étoiles de type B "mid-type " à "late-type" qui présentent des variations de faible
amplitude avec des périodes de 0.5 à 3 jours. Le mécanisme à l’oeuvre est aussi dû à un pic du fer
influençant le profil d’opacité mais il est supposé prendre place bien plus profondément. Ce sont
alors des modes de gravité qui se trouvent excités, avec de plus longues périodes que les modes de
pression (Waelkens, 1996). Les SPB ont une masse de 2 à 6M⊙ et une faible vitesse de rotation
3 sini . 100km/s. Des travaux ont été effectués pour explorer leur champ magnétique grâce à ses
pulsations (Hasan et al., 2005).

• δ Scuti :
Parmi les classes de variables se situant sur et très près de la séquence principale, lesδ Scuti sont
la population la plus nombreuse et la mieux connue (la célébre Altaïr en est d’ailleurs une). Ce
sont des sous-géantes de type A à F, de 1.6 à 2.6M⊙, brûlant l’hydrogène de leur coeur ou dans
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une épaisse couche autour du coeur. Elles sont le siège de pulsations radiales et non-radiales com-
binant modes de pression et de gravité, avec des périodes allant de 0.5 à 6 heures (Breger et al.,
2005; Goupil et al., 2005). Dans cette catégorie, on trouve des étoiles plus évoluées, avec de fortes
amplitudes d’oscillation, qui sont des rotateurs lents avec quelques modes seulement excités, et
aussi des specimens avec une faible amplitude, situées sur la bande d’instabilité, qui ont une rota-
tion rapide (3 sini ∼ 220km/s). Ces pulsations trouvent leur origine dans les régions d’ionisation
partielle de l’hélium et de l’hydrogène. Comme il s’agit de rotateurs rapides, des difficultés vont
survenir du fait du splitting rotationnel des fréquences pour leur prédiction et leur identification.

• roAp (rapidly oscillating A peculiar) :
Ce sont des étoiles A particulières, oscillant rapidement,constituant un sous-groupe des étoiles ma-
gnétiques chimiquement particulières. Leur particularité provient de la présence dans leur spectre
de fortes raies métalliques (cf.Kurtz et al. 2004pour une revue récente). Elles partagent sur le
diagramme HR une position proche auxδ Scuti, avec la présence de modes de pression de faible
période, 4 à 15 minutes, et de faible amplitude. Une de leurs caractéristiques remarquables tient
en la présence d’un champ magnétique très important (jusqu’à plusieurs kilogauss) associée à une
rotation lente, entre 2 et 12 jours. Leur combinaison est uneclé pour expliquer leurs oscillations,
notamment grâce au modèle de pulsateur oblique (Bigot and Dziembowski, 2002).

• γ Doradus:
Il s’agit d’étoiles F jeunes, de∼ 1.5M⊙, se situant à la limite inférieure de la bande d’instabilité
(Warner et al., 2003), et découvertes assez récemment (Kaye et al., 1999). Leurs oscillations, de
période 0.5 à 3 jours, laissent supposer l’existence de modes de gravité, dont l’origine n’est pas
encore comprise bien qu’il semble problable qu’il s’agissent d’un mécanisme lié à l’opacité ou à
l’indice adiabatique, prenant place dans des régions hautement métalliques. Elles sont des cibles
sismiques difficiles du fait du peu de modes détectés, de leur période assez longue et soumise à
une rotation dont la période est semblable à celle des pulsations.

• Pulsateurs de type-solaire :
Enfin parmi les étoiles proches de la séquence principale, ontrouve les objets présentant des os-
cillations de type solaire : c’est-à-dire des modes de pression excités stochastiquement, de faible
amplitude et de période de l’ordre de quelques minutes. Leurs caractéristiques sont détaillées au
paragraphe §4.1.4.

4.1.3 Étoiles évoluées . . . sous la séquence principale

• EC14026 :
Il s’agit de sous-naines de type B (SdB), qui brûlent leur coeur d’hélium et qui possédent une
enveloppe riche en hydrogène et dont la masse n’est pas suffisante pour permettre d’atteindre la
branche asymptotique. Elles présentent des pulsations de période 1.5-8 minutes (Kilkenny et al.,
1997) et d’après les prédictions théoriques (Fontaine1998), elles pourraient être animées par des
modes de pression.

• Les naines blanches pulsantes :
Elles sont les restes des étoiles de masse initiale inférieure à 8M⊙ et certaines pulsent pour des
intervalles de température bien définis et présentent toutes dans ce cas des modes de gravité non-
radiaux. Certaines d’entre elles ont leurs propriétés globales déterminées grâce à l’astérosismolo-
gie (cf. la revue deMetcalfe 2005sur les intérieurs des naines blanches). On peut distinguerles 4
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catégories suivantes :
– PNNV :

Planetary nebula nuclei variables, c’est-à-dire de pré-naine blanche au coeur d’une nébuleuse pla-
nétaire. C’est une étape courte entre la phase de pulses thermiques à la fin de l’AGB et le stade
final de naines banches proprement dit. Leur période est trèscourte, 1000 à 2000 secondes.

– DO-V :
Pour les naines blanches de type O. Les cas les plus chauds sont représentés parPG 1159ou GW
Virginis dont la température atteint 80000 à 160000 K ! On suppose que c’est un processus lié aux
régions d’ionisation partielle du carbone et de l’oxygène (voir Córsico and Althaus(2006) pour
une présentation des observations deGW Virginis et de modèles d’évolution associés).

– DB-V :
Étape suivante pendant le refroidissement de la naine blanche, la température baisse jusqu’à 25000
K. La zone convective dans la couche d’hélium entraîne les pulsations dont la fréquence augmente :
400 à 1200 secondes. Leur atmophère est uniquement constituée d’hélium (voir WeidnerKoester
2003 pour une comparaison entre les observations et les modèles de structure de DB-V).

– DA-V (ZZ Ceti) :
Les naines blanches de type A sont les plus froides : 11000 à 12000 K. La source de leurs pulsa-
tions, avec une période de 100 à 1200 secondes, se situe dans les couches convectives d’hydrogène.
Les pulsations de leur prototypeZZ Ceti et l’estimation de ses propriétés sont détaillées dansPech
and Vauclair(2006).

4.1.4 Les étoiles de type solaire

Pour des raisons assez évidentes, je vais m’attacher à décrire plus en détail les pulsateurs de type
solaire. En effet en ayant accès à un échantillon de ce type d’étoile, on peutavoir une vue sur de
stades d’évolution par lesquels est déjà passé le Soleil et vers lesquels il se dirige. On peut donc mieux
comprendre l’histoire du Soleil et de son environnement, etdonc de notre système solaire. De plus les
connaissances, aujourd’hui très précises, sur la structure et la dynamique solaire permet d’apporter des
contraintes encore plus fortes sur les modèles et les observations des étoiles semblables.

Ce que l’on regroupe dans la catégorie des étoiles de type solaire, ce sont les étoiles sous-géantes de
type F, G, voir K de la séquence principale. Elles sont donc suffisamment froides pour que des mouve-
ments de convection s’établissent dans les couches superficielles. Et c’est cette convection turbulente qui
excite et amortit les oscillations donnant un spectre très large (dans l’espace des fréquences) mais aussi
de faible amplitude de modes de pression. Comme c’est le cas pour le Soleil. La figure4.2 représente
quelques exemples de ces pulsateurs sur le diagramme HR. De telles oscillations sont attendues dans
les étoiles présentant cette convection de surface.Christensen-Dalsgaard and Frandsen(1983) ont fait
les premières estimations des amplitudes attendues. Depuis, Houdek et al.(1999) ont également réalisé
de telles prédictions avec des méthodes plus sophistiquées. Ce qui est fort utile étant donnée qu’une
des principales difficultés rencontrées tient justement en la détection et la mesure de ces oscillations de
faibles amplitudes (de l’ordre de 10−6-10−5 magnitude alors que pour les Céphéides classiques on atteint
2 magnitudes !).

Pour détecter des oscillations solaires, on utilise des caractéristiques et propriétés du spectre d’oscil-
lations, déjà observées pour le Soleil et prédites pour d’autres étoiles (cf.Bedding and Kjeldsen, 2006).
En effet le spectre de puissance se signale par une enveloppe en forme de cloche et par la présence d’une
structure en forme de peigne des pics, espacés uniformément, comme on a pu le voir pour le Soleil. La
détection de ce motif est l’un des outils pour déteminer la nature des oscillations observées et obtenir des
informations sur les propriétés globales de l’étoile car onpeut mesurer la grande séparation∆ν. Le déve-
loppement d’outils pour aider à l’identification des modes d’oscillations et à l’extraction de paramètres
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F. 4.2 – Diagramme HR sur lequel figurent les positions en luminosité et température d’étoiles pul-
santes de type solaire (d’aprèsBedding and Kjeldsen, 2003).

stellaires font l’objet du chapitre suivant, respectivement les parties5.3et5.2.2.
De nombreuses tentatives ont été effectuées avant de détecter sans ambiguïté la présence d’oscil-

lations de type solaire. Le lecteur pourra se reporter aux revues deBedding and Kjeldsen(2006) ou
Bouchy and Carrier(2003) qui répertorient les différentes étoiles observées et les résultats obtenus. Les
campagnes d’observations pour détecter ce type de pulsateurs, soit en photométrie soit par mesure de
vitesse Doppler, ont amené à de nombreux débats. Ainsi durant les années 80 de nombreux travaux por-
tèrent, notamment, sur Procyon etα Centauri A(Gelly et al., 1986) sans conclure sur une détection sans
ambiguïté d’oscillations de type solaire. On peut considérer que la première détection d’une distribution
de puissance prédite a été obtenue parBrown et al.(1991) pour Procyon par des observations Doppler.
Cependant aucune fréquence n’a pu être déterminée ni d’ailleurs la grande différence.η Bootis a été la
première où des pics ont pu être détectés, parKjeldsen et al.(1995). Depuis de nombreux résultats ont
été obtenus autant grâce à des instruments au sol que spatiaux (MOST). Justement l’amélioration des
performances des instruments au sol, par mesure de vitesse Doppler, a fortement contribué à l’essor de
l’astérosismologie à la fin des années 90 - début 2000 (CORALIE, FEROS, UCLES, UVES, EMILIE,
SARG). Quelques exemples de pulsateurs de type solaire sontd’ailleurs illustrés sur la figure4.3.

Un exemple de l’effervescence actuelle peut être illustré avec le cas de Procyon. En effet des obser-
vations répétées en vitesse ont été effectuées (Martić et al., 1999, 2004; Eggenberger et al., 2004), bien
que les amplitudes soient inférieures aux prédictions théoriques. De plus des mesures photométriques
ont été réalisées par le satellite MOST (cf.4.2). Matthews et al.(2004) ont annoncé ne pas avoir détecté
d’oscillations dans Procyon ! Cette annonce a suscité un passionnant débat au sein de la communauté
pour comprendre ces observations. Je reviendrai sur ce cas et notre contribution à la question dans §5.4.

4.2 Les observations

4.2.1 Contrainteslimites

Détecter et mesurer des oscillations stellaires avec une qualité suffisante pour sonder les intérieurs
stellaires constitue encore un défi important. De nombreux efforts sont mis en oeuvre pour faciliter les
observations sismiques et atteindre une précision adéquate. La sismologie stellaire doit en effet faire face
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F. 4.3 – Exemples de spectres d’oscillation du Soleil et de 4 étoiles de type solaire (d’aprèsBedding
and Kjeldsen, 2003). Les spectres de gauche sont représentés en fonction de fréquence sur une échelle
logarithmique, ceux de droite l’abscisse est normalisée par la fréquence de coupure. Le spectre du Soleil
est obtenu par GOLF,α Cen par des mesures Doppler de UCLES et UVES,β Hyi par des mesures
Doppler de UCLES et CORALIE,η Boo par largeur équivalente avec NOT etξ Hya en vitesse par
CORALIE. Les échelles verticales ont été normalisées. Le maximum d’amplitude deξ Hya est 60 fois
celui du Soleil.

Green (VIRGO) Velocity (GOLF)

F. 4.4 – Spectres en amplitude de 20 jours d’observations du Soleil par mesures Doppler et photomé-
triques, respectivement, par les instruments GOLF (en bas)et VIRGO (en haut). Le fond, dû au bruit de
granulation, est plus important en photométrie qu’en vitesse.
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à de nombreuses contraintes, à la fois imposées par les techniques actuelles et par la nature même des
observations souhaitées.

Ainsi les étoiles, vues comme des sources ponctuelles, ne permettent d’effectuer uniquement des
mesures intégrées sur la totalité de leur disque. Contrairement au Soleil, on ne peut pas les résoudre2 :
on n’a accès qu’aux modes globaux de bas degrés, c’est-à-dire ℓ 6 3. Ceci ne permettra pas d’obtenir
la richesse du spectre solaire mais permettra d’obtenir plus qu’une simple information sur les propriétés
globales des objets observés en apportant des contraintes sur leur structure et leur dynamique. Pour cela il
faut pouvoir résoudre le spectre d’oscillation et ainsi estimer les fréquences des oscillations et déterminer
des grandeurs caractéristiques comme les grande et petite différences. Surtout que les oscillations les plus
intéressantes, celles de type solaire, sont de faible amplitude. De plus les modes ont des temps de vie
longs (et finis) par rapport aux périodes des pulsations, ce qui est un critère supplémentaire.

Les progrès dans les techniques pour stabiliser les spectrométres ont permis dans les dernières an-
nées d’effectuer des observations au sol par mesure de vitesse Dopplerd’étoiles de type solaire. Definir
vitesse Doppler et photomètrie. Bien que ces observations sont difficiles à interptréter à cause d’effets
significatifs de la fenêtre d’observation sur le spectre mesuré, néanmoins il est clair que des détections
ont pu être réalisées. Pour obtenir de spectres plus clairs,plus propres, des mesures avec un instrument
adéquat doivent être effectuées de l’espace, pour s’affranchir notamment de l’atmosphère terrestre. De
telles observations d’un satellite emploient de préférence des mesures photomètriques plûtôt que des me-
sures en vitesses, pour la simple raison que c’est une technique plus facile à réaliser et "spatialiser". De
plus de l’espace il faut faire attention à la scintillation dûe à l’atmosphère terrestre qui peut contaminer
les données.

Pour le Soleil, les oscillations ont été observées à la fois par des mesures de vitesses radiales et par
photomètrie. Ces 2 techniques sont applicables pour observer les étoiles, auxquelles peut être ajoutée
la méthode des largeurs-équivalentes (Bedding et al., 1996). Du sol, les principales difficultés pour les
observations sismiques viennent de l’effet de l’atmosphère et du temps d’observation limité à partird’un
seul site sur une nuit donnnée. Si on se limite à un unique sitepour une étoile, alors le spectre sera for-
tement contaminé par des effets de trous dans les observations. La petite séparation entre les fréquences
attendue sera alors de l’ordre de 11.6 µHz, l’inverse d’une journée : c’est ce qu’on appelle l’aliasing
jour/nuit. Ainsi à chaque pic sera associé de part et ’autre d’aautres pics séparés de 11.6 µHz.Les lobes
et le bruit de fond dans le spectre posent des problèmes dans la détection et l’identification des modes
d’oscillations. Il est donc préférable de réaliser des campagnes multi-sites. Dans l’espace, on s’affranchit
de l’atmosphère terrestre mais il faut faire attention à la scintillation. Celle-ci a moins d’influence sur les
mesures en vitesse qu’en intensité mais les exigences techniques pour effectuer une mission d’astérosis-
mologie en vitesse sont telles

Enfin une dernière source de difficultés provient de la présence de convection à la surface desétoiles
de type solaire. Le temps de vie typique de la granulation n’est pas fondamentalement différent de celui
des modes p. On ne peut donc pas négliger ce phénomène. Pour arriver à distinguer dans les spectres la
composante convective et de celle acoustique, il est nécessaire d’intégrer suffisamment longtemps (et au
moins plus longtemps que la durée de vie des modes).

4.2.2 Les instruments

– WIRE (depuis 1999)
Le satellite WIRE (Wide-field Infra Red Explorer ;Buzasi et al. 2000) a été lancé en 1999 mais
l’instrument scientifique principale ne fût jamais opérationnel suite à un problème technique, au
contraire des autres instruments embarqués. Ce qui a conduit à la reconversion du systême de poin-
tage pour réaliser des observations en photométrie d’étoiles variables et pulsantes. Cette reconver-

2des projets d’interférométrie stellaire sont pourtant à l’étude (Thévenin et al., 2006)
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sion sismique a duré un an entre 1999 et 2000 et a permis l’étude d’une trentaine de pulsateurs
stellaires, de type B à M, avec entre autres desβ Céphéides, desδ Scuti ou des pulsateurs solaires
dont Procyon (cf.Cuypers et al. 2002pour une revue des étoiles observées).

– MOST (2003 - ?)
C’est le premier (micro)satellite (la taille d’une grosse malette) conçu et dédié à la sismologie
stellaire. Il a été mis en oeuvre par l’agence spatiale canadienne (Matthews, 1998). Il utilise un
téléscope de petit diamètre (15 cm) pour réaliser des mesures photométriques. Ces observations
concernent plusieurs types d’étoiles. Ainsi des modes g ontpu être détectés dans des étoiles Be
(Saio et al., 2006) ou encore l’estimation de la rotation différentielle deǫ Eridani (Croll et al.,
2006), un des faits marquants étant l’annonce parMatthews et al.(2004) de la non-détection de la
signature de modes p dans Procyon (cf. §5.4).

– CoRoT (2006 - 2009 ?)
Le télescope spatial COROT (Convection, Rotation et Transits planétaires,Baglin et al. 2001)
est une mission conduite par le CNES, développée conjointement avec Alcatel, en partenariat
avec plusieurs laboratoires (piloté par le LESIA) français(Laboratoire d’Astrophysique de Mar-
seille, Institut d’Astrophysique Spataile), européens (Autriche, Belgique, Espagne, Allemagne,
ESTEC/ESA) et brésiliens. Son lancement a été effectué depuis Baïkhonour et constitue un suc-
cès. Le satellite n’a pas encore connu sa première lumière, prevue mi-janvier 2007. Elle est dédiée
à la fois à l’astérosismologie et à la recherche d’exoplanètes. Ces performances photométriques
attendues couplées à des observations continues pendant 150 jours (avec un cycle utile de 80%)
devraient permettre à COROT d’atteindre une précison de 0.1 µHz sur la mesure des fréquences
d’oscillations stellaires et de détecter des planètes quelques fois plus grosses que la Terre. Les opé-
rations menées par CoRoT se basent sur 2 programmes. Le programme principal est basé sur une
série d’au moins 5 observations de 150 jours des champs cibles : un champsismologiecontenant
une ou deux étoiles cibles brillantes et un champexoplanètescontenant jusqu’à 6000 étoiles de
magnitude plus faible pour lesquels des transits sont recherchés. Tous les 6 mois, le satellite se
retourne pour garder le Soleil dans le dos de son champ de vision. Ainsi entre deux séquences de
150 jours, il reste un mois mis à profit pour le programme d’exploration dont l’objectif est une
exploration des oscillateurs du diagramme H-R avec pour chaque champ jusqu’à 10 étoiles faibles
observées. Pendant les deux années et demi de la mission, près de 50 étoiles pour la sismologie et
60000 pour la recherche d’exoplanètes seront observées, constituant une première pour ces deux
domaines. Mes travaux se situent d’ailleurs principalement dans le cadre duSeismology Data Ana-
lysis Team.

– Kepler (2008 - 2012/2014)
Il s’agit de la mission développée par la NASA pour son programme de découverte. Son objectif
principal est la recherche de planètes de la taille de la Terre voir plus petites, et disposera d’un téles-
cope d’un diamètre de 95 cm et pointera durant toute la durée (4 à 6 ans) du programme le même
champ. 100000 étoiles seront ainsi accessibles et observées simultanément. Un certain nombre
d’étoiles suffisamment brillantes bénéficieront d’observations de 1 à 3 moins avec un échantillo-
nage d’une minute pour mesurer des oscillations acoustiques (Molenda-Zakowitz, 2006).

– SONG (2009 - ?)
SONG (Stellar Oscillations Network Group ;Grundahl et al. 2006) est un projet de la communaué
sismique avec pour objectif de développer un réseau sol de 8 petits télescopes pour mener à bien
des missions d’astérosismologie et de recherche de planètes de faible masse. Le projet actuel pré-
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voit d’effectuer des mesures de vitesse radiale, apportant une meilleure précision dans l’obtention
du spectre et avec un bruit de fond plus bas qu’en photomètrie. Grâce à SONG, on espère atteindre
une précision inégalée actuellement pour la sismologie stellaire et l’observation d’exoplanètes.

– Dôme C(2010 ?)
Le Dôme C est un haut plateau situé en Antartique, où se trouvedéjà la base internationale Concor-
dia. Ce lieu offre à la fois des conditions propices (quasi spatiales) pour les longues observations
continues (3 mois de nuits complètes avec un cycle utile proche de 90%) et des conditions at-
mosphériques exeptionnelles (transparence et seeing). Untel site propose ainsi une réelle com-
plémentarité à des missions comme COROT, surtout avec l’absence de projets spatiaux concrets
après 2010. Un des projets actuels est l’installation de Siamois (Sismomètre interférentiel à mesu-
rer les oscillations des intérieurs stellaires ;Mosser and Maillard 2005) pour observer des étoiles
brillantes sans interruption pendant 3 mois.

