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Résumé

Titre : sismologie solaire et stellaire
Laboratoire d’accueil : Service d’Astrophysique, DSNDAPNIA, CEA/Saclay

Résumé :La these présentée ici se place dans le cadre de la sismdlo§ieleil et des étoiles, dans une
période de transition entre une bonne connaissance du §dleé a I'héliosismologie et le développe-
ment actuel de I'astérosismologie, et, entre une visiotgsta et une vision dynamique des étoiles. Le
but de mon travail a été de participer a cfod en dépasser la vision statique des intérieurs stedlaire
et via le développement d’outils d’analyse des données desians spatiales. Ainsi le modéle solaire
standard actuel, la représentation théorique de l'intérslaire, présente des limites, mises en avant
par une récente révision de ses abondances. Nous montredgcprt entre le modeéle standard et les
observations sismiques est fortement dégradé motivaitdduction de processus dynamiques dans les
modéles. Nous avons aussi entrepris l'introductiorffdis magnétiques dans les couches superficielles
pour améliorer la prédiction des fréquences et I'analysmisiue. Les missions spatiales astérosismiques,
présentes et futures, permettent d’avoir accés a des iafmns sur la dynamique des étoiles (rotation,
convection, ...). Pour améliorer ces informations congsraans les spectres d’oscillations, il est néces-
saire d'dfectuer une bonne identification des modes ainsi qu'uneaidraprécise de ces paramétres.
Nous montrons comment améliorer ceci en développant urdgsendu diagramme-échelle basée sur la
récente transformée en curvelette. Cette méthode a puaditiéas grace a des simulations ainsi que dans
le cadre d’exercices pour la préparation a la mission CoRoilis nous sommes également intéressé a
I'étoile Procyon observée par MOST.

Mots-clés : astérosismologie - héliosismologie - Soleil - CoRoT - asalge données - modele solaire
standard - rotation







Abstract

Title : solar and stellar seismology
Laboratory : Service d’'Astrophysique, DSNDAPNIA, CEA/Saclay

Abstract : The thesis presented here takes place within the framewdhle seismology of the Sun and
stars, in a transition period between the good knowledgeéefStun thanks to the helioseismology and
a current development of the asteroseismology, and, batestatic and a dynamic vision of stars. The
purpose of my work was to participate in thi§at to exceed the static vision of the stellar inside and
through the development of data analysis tools for spacsiomis. So the current standard solar model,
the theoretical representation of the solar interior, gmés limits, emphases by a recent revision of its
abundances. We show that the discrepancy between the standdel and the seismic observations is
strongly degraded, motivating the introduction of dynapiocesses in the models. We also introduced
magnetic €ects in the superficial layers to improve the prediction ef fiitrequencies and the seismic
analysis. The asteroseismic present and future spaceomsszilow us to have access to information on
the dynamics of stars (rotation, convection, ...). To imrthis information, contained in the oscillation
spectra, it is necessary to proceed a good identificatioheohiodes as well as an accurate extraction
of these parameters. We show how to improve this by devalogimanalysis of the echelle diagramme
based on the recent curvelet transform. This method hasvadidated thanks to simulations and within
the framework of exercises for the preparation for the CoRugsion. We have also analysed the case
of the star Procyon as observed by the MOST mission.

Keywords : asteroseismology - helioseismology - Sun - data analysendard solar model - rotation
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REMARQUES PRELIMINAIRES :

e Dans I'ensemble de ce manuscrit, j'utiliserai les unitésSglateme International, qui n’est pas encore
répandu comme il le devrait dans la communauté. Par comé&gelinaintiendra i tout de méme I'emploi
de certaines unités usuelles : le parsep¢t 30.856 13° m), 'année-lumiére (&a.l. ~ 9.460 13° m),
I'unité astronomique (U.A. ~ 1.49 10" m) et les unités solaires : mas3d ~ 1.980 16° kg), rayon
(Ry ~ 6.960 1¢ m) et luminosité o ~ 3.826 1G° W).

« Dans les expressions mathématiques, les grandeurs edeosgeront en gras, emgau lieu dev.
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Introduction genérale

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

Mais que cache le Soleil sous sa surface ? Pour dévoiler &emaatu notre étoile, il it de rester a
son écoute. EnfBet sous cette apparente (et trompeuse) tranquillité, keil®st secoué par des vibrations
provoquées par la propagation de sons en son sein. Leur te€toanstitue le seul et unique outil des
astrophysiciens pour explorer le Soleil (et les étoilesladrurface au coeur.

Avant de décrire plus en détails cette jeune science quessinologie des étoiles, arrétons-nous un
instant pour répondre a une question trés simple, et pdwssentielle : pourquoi explorer et comprendre
le Soleil ? Le Soleil est I'étoile la plus proche de nous. €laseule que I'on peut observer avec autant
de détails. Elle constitue notre pierre de Rosette et jouélarclé dans notre connaissance de I'évolution
stellaire et de la vie des autres étoiles. On comprend doasaou étude soit fondamentale. De plus, par
son rble de source de lumiére et de chaleur, le Soleil infrignendement la Terre et son environnement.
A cela s’ajoute le cycle solaire dont les variations du raygment et des particules émises ont un impact
direct, que ce soit sur le climat ou nos systemes de télécameations. Enfin, le Soleil est un laboratoire
unique pour étudier et tester des processus physiques éaosmuditions irréalisables sur Terre. Le Solell
est un objet a la fois riche de part les phénoménes qui s'yutirbet de part ce qu'il peut apporter a
notre connaissance de la Terre et de I'Univers.