– The life of stars and their planets(2015 - 2025 ?)
Il s’agit d’un projet dans le cadre duCosmic visionde l’ESA pour la période 2015-2025 (Catala
et al., 2005) dont l’objectif est de contribuer à répondre aux questionsconcernant la formation et
l’évolution des étoiles et de leurs systèmes planétaires. Son concept est proposé pour réaliser si-
multanément la recherche de planètes par transits autour d’étoiles proches et d’assurer le sondage
des intérieurs stellaires, ainsi que l’étude de leur activité magnétique.

4.2.3 Quels outils de diagnostic pour l’astérosismologie ?

Méthodes asymptotiques

Comme j’ai pu le présenter au §2.3, on peut utiliser les caractéristiques des spectres d’oscillations
pour obtenir des contraintes sur les propriétés globales del’étoile, e.g. masse, rayon ou âge. A ceux-ci
peuvent être ajoutées de nouvelles grandeurs proposées parRoxburgh and Vorontsov(2003), pour les
modes p, définies comme les rapports des petites aux grandes différences, e.g.rn,ℓ = δνn,ℓ/∆νn,ℓ. Ces
nouvelles variables ont l’avantage d’être moins sensiblesaux conditions dans les couches superficielles.

Sur le diagramme H-R classique, les étoiles sont distribuées en fonction de leur luminosité et de leur
température de surface. Par analogie, on peut construire undiagramme H-R sismique en fonction des
petites et grandes différences moyennes (Christensen-Dalsgaard, 1988). Avec l’évolution de l’étoile, la
vitesse du son diminue dans le coeur, et le poids moléculairemoyen augmente du fait de la combustion
de l’hydrogène central en hélium. A cela s’ajoute un accroissement des rayons physiques et acoustiques.
Ce qui a pour conséquence de voir les petites et grandes différences diminuer. La figure4.5 représente
ce pendant astérosismique. Les lignes continues suivent l’évolution d’un modèle de masse donnée sur la
séquence principale. Les lignes pointillés relient les différents modèles qui ont la même quantité d’hy-
drogène en leur coeur et donc qui se trouvent au même stade de leur évolution sur la séquence principale.
Des estimations observationnelles de∆ν et δν peuvent ainsi être utilisées pour contraindre la masses et
l’âge d’étoile.

L’observation de modes mixtes peut s’avérer très utiles pour obtenir de l’information sur les diffé-
rentes régions des intérieurs stellaires. On peut mentionner à ce sujet les travaux effectués sur une étoile
de type solaireη Boo (di Mauro et al., 2004) ou une géante rougeξ Hya (Teixeira et al., 2003) pour
interpréter les observations de modes mixtes et contraindre leur structure et leur stade évolutif.
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F. 4.5 – Diagrammes H-R sismiques (dans le plan< ∆ν >-< δν >) : pour des modèles sur la séquence
principale de masse et âge différents. Les lignes continues relient les modèles de même masse. Les lignes
pointillées relient les modèles avec la même abondance centrale en hydrogène. D’aprèsFloranes et al.
(2005).

Inversions

Les inversions sismiques ont montré leur intérêt pour explorer les propriétés du Soleil et c’est natu-
rellement que leur application au cas astérosismique est prévue. Des tentatives ont été effectuées pour
adapter les techniques solaires à des observations stellaires artificielles (Gough and Kosovichev, 1993;
Roxburgh and Vorontsov, 1998). Berthomieu et al.(2001) ont réalisé des inversions astérosismiques
d’étoiles de type solaire telles qu’elles seront observéespar CoRoT montrant leur potentiel pour estimer
la structure dans les régions les plus profondes.Basu et al.(2002) présentent une étude montrant l’im-
portance des variables à utiliser pour effectuer des inversions. On pourra se reporter à la revue deBasu
(2003) ou àThompson and Christensen-Dalsgaard(2002) pour plus de détails.

Dans ce chapitre, je viens d’exposer les contraintes auxquelles la sismologie stellaire est soumise et
je vais présenter dans le chapitre suivant des outils que nous avons spécialement adaptés, développés et
validés pour aider et faciliter l’extraction d’information de données astérosismiques.
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Chapitre 5

Apports aux missions astérosismiques
(présentes et futures)

Las prisas no son buenas compañías
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L
es chapitres précédents ont permis d’exposer les succès du diagnostic sismique pour sonder le Soleil
et aussi de montrer la grande variété de pulsateurs stellaires connus aujourd’hui et qui couvrent

l’ensemble du diagramme HR. La détection et l’identification des modes d’oscillations dans ces objets
constituent donc à la fois une étape nécessaire et un important défi pour pouvoir franchir un nouveau
pas dans notre compréhension de la structure et de l’évolution stellaire. J’exposerai dans ce chapitre
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des techniques, existantes et celles dont j’ai contribué audéveloppement, en sismologie stellaire, afin
d’apporter une aide à l’identification des modes et à l’extraction de l’information contenue dans les
mesures astérosismiques d’étoiles de type solaire.

5.1 Comment extraire de l’information des spectres d’oscillations

5.1.1 Caractériser un spectre d’oscillation

Calculer la densité spectrale de puissance

Avant de pouvoir s’appliquer à extraire les paramètres des modes d’oscillations, il faut construire un
périodogramme, un estimateur de la densité spectrale mesurée. Dans le cas de mesures astérosismiques,
on peut utiliser un spectre d’amplitude ou un spectre de puissance. Nous utilisons ici et dans la suite du
manuscrit comme représentation la densité spectrale de puissance pour étudier les séries temporelles des
variations de luminosité ou de vitesse radiale. Pour ce faire, on dispose de plusieurs estimateurs pour
déterminer un périodogramme dont :

– périodogrammeclassique: basé sur la transformée de Fourier des variations temporelles. C’est
l’outil le plus simple et le plus utilisé pour analyser un phénomène physique.

F(ω) =
∫ +∞

−∞
f (t)exp(−ıωt)dt (5.1)

et la densité spectrale de puissance est alors définie par :P(ω) = |F(ω)|2. Notamment lorsqu’on
dispose d’une série temporelle échantillonnée régulièrement, on a recours à la FFT (Fast Fourier
Transform), ce qui est le cas des données sismiques solairesqui bénéficient d’un taux d’échan-
tillonnage régulier. Il comporte cependant quelques inconvénients. En effet si un pic a une fré-
quence non entière et non multiple de la résolution fréquentielle1, la puissance de ce pic au lieu
d’être concentrée sur unbin est étalée entre plusieursbins adjacents. Le cas le plus défavorable
peut ainsi entraîner jusqu’à baisse de≈36% de l’amplitude du pic. De plus les observations n’étant
pas continûment infinies ou infiniment continues (comme déjàmentionné dans3.2.1) cela revient
à multiplier le signal temporel par une fenêtre carrée, c’est-à-dire convoluer la transformée de Fou-
rier par un sinus cardinal. Chaque pic se voit alors de part etd’autre adjoint de lobes secondaires
aspirant une partie de la puissance. Dans le cas d’observations au sol mono-site, la série tempo-
relle est interrompue tous les jours, un alias jour/nuit est ainsi introduit, marqué par la présence de
lobes secondaires situés à±11.57µHz2 autour du pic correspondant au mode propre. Cette pollu-
tion pose de gros problèmes pour l’identification des modes dans les observations astérosismiques
effectuées depuis un site unique au sol.

– multi-fenêtrage ou multi-tapering : pour corriger une partie des problèmes liés au caractère borné
des observations, on peut multiplier la série temporelle par un ensemble de fenêtres spécifiques
et en procédant à un moyennage des périodogrammes obtenus, on a finalement un spectre où
la puissance des pics est plus concentrée dans le lobe principal (Thomson, 1982; Percical and
Walden, 1998; Komm et al., 1999, pour une application à des données sismiques solaires ). Cette
méthode permet de réduire la perte de puissance dans des lobes et est peu sensible au changement
de phases aléatoires dans la série. Mais dans le périodogramme obtenu, les points ne sont plus
statistiquement indépendants. Il apparaît alors une corrélation entre des points voisins ainsi qu’un
élargissement des pics.

1qui est l’inverse de la durée d’observation.
2c’est-à-dire l’inverse de 24 heures
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– sur-échantionnage ou zero-padding : cette technique est employée pour corriger l’étalage de la
puissance d’un pic sur plus d’un bin. Son principe est d’ajouter une longue série de zéros à la fin
d’une série temporelle avant d’en calculer le périodogramme classique de manière à en augmenter,
artificiellement, la résolution fréquentielle. Pour une série den points, on ajoutekn zéros pour
obtenir un sur-échantillonnage dek+1 fois le spectre originel. Ainsi pour un périodogramme avec
k = 5, la réduction des amplitudes n’est plus que de 3% (voir par exempleGabriel et al. 2002
pour une application aux données solaires de GOLF). L’inconvénient de cette technique est aussi
d’introduire une corrélation entre des points voisins.

On trouvera une description des intérêts, inconvénients etavantages de chaque technique dansTurck-
Chièze et al.(2004b) etCouvidat(2002), dans le cadre de la recherche des modes de gravité solaires. Par
la suite les spectres de puissance discutés et utilisés auront été obtenus de manière classique par analyse
de Fourier. Je reviendrai au paragraphe sur différentes techniques mises en oeuvre dans le cas de données
non échantillonnées régulièrement ou comprenant des interruptions.

Le spectre de puissance des oscillations

Une fois le spectre d’oscillation obtenu, on peut s’attacher à déterminer au mieux les paramètres des
modes. Ceux-ci n’ont pas une structure inconnue ou aléatoire, fort heureusement pour nous. En effet
les modes acoustiques sont excités stochastiquement et amortis intrinséquement par la turbulence des
couches superficielles de la zone convective (Goldreich and Kumar, 1988; Kumar, 1988) et par analogie
ces oscillations peuvent être modélisées avec un oscillateur harmonique amorti excité stochastiquement
tel que :

d2Y

dt2
+ 2Γ

dY
dt
+ 2ω2

0Y = F(t) (5.2)

où Y(t) est le déplacement de l’oscillateur,Γ est l’inverse du taux d’amortissement,ω0 est la pulsation
propre de l’oscillateur non amorti etF(t) est la fonction source aléatoire. Cette équation est facile à
résoudre en considérant sa transformée de Fourier :

− ω2Ỹ(ω) − 2iΓωỸ(ω) + ω2
0Ỹ(ω) = F̃(ω) (5.3)

où Ỹ(ω) et F̃(ω) sont respectivement les transformées de Fourier de Y(t) etde F(t). De cette équation, on
peut sortirỸ(ω) :

Ỹ(ω) =
F̃(ω)

(ω2
0 − ω) − 2iΓω

(5.4)

Donc la densité spectrale de puissance est :

P(ω) = |Ỹ(ω)|2 = |F̃(ω)|2
(ω2

0 − ω)2 + 4Γ2ω2
(5.5)

La puissance est maximale pourω = ω0. Près de cette valeur, c’est-à-dire pourω telle que|ω−ω0| ≪ ω0,
l’expression précédente peut se simplifier comme suit :

P(ω) ≃ 1

4ω2
0

|F̃(ω)|2
(ω − ω0)2 + Γ2

(5.6)

Cette fonctionP(ω) définit le profillorentziend’un mode caractérisé par une pulsationω0, une amplitude
A = F̃(ω)/4πω2

0Γ
2 et une largeur à demi-hauteur 2Γ. Un mode contient ainsi une puissance intégrée

P = πAΓ/2. Le temps d’amortissementτ d’un mode est tel que 1/τ = 2Γ. La détermination de la largeur
d’un pic est donc important pour estimer le temps de vie d’un mode.
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De ce qui précéde, on voit donc qu’on peut modéliser le spectre de puissance des modes p par une
somme de profils lorentziens correspondant aux différents modes (n, ℓ,m) tel que :

S(ν) = B(ν) +
∑

n

∑

ℓ

L(ν, νnℓ ,Anℓ, Γnℓ) (5.7)

avec

L(ν, ν0,A, Γ) =
A

1+
( ν−ν0
Γ/2

)2
(5.8)

Les modes sont excités par la convection turbulente à la surface solaire. Ces mouvements convectifs
ont une signature dans le spectre de puissance, principalement à basse fréquence. La figure5.1représente
le spectre de puissance du Soleil, tel qu’obtenu avec l’instrument GOLF/SoHO pendant une durée de 5
ans. Y figurent les différents bruits contribuant aubackgroundB, le fond continu du spectre : bruits
instrumentaux, bruit de photon et bruits stellaires (convection, activité). Avec la qualité actuelle des
données solaires, on est aussi capable de mesurer une asymétrie des modes (Nigam and Kosovichev,
1998) (qui dépend également du type de technique utilisée pour les observations : en vitesse ou en
intensité). Dans le reste du manuscrit, on ne tiendra pas compte de l’asymétrie des modes car le rapport
signal-à-bruit attendu pour les prochaines données astérosismiques ainsi que leur résoution fréquentielle
ne seront pas suffisant pour la mesurer et donc la prendre en compte. L’éventualité de l’introduction de
ce paramètre ultérieurement dans des modèles n’est pas à exclure et ne remet pas en cause les résultats
des travaux présentés ici.

5.1.2 Extraire de l’information

Nous possédons maintenant un spectre de puissanceobservéet unmodèlede spectre. On va donc
pouvoir réaliser un ajustement du spectre observé pour extraire l’information contenue dans les observa-
tions sismiques et les paramètres des modes. Les modes acoustiques étant excités stochastiquement par
la convection turbulente de surface, il est important de prendre en compte le bruit convectif associé pour
effectuer le meilleur ajustement possible. Le spectre observéet mesuréSobs est ainsi modélisé comme le
produit d’un spectre théoriqueparfait déterminé comme décrit dans le paragraphe précédent et d’unbruit
convectif modélisé par une distribution suivant une loi statistique duχ2 à 2 degrés de liberté (Woodard,
1984). La procédure d’ajustement prenant en compte cette statistique, les premières méthodes utilisées
(basées sur une distribution gaussienne et des estimationspar la méthode des moindres carrés) ont été
remplacées par une technique plus adéquate, l’estimateur du maximum de vraisemblance (Duvall and
Harvey, 1986; Anderson et al., 1990), prenant en compte la statistique du signal.

Comme mentionné plus haut, le spectre observé contient un bruit de fond dû notamment au bruit de
convection présent à la surface du Soleil ou d’une étoile de type solaire. Avant de réaliser l’ajustement
du spectre, on corrige celui-ci de ce fond continu (on l’"aplatit"). Le fond continu est ajusté suivant
un modèle tenant compte du spectre de la convection (granulation, mésogranulation, supergranulation).
Dans le cas du Soleil, la convection est bien étudiée et on utilise le modèle deHarvey et al.(1993).
Dans le cas d’oscillateurs de type solaire,Vázquez Ramió et al.(2004) ont montré la possibilité de
mesurer ce fond convectif dans d’autres étoiles de la séquence principale (Régulo et al., 2005). Une
fois cette opération effectuée, on s’attache à ajuster les paramètresa du profil théoriqueS(a; ν) sur le
spectre mesuréSobs(νi). Ce dernier constitue un échantillon{yi}i=1,...,n où yi est la valeur mesurée au
point d’échantillonnage de fréquenceνi. On sait que la mesure effectuée est bruitée et que ce bruit est
multiplicatif et suit une loi duχ2

2 :

yi = S(a; νi) · bi (5.9)
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F. 5.1 – Densité spectrale de puissance des oscillations solaires observées avec l’instrument GOLF (en
noir). Le spectre rouge représente le bruit des détecteurs de GOLF. Les lignes continues correspondent
aux ajustements du modèle d’Harvey et al.(1993) des régions actives (ARs), de la granulation (GR),
de la supergranulation (SGR), et la somme de ces 3 composantes (AR+ SGR+ GR). On distingue très
nettement l’enveloppe caractéristique des modes p. (D’après Turck-Chièze et al., 2004b).

Le spectrey suit donc une loi de probabilité de densitég telle que :g(y)dy = f (b)db, ce qui conduit à :

g(y) =
1

S(a; ν)
exp

(

− y
S(a; ν)

)

(5.10)

La fonction de vraisemblanceL(a; yi) s’écrit alors :

L(a; yi ) =
n

∏

i=1

(

1
S(a; νi)

exp

(

− y
S(a; ν)

))

(5.11)

ou

− lnL(a; yi ) =
n

∑

i=1

(

− ln S(a; νi) +
yi

S(a; νi)

)

(5.12)

Trouver le maximum de la fonction de vraisemblanceL(a; ν) revient à trouver le minimum de cette
dernière équation. L’erreur sur les paramètres ajustés estobtenue en calculant l’inverse de la matrice
hessienne(Appourchaux et al., 1998a). Libbrecht(1992) avait déjà établi l’erreur sur la fréquence ajustée
telle que :σν = f (β)

√
Γ/4πT avecΓ la largeur du mode, T la durée d’observation,β l’inverse du rapport

signal/bruit dans le spectre et f(β) une fonction proche de 1 pour un rapport sinagl-à-bruit élevé. On voit
ainsi l’importance d’avoir des données sismiques sur de longues durées et avec le moins de bruit possible.
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On trouvera des discussions sur cette technique et ses propriétés dansAppourchaux et al.(1998a,b) et
sur la modélisation du spectre de puissance des modes p solaires, notamment, dansFierry Fraillon et al.
(1998). L’extraction des paramètres de modes p pour des étoiles detype solaire ne bénéficie pas de la
richesse du spectre solaire et elle est limitée aux modes de bas degrés (ℓ = 0, 1, 2, 3). Les modes sont
ajustés seuls ou par paire (ℓ, ℓ + 2) pour estimer la fréquence centrale des modes, leur amplitude et leur
largeur, et des valeursa priori sont nécessaires pour effectuer cette analyse. De plusi etδν sont inconnus
et nécessaires. Cet aspect de l’estimation des paramètres des modes sera discuté dans la partie5.2où ma
contribution à la question sera présentée. Au lieu de réaliser des ajustements de manière locale comme
décrit précédemment, d’autres techniques pour ajuster le spectre globalement ont été aussi développées
par?)RocaCortes1998 ouNeiner and Appourchaux(2004).

5.1.3 Les oscillations solaires pour interpréter les oscillations de type solaire

De nombreux outils ont été développés par les sismologues solaires, depuis une trentaine d’années,
pour extraire du mieux possible l’information des mesures sismiques solaires. Il est donc tout naturel
d’adapter - du moins d’essayer d’adapter - ces techniques pour l’analyse des oscillateurs de type solaire.
En effet, tout comme l’astérosismologie actuellement, la sismologie solaire n’a pas bénéficié à ses débuts
de réseaux au sol ou de mission spatiale, seulement d’observations mono-site (campagne bi-site pour
Procyon a été prévue en janvier 2007). Différentes techniques ont ainsi été développées et mises en
oeuvre :

– pour corriger les effets dus aux trous dans les seŕies temporelles : avec des périodogrammes obte-
nus par multi-fenêtrage (multitaper), afin de concentrer lapuissance dans le lobe principal,

– pour diminuer le bruit dans les spectres solaires : par déconvolution homomorphique (Baudin et al.,
1993), en combinant multitapering et ondelettes (Komm et al., 1999), en lissant le spectre par une
analyse en ondelette (Solanki et al., 2001),

– pour étudier le comportement temporel des modes : avec des analyses temps-fréquences (Baudin
et al., 1994) ou en ondelettes (Toutain et al., 1997; Régulo and Roca Cortés, 2001; Andersen and
Leifsen, 2004),

– pour identifier les modes : en mettant à profit les propriétésasymptotiques des modes p (Tassoul,
1980), notamment via le diagramme échelle (Grec et al., 1983).

Au contraire de la sismologie solaire, l’étude des autres étoiles présentant des oscillations de type
solaire est suffisamment récente pour ne pas bénéficier encore de moyens observationnels similaires pour
fournir des données sismiques continues de longues durées,bien que MOST soit opérationnel depuis
20033. En effet quasiment toutes les données disponibles de ce type d’étoile (par ex. Procyon,α Centauri
ou η Bootis) ont été et sont obtenues à partir de sites uniques au sol4 (Coralie, Elodie, HARPS au VLT)
avec les inconvénients inhérents à ce type d ’observation. Pour faire face à l’introduction des alias diurnes
et au faible rapport signal-à-bruit différents outils ont été adaptés ou développés, et utilisés conjointement
tels que :

– l’algorithme CLEAN (Roberts et al., 1987) : pour nettoyer un spectre des artefacts dûs aux in-
terruptions diurnes, en mettant notamment à profit l’estimation de grandeurs caractéristiques du
spectre de puissance comme la grande différence (Kjeldsen et al., 1995),

– la méthode de Lomb-Scargle (Lomb, 1976; Scargle, 1982) : pour calculer un périodogramme à
partir de séries temporelles non échantillonnées régulièrement. Cette méthode est souvent associée
à une analyse avec CLEAN (par exempleMartić et al., 1999),

3On reviendra sur ces observations plus loin.
4A l’exception de quelques campagnes multi-site dans le cadre de l’étude desδ Scuti notamment (e.g. réseau STEPHI,

Michel et al. 1992, et en attendant la prochaine campagne campagne multi-sited’observation de Procyon début 2007.