Etre a I'écoute

Quelle information a-t-on sur l'intérieur solaire en I'avgant ? On peut mesurer sa température de
surface, sa luminosité, et son spectre d’absorption naseigne sur sa composition chimique. Mais ce
ne sont des informations que sur sa surface... Seuls lesnosutiétectés, produits au coeur du Soleil,
transportent une information sur les conditions régnasioercentre. Notre vision du Soleil est donc trés
vite limitée. Le seul outil nous permettant de le sonder efigodeur, et de I'éplucher comme un oignon,
consiste a utiliser les propriétés de ses modes propresiltitisns pour obtenir une information sur sa
structure et sa dynamique interne.

Au début des années soixante, une équipe d'astronomegesa@aiommencé a étudier la dynamique
convective dans la photosphére dfeetuant une étude spectroscopique du disque. Ces obsasvati
mirent en évidence la présence d'oscillations de la surfatare, de faibles amplitudes et avec une
période d’environ 5min. Il faudra attendre la décennie auii# pour comprendre théoriqguement ce phé-
noméne. Il s’agit de la manifestation de la propagation désnsonores a l'intérieur solaire. D’autres
observations vinrent confirmer ultérieurement a la foisecéécouverte et la théorie via ses prédictions.
Les propriétés de ces ondes, dépendant des variations nidisiats physiques et des mouvements de
l'intérieur stellaire, @frent la possibilité de sonder une étoile de la méme maniérdeggéophysiciens
sont renseignés par les séismes sur la structure du globstter
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Fig. 1 —Vibrations solaires. Gauche : image Doppler du Soleil prise par I'instrument MDI & bord de la sonde
SoHO. Cette image a été corrigée de la rotation solaire et de mouvements a grande échelle et permet ainsi de
mettre en évidence la granulation agitant la surface solaire et excitant de maniére stochastique (aléatoire) les
modes de pression (ou modes acoustiques). Centre : simulation en 3D d’'un mode de pression. Loscillation
associée a un mode propre est caractérisée par 3 nombres entiers : n, £, m. Le degré | et I'ordre azimutal m
sont reliés au nombre de lignes a la surface, ¢ étant le nombre total de lignes et m le nombre de lignes passant
par les poles. Lordre radial n représente le nombre de niuds le long du rayon. Loscillation représentée ici est
de degré ¢ =20, d’ordre azimutal m=16 et d’ordre radial n=14, c’est-a-dire qu’il y a 20 lignes nodales a la
surface, 16 de ces nceuds traversant I'axe de rotation du Soleil aux poles, et 14 nceuds internes. Les zones
bleues et rouges se déplacent dans des directions opposées. Les régions jaunes correspondent aux nceuds,
les endroits ol 'amplitude est nulle ou trop faible pour étre détectée. Droite : trajectoires de modes acoustiques
dans I'intérieur solaire pour différents degrés ¢. 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, grace aux inversions, aux
caractéristiques du plasma aux différentes profondeurs. En rouge il s’agit d’'une oscillation de degré ¢ = 15,
envert £ = 4, en bleu £ = 3. On voit bien que les modes de bas degré (¢=0, 1, 2, 3) sont ceux qui pénétrent le
plus profondément dans I'étoile, les modes de haut degré visitant les régions les plus extérieures de la zone
convective.




Mais pourquoi le Soleil oscille ? Celui-ci, ou tout autreil&tgpeut étre assimilé a une cavité résonante
sphérique. Sous 'action d’un mécanisme d’excitation, aledes acoustiques - sonores - sont générées
et se propagent. C'est la méme chose que pour un instrumemtudigue. Prenons une batterie, par
exemple, composée de plusieurs caisses de diamefféedis. Frappée par des baguettes, chacune va
résoner a une fréquencefdrente en fonction de son diameétre. Ainsi la grosse caisseesa plus grave
que la caisse claire. C’est la méme chose pour une étoilegsaute sont des milliers d’'ondes sonores a
autant de fréquencesfiiirentes qui sont excitées simultanément. Le Soleil a unati@me 1400000 km
ce qui le fait "sonner" a une fréquence trés bas€)3Hz, plusieurs dizaines d’octaves en dessous de
ce qui est accessible a I'oreille humaine, de 16 a 20000 Hxidte diférents mécanismes d’excitation
des oscillations stellaires, notamment liés aux variatiba I'opacité influengant le transport de I'énergie
ou liés a la production d’énergie au centre de I'étoile. Diansas du Soleil, et des étoiles présentant le
méme type d’oscillations, les ondes sonores sont excitéesdgs violents mouvements de convection
présents a la surface. Ces mécanismes géneifédriedits types d’ondes, et ainsi se propageant dans et a
la surface du Soleil :

— des modes de pression ou "modes p" : ce sont des ondes quesstiscillations dont la force de
rappel est la pression du gaz. lIs sont excités dans la zaweciive par la convection turbulente de
surface. lls se propagent a travers toute I'étoile et lajettoire est déterminée par les variations
de la vitesse du son.

— des modes de gravité ou "modes g" : oscillations dont lefdesrappel est la poussée d’Archi-
mede. lIs sont confinés dans la zone radiative mais sont és@mes dans la zone convective, ce
qui rend leur détection plusftiicile.

— des modes "f" : ce sont des modes présentant les mémesciatapies qu’'une onde de gravité
de surface (comme des vagues).