5.2 Rotation et inclinaison de l’axe d’une étoile 91

– Pijpers(2006) a proposé récemment une nouvelle méthode pour analyser unesérie temporelle
contenant des interruptions diurnes ou un échantillonnagenon régulier. Elle permet entre autres
d’étudier le comportement temporel des oscillations (important pour s’intéresser aux cycles d’ac-
tivité) ou encore être adaptée pour faire des ajustements,

– un ajustement des arêtes, caractéristiques d’oscillations de type solaire dans le diagramme échelle,
a été effectué parBedding et al.(2004) et Kjeldsen et al.(2005) dans le cadre de l’analyse deα
Cen A et B. Au préalable, les pics des modes d’oscillation ontété détectés et identifiés, respecti-
vement, en pondérant la série en fonction de la fenêtre d’observation ou en utilisant une analyse
par l’ajustemement à des fonctions sinusoïdales ("sine wave fitting", par exemplePallé 1986),

– une application de l’analyse temps-fréquence avec des ondelettes a été appliquée à des signaux
astérosismiques (Roques et al., 1998),

– Moreira et al.(2005) dérivent une technique pour détecter des modes ayant une durée de vie longue
(comme des modes mixtes ou de gravité) noyés dans un spectre de modes p.

– Régulo and Roca Cortés(2002) mettent aussi à profit les propriétés de périodicité des spectres
d’oscillations de type solaire pour présenter une méthode de réduction du bruit et de mise en
évidence des pics correspondant aux modes. Appliquée aux données MOST de Procyon.

– Roxburgh and Vorontsov(2006) ont récemment décrit une manière d’utiliser les propriétés de la
fonction d’autocorrelation5 pour obtenir une estimation des petites et grandes différences, ce qui
permet de contraindre des propriétés fondamentales des étoiles observées, comme leur rayon et
leur masse, même sans bénéficier d’une identification et d’une mesure des paramètres des modes.

Comme nous venons de le voir, les efforts ne faiblissent pas pour fournir des outils adaptés pour
une analyse efficace des données astérosismiques. Pour ce faire, il faut pouvoir mettre en application des
méthodes optimales pour détecter et identifier les modes avant de procéder à une estimation de l’angle
d’inclinaison et de la vitesse de rotation. Nous commençonspar ce point dans le paragraphe suivant.

5.2 Rotation et inclinaison de l’axe d’une étoile

C’est en déterminant au mieux les paramètres des modes d’osicllations - fréquences, amplitudes,
largeur des pics . . . - que l’on pourra étudier la structure etla dynamique des étoiles. D’ailleurs celle-ci
constitue l’un des objectifs de CoRoT, en proposant d’observer des étoiles dans des conditions permettant
d’atteindre la précision nécessaire pour avoir accès à des informations sur la rotation et la convection au
sein de l’étoile. Des travaux ont déjà porté sur la détermination des propriétés de la zone convective
d’étoiles de type solaire comme sa profondeur (Monteiro et al., 2000; Ballot et al., 2004; Mazumdar
and Antia, 2001) ou son abondance en hélium (Basu et al., 2004). Je m’intéresserai ici au problème de
l’estimation de la vitesse de rotation d’une étoile à laquelle est directement associé l’angle d’inclinaison
de son axe de rotation.

5.2.1 De l’importance d’extraire la rotation et l’angle d’i nclinaison de l’axe

Pour un observateur terrestre, l’axe de rotation du Soleil est presque perpendiculaire à sa ligne de
vue. Et on considère habituellement que cet axe est exactement perpendiculaire au plan de l’écliptique
pour les observations héliosismiques. Or pour toutes les étoiles qu’on peut observer, cet angle est distri-
bué aléatoirement sur la voûte céleste. Comme on le montra dans le paragraphe5.2.2, la visibilité des
modes d’oscillations stellaires dépend de l’inclinaison de l’axe de rotation de l’étoilei⋆ et de sa vitesse
de rotationΩ⋆. Cette répartition aléatoire des valeurs dei⋆ affecte les méthodes classiques pour mesurer

5Une technique alternative consiste à considérer la transformée de Fourier du spectre de puissance sismique. Je reviendrai
sur ce point plus loin.
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les paramètres des modes d’oscillation. Au contraire la sismologie stellaire offre la possibilité d’estimer
i⋆, qui est très mal contraint en général. De plus l’astérosismologie permet de mesurer la vitesse de ro-
tationΩ⋆ et n’est pas qu’une mesure de la projection de cette vitesse sur l’axe de visée de l’observateur
v·sin i (v étant la vitesse équatoriale de la surface stellaire). Par cette capacité à fournir une estimation de
i⋆ et deΩ⋆, il est possible de contraindre aussi le rayon stellaire, autrement accessible par des mesures
interférométriques (cf.Thévenin et al. 2006pour une revue de l’apport de l’interférométrie à l’astérosis-
mologie). De plus la connaissance dei⋆ est ausssi importante pour la détermination des paramètresdes
exoplanètes. En effet les techniques standards de détection de planètes donnent une estimation inférieure
de leur masseMp, telle queMp sinip (ip étant l’inclinaison de l’orbite planètaire par rapport à laligne de
visée). Comme on s’attend à ce quei⋆ et ip soient similaires, la connaissance dei⋆ permet de contraindre
directementMp. L’intérêt de missions alliant sismologie et exoplanètes telles CoRoT, Kepler ou HARPS
est évident.

L’astérosismologie offre une possibilité unique d’avoir accès à des paramètres aussi importants et
fondamentaux que l’inclinaison de l’étoile, sa vitesse de rotation et même son éventuelle rotation diffé-
rentielle. Avant d’exposer plus en détails comment déterminer ces grandeurs à partir des oscillations, je
vais juste exposer rapidement le rôle de la rotation dans la vie des étoiles.

Rôle de la rotation dans l’évolution stellaire

La rotation joue un rôle important dans la vie des étoiles, deleur formation à leur mort, et constitue
donc un aspect important à bien mesurer pour améliorer notrecompréhension de l’évolution stellaire
(cf. Maeder and Eenens 2004pour une revue générale sur la rotation stellaire et son influence). En effet
de leur formation par la contraction d’un nuage interstellaire, ce qui deviendra une étoile acquiert une
rotation rapide. Le taux de rotation de la proto-étoile s’établit également par l’interaction entre celle-ci
et le disque l’entourant ou via l’influence d’un champ magnétique.

L’évolution de la rotation stellaire est aussi déteminée par l’interface entre les pertes de moment
angulaire liées aux vents stellaires et la redistribution du moment angulaire dans l’intérieur stellaire.
Pour des étoiles comme le Soleil, la perte de moment angulaire a lieu au travers d’un vent émanant de
la zone convective. La force de ce vent est reliée à l’activité magnétique de l’étoile, produit - pour ce
type d’étoile - par effet dynamo. Celui-ci dépend d’ailleurs fortement de la rotation stellaire. L’impact
dynamique de la rotation sur la structure stellaire se fait sentir au travers de la force centrifuge modifiant
ainsi l’équilibre hydrostatique. Dans la plupart des cas, cet effet est faible et négligeable, ce qui permet
comme on a pu le voir de simplifier la modélisation des intérieurs stellaires. Pour des étoiles ayant des
rotations très rapides, ce qui est particulièrement le cas pour les étoiles massives (plusieurs de centaines
de km/s, pour rappel le Soleil tourne à∼2 km/s), la surface stellaire est déformée (Kippenhahn et al.,
1970; Meynet and Maeder, 1997) entraînant une modification à la fois de la perte de masse mais aussi
de la dynamique interne et des mouvements de circulation. Ceux-ci influencent directement le transport
des éléments chimiques via la modification des processus de mélange au sein de l’étoile. Ce mélange
rotationnel induit est important à prendre en compte dans lamodélisation de l’évolution stellaire (cf.
Mathis and Zahn 2004). Il faut aussi y ajouter à ce mélange rotationnel ainsi induit une diffusion induite
rotationnellement (cf.Richard et al., 2004) complétant la prise en compte de la diffusion turbuelnte à la
tachocline (Spiegel and Zahn, 1992; Brun et al., 1999; Piau and Turck-Chièze, 2002) pour expliquer les
abondances de surfaces.

Mesurer la rotation stellaire

Les données d’observation sur la rotation stellaire étaient, jusque récemment, limitées à la détermina-
tion de la rotation de la surface solaire en fonction de la latitude et aux mesures du taux de rotation, ou de
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F. 5.2 – Vitesses de rotation stellaires en fonction de leur masse. Diagramme schématique représentant
la rotation des étoiles de la séquence principale. Cette figure a été réalisée à partir des valeurs carac-
téristiquesv · sini en fonction du type spectral, avec les masses et les rayons supposés pour ces types
spectraux. En ordonnée est représentée la vitesse angulaire de surface normalisée à celle du Soleil. Les
étoiles normales de la SP suivent une ligne noire large, bienque l’on connaisse peu d’étoiles avec une
masse inférieure à 0.5M⋆. Les étoiles Be tournent environ 2 fois plus vite que les étoiles de cette masse.
La région VLMS correspond aux étoiles de très faible masse (d’aprèsMurdin in Encyclopedia Astron.
Astroph 2006).

la projection des vitesses de rotation. Il existe plusieurstechniques pour mesurer la rotation des étoiles.
Lorqu’elle est suffisamment élevée elle entraîne un élargissement des raies spectrales. Ceci fournit une
mesure de la composante projetée de la vitesse sur la ligne deviséevrot, i.e.,vrot sin i⋆. Si l’on dispose
d’un échantillon uniforme suffisant d’étoiles, il est alors possible de corriger l’angle d’inclinaison, d’un
point de vue statistique en supposant une valeur aléatoire de l’angle. En pratique, les observations ac-
tuelles permettent des mesures devrot sini à des valeurs aussi faibles que 5 km/s. Une mesure directe
de la rotation est possible quand sa surface présente des inhomogénénités, ce qui permet de repérer des
variations périodiques. C’est le cas pour des étoiles présentant une activité magnétique en surface de type
solaire. En effet leur surface est marquée par la présence de taches magnétiques. Si celles-ci sont suffi-
samment étendues, elles recouvrent une partie non négligeable de la surface de l’étoile, des observations
par photométrie peuvent alors montrer leur signature par une modulation rotationnelle (cf.Krishnamurthi
et al. 1998pour les étoiles de l’amas des Pléiades). D’autres aspects de l’activité stellaire peuvent être
observés. Ainsi dans le vaste programme d’étude de l’activité stellaire mené au Mont Wilson (Wilson,
1978), on s’intéresse aux raies spectrales H et K du calcium. Elles correspondent à la mesure de l’activité
chromosphérique contenant aussi une signature modulée parla rotation (Donahue et al., 1996). Enfin la
possibilité de mesurer le splitting rotationnel dans les spectres d’oscillations stellaires permet une mesure
de la rotation stellaire. Et ceci peut également permettre d’atteindre le profil de rotation interne (cf.Lo-
chard et al. 2005pour les étoiles de type solaire ;Winget et al. 1994pour les naines blanches). Enfin on
peut citer les mesures spectro-polarimétriques qui offrent la possibilité de reconstruire les structures ma-
gnétiques à la surface des étoiles par imagerie Zeeman-Doppler. On peut se reporter à la revue deDonati
(2004) présentant comment ainsi accéder à la topologie du champ magnétique et la rotation différentielle
de surface.
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5.2.2 Effet de la rotation et de l’angle sur le spectre d’oscillations

Comme nous allons le montrer ici, l’angle d’inclinaison de l’axe de rotation d’une étoile et sa vitesse
de rotation sont étroitement liés et il est donc très important de comprendre comment ces 2 paramètres
se manifestent dans les spectres d’oscillations.

Rotation

Les fréquences propres d’oscillations sont caractériséespar un ordre radialn et un degréℓ, dans le
cas d’une étoile à symétrie sphérique. Les fréquences sont donc notéesνn,ℓ. Or la symétrie sphérique
initialement supposée est brisée par la rotation ou le champmagnétique notamment, levant ainsi la dé-
générescence enm, l’ordre azimutal, des modes propres. Chaque mode ne sera plus représenté dans les
spectres par un unique pic mais par un multiplet, dont la structure dépend de l’angle et de la vitesse de
rotation. La distance entre les différentes composantes d’un multiplet est ce qu’on appelle unsplitting.
Il existe unsplitting rotationnel se traduisant par des multiplet de (2ℓ + 1) composantes et unsplitting
magnétiqueamenant (2ℓ + 1)2 composantes. Dans le type d’étoiles auquel on s’intéresse ici, le splitting
magnétique est négligeable (Gough and Thompson, 1990). La mesure du profil solaire a montré que
l’extraction du splitting rotationnel est moins évidente avec des modes de bas degrés, présentant moins
de composantes dans les multiplets et une grande sensibilité à l’excitation stochastique. C’est une diffi-
culté à laquelle il faut faire face dans le cadre des observations astérosismiques où seuls les modes de
bas degrés (ℓ 6 3) seront au mieux accesibles. A cela il faut ajouter l’inconnue que constitue l’angle
d’inclinaison qui détermine la structure des multiplets.
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F. 5.3 – Cette figure illustre l’influence de l’angle d’inclinaison i et du splitting rotationnelδν sur
la structure d’un mode, et plus particulièrement les amplitudes relatives au sein d’un multiplet. Y sont
représentés un modeℓ = 1 (gauche) etℓ = 2 (droite) dont la structure en multiplet apparaît. La puissance
visible est répartie entre les (2ℓ + 1) composantes seloni. On note la difficulté de pouvoir séparer l’effet
de l’angle de celui du splitting.ν0 est la fréquence centrale d’un mode,Γ en est la largeur etδν le splitting
(d’après Ballot et al., 2006).
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La fréquence d’un mode (n, ℓ,m) peut alors s’écrire telle que (dans le cas d’une rotation uniforme) :

νnℓm = ωnℓ +m
Ω

2π
(1−Cnℓ) (5.13)

où Cnℓ est la constante deLedoux(1951) ou de Coriolis. Le termemΩ/2π reprsésente l’effet de l’ad-
vection de l’onde par la rotation et le terme−mCnℓΩ/2π la correction due à la force de Coriolis,Ω
étant la vitesse moyennée sur la surface. Pour les modes d’ordre radial élevé, cette constante est telle que
Cnℓ ≈ 1/(ℓ(ℓ+1) pour les modes de gravité etCnℓ ≈ 0 pour les modes de pression. L’équation précédente
peut donc se simplifier :

νnℓm ≈ ωnℓ +m
Ω

2π
(5.14)

Le splitting rotationnelδνnℓm est alors représenté par le termemΩ/2π. La figure5.3présente la structure
des modesℓ = 1 et 2 pour différents taux de rotation et différents angles. Elle illustre très clairement la
sensibilité des multiplets à la rotation, et le fait que leurstructure est déterminée par l’angle d’observation
(on revient sur cet aspect dans le paragraphe suivant). La seule mesure du splitting donne ainsi une
estimation directe de la rotation moyenne de l’étoile ! Pourextraire de la mesure du splitting le profil de
rotation, on utilise une autre formulation du splitting :

νnℓm = νnℓ0 + 2πm
∫ R⊙

0

∫ π

0
Knℓm(r, θ)Ω(r, θ)rdrdθ (5.15)

où les noyaux (kernels) Knlm sont déterminés à partir de la structure de l’étoile et des propriétés des
fonctions propres (Schou et al., 1994). Il est important de noter que les noyaux sont seulement sensibles
à la composante symétrique deΩ(r, θ), et l’analyse du splitting des modes globaux ne fournit aucune
information sur la composante antisymétrique.

F. 5.4 – Contour des noyaux déterminant la sensibilité des différents modes à la rotation interne, ici du
Soleil. Tous les modes ont des fréquences proches de 2mHz. Leur degréℓ et leur ordre azimutalm sont,
de gauche à droite, (ℓ,m) = (5, 2), (20, 8), (20, 17), and (20, 20) (d’aprèsChristensen-Dalsgaard, 2006).

Des techniques d’inversion de la rotation interne sont présentées, par exemple dansSchou et al.(1998).
La détermination deΩ(r0, θ0) en un point (r0, θ0) est obtenue par une combinaison linéaire des données
qui peuvent être par exemple mise sous la formem−1δωnℓm :

Ω(r0, θ0) =
∑

nℓm

cnℓm(r0, θ0)m−1δωnℓm =

∫ R⊙

0

∫ π

0
K(r0, θ0, r, θ)Ω(r, θ)rdrdθ (5.16)

en utilisant l’équation5.15. Cette équation définit la vitesse angulaire déduite comme une moyenne qui
est idéalement localisée près de (r0, θ0). Le degré de la localisation est déterminé par l’étendue dunoyau
moyen défini par :

K(r0, θ0, r, θ) =
∑

nℓm

cnℓm(r0, θ0)Knℓm(r, θ) (5.17)
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La manière dont sont obtenus les coefficients d’inversioncnℓm(r0, θ0) dépend des propriétés de la méthode
d’inversion mise en oeuvre.

Angle

La figure5.5 montre l’évolution du spectre en fonction de l’angle d’inclinaison i pour des modes
ℓ = 1 et 2, c’est-à-dire ayant respectivement 3 et 5 composantesvisibles, au mieux. Il apparaît très
clairement (comme on avait pu le voir déjà sur la figure5.3) que la structure des multiplets est déterminée
par l’anglei. Et ce uniquement pour des raisons géométriques. En effet, contrairement au cas solaire où
des observations à haute résolution spatiale peuvent être menées, l’astérosismologie ne bénéficie - pour
l’instant ? - que de mesures, en luminosité ou en vitesse, intégrées sur le disque stellaire.
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F. 5.5 – Cette figure illustre d’une autre façon l’influence de l’angle d’inclinaisoni sur la visibilité des
composantes d’un multiplets. A gauche, il s’agit d’un modeℓ = 1 ; à droite, un modeℓ = 2. Chaque
ligne horizontale représente le spectre d’un mode (ℓ = 1 ou 2) pour une valeur différente de l’anglei. La
répartition de la puissance entre les différentes composantes est bien visible. Dans le cas représenté ici,
on aΓ = δν/3 (d’aprèsBallot et al., 2006).

En s’intéressant à la contribution relative des modes dans des observations intégrées sur un disque
stellaire (cf. par exempleGizon and Solanki(2003) et ses références pour une description des calculs),
on peut déterminer la visibilitéVℓ de chaque mode. Cette visibilité décroît vite et fortement avec l’aug-
mentation du degréℓ. Ainsi pourℓ = 1, .., 5 on a (Vℓ/V0)2 = 1.5, 0.53, 0.027, 0.0039, 0.00067. On com-
prend mieux pourquoi on s’attend à observer seulement les modes de degrésℓ = 0, 1, 2 et probablement
quelquesℓ = 3.
En supposant que l’énergie d’un mode soit répartie identiquement entre les composantes d’un multiplet,
les amplitudes relatives de ces composantes peuvent s’écrire en fonction de la visibilité des modes :

Anℓm = aℓm(i)αnℓV
2
ℓ = aℓm(i)Anℓ. (5.18)

où le facteuraℓm(i) est le rapport d’amplitude dans le multiplet. Ce terme est purement géométrique et
dépend dei. En effet il est défini par :

aℓm(i) =
(ℓ − |m|)!
(ℓ + |m|)!

[

P|m|
ℓ

(cosi)
]2

(5.19)

Cette formulation reste valable aussi bien pour des observations en luminosité qu’en vitesse. L’amplitude
relative d’un mode dans un multiplet dépend aussi de leur ordre azimutalm. Enfin le facteurαnℓ ≈ α(νnℓ)
dépend surtout de la fréquence et du mécanisme d’excitation. Cette approche est valable dans le cas de
rotation peu élevée pouvant être traitée comme une perturbation de l’équilibre.
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On vient de voir toute la sensibilité à laquelle est sujette la structure du spectre d’oscillation, et
l’importance de connaître au mieux l’anglei et le splittingδν. En effet pour extraire une information sur
les paramètres des modes, ces quantités sont utilisées poureffectuer l’ajustement du spectre théorique au
spectre observé. Un mode (n, ℓ) est modélisé par des multiplets paramétrés par la fréquence centraleν0,
l’amplitude Anℓ, la largeurΓnℓ - ces 3 grandeurs sont communes à chaque multiplet - le splitting δν et
l’angle i. Ceci fait l’objet du paragraphe suivant.

5.2.3 Rotation, inclinaison et ajustement

Le problème de l’extraction simultané du splitting rotationnel δν et de l’anglei a récemment été
traité parGizon and Solanki(2003). Dans le cas d’étoiles de type solaire, tournant suffisamment vite
(jusqu’à 10Ω⊙) pour que les modes soient identifiables et leurs composantes suffisamment séparées, ils
ont montré qu’il était possible d’extraire - en même temps - ces 2 grandeurs à partir de modes de bas
degrés.

Nous nous intéressons ici au cas d’étoiles de type solaire pour lesquelles l’identification n’est pas
aisée, c’est-à-dire les cas oùδν . Γ (Γ étant la largeur d’un mode). Nous nous plaçons dans le cadre
du Soleil vu comme une cible sismique de CoRoT pendant unlong run6 avec un angle d’inclinaison
i inconnu. Pour ce faire nous simulons des soleils en utilisant les caractéristiques obtenues à partir de
des mesures en vitesse de l’instrument GOLF mais corrigeantles amplitudes pour correspondre à des
observations photométriques. On suit la procédure proposée parFierry Fraillon et al.(1998) pour créer
ces spectres d’oscillations. Enfin on considère 2 vitesses de rotation (1 et 2Ω⊙7) et 3 angles d’inclinaison
i = 30 ,̊ 60˚ et 80˚.

En considérant l’identification des modes effectuée et de bonsa priori sur les paramètres des modes
(fréquence, largeur, amplitude, splitting) estimés, nouspouvons nous intéresser à l’extraction de ceux-ci
par un ajustement des spectres observés. Classiquement lesparamètres ajustés en héliosismologie8 sont
l’amplitudeAnℓ, la fréquence centraleνnℓ, la largeurΓnℓ, le splittingδνnℓm et le fondB. L’angle i constitue
donc un nouveau paramètre dont il faut étudier l’impact sur l’estimation deδν. En extrayant simultané-
ment le splittingδν et l’anglei lors de l’ajustement des spectres.

Mise en évidence d’une corrélation(ĩ, δ̃ν)

Dans le cadre de ce travail, je me suis particulièrement attaché à létude sur l’estimation dei etδν. Des
simulations Monte Carlo sont réalisées pour évaluer l’estimation de ce couple de parmaètres. Un spectre
théorique parfait est créé, comme décrit précédemment, pour une valeur du couple (i, δν). N observations
sont simulées en changeant le bruit des spectres pseudo-observés auxquels on applique une procédure
d’ajustement. Nous nous s’intéressons à la fonction de corrélation et de vraisemblance entre les spectres
parfait et pseudo-observés.

Des simulations Monte Carlo ont été réalisées pour différentes valeurs dei et δν. Il n’y a pas de
solution unique et les estimations sont sensibles auxa priori utilisés pour les paramètres initiaux. Ainsi
pour une réalisation donnée, et un mode fixé, l’ajustement peut converger vers des couples (i, δν) dif-
férents des valeurs initialement utilisées pour simuler les spectres. L’effet le plus important et le plus
visible est l’existence d’une nette corrélation entre ces 2paramètres. Celle-ci est illustrée sur les fi-
gures5.6 et 5.7. On voit clairement que les résultats s’organisent le long d’une courbe. Or elle suit la
loi : δν̃ · sin ĩ ≈ constante= δν⋆ · sini⋆. On peut interpréter ce phénomène comme le fait qu’un chan-
gement des rapports d’amplitude modifie l’anglei et par conséquent induit un biais sur le splitting. Il

6c’es-à-dire une campagne de 150 jours continues, soit une résolution fréquentielle de∼ 0.077µHz
7Ω⊙/2π ≈ 0.4 µHz
8On rappelle que l’asymétrie des modes est négligeable ici.
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faudrait pouvoir bénéficier de mesures suffisamment précises pour avoir une bonne estimation dei avant
de procéder à une analyse plus fine sans introduire de biais dans la détermination de ces paramètres.

F. 5.6 – Fonctions de corrélation (gauche) et de vraisemblance (droite) dans le plan (i, δν). L’étoile
considérée est un soleil vu par CoRoT avec (i⋆ = 80˚ ;Ω⋆ = 2Ω⊙). Les régions blanches correspondent
aux valeurs les plus élevées de ces fonctions. Le signe (×) représente la valeur intiale et le (plus) le
maximum de la fonction.

F. 5.7 – Fonction de vraisemblance dans le plan (i, δν). Les (+) correspondent à la détermination de ces
paramètres pour plusieurs réalisations du spectre d’une étoile ayant les paramétresi⋆ = 80˚ etΩ⋆ = 2Ω⊙.
La ligne continue est telle queδν⋆ sini⋆ = constante.

Cette constatation a amené à mettre en place des ajustementsutilisant une nouvelle paire de para-
mètres indépendants : (i, δν⋆) avecδν⋆ = δν sini. Il a été montré, dans Ballot, GarcíaLambert (2006),
que cette nouvelle variableδν⋆ est meilleure queδν pour étudier les ajustements dans ce contexte. Ces
résultats ont contribué à cet article dans lequel de nouvelles stratégies d’ajustement des spectres de soleils
avec une rotationΩ . 2Ω⊙ et une inclinaison inconnue. Il a été mis en évidence la possibilité d’extraire
l’angle d’inclinaison et le splitting pour une vitesse de 2Ω⊙ mais que pour une rotation solaire l’anglei
n’est pas correctement déterminé.
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5.2.4 Article R         : H CRT 
  

Rotation speed and stellar axis inclination from p modes :
How CoRoT would see other suns

J. Ballot, R. A. GarcíaP. Lambert

Soumis le 18 novembre 2004. Accepté le 24 mars 2006.
Publié dansMonthly Notices of the Royal Astronomical Society, Volume 369, Numéro 3, p.1281-1286

Dans le contexte des futures missions spatiales dédiées à l’astérosismologie, nous avons étudié le pro-
blème de l’extraction de la vitesse de rotation et de l’inclinaison de l’axe de rotation d’étoiles de type
solaire à partir des données telles qu’on s’attend à les avoir. Nous nous sommes attachés aux rotateurs
lents (au plus deux fois la vitesse de rotation solaire), premièrement parce qu’ils représentent le cas le
plus difficile et deuxièmement parce que plusieurs cibles principales de CoRoT présentent des vitesses
de rotation lentes. Notre étude de la fonction de vraisemblance a montré l’existence d’une corrélation
entre les estimations de l’inclinaison de l’axe de rotationi et le splitting rotationnelδν de l’étoile. En
utilisant les paramètresi et δν⋆ = δν sini, nous proposons et discutons de nouvelles stratégies d’ajus-
tement. Des simulations Monte Carlo ont montré que nous pouvions extraire un splitting moyen et un
angle d’inclinaison jusqu’à des valeurs de rotation solaire. Cependant, pour une rotation solaire, nous
ne sommes pas capables d’extraire correctement l’anglei bien que nous sommes encore capables de
mesurer correctementδν⋆ avec une erreur inférieure à 40 nHz.

Ma contribution à ces travaux a concerné l’étude et la mise enévidence de la forte corrélation qui
existe entre les paramètresi et δν grâce à des simulations Monte Carlo, des ajustements de spectres
sismiques et l’étude de la corrélation et de la vraisemblance de spectres pseudo-observés.
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5.3 Peak taggingou étiquetage des pics

5.3.1 A propos de l’identification des modes

Dans les travaux exposés précédemment, on a supposé que l’identification des modes d’oscillations
dans les spectres observés était effectuée. Or cette étape d’identification est essentielle pour obtenir une
information sur les propriétés de l’étoile. En effet pour extraire au mieux les paramètres des modes, il est
nécessaire de connaître le modèle à utiliser pour analyser le spectre et procéder à un ajustement efficace.
Ce qui dépend fortement du degré du mode à ajuster.

Dans le cadre des oscillations de type solaire, on met à profitleurs propriétés de périodicité (dans
le cadre asymptotique), en estimant notamment la grande différence∆ν0. Par exemple calculer la fonc-
tion d’autocorrélation du spectre de puissance ou sa transformée de Fourier sont 2 moyens couramment
utilisés pour déterminer la demi-grande différence et identifier les périodicités des couplesℓ = 0 − 2
et ℓ = 1 − 3 (quand les modesℓ = 3 sont visibles, ce qui est plus délicat en photométrie). Cette pro-
priété a été utilisée au début pour le Soleil avec le diagramme-échelle (Grec et al., 1983). Celui-ci est
une représentation en 2D du spectre d’oscillations. Il est construit en mettant à profit cette périodicité
pour découper le spectre en bande de longueur∆ν puis superposées les unes sur les autres. Sur l’image
obtenue, les modes d’oscillations forment des arêtes courbées quasi paralléle correspondant aux couples
ℓ = 1− 3 etℓ = 0− 2.

Ces différentes techniques ont pu notamment être mises en oeuvre dans le cadre des exercices "Hare-
and-hound" du groupe de préparation aux observations sismiques de CoRoT (sur lesquels je revien-
drai plus tard). Pour le travail que j’ai effectué, nous proposons d’utiliser le diagramme échelle dansle
cas d’observations astérosismiques et d’y appliquer une nouvelle technique, la transformée en curvelet.
Celle-ci a été récemment développée pour traiter plus efficacement des images contenant des structures
fortement anisotropiques comme les courbes. Nous souhaitons ainsi améliorer le contraste entre les arêtes
(les modes) présentant une courbure et le fond et par conséquent la lisibilité des modes facilitant ainsi leur
détection, leur identification et donc leur "étiquetage" ou"tagging". Mais avant de décrire les résultats
obtenus, revenons rapidement sur leur origine.

5.3.2 De Fourier aux curvelettes

Avant de poursuivre et de présenter en détail l’applicationde ces nouvelles transformées en astéro-
sismologie, je vais juste rapidement revenir sur leur origine et les motivations qui ont guidé leur déve-
loppement.

L’analyse de Fourier

L’observation d’un phénomène physique se traduit en général par une mesure temporelle d’une quan-
tité caractéristique du phénomène étudié. La représentation temporelle n’est pas forcément la mieux
adaptée pour analyser au mieux le signal obtenu. Une technique couramment utilisée pour étudier un
signal et son évolution est la transformée de Fourier (1807). Celle-ci permet de représenter un signal non
plus dans le domaine temporel mais dans le domaine fréquentiel mettant ainsi en évidence les caractéris-
tiques périodiques de celui-ci, qu’il soit ou non périodique. On décompose le signal en une superposition
de sinus et de cosinus de toutes les fréquences possibles. L’amplitude permet de donner un poids différent
à chaque sinusoïde de fréquenceν. On obtient ainsi le spectre des fréquences du signal. La transformée
d’un signal f (t) sécrit :

f̃ (ν) =
∫ +∞

−∞
f (t) exp (−i2πνt)dt (5.20)
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L’analyse de Fourier fournit une représentation du signal simple et pratique. Cependant elle n’est pas
adaptée à tous les signaux. En effet dans le cas de signaux stationnaires9, cette analyse est particuliè-
rement bien adaptée, notamment en permettant l’utilisation d’outils adaptés comme la FFT. Par contre
elle ne l’est pas pour tous les autres signaux que l’on qualifie de transitoires. En effet ceux-ci présentent
des singularités localisées temporellement qu’une analyse de Fourier ne peut révéler. Elle fournit une
information globale et non locale. Une analyse temps-fréquence a donc été développée pour tenter de
localiser les différentes périodicités.

La transformée de Fourier à fenêtre glissante

Le principe d’incertitude, bien connu en mécanique quantique, nous dit que l’on ne peut localiser
aussi précisement que l’on veut en temps et en fréquence un signal. Cela se traduit par l’inégalité :∆t∆ω >

1/2, où ∆t et ∆ω représentent respectivement les résolutions temporelle et fréquentielle. Gabor dans
les années 1940 découvre la première forme de représentation temps-fréquence et montre l’importance
d’analyser le signal localement en temps et en fréquence. Satechnique consiste à découper le signal en
différentes plages de longueur fixée et d’analyser chacune d’elles séparément par une classique analyse
de Fourier. C’est ce qu’on appelle la transformée de Fourierfenêtrée.

S TFT(t, ν) =
∫ +∞

−∞
f (τ)g(τ − t) exp (−i2πντ)dτ (5.21)

Elle permet d’apporter une meilleure description des caractéristiques locales du signal. En effet pourτ
fixé, il s’agit de convoluer le signal par la fenêtre centrée en τ, on obtient l’analyse fréquentielle locale
du signal au voisinage deτ. Comme la fenêtre et sa transformée ont une largeur fixe, les résolutions en
fréquence∆ f et en temps∆t sont fixes. Plus les caractéristiques du signal varient vite, plus la taille de la
fenêtre doit être courte. La résolution fréquentielle dépend de la taille de la fenêtre. Le choix de sa durée
est donc un compromis entre résolution en fréquence et en temps, d’après le principe d’incertitude. Ceci
constitue l’inconvénient majeur de ce procédé puisqu’il n’est pas possible d’analyser simultanément des
phénomènes dont les échelles de temps sont différentes.

Les ondelettes

La transformée en ondelette constitue le développement suivant pour obtenir une description à la fois
temporelle et fréquentiele d’un signal. Elle consiste à créer, à partir d’une fonction "mère"ψ, qui a une
allure depetite onde, une famille d’ondelettesψa,b(t) utilisée pour analyser le signal :a > 0 etb sont des
paramètres réels qui permettent de dilater (comprimer ou dilater) (paramètrea) et translater (paramètre
b) la fonctionψ. Ainsi l’ensemble du plan temps-fréquence ou l’ensemble des échelles dans le signal est
couvert.

ψa,b =
1√
a
ψ
( t − b

a

)

(5.22)

Lorsqu’on analyse un signalf (t) avec ces ondelettes, on le transforme en une fonction de 2 variables
(le temps et l’échelle d’analyse du signal), les coefficients d’ondelettes (sur une base orthonormée)
s’écrivent :

W f(a, b) =
∫ +∞

−∞
f (t)

1√
a
ψ∗

( t − b
a

)

dt (5.23)

On peut voir les ondelettes comme un microscope. Les comprimer accroît le grossissement pour révéler
les détails les plus fins (les hautes fréquences ou les petites échelles) tout en pouvant balayer le signal

9dont les propriétés statistiques n’évoluent pas avec le temps, comme un bruit blanc ou un signal périodique.
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avec ce micoscope. Elles s’adaptent au signal pour regarderses composantes transitoires – de hautes fré-
quences – avec une fenêtre étroite ou celles de longues durées – de basses fréquences – avec une fenêtre
large. La transformée en ondelettes fournit un cadre de travail adapté pour décomposer une image en ces
composantes élémentaires aux différentes échelles, en réduisant la quantité de coefficients nécessaires à
sa représentation. La transformée en ondelettes continue en 2D (sur une base orthonormée) s’écrit :

W(a, bi , b j) =
1√
a

∫∫

f (x, y)ψ∗
(

x− bi

a
,
y− b j

a

)

dxdy, (5.24)

oùW(a, b) sont les coefficients d’ondelettes de la fonctionf (x), ψ(x)∗ est le conjugué de l’ondelette mère,
a > 0 le paramètre d’échelle etb celui de position. La transformée continue est la somme sur l’ensemble
des positions du signalf (x, y), multiplié par l’ondelette mère dilatée et translatéeψ((x − bi)/a, (y −
b j)/a). Il existe plusieurs familles de fonction d’ondelettes. Mais toutes ne traitent pas l’ensemble des
phénomènes intéressants : isotropie ou faible anisotropiequelles que soient les échelles et la position.
Un des inconvénients de la transformée 2D tient dans le fait qu’elle ne permet pas de réaliser une analyse
efficace d’images présentant de fortes anisotropies. Par exemple, pour décrire des arêtes en 2D, elle utilise
un grand nombre de coefficients, échelle par échelle, rendant l’analyse difficile.

Pour résoudre ce problème, de nouvelles transformées ont été développées et introduites en traitement
du signal et d’image : les ridgelettes et les curvelettes (Candès 1999). On veut représenter l’information
avec un minium de coefficients ainsi toute l’énergie est contenue dans ces coeffcients contrairement
aux transformées classiques qui représentent un signal à l’aide de beaucop de coefficients étalant ainsi
l’information sur tous les coefficients. Pour faire un filtrage on cherche la transformée qui représente le
signal avec le plus de parcimonie : le minimum de coefficients mais les plus élevés pour bien différencier
avec le bruit et faciliter le filtrage.

L’analyse multi-résolution permet d’examiner un signal à une résolution grossière grâce à des onde-
lettes larges, et d’un petit nombre de coefficients, pour tracer une première approximation. Ensuite une
anlyse à une résolution plus fine, avec un grand nombre de petites ondelettes, permettant de scruter les dé-
tails du signal. Les ondelettes s’adaptant automatiquement aux différentes composantes du signal : elles
utilisent une fenêtre étroite pour regarder les composantes transitoires de haute fréquence, et une fenêtre
large pour regarder les composantes de longue durée, à basses fréquences. Appliquée à une image, la
tranformée en ondelette permet donc de distinguer les différentes structures, apparaîssant aux différentes
échelles.

Leurs qualités, les ondelettes sont couramment et fortement utilisées dans le traitement de signaux ou
d’images (reconnaissance de formes, compression . . .). Bien qu’elles soient efficaces dans la détection
de structures isotropes à différentes échelles dans une image, elles ne constituent pas unoutil optimal
pour analyser et représenter des objets fortement anisotropiques (lignes, contours . . .). Et c’est cette
insuffisance qui a motivé le développement de nouveaux outils pour représenter au mieux des structures
courbées, des contours, parmi lesquels la transformée en curvelettes.

Les curvelettes

Les curvelettes ont été proposées parCandès and Donoho(1999) et constituent une nouvelle famille
de transformée conçues pour représenter de façon parcimonieuse des contours. La figure5.8 montrent
que les ondelettes prendraient beaucoup de coefficients pour représenter précisément le contour alors que
les curvelettes représentent ce contour avec moins de coefficients pour la même précision.

En effet ce qui rend les curvelettes si intéressantes c’est qu’elles fournissent une cadre mathématique
idéaliement adaptée pour représenter des objets présentant des motifs courbes. La transforméee en curve-
lettes est organisée de manière à être efficace dans son traitement des contours avec quelques coefficients
pour les représenter.
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F. 5.8 – Représentation par ondelettes (à gauche) et par curvelettes (à droite) d’une courbe. De nom-
breux coefficients sont nécessaires pour représenter la courbe avec lesondelettes alors que quelques uns
suffisent avec les curvelettes grâce à leur forte anisotropie.

Comment constuire la transformée en curvelettes :
La transformée en ridgelette a été dévelopée pour traiter des images contenant des arêtes (Candès,

1998). Elle fournit une représentation des bords droits. Une focntion donnéef (x1, x2) peut être repré-
sentée comme la superposition d’éléments de la formea−1/2ψ((x1 cosθ + x2 sinθ − b)/a), oùψ est une
ondelette,a > 0 un paramètre d’échelle,b un paramètre de position, etθ un paramètre d’orientation. Les
ridgelettes sont constantes le long des lignes oùx1 cosθ + x2 sinθ = const et ont une structure d’onde-
lette dans la direction perpendiculaire. Ainsi contrairement à la transformée en ondelette classique, les
ridgelettes présentent 2 propriétés supplémentaires : unelongueur égale à celle de l’image et une orien-
tation, permettant d’analyser une image à différentes échelles et dans différentes directions. Des lignes
de la taille de l’image sont contenues dans une image, elles peuvent être mise en évidence. La figure5.9
montrent des exemples d’ondelettes et de ridgelettes.

F. 5.9 – Exemples d’ondelettes 2D (haut) et de ridgelettes (bas). L’ondelette supérieure à droite a un pa-
ramètre déchelle plus grand que celle présentée à gauche. Les deux ridgelettes présentent des orientations
différentes.
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F. 5.10 – Schéma illustrant la transformée en curvelette appliquée à une image. L’image est décomposée
en plan d’échelle différente suivi d’une découpage spatial en blocs de ceux-ci, auxquels est appliquée la
transformée en ridgelette. Les détails les plus fins correspondent aux plus hautes fréquences.

Les ridgelettes peuvent être adaptées pour représenter desobjets avec des contours courbes, en uti-
lisant une localisation multi-échelle appropriée. En effet à une échelle suffisamment petite, une courbe
peut être vue comme une droite.

1. Décomposition de l’image : en utilisant une transformée en ondelette 2D, l’image est décomposée
en plusieurs plans correspondant à différentes échelles.

2. Découpage : chaque plan est découpé en carrés (ou blocs), dont la taille est reliée à l’échelle. Plus
l’échelle est petite, plus les carrés sont petits.

3. Transformée en ridgelette : appliquée à chaque bloc.

L’implémentation de la transformée en curvelettes offre une reconstruction exacte pour un faible coût
de calcul. Tout comme les ridgelettes, les curvelettes apparaissent à toutes les échelles, positions et
orientations. De plus, contrairement aux ridgelettes qui ont une taille fixée (celle de l’image analysée) et
une largeur variable, les curvelettes possèdent une longueur variable (celle d’un bloc), et par conséquent
une anisotropie variable, s’adaptant à la courbure analysée. Plus l’échelle est petite, plus l’analyse est
sensible à la courbure. Ce qui permet une représentation très efficace, avec peu de coefficients.