L'amplitude des oscillations joue un réle important dang léétection et leur mesure, et donc impose
des contraintes plus ou moins séveéres sur les conditiofseleation. Les étoiles de type solaire pré-
sentent des oscillations de trés faibles amplitudes quessiient des observations de longues durées et
continues pour obtenir un spectre de bonne qualité, c*edteaayant une résolution spectrale permettant
de résoudre les pics des modes et donc de les mesurer éivggrsment de précision. On verra plus loin
l'impact de ceci pour la sismologie d'autres étoiles.

Au coeur du Soleil

Une fois les fréquences des oscillations solaires mesuiétgpe suivante consiste a en extraire au
mieux l'information sur la structure et la dynamique sa@afPour se faire, il existe filérentes techniques
dont le principe reste le méme, comparer les fréquencesdeseavec le résultat de simulations, puis
corriger les modéles utilisés pour améliorer I'accord descbservations. Les modéles de structure et
d’évolution stellaire sont obtenus par la résolution dasaéigns fondamentales décrivant I'équilibre et
I'évolution d'une étoile (conservation de la masse, dedigie, de la quantité de mouvement). Cette
modélisation nécessite une bonne compréhension de lagtimaual’énergie au coeur de I'étoile, de son
transport jusqu’a la surface, et des mécanismes pouvamentfér ce transport comme le champ magné-
tique. Al'instar de la physique des particules et de la cdegie, I'évolution stellaire a aussi son Modéle
Standard. Celui-cifire une description simplifiée (et loin d’étre simpliste) gescessus a I'oeuvre au
sein d'une étoile, et nécessite 'introduction d’ingrédgephysiques (taux de réactions nucléaires, opa-
cité du plasma, abondance et composition chimique), et fliéreits processus physigues comme la
diffusion des éléments ou la convection. La confrontation éedrmodeles et les observations sismiques
ont permis une grande avancée dans notre compréhensioredieSdes étoiles, par I'amélioration des
modeles utilisés et donc des prédictions.
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Fic. 2 — Spectre de puissance des oscillations solaires. Aprés 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 I'instrument GOLF*
a 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 (£ =0, 1, 2, 3). On apercoit une structure répétitive dans le spectre
et les intervalles entre les différentes structures, qui sont les modes propres d’oscillation, dépendent des
caractéristiques de I'étoile. C’est a partir de la structure des pics et de leur fréquence qu’il est possible de
remonter a la structure de I'étoile ainsi qu’a sa dynamique telle que sa rotation interne. On peut définir deux
grandeurs fort utiles : la grande séparation Ay, différence entre 2 modes de degré (=0 successifs, et la
petite séparation dvop, différence entre 2 modes de degré ¢ =0 et ¢ =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 a la vitesse du son dans I'étoile ainsi qu’a sa masse et son rayon, et la petite séparation informe sur les
conditions au ciur de I'étoile, ol se produisent les réactions nucléaires et donc ol est consommé I'hydrogéne,
amenant notamment des contraintes sur I'age de I'étoile. Comme on ne peut mesurer que les modes de
bas degrés en astérosismologie, la détermination de ces 2 grandeurs est trés importante car elle permet
d’accéder aux parametres globaux et fondamentaux que sont la masse et le rayon, et de contraindre I'age, et
donc le stade d’évolution, de I'étoile. Lencart montre le spectre de puissance étendu du Soleil. La puissance
est maximale autour de ~3 mHz, c’est-a-dire une période de 5 minutes.
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Fic. 3 —Le Soleil mis a nu. Une étoile est une sphére de plasma en équilibre hydrostatique, c’est-a-dire
tel que les deux forces antagonistes que sont la gravitation, tendant a compresser I'étoile, et la pression
interne du gaz, tendant a étendre le gaz, se compensent. Cet équilibre va déterminer la structure de I'étoile
et les conditions physiques qui y régnent. Pour une étoile comme le Soleil, on trouve en son centre le caeur
nucléaire qui s’étend sur 0.25 rayon solaire et concentre 50% de la masse solaire. Les conditions y sont
extrémes : 15 millions de Kelvin et 150 g/cn?! Elles permettent le déclenchement de réactions de fusion
nucléaire libérant I'énergie alimentant I'étoile. De ce point de vue, le Soleil peut étre assimilé a un réacteur a
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 modeéles, a longtemps posé un probléme aux
physiciens nucléaires et aux héliosismologues. C’est la récente découverte de '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 modéles solaires. Lénergie libérée dans cette zone est transportée jusqu’a la surface.
Ce transfert se fait d’abord par rayonnement : c’est la zone radiative, s'étendant jusqu’a 0.7R;. Linteraction
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 cceur 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 treés
important existe entre le cceur (15000000 K) et la surface de I'étoile (5800 K). Le profil d’opacité du plasma
solaire est tel qu’a une certaine profondeur les éléments lourds (carbone, oxygéne ou azote) contribuent de
maniére importante a I'opacité. Celle-ci augmente alors fortement entrainant une forte augmentation de la
chaleur emmagasinée. Pour I'évacuer plus efficacement, un autre moyen de transport entre en ceuvre : la
convection. La chaleur est alors transférée par des mouvements macroscopiques de matiére dans la zone
convective. Ces mouvements de convection contribuent & 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 grace a la sismologie que I'on a accés a ces régions inaccessibles de visu. Les prédictions de
la théorie de la structure et de I'évolution solaire sont ainsi testées et vérifiées amenant notre compréhension
du Soleil a un niveau supérieur.