Les propriétés des curvelettes expliquant leur efficacité dans le traitement des structures anisotro-
piques sont :

– multi-échelle,
– multi-directionnelle,
– anisotropiques,
– sélectives directionnellement selon différentes orientations
– locales

Cette nouvelle transformée a déjà été appliquée pour l’amélioration de contraste d’images astronomiques
(cf. Starck et al. 2002pour une étude détaillée de cette application en astronomie) ou encore en sismolo-
gie (Monsen and Odegard, 2002). Nous proposons ici de l’appliquer à la sismologie stellaire pour aider
à la détection et l’identification des modes d’oscillationsdans les étoiles de type solaire, en mettant en
place un filtrage du diagramme échelle des oscillations de type solaire. L’implémentation utlisée dans
notre cas est celle effectuée par J.L. Starck dans le package MRE.
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5.3.3 Curvelet et sismologie stellaire : C     I

Curvelet analysis of asteroseismic data
I : Method description and application to simulated sun-like stars

P. Lambert, S. Pires, J. Ballot, R. A. García, J.-L. Starck & S. Turck-Chièze

Soumis le 18 novembre 2005. Accepté le 10 avril 2006.
Publié dansAstronomy& Astrophysics, Volume 454, Numéro 3, August II 2006, p.1021-1027

Comme on a pu le voir dans les chapitres précédents, la détection et l’identification des modes d’os-
cillations (selon leur degré, leur ordre azimutal et les ordres radiaux successifs) représentent un grand
challenge pour les missions spatiales actuelles et futuresd’astérosimologie. Le "peak tagging" constitue
à ce titre une étape importante dans l’analyse de ces donnéespour fournir des estimations des paramètres
des modes d’oscillations stellaires, comme la fréquence, le taux de rotation, et permettre des études
approfondies des structures stellaires.

Notre but est d’améliorer le rapportS/N dans les diagrammes-échelles (où les modes s’organisent
sous forme d’arêtes continues et courbes), obtenus de spectres astérosismiques, en les filtrant. Nous
appliquons la transformée en curvelet – développée pour analyser efficacement des motifs courbes – à des
diagrammes échelles. Ceux-ci sont construits à partir de spectres d’oscillations sismiques, représentatives
d’observations MOST ou CoRoT (de durées≃30 et≃150 jours). Pour tester et valider la méthode, nous
utilisons des simulations Monte Carlo de plusieurs étoilesde type solaire avec différents taux de rotation,
d’angle d’inclinaison et deS/N.

Les diagrammes filtrés présentent une amélioration du contraste entre les crêtes et le fond, permettant
une meilleure identification des modes et une meilleure extraction de paramètres stellaires. Des simula-
tions Monte Carlo ont montré que les régions où les modes sontdétectés est ellargie à basses et hautes
fréquences, comparé aux spectres bruts. De plus, l’extraction du splitting moyen à partir de modes à
basses fréquences peut être faite plus facilement en utilisant les spectres filtrés plûtôt que les spectres
bruts.

Ma contribution a consisté en l’introduction de l’utilisation d’une nouvelle technique de traitement
d’image pour la première fois en sismologie stellaire : la transformée en curvelettes. Comme expliqué
ci-dessus, l’objectif est de pouvoir traiter le diagramme échelle pour améliorer (la détection et) l’iden-
tification des modes. Ainsi après avoir pris en main ce nouveloutil, j’ai pu développer une démarche,
une procédure pour appliquer celui-ci dans notre situationet valider son utilisation. Cette technique n’a
pas été la seule utilisée pour filtrer le diagramme-échelle.J’ai effectué auparavant des tentatives et tests,
qui se sont révélées infructueux, non convaincants ou non satisfaisants, en utilisant les transformées en
ondelettes ou en ridgelet.

De nombreux essais et tests ont été menés à la fois sur des spectres de soleils simulés pour différentes
rotation et inclinaison mais aussi pour différents rapports S/N et durées d’observation (30 jours, 150
jours), ainsi que sur des simulations d’étoiles dans le cadre d’exercices hare-and-hound (H&H), pour la
préparation à CoRoT.

Pour aller au-delà de l’approche qualitative, c’est-à-dire uniquement s’intéresser à l’amélioration
de visudes diagrammes-échelles et des spectres de puissance, les résultats prometteurs obtenus m’ont
encouragé à effectuer une étude quantitative pour valider cette méthode etde mieux en évaluer l’effi-
cacité, la robustesse, les avantages et les inconvénients.Pour ce faire, des simulations Monte Carlo ont
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été entreprises afin de vérifier l’apport systèmatique du filtrage (cf. figure 4 de l’article ci-après). Les
réalisations ainsi obtenues ont ensuite été utilisés pour réaliser des ajustements des spectres de puissance
(pour différents S/N) avant et après filtrage pour mesurer l’apport du traitement (cf. figure 6 de l’article
et la discussion sur l’écart entre les paramètres ajustés à partir de spectrs bruts ou filtrés).

L’ensemble de ces travaux a permis de développer une chaîne de traitement, permettant de générer un
spectre d’oscillation théorique, de le bruiter (avec un bruit blanc correspondant au bruit convectif, pour
différents S/N et durées d’observation), de construire un diagramme-échelle, de filtrer celui-ci et d’effec-
tuer un ajustement (MLE) sur le spectre d’oscillations filtrés. De plus l’expérience ainsi acquise par la
manipulation et l’étude du filtrage par curvelet des diagrammes a permis de "définir un protocole" pour
réaliser le filtrage, notamment pour limiter l’influence de l’erreur de l’estimation de la grande différence
et la présence d’artefacts sans dégrader le signal. Celui-ci a pu être mis à contribution pour l’analyse
effectuée sur les H&H et les données MOST de Procyon, comme cela est expliqué dans les paragraphes
suivants l’article.

Parmi les conclusions de ce travail, il a pu être montré que cefiltrage permet :
– une amélioration significative du contraste et du S/N, surtout dans le cas de spectres bruts avec un

faible S/N ;
– une extension de l’intervalle sur lequel l’ajustement du spectre est réalisé, à basses et à hautes

fréquences ;
– la non-détérioration du signal ;
– une amélioration de la précision des fréquences ajustées àpartir du spectre filtré par rapport à

l’utilisation du spectre brut ;
– la présence d’artefacts apparaissant à des fréquencesνk telles queνk = ν0 + k∆ν ;
– dont on peut s’affranchir en effectuant un léger balayage autour de la valeur de la grande différence
∆̃ν utilisée (± quelques bin de resolution) : on élimine les pics artificiels(leur position est très
sensibles à∆̃ν)

– la moyenne de plusieurs spectres filtrés obtenus à partir dediagrammes-échelles construits pour
quelques valeurs très proches de∆̃ν permet de s’affranchir des artefacts et de réduire aussi l’in-
fluence due à l’estimation dẽ∆ν.

Les résultats de ces développements ont fait l’objet de présentations régulières au sein de la commu-
nauté, lors de différentes CoRoT week notamment.
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5.4 Le cas de Procyon (vue par MOST)

5.4.1 Procyon avant et après MOST

Procyon A (connue aussi sous les doux noms deα CMi A, HR2943, HD61421) est une étoile dont
la luminosité (mV = 0.363) et la proximité suscitent depuis de nombreuses années l’intérêt de la com-
munauté astérosismique. C’est une étoile sous-géante (F5 IV) formant avec une naine blanche (Procyon
B) une système binaire visuel. La combinaison des modèles stellaires (par exempleChaboyer et al.,
1999; Nghiem et al., 2006a) et de données observationnelles (Hipparcos)a permis contraindre son stade
évolutif. Ainsi Procyon serait dans une phase de combustionde l’hydrogène de son coeur ou en couche,
et serait constituée d’un coeur convectif, d’une zone radiative et enfin d’une fine enveloppe convective
(estimée à 10−5M⊙ pour une étoile 1.5M⊙).

Les premières observations sismiques (au sol et par mesure en vitesse) de Procyon parGelly et al.
(1986) n’avaient pas permis détecter sûrement l’existence de modes globaux de pression. De nombreuses
campagnes d’observations, toujours au sol et par mesures envitesse d’un site unique, leur succédèrent.
Sans être exhaustif on peut citerBrown et al.(1991), Mosser et al.(1998), Martić et al.(1999), Martić
et al. (2004), Eggenberger et al.(2004), Bouchy et al.(2005) ou Claudi et al.(2005), mettant tous en
évidence la présence d’oscillations de type solaire.

F. 5.11 – Procyon. Gauche : spectre de puissance d’aprèsMartić et al. (1999) obtenu par mesures
Doppler pendant 8 nuits. L’encadré représente la fenêtre des observations. Droite : spectre en amplitude
d’aprèsMatthews et al.(2004).

En 2003, fût lancée la mission MOST (première mission photométrique asteroseismique spatiale)
et en 2004 fût annoncée la non-observation de la signature demodes acoustiques dans le spectre d’am-
plitude mesuré (Matthews et al., 2004) (alors que les observations au sol en vitesse indiquent toutes un
excès de puissance autour de 1 mHz). Plusieurs explicationsfurent proposées pour expliquer cette non-
détection, comme revoir les modèles d’excitation stochastique des modes p (des modes ayant un temps
de vie très court ou de très faible amplitude) ou interpréterles détections précédentes comme des arte-
facts. Cette annonce a entraîné une discussion animée dans la communauté. AinsiBedding et al.(2005)
ont montré la "consistance" des données MOST avec les mesures en vitesse au sol. Leur analyse a ainsi
mis en évidence que l’amplitude plus faible que prévue du spectre de Procyon pouvait être due bruit de
la granulation ou aux variations de la lumière diffusée par la Terre, sans exclure une origine non-stellaire.

Au sol plusieurs mesures indépendantes en vitesse renforcent l’existence d’oscillations dans Pro-
cyon, contrairement aux observations spatiales. Jusqu’aux travaux deBruntt et al.(2005). Bénéficiant
d’observations photométriques effectuées par le pointeur du satellite WIRE de Procyon, ceux-ci ont mis
en évidence dans son spectre de puissance un excès de puissance autour de 1 mHz, tel que prévu par
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les modèles et observé au sol. A celà une composante à basse fréquence a été interprétée comme due à
la granulation. EnfinRobinson et al.(2005) ont effectué des simulations hydrodynamiques/radiatives en
3D de la convection des couches superficielles de Procyon et les ont comparées à celles du Soleil. Les
résultats montrent que si les modes p sont bien excités, leurtemps de vie sera court et de plus faibles
amplitudes en luminosité qu’en vitesse.

On voit donc que les indices et preuves que Procyon possédentdes oscillations de type solaire ne
manquent pas. Les prochaines générations d’instruments devraient d’ailleurs permettre de clairement
observer la structure "en peigne" caractéristique d’oscillations de type solaire. Il reste à voir si la signature
de la présence de modes p dans Procyon peut-être détéctée dans les données MOST. C’est ce que nous
allons aborder maintenant. Nous appliquons la méthode décrite précédemment aux données MOST.

5.4.2 Calculer le spectre de puissance

Avant de pratiquer une analyse via un filtrage en curvelettes, il nous faut calculer le spectre de puis-
sance. Nous avons utilisé les données obtenues par MOST10 entre le 8 janvier et le 9 février 2004, soit
32 jours d’observations continues avec un cycle utile de 99%. Celles-ci n’ont pas un échantillonnage
régulier sur toute leur durée. Les vingt premiers jours ont un échantillonnage moyen de 15 s et les douze
derniers 7.5 s, ceux-ci ont été ré-échantillonnés pour obtenir la même régularité sur la totalité de la sé-
rie. La figure5.12 montre la courbe de lumière. Elle comporte un "trend" à bassefréquence que nous
corrigeons.

F. 5.12 – Courbe de lumière de Procyon mesurée par MOST.

Pour ce faire, nous nous intéressons à la différence entre les points consécutifs de la courbe de lumière
l i et on construit une nouvelle courbe telle que :fi = l i+1 − l i . Cela revient à appliquer à la courbe brute
un filtrage des basses fréquences. Les propriétés des oscilations ne sont pas changées par ce traitement.
La fonction de transfert du filtre est 2 sin(πνdt), où dt est le taux d’échantillonnage moyen. En effet si
F( f ) est la transformée de Fourier d’une fonctionf , et si l’on considère le filtre différenceδ tel que :
δ f = f (t + δt) − f (t), alors on peut écrire que :

F(δ f ) = F
[

f (t + δt) − f (t)
]

=
[

exp (iωδt) − 1
]

F( f ) = 2 sin(ωδt/2) exp (
ωδt + π

2
)F( f ) (5.25)

10MOST Public Data Archive http ://www.astro.ubc.ca/MOST/data/data.html
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Soit DSP(f ) = T[DSP(δ f )] avec T la fonction de transfert du filtreδ. On peut donc écrire que :T(ω) =
[2 sin(ωδt/2)]−2.

A partir de cette nouvelle série temporelle, deux techniques différentes sont appliquées pour calculer
le spectre de puissance : une FFT standard appliquée à la courbe re-échantillonnée uniformément à 15
s (en interpolant la série brute) ; et unesine wave fitting(ajustement aux moindres-carrés de sinusoïdes)
(SWF). On obtient avec ces 2 outils des spectres de puissancequalitativement semblables. Dans la suite
de ce paragraphe, nous considérons uniquement le spectre obtenu par SWF.

F. 5.13 – Spectre de puissance des donées corrigées. Les lignes pointillées verticales indiquent la posi-
tion des harmoniques orbitaux (la puissance à±1 µHz a été enlevée). La ligne continue verte est repré-
sente le spectre lissé. La ligne en tirets rouge représente le fond. Un excès de puissance apparaît autour
de 1 mHz.

Celui-ci est représenté sur la figure5.13en unités de S/N, normalisé par l’écart-type du bruit calculé
dans la gamme 4 - 5 mHz. Cette région du spectre est relativement plate et on ne s’attend pas à y trouver
une signature de la granulation ou de la puissance des modes p. De plus, les données sont polluées par
la diffusion de la lumière solaire par la Terre qui présente ainsi une modulation avec la période orbitale
du satellite (101.413 minutes soit une fréquence orbitale de 0.16 mHz), comme indiquée dansMatthews
et al.(2004). Pour traiter cet effet, nous avons enlevé la puissance du spectre dans des bandes2 µHz large
centré sur la fréquence orbitale et ses harmoniques (représentées par des lignes verticales pointillées dans
la figure5.13). La ligne continue verte représente le spectre après un lissage avec une fenêtre de 270µHz
de large. La ligne en tirets rouge correspond à un simple ajustement par un polynôme de degré 2 (effectué
en échelle logarithmique) du fond dû aux bruits (instrumental et convectif).

Cette analyse des données brutes de MOST fait apparaître nettement un excès de puissance dans
un intervalle du spectre centré sur 1 mHz, s’étendant entre 0.6 et 1.4 mHz. Comme identifié dans les
nombreuses observations au sol et par WIRE.

On propose maintenant d’appliquer à ces données l’analyse en curvelettes exposée dans5.3. On a
montré qu’elle fournit un traitement efficace pour des spectres avec un signal-à-bruit faible (S/N = 5) et
pour des observations courtes (30 jours). Nous allons nous attacher à voir si la visibilité des pics, et la



5.4 Le cas Procyon 123

détection de modes, peuvent être améliorées dans une telle situation oùS/N ≃ 1.

5.4.3 Analyse en curvelettes

Pour réaliser un filtrage via la transformée en curvelettes,il faut construire un diagramme échelle
avant de procéder au traitement. Nous appliquons le même traitement et la même démarche que celle
développée plus haut (cf.5.3). Avant, une fréquence de repliement doit être estimée. On peut estimer
la demi-grande différence∆ν0 en calculant l’autocorrélation ou la FFT du spectre brut (dans la région
entre 0.2 et 1.4 mHz). La figure5.14 illustre ceci. On trouve que le pic le plus important correspond à

˜∆ν0 ≃ 54.8 µHz. Cette périodicité est en accord avec les résultats des observations au sol :Martić et al.
(2004), Eggenberger et al.(2004) etRégulo and Roca Cortés(2005) ont respectivement trouvé 53.6 µHz,
54.5µHz et 55.5µHz, et des prédictions théoriques (par exempleBarban et al., 1999). Malheureusement,
il faut tenir compte du fait que cette périodicité est très proche du tiers de la fréquence orbitale. Pour
réduire la confusion que cela peut entraîner, on construit plusieurs diagrammes-échelle pour des valeurs
voisines de ˜∆ν0 (comme on a pu déjà le voir plus haut).

F. 5.14 – Spectre de puissance moyenné comme expliqué dans5.4.3(les harmoniques orbitaux ont été
retirés). La ligne continue verte correpsond au spectre lissé. La ligne pointillée rouge correspond au fond.

On considère ainsi le spectre obtenu (figure5.14) à partir de la moyenne de 5 spectres filtrés obtenus
à partir de diagrammes-échelle construits pour∆ν = 54.076 à 55.52µHz, avec un pas de 1bin 11. L’excès
de puissance, entre∼0.6 à∼1.3 mHz, est toujours présent et le filtrage en a amélioré le contraste dans
le spectre. La ligne en tirets rouge représente un ajustement au fond continu, comme précédemment, et
la ligne continue verte le spectre lissé. Au-dessus de 1.282mHz, on observe une série de 8 pics dûs à
un artéfact de la fréquence de repliement et amplifié par le filtrage. Ceci est expliqué par la présence,
dans le spectre brut, d’une série de pics assimilée à une arête lors de l’analyse et ainsi amplifiée. Cette
bosse est similaire à celle observée dans les observations sol en vitesse (comme illustrée dans Bedding
&Kjeldsen( 2004) à la figure 2), et renforce donc l’existenced’oscillations.

11On rappelle que la résolution fréquentielle de ces observation est telle que 1bin = (32jours)−1 ≈ 0.36µHz
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5.4.4 Du signal ?

Regardons de plus près la région où se situe l’excès de puissance (figure 5.15), faisons un zoom
entre 0.3 et 1.25 mHz et voyons si des pics peuvent être considérés comme le signal d’oscillations.
Classiquement nous commençons par aplanir le spectre, pouréviter la contribution de fond, en le divisant
par le lissé. Nous avons ensuite normalisé par le sigma du bruit à haute fréquence. On peut alors utiliser
ce spectre (figure5.15 pour le comparer aux résultats des observations menées au sol par mesures de
vitesse de Doppler. Sur cette figure, les barres bleues supérieures représentent les fréquences des modes
p proposées par (Martić et al., 2004) et les barres oranges celles de (Eggenberger et al., 2004). La largeur
de chaque barre correspond à l’erreur observationnelle surles fréquences (σ = 2 µHz).

F. 5.15 – Zoom sur la région du spectre de puissance où se trouvel’excès de puissance. Les barres
bleues correspondent aux fréquences de modes p proposées par Martić et al.(2004), les oranges celles
deEggenberger et al.(2004). Les lignes verticales sont les positions des 15 pics que nous avons rangés ;
leur couleur indique l’écart avec les fréquences deMartić et al.(2004) : 1-, 2- or 3-σ respectivement
bleue (tirets), verte (points-tirets) et rouge (triple-points et tirets).

Un des avantages importants d’une mission spatiale comme MOST tient dans l’absence desidelobes
engendrés par l’alternance jour/nuit, qui contamine fortement les observations mono-site au sol. Il n’y
a donc pas à effectuer d’analyse pour identifier quels pics sont ou non un artefact de ce type. Nous
avons effectué unranking sur cette région en prenant les 15 pics les plus importants classés selon leur
puissance (voir la table5.1). Le pic le plus petit (le 15ème) a unS/N de 8.4. On indique l’écart entre les
pics ainsi sélectionnés et ceux proposés parMartić et al.(2004), en indiquant aussi la barre d’erreur. La
comparaison des fréquences des 15 sommets classés avec les modes p identifiés parMartić et al.(2004)
nous obtenons que 6, 9 et 12 pics sont respectivement à une distance de 1-, 2-et 3-σ des fréquences
centrales données dans la table 2 deMartić et al.(2004). La comparaison avecEggenberger et al.(2004)
est moins significative à cause du plus petit nombre de modes pidentifiés dans cette région. Ainsi un
total de 4 pics est aussi compatible (à l’intérieur 3-σ) avecEggenberger et al.(2004).

Ces pics sont-ils significatifs ? Pour y répondre, nous évaluons la probabilité que ces résultats soient
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T. 5.1 – Les 15 plus importants pics dans l’intervalle 0.3-1.25 mHz.
Rang Fréquence (µHz) ν − νMar04 (σ)

1 449.5 1
2 394.9 3
3 727.2 1
4 759.6 3
5 691.8 3
6 887.6 2
7 746.5 2
8 1212.6 1
9 801.4 1
10 1049.7 1
11 340.0 > 4
12 856.3 2
13 1041.2 > 4
14 942.4 1
15 766.5 > 4

simplement dûs à un bruit pur. Nous avons réalisé une simulation Monte-Carlo des observations de
MOST. Pour chaque réalisation nous avons simulé un spectre de puissance en multipliant le fond continu
ajusté (la ligne pointillée rouge sur la figure5.14) par une distribution suivant une loi duχ2 à 2 degrés de
liberté (en suivantFierry Fraillon et al. 1998). Pour introduire l’effet de l’orbite, nous avons multiplié par
4 la puissance du bin pour chaque harmonique orbital. Nous avons pu ensuite calculé la série temporelle
par une transformée de Fourier inverse. Enfin, le même filtrage en curvelettes a été appliqué pour obtenir
un spectre filtré (une FFT standard a été utilisée). 10000 réalisations ont été réalisées. Les probabilités
d’avoir au moins 6, 9 et 12 pics en accord avecMartić et al.(2004) avec respectivement un écart de 1-,
2-et 3-σ sont 7.6, 12.4 et 13.3%.

Conclusion

Notre analyse montre qu’un excès de puissance est bien visible dans les données brutes de MOST
dans la plage de fréquences attendue et déjà observé indépendamment par différentes techniques. De plus
après une analyse en curvelettes, la visibilité de cet excèsest accrue et un certain nombre de pics ont pu
être sélectionnés pouvant être interprétés (avec une probabilité plus ou moins élevée) comme des modes
d’oscillation. D’autres observations restent néanmoins nécessaires pour atteindre une qualité permettant
de résoudre les pics distinctement. Ces résultats font l’objet d’un article soumis à AstronomyAstrophy-
sics. À ce sujet une large campagne multi-sites (SOPHIE, HARPS, CORALIE . . .) d’observation de
Procyon est plannifiée pour janvier 2007, ce qui devrait permettre d’apporter des nouvelles contraintes et
informations.

5.4.5 Exercice hare-and-hound # 4

L’annonce de l’absence de détection de la signature de modesacoustiques dans Procyon, telle que
vue par MOST, a motivé, dans le cadre du groupe de préparationaux observations sismiques de CoRoT,
un exercice hare-and-hound spécialement dédié au cas d’observations avec un rappot signal-à-bruit très
faible (S/N ∼ 1− 2). L’objectif est de voir l’information qu’il est possibled’extraire dans une limite de
détection extrême. On pourra trouver un rapport de ces travaux dans le compte-rendu de Appourchaux et
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al. à paraître dans le recueil dédié à la mission CoRoT. Une série temporelle a été simulée, représentant
une étoile de 1.2 M⊙ observée 150 jours, et a été fortement dégradée de manière à ce que les modes
soient à la limite d’une possible détection visuelle.

F. 5.16 – Spectres de puissance brut (gauche) et brut lissé (droite).

F. 5.17 – FFT du spectre de puissance brut (gauche) et autocorrélation du spectre brut lissé (droite).
Les lignes pointillées verticales repérent la position corrspondant à la demi-grande différence.

Nous avons appliqué le filtrage par curvelettes à ce cas extrême. On peut dans un premier temps
effectué un lissage du spectre brut initial. Ceci permet de mettre en évidence une structure périodique qui
émerge entre 1500 et 2500µHz, comme le montre la figure5.16. Pour construire le digramme échelle, il
faut une estimation de la grande différence∆ν0 pour avoir un intervalle de repliement du spectre. Cette
estimation est obtenue en calculant la FFT ou l’autocorrélation du spectre brut. Ici nous avons utilisé les
2 techniques pour estimer au mieux cette valeur de∆ν0. La figure5.17illustre ces 2 moyens. Dans les
2 cas, le pic le plus important correspond à∆ν0/2 et on obtient une estimation très proche dans les 2
cas : ˜∆ν0/2 ≃ 41. µHz soit ˜∆ν0 ≃ 82.65µHz. Le diagramme échelle peut donc être construit avant de lui
appliquer un filtrage via la transformée en curvelette. La figure5.18montre les diagrammes-échelle brut
et filtré construits pour∆ν0 = 82.65µHz.

Pour prendre en compte l’incertitude sur l’estimation de lagrande différence dans la construction
des diagrammes, on calcule plusieurs diagrammes échelle avec des valeurs légérement différentes de

˜∆ν0, tel que∆ν = ˜∆ν0 ± 1, 2 bins, la résolution du spectre étant de 1/150 jours soit 1 bin= 0, 077µHz.
On peut alors obtenir un spectre moyenné à partir de ces différentes réalisations. Ceci est illustré par
la figure5.19. On note une claire amélioration dans la visibilité du spectre malgré le très faible rapport
signal-à-bruit. La structure "en peigne" attendue est miseen évidence dans le spectre filtré, alors qu’elle
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F. 5.18 – Diagrammes échelle brut (haut) et filtré (bas) pour∆ν = 82.65µHz.

n’apparaît pas dans le spectre brut.
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F. 5.19 – H&H4 : spectre de puissance filtré moyenné (à partir de5 spectres filtrés pour∆ν =
˜∆ν0 ± 1, 2 bins) et zoom sur la région du maximum de puissance. La structure du spectre apparaît nette-

ment s’inscrivant dans une enveloppe en cloche comme on l’attend (et comme on l’a observé) pour des
oscillations de type solaire. Sur la figure du bas sont superposées les lignes correspondant aux positions
théoriques utilisées pour générer le spectre brut d’oscillations (rougeℓ=0, vertℓ=1 et bleuℓ=2).
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Pour cet exercice, deux autres procédures ont été appliquéepar Th. Appourchaux : une pour estimer la
grande différence (donnant la même estimation que nous) et une pour détecter et quantifier la probabilité
qu’une détection soit significative (Appourchaux, 2004). Cette dernière indique ainsi que 6 pics dans
l’intervalle 1700− 2500µHz dépassent le seuil de détection.

On peut voir sur la figure5.20le diagramme-échelle du spectre original non-bruité (construit pour un
intervalle∆ν = 83µHz ) et celui obtenu après filtrage. On peut déjà noter que notre estimation de∆ν est
bonne, ce qui est confirmé par les valeurs des fréquences théoriques. De plus on observe des structures
caractéristiques des oscillations de type solaire aux mêmes endroits.

Cet exercice a montré que nous pourrions détecter des modes pdans des spectres d’oscillations stel-
laires ayant un rapport signal-à-bruit aussi faible que∼ 1−2. Plusieurs techniques sont à notre disposition
pour une détection indépendante (sol, espace, photométrie, mesures en vitesse) utilisant principalement
notre connaissancea priori basée sur la structure répétitive des fréquences des oscillations de type so-
laire. Ces conclusions confortent les résultats décrits avec notre méthode basée sur la transformée en
curvelette.

F. 5.20 – H&H4 : diagrammes-échelle du spectre original sans bruit et après filtrage, pour
∆ν = 83.µHz.
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5.4.6 Contributions à T CRT M 

Les travaux précédents ont notamment été présentés et discutés lors de différentesCoRoT Weeket
font l’objet de contributions dans 3 articles à paraître dans the CoRoT BooK, publié par l’Agence Spatiale
Européenne et édité par Fridlund, Baglin, Conroy & Lochard (ESA-SP1306). Ces 3 articles présentent
respectivement les différents outils et techniques d’analyse pouvant être mis en oeuvre dans le cadre des
observations sismiques de CoRoT, et les résultats obtenus lors des différents exercices "Hare-and-hound"
effectués dans le cadre du groupe de travail à la préparation à ces observations sismiques.

• The seismology programme of CoRoT

E. Michel, A. Baglin, M. Auvergne, C. Catala, C. Aerts, G. Alecian, P. Amado, T. Appourchaux, M. Aus-
seloos, J. Ballot, C. Barban, F. Baudin, G. Berthomieu, P. Boumier, T. Bohm, M. Briquet, S. Charpinet,
M.S. Cunha, P. De Cat, M.A. Dupret, J. Fabregat, M. Floquet, Y. Fremat, R. Garrido, R.A. García, M.-J.
Goupil, G. Handler, A.-M. Hubert, E. Janot-Pacheco, P. Lambert, Y. Lebreton, F. Lignieres, J. Lochard,
S. Martin-Ruiz, P. Mathias, A. Mazumdar, P. Mittermayer, J.Montalban, M.J.P.F.G. Monteiro, P. Morel,
B. Mosser, A. Moya, C. Neiner, P.A.P. Nghiem, A. Noels, J. Oehlinger, E. Poretti, J. Provost, J. Renan de
Medeiros, J. de Ridder, M. Rieutord, T. Roca-Cortes, I. Roxburgh, R. Samadi, R. Scuflaire, J.C. Suarez,
S. Theado, A. Thoul, T. Toutain, S. Turck-Chièze, K. Uytterhoeven, G. Vauclair, S. Vauclair, W.W. Weiss
& K. Zwintz

Nous introduisons les principales lignes et spécificités duprogramme de sismologie de CoRoT. Le dé-
veloppement et la consolidation de ce programme a été faite dans le cadre du Groupe de Travail en
Sismologie de CoRoT (SWG). Avec quelques exemples illustratifs, nous montrons comment les données
de CoRoT nous aiderons à traiter des problèmes variés liés aux actuelles questions sur la structure et
l’évolution stellaire.

• Data analysis tools for the seismology programme

T. Appourchaux, G. Berthomieu, E. Michel, C. Aerts, J. Ballot, C. Barban, F. Baudin, P. Boumier, J. De
Ridder, M. Floquet, R. A. García, R. Garrido, M.-J. Goupil, P. Lambert, J. Lochard, C. Neiner, E. Poretti,
J. Provost, I. Roxburgh, R. Samadi & T. Toutain

Les outils développés par les héliosismologues et par les astronomes étudiant les pulsateurs classiques
ont été utilisés lors des exercices "hare-and-hound" pour obtenir plusieurs moyens de déterminer les para-
mètres des modes d’oscillations tels que la fréquence ou l’amplitude. Ces outils sont utilisés pour définir
ce qu’on appelle des recettes qui permettent d’obtenir les paramètres des modes à partir des courbes de
lumière ausssi bien de pulsateurs de type solaire que classiques. Ces recettes sont utilisées pour estimer
les paramètres des modes comme ceux attendus par les observations de CoRoT. Ils seront utilisés comme
référence ou point de départ pour d’autres stratégies d’ajustement. Nous aborderons aussi la question de
la détection des modes. Des outils complémentaires comme l’analyse temps-fréquence seront présentés.

• Evaluation of the scientific preformances for the seismology programme

T. Appourchaux, G. Berthomieu, E. Michel, J. Ballot, C. Barban, F. Baudin, P. Boumier, J. De Ridder,
M. Floquet, R. A. García, R. Garrido, M.-J. Goupil, P. Lambert, J. Lochard, A. Mazumdar, C. Neiner, E.
Poretti, J. Provost, I. Roxburgh, R. Samadi & T. Toutain



5.4 Le cas Procyon 131

Le groupe d’analyse de données sismiques (Data Analysis Team) de CoRoT a réalisé plusieurs exercices
"Hare-and-hound" (de jeu du chat et de la souris). Ces exercices ont pour but de mettre le groupe dans
une situation d’analyse de données similaire à celle attendue lors de l’exploitation des données CoRoT.
En tout, le groupe a effectué 5 différents exercices de simulation d’étoiles de type solaire (HH#1, HH#2,
HH#3), de pulsateurs classiques (HH#5), validant la calibration sismique de modèles stellaires (HH#2,
HH#3) et estimant la limite de détection (HH#4). Ce papier essaie de servir aussi bien de résumé que
d’ouverture à d’autres publications du DAT.
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Activité magnétique : du Soleil aux étoiles
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Chapitre 6

Du Soleil aux étoiles : explorer les champs
magnétiques
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C
e dernier chapitre a pour but de présenter la problèmatique liée à l’activité du Soleil et des étoiles :
comment cela se manifeste ? quelles en sont les origines ? (etsurtout) quelle influence sur la Terre ?

6.1 Le Soleil : activité et influence

6.1.1 Manifestations et variabilité

Les taches solaires

Elles sont les manifestations les plus visibles de l’activité magnétique du Soleil. On peut trouver le
premier rapport de leur observation il y a près de 2400 ans pardes élèves d’Aristote. Les taches ont aussi
été observées régulièrement par les astronomes chinois jusqu’au Moyen-Age. Il faut attendre le XVIème
siècle, et l’invention des premiers télescopes pour que l’Europe découvre ces taches et s’intéresse à elles,
notamment par Galilée (cf. figure6.1), Scheiner ou Fabricius. Les relevés réguliers effectués au cours du
XIXème siècle permirent à Schwabe (1843) de mettre en évidence les variations périodiques de∼ 11 ans
(cycle de Schwabe) du nombre de taches (nombre de Wolf à partir de 1849). En 1858, Carrington et
Sporer montrèrent indépendamment le lien entre la latitudeà laquelle apparaissent les taches et la phase
du cycle. La figure6.2 illustre l’évolution temporelle et spatiale du nombre de tache à la surface solaire.
Elles apparaissent à des latitudes moyennes de 30˚ au début du cycle et migrent vers l’équateur. Carrigton
observa aussi que les taches tournent plus vite à l’équateurqu’à plus hautes latitudes : le Soleil ne
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F. 6.1 – Taches solaires dessinées par Galilée du 23 au 26 juin 1603.

toutne pas comme un corps solide mais présente une rotation différentielle de surface. De nombreuses
théories furent émises sur l’origine des taches (par exemple que le Soleil pouvait aussi être couvert de
nuages) avant qu’au début du XXème siècle le lien avec le champ magnétique soit mis en évidence par
Hale (1908). C’est d’ailleurs le fort champ magnétqiue y régnant (0.3 T) qui explique qu’elles nous
apparaissent sombres. En effet le champ est suffisamment fort pour inhiber la convection et donc le
transfert de chaleur. Le contraste avec le reste de la surface explique leur "noirceur". Hale montra aussi
que les taches se regroupent par paire de polarité opposée etque les hémipshères nord et sud sont aussi
de polarité opposée, s’inversant tous les 22 ans en moyenne (cycle de Hale). Les taches et le cycle associé
sont une signature de l’activité magnétique du Soleil, la manifestation de surface d’un effet dynamo (et
des processus liés) (cf. §6.2). Ce cycle affecte aussi les autres couches de l’atmosphère solaire, de la
photosphère à la couronne puisque des variations se retrouvent aussi bien dans le flux radio émis par la
couronne que dans l’activité énergétique en X et UV.

Les variations de l’irradiance solaire

L’irradiance solaire totale (TSI en anglais pourtotal solar irradiance) est définie comme le flux
d’énergie solaire intégrée sur tout le spectre arrivant à lasurface de l’atmopshère terrestre, à la distance
moyenne entre le Soleil et la Terre (1 U.A. donc). Elle vaut 1367 W/m2. Cette quantité est aussi appelée
la "constante solaire", qui n’est pas si constante. En effet avant l’avénement des satellites, il était très
difficile de détecter et mesurer depuis le sol les variations de laTSI. C’est grâce aux premières mesures
spatiales, en 1978, que les variations de la TSI furent observées et suivies. Le lecteur pourra se reporter
à la revue très complète deFröhlich and Lean(2004) sur la variabilité solaire, ses manifestations et
sources. La figure6.3 illustre ces variations. Depuis 1978, plusieurs fluctuations et leurs sources ont été
identifiées :

– changement de l’ordre de quelques minutes à quelques heures : reliées à la granulation, à la méso-
et à la super-granulation. En particulier des fluctuations de 5 minutes dûes aux oscillations solaires
(par exempleFröhlich et al., 1997; Wolff and Hickey, 1987) ;

– des variations à court-terme de plusieurs jours à quelquessemaines : dominées par les taches
solaires (Chapman, 1987).

– des variations de 0.1% suivant le cycle solaire en phase avec l’activité magnétique (Willson and
Hudson, 1991; Lee et al., 1995). Cette composante est la plus visible dans la figure6.3 et est
expliquée principalement par la présence de facules près des taches.

Etant donné que ces variations et leur faible amplitude n’ont été mises en évidence qu’il y a une trentaine
d’années, on ne peut encore se prononcer sur leur modulationà plus long-terme que le cycle de 11 ans.
Pour palier ceci, on a recours à l’étude des anneaux de croissance des arbres ou à la mesure de composés
isotopiques comme le carbone 14 ou le beryllium 10 pour reconstruire l’évolution temorelle du nombre
de taches ou de la température (cf.6.1.2).
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F. 6.2 – Evolution temporelle et spatiale des taches solaires. Haut : migration des latitudes moyennes
de 30˚ et comptage du nombre de taches depuis 1874. C’est Maunder en 1913 qui mit en évidence ce
motif papillon. Bas : diagramme papillon magnétique obtenu à partir de magnétogramme moyenné en
longitude. La polarité des taches apparaît et on voit leur inversion au cours du temps. (Dr. Hattaway,
NASA/MSFC)
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F. 6.3 – Variations de la TSI depuis 1978. Cette courbe est obtenue à partir des différentes observations
d’instruments spatiaux (HF/NIMBUS 7, ACRIM I/Solar Maximum Mission, ERBE/Radiation Budget
Satellite (ERBS), ACRIM II/Upper Atmosphere Research Satellite, SOVA2/European Retrievable Car-
rier et VIRGO/SOHO). Les fluctuations à différentes échelles de temps apparaissent et surtout la variation
de 0.1% avec le cycle d’activité (d’aprèsFröhlich, 2000).

Les variations héliosismiques

Les variations de l’activité magnétique affectent aussi la structure du Soleil. Ceci se manifeste par
l’évolution des paramètres des modes acoustiques du Soleilavec le cycle.Woodard and Noyes(1985)
rapportent pour la premère fois un décalage des fréquences des modes de bas degrés. Ces résultats ont été
confirmés parFossat et al.(1987) avec des observations depuis le pôle Sud puisPallé et al.(1989) grâce à
11 ans de données obtenues par Mark-I à l’observatoire del Teide (donc couvrant un cycle entier).Regulo
et al.(1994) ont montré que pour tous les modes de bas degrés, le décalageen fréquence (0.52±0.02µHz)
est corrélé avec l’activité magnétique (cf. figure6.4). Ces variations des modes de bas degrés présentent
une caractéristique importante. En effet une dépendence du décalage〈∆νnℓ〉ν en fonction de la fréquence
a été mise en évidence parAnguera Gubau et al.(1992), confirmée parChaplin et al.(1998). Celle-ci est
illustrée par la figure6.5.

Qu’est-ce que ces observations nous apprennent ? Déjà que lecycle d’activité magnétique est accom-
pagné de modification de la structure solaire. Sur la figure6.5, on constate que les fréquences inférieures
à 2.5 mHz ne sont quasiment pas modifiées pendant le cycle. Alors quepour les fréquences supérieures,
plus les modes sont de hautes fréquences, plus ils sont affectés. En effet dans ce cas, la cavité du mode
est de plus en plus grande. Le décalage atteint ainsi∼ 0.5 µHz entre le maximum et le minimum autour
de 3.5 mHz. On a vu au chapitre2.2que les modes de hautes fréquences ont leur point de retournement
externe plus proche de la surface. Les modes se propageant dans les couches externes ont une plus faible
inertie et sont ainsi plus sensible aux variations dans ces couhes. On peut donc dire que les variations ob-
servées sont dûes à des phénomènes prenant place dans les couches les plus externes. Cependant on peut
quand même s’interroger sur la sensibilité des modes g aux variations du cycle magnétique du Soleil.
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F. 6.4 – Evolution temporelle des fréquences moyennes des modes de bas degrés pendant le cycle 23 :
on considére la moyenne sur l’ensemble des modes observés des écarts de la fréquence des modes à
leur valeur moyenne suivant le cycle. La ligne continue montre la variation du flux radio, indicateur de
l’activité magnétique. On note un coefficient de corrélation de 0.93 entre les 2 quantités (d’aprèsGarcía
et al., 2004b).

F. 6.5 – Sensibilité des modes à l’activité magnétique en fonction de leur fréquence : cette figure illustre
pour chaque mode sa variation observée en fréquence normalisée par le flux radio (d’aprèsGarcía et al.,
2004b).
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F. 6.6 – Irradiances spectrales : observée au dessus de l’atmosphère et sa variabilité estimée en suivant
le cycle de 11 ans. Les principaux gaz absorbant du rayonnement solaire sont indiqués. La ligne en tirets
correspond à la variation de la TSI pendant un cycle (d’aprèsLean, 2000).

6.1.2 Quelle influence sur la Terre ?

Comme on vient de le voir l’énergie émise par le Soleil n’est pas constante, on peut alors se demander
quelle est l’impact sur la Terre. La figure6.6 montre le spectre du rayonnement arrivant au sommet de
l’atmosphère terrestre. Celui-ci est proche du spectre d’un corps noir à 5770 K surtout dans le visible
et aux grandes longueurs d’ondes. Environ 50% de la TSI se situe dans le visible et dans le proche IR
(400-800 nm) alors que 99% de l’énergie solaire est émise entre 300 et 10000 nm (Fligge et al., 2001).
L’amplitude des variations du rayonnement solaire dépend de la longueur d’onde : aux courtes longueurs
d’onde, la variation devient plus grande (Leanet al. 1997, Rootman 2000). Comme on le voit sur la
figure6.6, les variations du spectre interviennent surtout en dessous de 500 nm et les variations dans le
visible et en IR restent mal connues à cause du manque de données de longue durée. Sur cette figure, on
voit aussi la quantité de TSI atteignant le niveau de la mer, absorbée dans l’UV et le proche IR par les
moléculesO2, O3, H2O etCO2.