La premiére contribution de la sismologie a été la détertitinale la stratification interne du Soleil.
Une des caractéristiques ainsi déterminées f(t le profilitdsse du son en fonction de la profondeur.
Cette quantité est sensible aux variations des conditibgsigues (température, densité, pression) défi-
nissant cette vitesse. Le gradient de température, et égmofil de vitesse du son, dépendent du pro-
cessus de transport de la chaleur du centre a la surfacelesitiansitions entre les fiérentes régions
du Soleil se manifestent par un changement de la pente dii geofitesse du son. La base de la zone
convective, délimitant la région ou ffectue le mélange (et donc ’lhomogénéisation de la compasiti
chimique observée a la surface solaire) a ainsi été détéanin

La profondeur de cette frontiére, et le passage du régimatifagu régime convectif, est influen-
cée par I'opacité du milieu traversé. C’est le paramétreoiiamt du transport radiatif qui influe sur la
variation de la température et de la vitesse du son. Uneaiotérsismique peut étre apportée sur cette
propriété, un des ingrédients importants de la modélisates intérieurs stellaires.

Une autre contribution majeure concerne le probléme duitéés neutrinos solaires. Les neutrinos
sont ces particules, produites par les réactions de fusidrémement légéres et interagissant faiblement
avec la matiére, ce qui les rend treffidiles a détecter. L'amélioration des performances destiktes
terrestres a permis la mesure du flux de neutrinos captésestg & a mis en évidence I'oscillation
d’une saveur a l'autre. Les flux mesurés étaient toujounmdiiguement bas par rapport aux prédictions
théoriques. L'héliosismologie a permis d’apporter degradntes importantes sur les conditions thermo-
dynamiques dans le coeur nucléaire du Soleil auxquellesxesfhis est trés sensible. La résolution de
ce probléme a constitué un excellent test des modélesesokide la sismologie solaire.

Les propriétés du plasma solaire ont également pu étresestédétail. Enféet les couches externes,
moins opaques, sont constituées d’'un plasma ou I'héliurhyaetdogéne sont partiellement ionisés, mo-
difiant ainsi la valeur de I'exposant adiabatique. Ses tiarig, et donc celles de la vitesse du son, dans
ces régions dépendent de I'équation d’'état du plasma,-a*dse de la maniére dont la pression et la
température sont reliées, et de 'abondance des élémegtts. Topriété a été utilisée pour déterminer
'abondance (en masse) de I'hélium dans la zone convectelej-ci ne pouvant étre mesuré dans le
spectre d'absorption du Soleil. Or la valeur trouvée étigih Iplus faible que celle attendue, correspon-
dant a I'abondance lors de la formation du Soleil. Ce défiéiéacompris comme résultant d’'un proces-
sus de sédimentation de I'hélium et des éléments plus lalads la zone convective depuis la formation
du Soleil. Ce mécanisme a ainsi pu étre introduit dans leshasdi’'évolution stellaire pour améliorer
leurs prédictions. L'age du Soleil a pu ainsi étre déterntieé précisément, apportant également des
contraintes sur I'age d’autres étoiles.

Le Modéle Solaire Standard a connu de nombreux succes drcépble de reproduire a quelques %
les observations. Il présente pourtant des limites danesaigtion de processus dynamiques importants
pour I'évolution stellaire. Il devient nécessaire d’'alf@us loin que le modéle standard et d’inclure ces
processus tels que le mélange rotationnel ou le champ niaqgeget d’évoluer vers des modeéles en 2 ou
3 dimensions. Aujourd’hui ces modéles 2D-3D se développwis la puissance de calculs nécessaire
pour étre ficace n’est pas encore disponible. Les prochaines annéesiatgvdonc voir émerger une
nouvelle modélisation des intérieurs stellaires assari@enportants progres.

Pas si calme que ¢a!

L'héliosismologie a révélé la complexité de la dynamiquerine du Soleil, jusqu’alors invisible et
inconnue. L'observation de la surface solaire montre qugoleil tourne plus vite a I'équateur (en 25
jours) qu’aux pdles (35 jours) sans savoir comment cetegioot évolue avec la profondeur. La sismo-
logie globale (I'utilisation des modes propres d’'oscitla) a permis de répondre a cette question. La
rotation solaire a été déduite des inversions du spectsitiation et permis d’en obtenir ses variations




Fic. 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 a haute résolution, a bord de SoHO.
Les couleurs représentent I'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 pdles dans les couches externes et vers I'équateur au niveau de la base de la zone convective, a la
maniére d’un tapis roulant et permettant le transport de la matiére et du champ magnétique. Cette dynamique
est supposée jouer un role dans les variations de I'activité magnétique du Soleil. Droite : cette image illustre
les capacités de sondage de I'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 x 15000 km. (Crédits : Kosovichev MDI/SoHO)

radiales et latitudinales.

Dans la zone convective, la rotation varie principalemeragtude : plus rapide a I'équateur qu’aux
pobles. Ces variations concordent avec la rotation de laseirhesurée a partir de I'évolution des taches
solaires par exemple. Aux moyennes et faibles latitudesé alécouverte une couche superficielie o
prend place un cisaillement rotationnel, proposée pouliqugr la migration des taches solaires des
latitudes moyennes vers I'équateur. Au contraire la zodiatiae connait une dynamique toutéfdrente
puisqu’elle présente une rotation solide, c’est-a-direlgitourne d’un seul bloc. La transition entre ces
deux régions, passage d’'une rotatioff@tentielle latitudinale a non latitudinale, se fait predalbase
de la zone convective au travers d’'une couche de fort @sadht, la tachocline. Cette zone est supposée
jouer un réle important dans le mécanisme de la productioschdump magnétique solaire via ffet
dynamo. Enfin on n’a pas encore accés a la dynamique du nogaulgguelle I'utilisation des modes
de gravité est nécessaire. La sismologie global@emtda possibilité de découvrir les larges mouvements
au sein du Soleil comme jamais mais ne donne pas accées awementis locaux. Il faut faire appel a
la sismologie locale, technique encore plus jeune mais quisaen évidence les écoulements entre
I'équateur et les poles (circulation méridienne), a pefmisartographie en 3D des flots locaux dans les
couches les plus externes de la zone convective (5% supdrmuencore de révéler la dynamique sous
les taches solaires et méme de voir la face cachée du Soleil.

Pas de jalouses'!

Alors que la sismologie du Soleil connait son age d’or, Imsisgie stellaire est encore jeune. Bien
gue la découverte de la pulsation des étoiles remonte a la ivélleme siecle (les fameuses céphéides
utilisées pour mesurer les distances), ce n'est que trésnréent (en 2000) que fit confirmée la dé-
tection d’oscillations semblables a celles du Soleil dames autre étoile. Suite aux nombreux succés de
I'héliosismologie pour sonder l'intérieur solaire, I'ésbsismologie connait depuis un développement
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important avec les premiéres observations au sol (eskem@nt a partir de sites uniques) puis les mis-
sions spatiales MOST, COROT ou encore le projet de résealatetdpes au sol SONG.

De nombreuses étoiles, couvrant un large spectre de mabagss, de stades d'évolution, sont
connues pour présenter des oscillations. Le défi est de pamesurer leur spectre d’oscillation avec
sufisamment de précision pour pouvoir apprendre sur leur sttt les processus physiques qui les
habitent. Une meilleure connaissance de I'évolution atellpasse nécessairement par le sondage et
I'exploration des diérents types d’étoiles afiérents stades d’évolutions. Cela revient a balayer les
populations d’étoiles dans le diagramme HR puisque la vieseprocessus physiquedfdrent au sein
des étoiles en fonction de position sur ce diagramme.

Les oscillations solaires sont excitées par les mouvemtensilents de convection a sa surface
générant un spectre riche mais de faible amplitude. D’autrécanismes existent, liés aux variations de
I'opacité ou a la génération d'énergie, excitant des adailhs trés diérentes de celles du Soleil, comme
c’est le cas pour les Céphéides présentant de fortes adgditice qui facilita leur détection il y a 250
ans). L'astérosismologie permet et permettra a n’en patedde faire de nouvelles avancées. Mais la
qualité de I'information obtenue posséde des limites etcdesraintes assez fortes. Efiet on ne peut
pas observer les étoiles comme on observe le Soleil, c’dsedur de longues durées (de quelques mois
a quelques années), en continu et en détail. Leur obsemnvedsiolimitée a la fois en résolution spatiale
(on n'a acces qu’aux modes propres de bas degrés) et frég|le=(dn ne peut pas atteindre aujourd’hui
la précision sur la mesure du spectre du Soleil, principaldra 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 ctaxipgé de l'intérieur du Soleil et en a
révolutionné notre vision mais aussi celle de la vie dede&toDe nombreuses et nouvelles questions se
posent aux astrophysiciens pour comprendre la dynamiguprend place dans les étoiles. Les nom-
breuses missions programmeées pour la prochaine décer@ (Z08-2013), PICARD (2008-2011),
Solar Orbiter, COROT (2006-2009), DynaMICS (2013-201%rnpettront de s’attaquer a de nouveaux
défis et objectifs : suivre I'évolution temporelle des maneats internes du Soleil, comprendre les mé-
canismes a l'origine de I'activité solaire (et stellaire)ntl 'impact sur la Terre et son environnement
est fondamental ... en bref atteindre une vision complétyyeamique du Soleil, du coeur aux taches
solaires, de l'activité magnétique et des cycles. L'asiérologie quant a elle constitue une nouvelle
étape nécessaire et certainement riche pour comprendedaw étoiles et notamment leur fin de vie. |l
est certain que les années a venir nous réservent bien gesssiet de nouvelles interrogations. Restez
al'écoute!

Fic. 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 unailoena la fois riche par les résultats
obtenus et par ses perspectives. C'est dans une périodengdditm entre notre bonne connaissance du
Soleil et le développement de I'astérosismologie que msetkémes travaux se sont inscrits, au sein du
laboratoire d’Astrophysique Nucléaire et Plasmas Stekailu Service d’Astrophysique du CEA. Dans
ce manuscrit, j'ai choisi de présenter mon travail et mariauiion en perspective de I'ensemble des
travaux développés au cours des 10 derniéres années. @edeafiettre en relief les énormes progrés
réalisés dans cette science et grace a elle dans notre dmmpien des étoiles.

Au cours de ces 3 dernieres années, j'ai pu participéf@rdnts travaux ausssi bien théoriques (via
la modélisation d’intérieurs stellaires et des résultabstmant les limites du modele standard actuel du
Soleil) qu'observationnels (via I'analyse de données &jaes pour les missions spatiales actuelles et
futures), et étre impliqué dans la préparation de la mis€ioR0oT. Les résultats obtenus figurent dans
des articles insérés dans ce document. Celui-ci est ofgaomme suit.