Les variations du rayonnement solaire entraînent une variation de l’énergie reçue au niveau de l’at-
mosphère terrestre, qui est une région fondamentale des mécanismes météorologiques et climatiques.
Depuis le XVIIIème siècle, il a été suggéré que le Soleil joueun rôle dans le climat terrestre et de nom-
breuses corrélations ont été observées entre des indices climatiques et des phénomènes solaires (e.g.
∆T(t)) sans pour autant que leur relation soit clairement établie (cf. Hoyt and Schatten, 1997). Grâce
aux relevés du nombre de taches depuis le XVIIème siècle, il ad’ailleurs été remarqué la corrélation
entre des périodes de fiable activité, voire d’activité nulle (comme les minima de Maunder ou de Spörer)
coïncidant avec des périodes très froides. Le lecteur pourra aussi se reporter àMendoza(2005) pour une
discussion des origines des variations de la TSI et de son influence sur la climat terrestre.

Depuis le début du XXème siècle, un réchauffement global moyen de 0.6 ± 0.2˚C a été mesuré
(e.g. IPCC TAR 2001), attribué principalement voir uniquement à l’influence de l’homme sur le climat.
De nombreux travaux portent actuellement sur la contribution de la variabilité solaire au changement
climatique terrestre et de nombreuses tentatives sont effectuées pour estimer au mieux l’impact de la
TSI. Ainsi Lean et al.(1995) a montré qu’entre 1610 et 1860 la moitié du réchauffement global provient
du Soleil et que 65% de ce réchauffement s’est produit depuis 1970. Ces conclusions sont soutenus
par Solanki and Krivova(2003) qui ont montré que 30% de ce phénomène aurait une origine solaire.
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F. 6.7 – Nombre moyen de taches solaires reconstruit à partir des relevés de14C (en bleu), à partir de
10Be(vert et magenta) et évolution du nombre moyen de taches observées depuis 1610 (d’aprèsSolanki
et al., 2004).

Solanki et al.(2004) ont montré que le niveau actuel d’activité de ces 70 dernières années et sa durée
sont exceptionnelles. Sur les 11000 dernières années, le Soleil n’aurait présenté une activité si élevée
que pendant 950 ans avec des durées moyennes de ces périodes de seulement 30 ans. La figure6.7
représente le nombre de taches solaires reconstruit à partir des relevés des concentrations des isotopes
cosmogéniques de14C dans les anneaux de croissance de arbres et de10Beemprisonné dans les glaces
antartiques.

6.2 Comprendre le cycle solaire

L’activité magnétique du Soleil est la manifestation à sa surface des mécanismes de la dynamo.
Ceux-ci assurent l’amplification et le maintien du champ magnétique grâce à la conversion de l’énergie
mécanique d’un fluide conducteur en énergie magnétique. L’idée d’un tel phénomène n’est pas neuve
puisque Larmor discuta en 1919 la possibilité d’un tel mécanisme pour maintenir un champ magnétique
dans la Terre. On peut se reporter àMoffatt (1978), Ossendrijver(2003) ouSolanki et al.(2006) pour des
revues sur le sujet. Il existe différents modèles de dynamo dont l’objectif est de permettre dereproduire
les signatures observées, comme l’apparition et la migration des régions où émergent les taches et leur
changement de polarité.

Plusieurs processus sont susceptibles de jouer un rôle important dans la dynamo solaire et qui ont
été observés : la rotation différentielle (effetω) et la turbulence présente dans la zone convective (effet
α). Parker(1955) proposa un premier modèle de dynamo solaire impliquant ces2 processus. C’est la
dynamoα-ω (cf. figure 6.8) : un champ magnétique poloïdal est transformé en champ toroïdal par la
rotation différentielle puis grâce à l’effet α le champ poloïdal est regéneré1. L’héliosismologie a mis
en évidence la dynamique interne du Soleil avec notamment l’existence de la tachocline ou encore la
présence d’une circulation méridienne dans la zone convective. Ces deux zones sont considérées comme
des lieux actifs de la dynamo et sont inclus dans les modèles les plus récents pour tenter de reproduire

1Rappelons que les conditions dans le Soleil sont telles que le théòrème du gel s’applique stipulant le gel des lignes de
champ magnétique dans le plasma.
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F. 6.8 – Illustration des effetsω (à gauche) etα (à droite).ω : un champ magnétique azimutal est
généré par l’enroulement des lignes de champ méridonales par la rotation différentielle.α : une cellule
convective s’éléve et s’enroule sous l’action de la force deCoriolis. Une ligne de champ magnétique
piégée suit ce mouvement et s’enroule dans une boucle la transportant dans la direction perpendiculaire.

les caractéristiques de la dynamo solaire (durée du cycle, migration des taches . . . ).
En plus de la dynamoα-ω, on peut distinguer différents modèles selon les régions où sont supposés
prendre place les différents mécanismes (α,ω, circulation . . . ). On trouvera une revue des différents mé-
canismes MHD intervenant dans la description du magnétismesolaire dansSchüssler(2004) et Solanki
et al.(2006) :

i) overshoot dynamo: les effetsα etω se situent dans la zone de pénétration convective ;
ii) interface dynamos: l’effetω intervient dans la zone d’overshoot et l’effetα à la base de la zone

convective (Parker, 1993; Charbonneau and MacGregor, 1997), les 2 régions étant connectées par
un processus de diffusion ;

iii) Babcock - Leighton: l’effetα prend place à la surface et l’effetω dans la tachocline (Babcock,
1961; Leighton, 1969) ;

iv) flux transport dynamos: l’effet α intervient près de la surface, l’effet ω à la base de la zone
convective et ces 2 régions sont reliées par une circulationméridienne qui transporte le flux ma-
gnétique (Choudhuri et al., 1995; Wang and Sheeley, 1991; Dikpati and Charbonneau, 1999).
Ainsi un tube de flux magnétique alimenté et amplifié près de latachocline (donc toroïdal) par la
rotation différentielle s’éleve, sous l’action de la force de Coriolis s’enroule donnant naissance à
une composante poloïdale avant d’atteindre la surface.

De nombreux travaux sont en cours pour modéliser et simuler la dynamique MHD de l’intérieur solaire
(Jouve and Brun, 2006; Brun et al., 2005; Moreno-Insertis and Murdin, 2000; Ferriz-Mas et al., 1994;
Dikpati and Gilman, 2006) et comprendre les processus d’amplification et de transport du champ ma-
gnétique. La figure6.9 représente la dynamique interne du Soleil et les processus supposés intervenir
dans le mécanisme dynamo : rotation différentielle, flottaison des tubes de flux, diffusion magnétique,
circulation méridienne, turbulence . . . Elle révèle toute la complexité du problème et les difficultés que
l’on rencontre pour reproduire les observations de l’activité magnétique.

6.3 Connection solaire - stellaire

Le Soleil n’est pas la seule étoile à présenter une activité magnétique. En effet alors que le suivi des
taches solaires se poursuit depuis les 23 derniers cycles, l’étude de l’activité des étoiles a dû attendre
la seconde moitié du XXème siècle et les relevés menés par O.C. Wilson à l’observatoire du Mont
Wilson d’étoiles froides, c’est-à-dire F-G-K,Wilson (1978). Les indicateurs de l’activité magnétique
stellaire couramment utilisés sont notamment : les raies d’émission du calcium (Ca H et K) signature de
l’activité chromosphèrique ou encore l’émission coronaleen X manifestation du chauffage magnétique.
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F. 6.9 – Les différents processus dynamiques animant l’intérieur solaire.0 : convection turbulente
(plume). 1 : génération/induction du champ magnétique par l’effet α. 1’ : Inclinaison d’une région ac-
tive, source de champ poloïdal. 2 : pompage turbulent du champ magnétique dans la tachocline. 2’ :
transport du champ magnétique par la circulation méridienne vers la tachocline. 3 : organisation du
champ magnétique en structure toroïdale par le cisaillement dans la tachocline (effetω). 3’ : couche de
cisaillement superficielle (météo sous-surfacique ? dynamique de surface des taches solaires). 4 : insta-
bilité du champ toroïdal et développement d’une instabilité longitudinale. 5 : flottaison et inclinaison des
structures twistées. 6 : recyclage du champ faible dans la zone convective ou 7 : émérgence de structures
bipolaires à la surface. 8 : propagation d’ondes internes dans la zone radiative. 9 : interaction entre le
champ induit par la dynamo et le champ interne (fossile ?) dans la tachocline. 10 : instabilité du champ
interne et cisaillement par l’effetω à la frontière du coeur ( ?) (d’après A.S. Brun).
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De plus l’activité stellaire qu’on peut voir au travers de lachromosphère, de la couronne ou de taches
à la surface est le fruit de l’interaction de la rotation interne et différentielle, de la convection et du
magnétisme des étoiles, c’est-à-dire d’un mécanisme dynamo. L’étude d’étoiles de type solaire peut
donc nous apprendre beaucoup sur les processus également prenant place dans le Soleil, etvice versa.
Skumanich(1972) met en évidence la relation entre le taux de rotation et l’âge. Suivi par les travaux
de Noyes et al.(1984); Noyes(1985) mettant en évidence le lien entre la rotation, la profondeur des
zones convectives et l’activité chromosphèrique et l’émission X-UV des étoiles. Depuis de nombreux
travaux ont contribué à étudier la relation entre l’activité stellaire et l’effet dynamo nourri par l’interaction
entre la rotation, la convection et le magnétisme des étoiles de type solaire (Baliunas et al., 1995, 1996;
Barnes, 2003; Pace and Pasquini, 2004; Vardavas, 2005). On observe aussi une activité dans d’autres
types d’étoiles. Notamment dans les étoiles de classes B et A( 1.5M⊙ et possèdant un coeur convectif),
un champ magnétique n’est détecté que dans≃ 15% des échantillons aujourd’hui disponibles. Ceci
s’expliquerait par la difficulté pour le champ magnétique d’émerger du coeur à la surface (MacGregor
and Cassinelli, 2003; Brun et al., 2005) ou par la présence d’un champ magnétique fossile présent dans
l’enveloppe radiative (Moss 2003), sans pour autant oublier une possiblité d’effet dynamo (Spruit, 2002).
Les étoiles O présentent une luminosité en X très forte et on pense que leur activité provient de la
reconnection magnétique dans les forts vents radiatifs émis. On pourra se reporter à Moss/Mestel 2003
pour une revue complète de la présence du magnétisme à travers le diagramme H-R.

6.4 Contribution O          
E  

On the origin of the solar cyclic activity for an improved Earth climate prediction

S. Turck-Chièze & P. Lambert

Publié dansAdvanced Space Research2007

Cette revue est dédiée aux processus qui pourraient expliquer l’origine des grands variations de l’activité
solaire pour permettre une meilleure prise en compte de l’impact solaire dans les modèles du climat ter-
restre. Le développement de ce nouveau champ de recherche est stimulé par les mesures héliosismiques
de la mission SoHO and par la modélisation solaire qui cherche à décrire les processus dynamiques
du coeur à la suface. Pour se faire, nous introduisons rapidement la sismologie stellaire et exposons
les principaux résultats de SoHO. Ensuite nous rappelons les différents processus dynamiques qui sont
en cours d’introduction dans les nouvelles modèles solaires. Il est aujourd’hui bien établi que l’origine
magnétique du cycle de 11 ans implique la tachocline, zone detransition dynamique entre les régions
radiative et convective. Nous pensons que la connaissance de deux éléments importants 1) l’interface
magnétique entre les zones radiative et convective et 2) le rôle des ondes internes contribueront à une
meilleure compréhension de l’origine des grands minima et maxima observés lrs du dernier millènaire.
A cela des observations complémentaires des modes acoustiques et de gravité, du rayon et de l’irra-
diance à différentes longueurs d’onde en paralléle aux simulations 1D-3D amélioreront co,sidérablement
ce domaine. Les projets actuellement en développement et ceux déjà planifiés permettront de développer
de meilleures prédictions de la variabilité à venir. Nous considérons que les signatures héliosismiques
constituent un chaînon manquant dans la description actuelle de l’interaction Soleil-Terre et le climat.
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F. 6.10 – Gauche : écart entre les fréquences solaires observées et prédites par le modèle stan-
dard (d’après Christensen-Dalsgaard 2005). Droite : différences entre les fréquences obtenues grâce
à MDI/SoHO entre 2001 1996. Le panneau inférieure représente cette différenceδν/ν normalisée par
l’inertie des modesQnℓ (d’après Basu, 2002).

6.5 Modélisation du champ magnétique

6.5.1 Pourquoi ?

Comme on l’a vu au §6.1.1, les fréquences de modes p varient avec le cycle d’activité du fait de
la sensibilité des couches les plus externes du Soleil à une modification de la structure solaire. De plus,
non seulement il existe cet écart dû au cycle mais aussi un désaccord entre les valeurs prédites et obser-
vées causé par une description pauvre de la physique des couches externes dans les modèles de structure
stellaire (cf. figure6.10, Kosovichev(1995); Rosenthal et al.(1999); Nghiem et al.(2006b)). Il est donc
évident qu’une meilleure compréhension des phénomènes et de la dynamique de ces couches pourra
permettre une meilleure modélisation de ces régions et une meilleure interprétation des fréquences d’os-
cillations mesurées. Ces améliorations potentielles pourront aussi être appliquées en astérosismologie, et
seront très précieuses dans ce domaine.

Plusieurs modèles ont été proposés depuis la découverte de ces variations sismiques pour tenter de les
reproduire et de les interpréter. L’influence d’un champ magnétique sur les modes p est depuis longtemps
suggéré. Ainsi le rôle de quatre régions magnétiques a été etest encore principalement étudié : i) le
champ magnétique de la chromosphère et de la couronne (Evans and Roberts, 1990, 1992; Campbell
and Roberts, 1989; Jain and Roberts, 1994), ii) le champfibril présent dans la photosphère (Zweibel and
Bogdan, 1986; Bogdan and Zweibel, 1985), iii) le champ présent à la base de la zone convective, siège
supposé de la dynamo (Roberts and Campbell, 1986), et iv) le champ magnétique des couches proches de
la surface du Soleil (R > 0.95R⊙) (Goldreich et al., 1991; Jain and Roberts, 1993; Kuhn, 1998; Foullon
and Roberts, 2005; Nghiem et al., 2006b).

Le champ magnétique, aussi bien que des variations de tempétaure, induit des modifications de la
pression du milieu avec une répercussion sur les fréquencesdes modes. On s’attend à ce que ces fluc-
tuations de la pression contribue à expliquer les décalagesen fréquence avec le cycle (Jain and Roberts,
1994; Evans and Roberts, 1990; Kosovichev, 1995; Goldreich et al., 1991; Bi and Xu, 2000; Bi et al.,
2003; Li et al., 2003). L’intensité d’un champ magnétique présent à la base de la zone convective ou dans
les régions superficielles a été respectivement estimée à 3.105 G (Basu, 1997) en suivant les prescriptions
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F. 6.11 – Vue schématique des couches superficielles du Soleil(R > 0.97R⊙) (d’après Lefebvre2006).
On trouve une couche de cisaillement juste en-dessous de la surface composée d’une partie supérieure
confinée à 4000 km de profondeur () et une partie inférieure au-delà de ces 4000 km (qui présente un
gradient de rotation changeant de signe à une latitude de∼ 55˚ (Basu1999). On voit que cette zone de
transition entre la région convective et la photosphère esttrès complexe. Elle présente un cisaillement
important, à l’instar de la tachocline et constitue peut-être un réservoir d’énergie magnétique. Cette
région comporte aussi des zones superadiabatique et d’ionisation de H et He, contribuant à la difficulté
de modélisation de cette région du Soleil.

deGough and Thompson(1990) et 3. 104−105 G (Schussler et al., 1994; Fisher et al., 2000). L’existence
de perturbation dans ces couches (25000-100000 km) sous la photosphère a été mis en évidence (Antia
et al., 2000a; Dziembowski et al., 2000) et l’origine de leur variation n’est pas encore bien déterminée.
Il n’est pas possible de distinguer entre une source thermique ou magnétique (Dziembowski and Goode,
2004). S’il s’agit d’un champ magnétique celui-ci aurait une intensité de 2−3. 104 G (Antia et al., 2000b)
à 6. 104 G (Dziembowski et al., 2000).

L’étude des régions superficielles est notamment liée à l’étude des variations du rayon solaire, égale-
ment un sujet de débat. En effet le rayon solaire et ses variations ont été déterminés par des observations
diverses et indépendantes (Laclare et al., 1996; Reis Neto et al., 2003; Noël, 2004; Rozelot et al., 2003;
Emilio et al., 2000; Kuhn et al., 2004; Sofia et al., 1994). Ces observations présentent cependant des
conclusions sujettes à controverse sur la relation entre les variations du rayon et l’activité solaire. Un
exemple de cette controverse concerne la détermination desvariations rayon solaire à partir des mesures
sismiques des modes p et/ou f (Schou et al., 1997; Antia, 1998). Le rayon sismique obtenu par cette
technique peut être ensuite relié au rayon photosphèrique.Ainsi Antia et al.(2000a), Dziembowski et al.
(2001) et Choudhuri and Chatterjee(2003) concluent à une diminution du rayon solaire avec le cycle
à partir de l’analyse de modes f sans pour autant obtenir la même amplitude de variation.Antia (2003)
conclue après une nouvelle analyse qu’aucune preuve de la variation du rayon n’apparaît entre 1996 et
2001.

Récemment de nouveaux résultats concernant la dynamique des couches les plus superficielles du
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Soleil ont été présentés parSofia et al.(2005) montrant que les changements du diamètre solaire en ré-
ponse à des variations du champ magnétique et de la turbulence ne sont pas homologues : les variations
au niveau de la photosphère pourraient être 1000 fois plus importantes que celles à 5000 km de profon-
deur.Lefebvre and Kosovichev(2005) et Lefebvre et al.(2006), à partir de mesures de modes f pendant
9 ans, mettent en évidence une variabilité probable du rayonsismique en antiphase avec le cycle avec de
fortes variations de la stratification dans les couches superficielles (R ∼ 0.995 R⊙). De plus le rayon des
couches plus profondes, 0.975−0.99 R⊙ change en phase avec le cycle. Ces résultats continuent de mon-
trer l’importance de comprendre cette région de transitionentre l’intérieur du Soleil et son atmosphère,
et l’influence du magnétisme de la turbulence dans ces variations. La figure6.11illustre la dynamique,
spatiale et temporelle non-homologuede ces couches.

Pour améliorer la détermination et la prédiction des fréquences absolues des modes d’oscillations
stellaires, et comprendre les processus contrôlant le cycle d’activité solaire pour soit s’en affranchir soit
pouvoir le prédire, il est nécessaire de bénéficier d’une modélisation plus fidèle des couches superfi-
cielles. En effet on sait que les modèles de calcul de structure et d’oscillations stellaire ne traitent pas de
manière adéquate la convection dans les couches externes oùle rayonnement n’est plus négligeable, les
mécanismes d’excitation et d’amortissement des modes ou encore la transition avec l’atmosphère. Dans
le cadre de ma thèse, j’ai travaillé à l’introduction dans lecode CESAM du champ magnétique et de ses
effets sur la structure surperficielle du Soleil notamment. Ceci est décrit dans la section suivante.

6.5.2 Comment ?

Nous cherchons à introduire les effets du champ magnétique pour pouvoir étudier son influence sur
la structure et les caractéristiques sismiques solaires sur des échelles de temps permettant de suivre plu-
sieurs cycles solaires en utilisant le code CESAM. La version CESAM2k a été installée et a l’avantage
de mettre à profit les récentes versions de fortran pour présenter une organisation plus claire et pratique.
En ce qui concerne le formalisme employé, on peut signaler qu’il n’existe pas encore de code d’évolu-
tion stellaire introduisant le champ magnétique de manièreconsistante. En effet les phénomènes liés au
champ magnétique se développent en 3D, il est donc nécessaire de se placer dans les approximations né-
cessaires permettant une représentation 1D. La prise en compte du champ magnétique modifie l’équation
du mouvement et ajoute une nouvelle équation (l’équation d’induction) tel que :

ρ

(

∂3

∂t
+

(

3 · ∇
)

3

)

= −∇P+ ρg + ν△3 + j ∧ B (6.1)

∂B
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= rot(3 ∧ B) + η△(B); (6.2)

ν la viscosité cinématique du milieu,η sa diffusivité magnétique. Le termej∧B définit la force de Laplace
et peut se développer comme suit :

j ∧ B =
1
µ0

(rotB) ∧ B =
1
µ0

(B · ∇)B − ∇ B2

2µ0
; (6.3)

µ0 la perméabilité magnétique du vide. Ce développement fait apparaître un terme de tension magnétique
(B · ∇)B et un terme de pression magnétique Pmag = ∇(B2/2µ0). Comme on s’intéresse à ce qui se
passe dans les couches externes, c’est-à-dire les couches ayant un grand rayon de courbure (et comme
on considère un modèle 1D à symétrie sphèrique), la force de tension magnétique (en∂/∂r2) peut être
négligée devant la force de pression magnétique. Les équations de la structure interne peuvent alors se
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simplifer comme suit, en ne tenant compte que de la contribution de la pression manétique :
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Lydon and Sofia(1995) propose justement un formalisme pour introduire des effets, à grande échelle,
du champ magnétique pour étudier la variabilité stellaire.Dans le cadre des approximations décrites ci-
dessus, ils développent un formalisme complet introduisant dans les équations de la structure interne,
y compris les relations thermodynamiques le champ magnétique via la pression magnétique Pmag et
la densité d’énergie magnétiqueχ = B2/2µ0ρ, et en corrigeant le calcul du transport convectif dans
l’expression de la MLT. Le développement de ce formalisme a été poursuivi successivement parLi and
Sofia(2001), Li et al. (2002) etLi et al. (2003) en introduisant les effets de la turbulence et en paramétrant
l’interaction entre celle-ci et le champ magnétique pour reproduire les variations des fréquences des
modes p avec le cycle.