D’abord j'aborderai la modélisation de la structure et dgdlution stellaire, notamment au travers de
mon travail sur 'impact de la récente révision des abonéamtiotospheriques du Soleil sur le modéle
standard (8L1). Puis je décrirai la sismologie solaire et stellaire danpjésenterai les apports et les
techniques qu’elle met en ceuvre 8 3 et 84). J'exposerai ensuite mes contributions au développement
d'outils d’analyse de données dans le cadre des missio@ssisimiques, actuelle (MOST) et future
(CoRaT) (85). Avant de conclure, jaborderai le probleme de I'étude’detivité du Soleil et des étoiles
et de son importance @.
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Deuxieme partie

Evolution et structure stellaire
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Chapitre 1

Evolution 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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toile : astre formé d’'une sphére de gaz trés chaud au coeur de lagselbroduisent des réactions

de fusion nucléaire et qui constitue une puissante souréealgjie.D’apres le Petit Larousse
lllustré, une étoile est avant tout un puissant réacteutéaire ... Pourtant c’est bien plus que cela.
Aprés une vie plus ou moins rapide et tumultueuse, les élenmimiques produits lors cette vie ou
au moment de sa mort sont dispersés dans le milieu intaistellenrichissant de nouveaux éléments
composant notamment notre systéme solaire. On compreral'dugrét de connaitre au mieux la vie
et la structure des étoiles pour comprendre I'histoire deenanivers.
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1.1 Evolution stellaire : de la nébuleuse primordiale au Sdlil

1.1.1 Lajeunesse d’'une étoile

La naissance d’'une étoile prend place dans un nuage ili@rsteun nuage moléculaire, au sein du-
guel une perturbation de son équilibre va déclencherfiomérement gravitationnel suivi de sa contrac-
tion. Les phases initiales de céfandrement se déroulent sur des échelles de temps de '@ digztelle
dynamique et impliquent des phénoménes liés a la turbulensechamps magnétiques, a la rotation, a
l'accrétion et aux pertes de masse (cf. revue de ? ? ?). Cesgats donnent lieu a des jets et a la for-
mation de disques autour de ces objets jeunes. Durant sesgji’évolution stellaire est dominée par
I'interaction entre la proto-étoile et son environnementinguivant I'accrétion.

A

classe 0
2 4ige 10 000 ans
phase intiale
T d'accrétion
T 10 100
loaguesr dands | jm}
A
AL
classe |
= L2 T .. e age 100 000 ans
i ' disque épais ot
- 1 ¥ I
110 100 enveloppe
lengueur danda (jum)
&
classe Il
3 - age 1 000 000 ans
-
disque d'accréfion
il = optiquemeant épais
110 100
longoeur donde {jum}
A
classe Il
3 . Zge 10 000 00D ans
disque d'accrétion
E & optiguement minca

i 10 100
lengueur dands (um)

Fic. 1.1 — Scénario de formation des étoiles de faible massequiaise classes observationnelles résu-
mées par André (1994). Gauche : évolution du spectre au ceuta formation stellaire. Au centre :
schéma de la géométrie du systéme. Droite : commentairedretae grandeur de I'age du systeme.

1.1.2 Vie et mort d’'un soleil

Le Soleil se trouve sur la séquence principale, en situatiéquilibre pendant=10 milliards d’an-
nées avec I'hydrogene de son coeur brilé en hélium. Lay@évu pour le Soleil passe par I'étape
nébuleuse planétaire, en un cheminement de 9 étapes quallumsssuivre sur le diagramme H-R. On
rappelle qu'il s'agit de la tempértaure phtosphérique T suldace de I'étoile, allant de 3000K pour les
étoiles rouges a 30000K pour les étoiles bleues (sur la séguarincipale). La luminosité, exprimée
en luminosités solaires, dépend de la température T (loitefiard et du rayon R de I'étoile telle que
L = 4noRT4,
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Fic. 1.2 — Diagramme H-R. Celui-ci représente sur le plan (teatpée de surfagype spectral - lumi-
nosité) les populations stellaires correspondant a diegtdans diérentes phases de leur évolution.

(i) Quand le coeur est d’hélium inerte, I'étoile quitte laggénce principale, avec I'hydrogéne qui
brlle en couches autour du cceur dont la masse et la tempgéeatgmentent jusqu’a une valeur
critique ou brutalement I'hélium se transmute en carboms dacoeur.

(i) C'estle flash de I'hélium . Pour évacuer I'énergie, did¢ gonfle (d’'un facteur 100), la lumino-
sité L augmente (d’'un facteur 1000) et la température T bdis8500K) : I'étoile devient alors
une géante rouge, en prés de 300 millions d’années aprésgantdé la séquence principale.

(iii) L'énergie du flash a été évacuée, I'étoile s’est "déifed’, et I'hélium se transforme en carbone
et oxygene dans le coeur de fagon calme. La luminosité ediacagenviron 50%) : I'étoile évo-
lue sur la branche horizontale, avec une température aé@a000 a 9000 K.

(iv) Quand le coeur est en carbone et oxygene inertes I'éjaitee la branche horizontale, avec I'hé-
lium qui brdle en couches autour du coeur dont la masse etrlpéeature augmentent : I'étoile
remonte le long de la branche asymptotique des géantessr@dG®), I'étoile se gonflant (comme
en [ii] pour libérer I'énergie. Ces phases AGB s’accompagiéjections de particules (vents).
Un premier vent apparait et se caractérise par une perteskemaférieure ou égale a¥My/an
avec une vitesse de5 knys.
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Fic. 1.3 — Haut : le Soleil se situe au cceur de la séquence priacipadiagramme de Hertzsprung-
Russell. Les étoiles sont classées, des plus chaudes aufkqlies, en fonction de leur type spectrale
qui permettent d’estimer la température de leur surfacs.:Bes diférentes stades de la vie du Soleil
depuis sa formation a sa lente "mort".
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(iv-v) L'étoile devient instable, caractérisée par uneldetsource d’enveloppes” ou I'hydrogéne et
I’hélium brdlent en couches minces. Mais I'énergie proglgiar ces réactions nucléaires ne peut
étre évacuée (les coquilles trés minces ne peuvent soléesveouches supérieures).

(v) Vers le sommet de la montée AGBXIL500L,), I'excés thermique est libéré en "oscillations de
relaxation" : I'étoile pulse Mira) augmentant son volume donc sa luminosité. Au cours de ces
pulses thermiques, tous les®100* ans, la matiére en profondeur est soulevée, mélangée aux gaz
riches en hydrogéne de la surface, produisant un "zoo" d@dmuces. La luminosité augmente,
atteint 16 L. Alors survient un emballement explosif, un flash dans lauitegd’hélium qui se
transforme a son tour en carbone et oxygéne. Les couchamextsont éjectées, formant une
"proto-nébuleuse planétaire". Pour une étoile de massalén- 5 Mg, il faut 40 pulses ther-
migues pour gue I'enveloppe arrive a se détacher.

(v-vi) Un deuxieme vent trés épais marque la fin de la phase ,A8¥Bc une perte de masse
107° My/an et une vitesse de 10knys.

(vi) L'étoile est alors entourée d’'une atmosphere épalssgyarticules sont éjectées au loin (par la
pression de radiation). Elles se combinent en atomes etcoieiet certaines se condensent. En
10%ans, I'étoile est entourée d’une épaisse couche de poesggilicates, un peu de graphite et
des hydrocarbures aromatiques polycyliques). L'étoildat invisible car seules les molécules
(par ex. OH) rayonnent, dans le domaine raido. Un rayonnesstrégalement émis dans l'infra-
rouge (les poussiéres clgges a 300 K émettent-a100um).

(vii) L'étoile dépouillée de environ /5 de sa masse se contracte et poursuit les combustions en
coquilles. Sa photosphére se rédii@ujuqu’a~30000K : alors les photons UV sont assez éner-
gétiques, pour détruire les poussiéres, dissocier lescmels exciter et ioniser les atomes et ce
progressivement du centre aux enveloppes externes. @esae le phénoméne "nébuleuse pla-
nétaire" est déclenché. La NP devient visible. Un troisiéem se déclenche, avec une perte de
masse< 107° My/an et une vitesse 3000kms. Ce vent trés rapide et ténu §itelles gaz proches
des étoiles formant une cavité. La matiére laissée par @nait est fortement comprimée créant
une interface dense, une coquille brillante, se dilatamvir@n 20knis dans le vaste halo laissé
par les vents précédents.

(vii-viii) Létoile continue a se contracter et a se réctiay elle évolue a luminositéconstante et
température croissante, suivant un trajet évolutif dépende la masse.= 20000L, pour un
noyau de 0.9M (il reste d'une étoile de masse intiale de SMpour une durée de 1000 ans;
L~ 1500L, pour un noyau de 0.55)/(il reste d’'une étoile de masse intiale delM;) pour une
durée de 50000 ans.

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

(ix) Létoile refroidie, comprimée, deviendra une nainarghe, et I'enveloppe des gaz éjectés est
devenue trés grande, trés tenue, les irrégularités degteuge sont estompées, les gaz se diluent
peu a peu dans le milieu interstellaire ambiant, la NP cesaster. La NP dure en moyenne
30000ans.
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1.1.3 Au-dela de la séquence principale

Nous omettons délibérément ici des objets avec des massgzambles avec ceux de planétes
géantes ! < 0.01 M) et des naines brunes.Qd M, < M < 0.08 My) qui ne deviennent jamais
assez chaudes pour déclencher la chaine p-p dans leur comaniaire, pour des étoiles plus massives
gue 0.08 masses solaires toutes enflamment leur coeur dgydrdrilant sur la séquence principale.

- 008 My < M < 0.5 Mg, : ces étoiles vivent trés longtemps, pendant plusieursaoed de mil-
liards d'années. Celles avec une masse inférieur Mg sont entierement convectives. Dans
tous les cas, elles ne deviendront jamais assez chaudemitammer I'hélium de leur coeur.
Elles deviendront des naines blanches.

— 05 My < M £ 22 Mg, : leur évolution est celle d'un soleil comme décrit précédemt. La
transition entre les chaines p-p et CNO se fait autour8®1d et est accompagnée d’une transition
d’un cceur radiatif a un cceur convectif dans lequel I'nydnegest brilé.

- 22 My £ M < 8 Mg, : le changement majeur ici est que la combustion de I'hélientral a lieu
dans un cceur non-dégénéré. Donc, il n'y a pas de passage grantzhe des géantes rouges et
pas de flash de I'nélium. Aprés I'épuisement de I'nydrogéneidr, les étoiles retournent sur la
séquence de Hayashi, brdle I'hélium dans le noyau, avargwdmir dans le groupe avec la com-
bustion d’'un noyau d’hélium. Aprés I'épuisement de I'hn&ligentral, les étoiles composées d’'un
noyau de C-O entouré de couches brdlant de I'hydrogéne étdémiim, subissent une expansion
en passant par la branche asymptotique. Les étoiles avenasse inférieure a 6)deviennent
des naines blanches avant de finir leur vie sous forme deewédrs planétaires. Les étoiles plus
massives atteignent un stade ou le carbone est briilé darsyan dégénéré de C-O en évoluant
sur la branche asymptotique. Un emballement thermonueléanduit a la destruction de I'étoile
dans une supernova.