Cette description a été entièrement reprise et vérifiée avant de décider des modifications à entre-
prendre et de les implanter dans le code CESAM2k2. Un résumé des calculs et équations pour implanter
ce formalisme dans CESAM figure en annexeB. Ce travail d’implémentation a été entamé en dernière
année et a permis d’obtenir des modèles calibrés du Soleil. Mais ceci doit encore être validé numé-
riquement, et l’impact sur la structure et les oscillationsdiagnostiqué. Etant donnée l’introduction du
champ magnétique dans le calcul de l’évolution stellaire, il serait aussi logique d’adapter le calcul des
oscillations en prenant aussi en compte cet ajout.

2Ceci a d’ailleurs permis de remarquer des erreurs typographiques dansLydon and Sofia(1995) et des manques de justifi-
cation dans l’écriture de certaines ’équations dansLi and Sofia(2001), Li et al. (2003).
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Conclusion et Perspectives

Tomorrow never knows
John Lennon

De nombreux progrès ont été accomplis ces dernières années en sismologie solaire et stellaire, contri-
buant à changer notre connaissance et notre compréhension du Soleil et des étoiles : d’une vision statique
à une vision dynamique, de la surface des étoiles à leur cœur.C’est dans cette période de transition entre
notre bonne connaissance du Soleil et le développement de l’astérosismologie que ma thèse et mes tra-
vaux se sont inscrits.

Notre soleil

Le Soleil constitue la pierre angulaire de notre connaissance de la structure et de l’évolution stel-
laire. Sa proximité permet de scruter en détail les phénomènes prenant place à sa surface ainsi que la
dynamique de son intérieur grâce à l’héliosismologie. Notre vision bénéficie du développement paral-
léle des observations et de la modélisation du Soleil. Celle-ci se fait aujourd’hui encore au travers de
codes d’évolution stellaire hydrostatique nourris par desingrédients physiques très riches et de plus en
plus complexes prenant en compte une physique microscopique bien maîtrisée (surtout dans le cas so-
laire). Mais ces modèles ne prennent encore que rarement en compte de nombreux processus dynamiques
confirmés par la sismologie comme la rotation ou le champ magnétique.

La représentation par lemodèle standard actuelde la structure et de l’évolution du Soleil a des
limites. Mes travaux sur les nouveaux modèles solaires, pour lesquels j’ai introduit les nouvelles abon-
dances photosphèriques – fortement revues à la baisse – le montrent bien. En effet ces nouveaux modèles,
bien que supprimant la position marginale du Soleil dans le cadre de l’évolution chimique galactique,
voient l’accord avec les observables solaires, comme la vitesse du son, fortement dégradé. Ainsi l’écart
entre le carré des profils de vitesse du son prédit et déduit des observations sismiques atteignaient aupa-
ravant un écart de l’ordre de∼0.3% dans la région de la zone radiative (pour les modèles sismiques). Cet
écart atteint∼3% avec les dernières révisions qui influent beaucoup sur lesopacités. Bien que cet écart
reste faible (et soit tout de même excellent étant données les approximations utilisées), il met en évidence
la nécessité d’une représentation plus complète des processus à l’oeuvre dans le Soleil, particulièrement
dans sa zone radiative, comme la rotation et le mélange induit. D’autant plus que de nombreux travaux
ont tentés de retrouver l’ancien accord en jouant sur les ingrédients des modèles sans y parvenir.

Tout ceci motive l’introduction deprocessus dynamiquesdans les modèles actuels pour développer
et adopter un nouveau modèle standard, ce qui sera aussi bénéfique dans le cadre général de l’évolu-
tion stellaire. Parmi ces phénomènes, on peut mentionner ceux induits par la rotation interne, les ondes
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internes ou encore le champ magnétique. Mais aussi l’utilisation de nouveaux grands outils tels que le
Laser Méga Joule pour tester sur Terre les propriétés de matériaux dans des conditions telles qu’on en
trouve au cœur des étoiles.

Parmi ces phénomènes dynamiques et leurs effets, je me suis intéressé au champ magnétique dans les
couches externes du Soleil, particulièrement sensibles à son cycle d’activité magnétique. Une meilleure
détermination des fréquences d’oscillations ou une prédiction des cycles doit bénéficier d’une bonne des-
cription des effets du magnétisme dans ces régions proches de la surface. J’ai ainsi entrepris d’introduire
dans CESAM un formalisme développé pour un code d’évolutionstellaire (Lydon & Sofia 1995). J’ai pu
reprendre entièrement cette description avant de l’adapter au formalisme de CESAM et l’implémenter
dans ce code, sans avoir pu procéder à sa validation définitive.

F. 6.12 – Vues d’artiste de SoHO, SDO & PICARD.

et les autres . . .

L’apport des modèles prend tout son intérêt lorsqu’ils peuvent être comparés et contraints par des ob-
servations. De la même manière que la structure et la dynamique du Soleil a été étudiée grâce à l’apport
de la sismologie, celle-ci va apporter de nouvelles contraintes sur ladynamique interne des étoilesavec
les missions actuelles comme MOST ou HARPS mais surtout futures avec CoRoT, Kepler et SONG.
Ainsi dans le cadre de ces projets d’astérosismologie, je me suis intéressé à préparer au mieux l’extrac-
tion d’information de données sismiques.

Dans ce contexte astérosismique (et particulièrement celui des oscillateurs de type solaire), le premier
problème auquel nous sommes confrontés concerne la détection et l’identification des modes d’oscilla-
tions dans les spectres observés. Et notamment l’"étiquetage" des modes selon leur degré, leur ordre
azimutal et leur ordre radial successif (ce qu’on appelle lepeak tagging). Il s’agit d’une étape impor-
tante dans l’analyse de spectres sismiques. Elle permet nonseulement d’obtenir de premières estima-
tions sur les paramètres des modes avant une estimation plusfine de ceux-ci, mais aussi de savoir quels
modes seront à considérer dans les procédures d’ajustementde spectres. Pour faciliter cette identifica-
tion et lepeak tagging, nous mettons à profit les propriétés des oscillations de type solaire au travers du
diagramme-échelle. Nous lui appliquons un filtrage via une nouvelle technique : la transformée encurve-
lette, développée pour traiter efficacement des images comprenant des motifs anisotropiques et courbes.

Cette méthode permet d’augmenter le contraste dans le diagramme-échelle entre les arêtes et le fond
facilitant un meilleur étiquetage des modes ainsi qu’une meilleure estimation des paramètres des modes
comparée à la seule utilisation de spectres bruts. De plus cefiltrage apporte une amélioration non seule-
ment pour des observations de longue durée, typiquement 150jours comme prévu pour CoRoT, mais
aussi 30 jours (MOST). Dans des observations (simulées) avec un faible rapport signal-à-bruit (S/N∼5),
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il est encore possible d’identifier les motifs des modes et d’obtenir une information sismique pour des
durées longues (≃150 j) et courtes (≃30 j). L’estimation de la vitesse de rotation et de l’angle d’inclinai-
son de l’étoile est meilleure à partir des spectres filtrés que bruts. Et l’intervalle de fréquences sur lequel
l’extraction est appliquée est étendue à basse et haute fréquences.

Nous nous sommes également intéressés au cas de Procyon. En effet cette étoile de type solaire a
fait l’objet d’une campagne d’observation par le premier (micro)satellite dédié à la sismologie stellaire,
MOST. Et les conclusions ont annoncé la non-détection de la signature de modes p. Nous avons parti-
cipé au débat animé qui en a découlé au sein de la communauté. En effet de nombreuses observations
menées indépendamment au sol et par mesures de vitesses radiales ont permis de détecter une signature
claire, soutenus par les résultats de quelques instrumentsspatiaux. Nous nous sommes penchés sur ce
problème et avons effectué une nouvelle analyse des données brutes (ayant un rapport signal-à-bruit voi-
sin de l’unité) mettant en évidence un excès de puissance à laposition attendu. L’analyse a été étendue
en effectuant un filtrage par curvelettes ce qui a permis d’effectuer une sélection de pics comparés à ceux
proposés comme modes p à partir de données sol.

Une fois l’identification des modes effectuée, il est important d’estimer au mieux leurs paramètres
(fréquence, amplitude, largeur . . . ). Contrairement au Soleil, nous ne connaissons pas l’angle d’inclinai-
soni de l’axe de rotation des étoiles. Cette orientation a un rôleimportant car elle détermine les rapports
d’amplitude des composantes des multiplets. La distance entre ces composantes ou ce qu’on appelle le
splitting rotationnelδν est une mesure de la rotation moyenne de l’étoile. Un des (nombreux) intérêts
de l’astérosismologie est justement de pouvoir obtenir uneestimation directe de ces 2 paramètres. Pour
extraire au mieux le splitting et l’angle d’inclinaison, des précautions doivent être prises étant donné que
ces 2 observables sont corrélés. J’ai contribué au développement d’une nouvelle approche pour effectuer
une détermination précise dei et δν pour des soleils tournant lentement (. 2Ω⊙)

F. 6.13 – Vues d’artiste de MOST, COROT & SONG.

Perspectives

De nombreuses perspectives s’ouvrent à nous puisque les prochaines années verront l’envol (au
propre comme aufiguré) de plusieurs missions dédiées au Soleil et aux étoiles. En ce qui concerne
le Soleil, les missions SDO, PICARD ou DynaMICCS devraient permettre d’aboutir à une vision encore
plus détaillée de sa dynamique et des processus contrôlant son cycle d’activité. Notamment en étudiant sa
variabilité dans différentes longueurs d’ondes, en continuant à scruter son intérieur grâce à la sismologie
en espérant pouvoir mesurer sans ambiguïté les modes de gravité qui apporteront alors des contraintes
très fortes sur la dynamique des régions les plus profondes du Soleil. Il ne faudra pas non plus négliger
les améliorations des modèles actuels et notamment la description des couches les plus externes très
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sensibles à l’activité afin de pouvoir séparer les effets superficiels (excitation/amortissement des modes,
magnétisme, turbulence) de ceux de la structure et de la dynamique interne. Une vision du Soleil en 4
dimensions sera bientôt accessible en suivant sa dynamiquede la surface au coeur sur au moins un cycle
de 11 ans. De plus de nouvelles expériences en laboratoire (LIL, LMJ) vont permettre d’étudier dans des
conditions astrophysiques des phénomènes apparaissant aucoeur des étoiles et de valider notre connais-
sance d’ingrédients fondamentaux nécessaires à la modélisation stellaire comme l’opacité ou l’équation
d’état des plasmas.

L’étude des étoiles à travers le diagramme H-R bénéficiera des apports conjoints des projets de sis-
mologie stellaire CoRoT, HARPS, SONG ou Kepler, de mesures en spectropolarimétrie grâce à ES-
PADONS pour explorer les champs magnétiques et des progrès dans la modélisation 1D/2D/3D de la
structure stellaire. Il faudra également poursuivre l’effort et continuer à affiner les techniques d’analyse
pour déterminer le plus précisement possible les propriétés des oscillations et pour obtenir la meilleure
information possible sur les intérieurs stellaires. Notamment les outils exposés dans cette thèse devront
être validés sur les données réelles de CoRoT et en ce qui concerne l’analyse par curvelettes, voir si
leur domaine d’application peut être étendu à d’autres classes de pulsateurs, appliquée à des mesures
au sol mono-/multi-sites (je pense à SONG et à la prochaine campagne d’observation de Procyon) et
pourquoi pas tenter d’utiliser cette méthode dans le cadre de la recherche de modes g (à partir d’un
diagramme-échelle des modes g, réguliers en période).

On voit donc que dans les années à venir l’évolution stellaire se verra doter de nouveaux outils
aussi bien observationels (sismologie, spectropolarimétrie, interférométrie) que numériques (simulations
1D/2D/3D) qui lui promet encore un bel avenir. Avenir auquel notre connaissance du Soleil continuera
de jouer un rôle fondamental de passerelle vers les autres étoiles, les autres galaxies et notre univers.
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Annexe B

Introduction du champ magnétique dans
CESAM

B.1 Les équations

On souhaite introduire le champ magnétique dans un code 1D. Dans le cadre de la description suivie
(Lydon & Sofia 1995), les équations de la structure interne prenant en compte la pression magnétique,
telle qu’utilisées dans CESAM, sont :

∂PT

∂M
= − GM

4πR4
=
∂Pg

∂M
+
∂Pmag

∂M
∂T
∂M

=
∂PT

∂M
T
PT
∇

∂R
∂M

=
1

4πR2ρ

∂L
∂M

= ǫ − ǫG

ǫG =
∂U
∂t
− PT

ρ2

∂ρ

∂t

ǫG ∼ T
∂S
∂t
= Cp

∂T
∂t
− δ
ρ

∂PT

∂t
approximation de Kippenhahn

avec PT = Pg + Pmag= Pg + B(R)2/8π (on rappelle que ces équations sont écrites en c.g.s).
Si on considère un champ magnétique présentant un profil gaussien (Gough & Thompson 1990) de la
forme :

B(R) = B0

[

1−
(R− R0

d

)2]

B(R) =
B0

d2

(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0

)

,

la pression magnétique s’écrit :

Pm(R) =
B2

8π
=

B2
0

8πd4

(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0

)2
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et le gradient de pression magnétique est :

dPm

dR
=

B2
0

2πd4

(

R0 − R
)(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0
)

dPm

dM
=

B2
0

8π2d4

R0 − R

R2ρ

(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0
)

L’équilibre magnétostatique (Eq.??) devient :

dPg

dR
= −GM

R2
ρ −

dPmag

dR
sous forme eulérienne

= −GM

R2
ρ −

B2
0

2πd4

(

R0 − R
)(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0
)

dPg

dM
= − GM

4πR4
−

dPmag

dM
sous forme lagragienne

= − GM

4πR4
−

B2
0

8π2d4

R0 − R

R2ρ

(

d2 − R2 + 2RR0 − R2
0
)

Dans CESAM, les équations de la structure interne sont codées après avoir été transformées suivant le
changement de variables suivant :

ξ = ln P(→ prn)

η = ln T(→ trn)

ζ = (R/R⊙)
2(→ ay3)

λ = (L/L⊙)
2/3(→ ay4)

µ = (M/M⊙)
2/3(→ ay5)

soit

P = eξ → dP = eξdξ

T = eη → dT = eηdη

R = R⊙
√

ζ → dR=
R⊙

2
√
ζ

dζ

L = L⊙λ
3/2→ dL =

3
2

L⊙
√
λdλ

M = M⊙µ
3/2→ dM =

3
2

M⊙
√
µdµ

Ainsi l’équation de l’équilibre hydrostatique en variables lagrangiennes pour CESAM s’écrit :
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dξ
dµ

= −3G
8π

(M⊙
R2
⊙

)2(µ

ζ

)2
e−ξ

−
3B2
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16π2d4
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R2
⊙

√
µ

ζ
e−ξ

1
ρ
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√

ζ)
(
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√
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)
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∂µ

dξ
dµ

= −3G
8π

(M⊙
R2
⊙

)2(µ
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√
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(
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√
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0
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( 1
2µ
− 1
ρ

∂ρ
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)

∂

∂ζ
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= −3G
8π
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−
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√
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1
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d2 − R2
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√
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( − R⊙ +
R0√
ζ

)

)

La contribution dûe au grdient de pression magnétique à l’équilibre magnétostatique est notéedymag:

dymag = −
3B2

0

16π2d4

M⊙
R2
⊙

√
µ

ζ
e−ξ

1
ρ

(R0 − R⊙
√
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(
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√
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0
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∂
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( 1
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ρ

∂ρ

∂µ

)

∂
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− 1
ζ
− 1
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2
√
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1
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√
ζ
+
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d2 − R2
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√
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( − R⊙ +
R0√
ζ

)
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En variables eulériennes pour CESAM, on obtient :

dξ
dζ

= −GM⊙
R⊙

µ

ζ2
ρe−ξ −

B2
0R⊙

2π2d4
e−ξ(R0 − R⊙ζ)

(

d2 − R2
⊙ζ

2 + 2R0R⊙ζ − R2
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( 2R⊙(R0 − R⊙ζ)

d2 − R2
⊙ζ
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− R⊙
R0 − R⊙ζ

)

Le calcul du gradient convectif se fait en se plaçant dans le cadre de la MLT. En suivant Kippenhan &
Weigert (1992), on a :

– dans le cas standard, sans champ magnétique, le gradient convectif∇conv est tel que :

∇ − ∇ad =
Γ(Γ + 1)

B
(B.1)

et est obtenu en résolvant :

ΦΓ3 + Γ(Γ + 1)− B(∇rad − ∇ad) = 0 (B.2)
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avec

∇ad =
Γ2 − 1
Γ2

d ln Pgaz

d lnP

B = ξ
l4mgδ(ρCp)2

HpK2

K =
4acT3

3κρ

g =
GM

R2

ξ =
1
72

(

3
V

Alm

)2(
1+

2Alm
3Vτ2

)2

∇rad =
3

16πacG
κLP

mT4

ω = κρlm

– dans le cas avec champ magnétique (Lydon & Sofia 1995) : le gradient convectif est tel que :

∇ − ∇ad =
y

Vγ2
0C

[

1+
y
V

]

− V
y
ν

δ
(1− f )∇χ −

[ δ

α
∇ad f + (1− f )

]ν

δ
∇χ > 0 : convection

avec un gradient adiabatique modifié :

∇′ad = ∇ad

(

1− ν

α
∇ad

)

(B.3)

et on doit résoudre non plus une équation cubique mais quadratique :

2Ay4 + Vy3 + V2y2[1+ 2ACγ2
0(1− f )

ν

α
∇χ∇ad

] − Vy− [

Cγ2
0V4ν

δ
(1− f )∇χ

]

= 0

avec

γ0 =
Cpρ

2acT3

3+ ω2

3ω
Q = δ

C =
gQδl2m
8Hp

V =
1

γ0
√

C

1
√

∇rad − ∇ad + [ δ
α

f∇ad + (1− f )] ν
δ
∇χ

y = vconvVγ0

On a donc maintenant l’ensemble des équations incluant des termes liés à la pression magnétique telles
qu’elles doivent être codées dasn CESAM2k.

B.2 Dans CESAM

La nouvelle version, 2k, présente une programmation modulaire mettant à profit fortran90. Ceci
apporte une meilleure lisibilité des routines et de leur interaction. La figureB.1 illustre les liens entre
les routines devant prendre en compte le champ magnétique. Le champ magnétique est introduit au
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travers grâce à la routinechampmagnetique.f dans laquelle sont spécifiés et codés le profil de B(R), le
gradient de pression magnétique dPmag/dR et les contributions à l’équation de l’équilibre hydrostatique,
en ayant suivi le changement de variables adéquat. Cette routine est appelée dansstatic_m.f, dans
laquelle on initialise les valeurs des pressions totale et gazeuse, et on introduit les contributions du champ
magnétique aux équations de la S.I. De fait il n’est pas nécessaire de modifier les autres routines utilisant
soit PT soit Pg. La présence ou non du champ magnétique, ainsi que son intensité, sont spécifiées dans
le fichier d’entrée des paramètres initiaux (microphysiqueetc).don. Les modèles ont été calculés avec
des paramètres standards (abondances de Grevesse & Noels 1993, avec diffusion microscopique selon
Michaud & Proffitt 1991).

F. B.1 – Schéma illustrant les liens entre les différentes routines de CESAM où le champ magnétique
doit être introduit.

L’introduction du champ magnétique a posé des problèmes dans le calcul des évolutions. Ces pro-
blèmes ont été résolus et des modèles ont pu être calculés et calibrés. Un profil gaussien du champ
magnétique a été introduit avec différentes intensités (de 0 à 10MG) et à différentes profondeurs dans la
zone convective (à la base 0.7R⊙ et au-dessus de 0.99 R⊙). Mais l’étude des différents profils obtenus ne
montrent aucune différence ! De même que la comparaison des fréquences calculéesà partir de modèles
différemment magnétisés. Le pas de temps peut être modifé en reprenant une évolution et en fixant un
nouveau pas pour essayer de suivre une évolution sur des échelles caractéristiques d’un cycle d’activité
mais un pas de temps de l’ordre de l’année n’a pu être utilisé.Ces travaux doivent être poursuivis pour
permettre la validation d’outil compléntaire aux simulations 3D MHD entreprises par A.S.Brun et L.
Jouve à Saclay.
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