— 8M, <M <100 M, : il sS'agit des étoiles dtisamment massives pour connaitre I'ensemble des
réactions nucléaires conduisant a la formation d'un noyated Les étoiles les moins massives
(30- 40 M) exploseront éventuellement en supernovae de type Il.tbatgn est moins certaine
pour les étoiles plus massives qui perdent leur envelopgpalddgéne par des processus de pertes
de masse. L'état final de toutes ces étoiles massives esfamdement de leur noyau déclanché
par la photodissocation du fert, des captures d’électrome meutronisation de la matiére dans
leur noyau. L'éfondrement du cceur entrainent une explosion de supernolaisggint une relique
compacte : une étoile a neutron dé Mg ou un trou noir.

1.2 Structure interne des étoiles : théories et modeéles

Etant donnée la complexité de la physique prenant placeadesg étoiles, leur modélisation devrait
tenir compte de la rotation (force de Coriolis), du champ nétigue (équations de Maxwell), de la
turbulence, etc. Le cadre hydrodynamique constitue urecgéinéral sisant pour une description des
intérieurs stellaires que je vais présenter maintenamt aegjustifier ce formalisme et les approximations
adoptées. Le lecteur souhaitant approfondir ceci peutpsetas aux ouvrages deox and Giuli(1968),
Kippenhahn and Weige(1.994), Chandrasekha1939 ou Forestini(1999.

1.2.1 Les équations de la structure interne

Les étoiles sont des sphéres de plasmas dont les conditi@nadas permettent d’utiliser I'approxi-
mation hydrodynamique pour les décrire. Nous rappelomiessous les équations correspondantes :
— I'équation de continuité traduisant t@nservation de la masgeétant la masse volumique d’'un
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petit volume de I'étoile ayant une vitesse

% +div(ov) = 0, (1.1)

— I'équation de Poisson décrivant le potentiel gravitaiiinb :
AD = 4nGp, 1.2

— laconservation de la quantité de mouvemegcrite par I'équation de Navier-Stokes :

0 -—
ol % + (0 Vo) = ~VP+pg + dive (1.3)
ot

ol P est la pression totale contrainte par I'équation d'état dsmaP(p,t, 1), T est le tenseur
des contraintes visqueusesget —V®. Si on considére le plasma comme un fluide parfait (non-
visqueux), la relation précédente se simplifie et on a 'équal’Euler :

p(% + (0 v)v) = -VP+pg (1.4)

— laconservation de I'énergiécrite pour I'entropie spécifique:

pT(Z—tS +(v- V)s) = peprod — div(q + v - ), (1.5)
ol €prod €st le taux spécifique de production d’énergie de I'étoitesifif dans le cas des réactions
thermonucléairegn,c ou négatif pour la production de neutring3. q est le flux de chaleur re-
présentant lesfiets du transport au niveau microscopique. On peut I'écous $a forme de la loi
de Fourier (généralisée) = —AVT avecA le tenseur de conductibilité thermique. Le termer
représente la dissipation visqueuse d’énergie.

— la conservation des espéces chimiquéds milieu stellaire est composé de nombreux éléments

chimiques,Negim, dont la composition et les abondances évoluent avec laevigmbile, on tient
compte de I'évolution de I'abondance volumigugd'une espécea par I'équation suivante

on .
(9_ta + div(Navmicroa) = — Z labNalp + Z FreaNcNg a=1,..., Neim, (1.6)
b cd

olUvmicroa €St la vitesse microscopique de transport des partieuts;j est le taux volumique de
destruction (si ou j = @) ou de production (diet j # a) de I'espéceaa par une réaction nucléaire.
La somme porte sur I'ensemble des réactions nucléaireespdte intervient.

On obtient un sytéeme de 5 équations non-linéaires coudRms.résoudre ce systeme, il faut le fermer.
On fait alors appel aux relations décrivant les propriétéssjgiues du milieu, c’est-a-dire :

— I'équation d’'état du plasma qui relie entre elles les geansl thermodynamique®,(T, o, S, i,. . .),

— la composition chimique du milieu et les taux de réactiandéaires,

— le codficient de conductiblité thermique,

— les caractéristiques microscopiques du plasméaficants de diusion, opacité, ...) pour décrire

les phénomeénes microscopiques commeflasion des éléments ou le transfert radiatif,
— la loi de comportement du plasma définissant
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Hypothéses simplificatrices

La modélisation des intérieurs stellaires telle que détritessus nécessiterait de disposer d’outils
permettant de simuler I'évolution spatiale et temporekelal structure stellaire en 3D et devrait tenir
compte des nombreux phénoménes y prenant place comme ti@ndf@.g. la force de Coriolis) ou
encore le magnétisme (e.g. équations de Maxwell, force géata). Aujourd’hui une telle complexité
n'est pas encore a la portée des moyens disponibles, bidregiste des codes permettant de simuler
la dynamique hydro- et MHD des intérieurs en 3D (e.g. ASH) tedes 1D (STAREVOL, code de
Geneve, CESAM) commencent a prendre en compte de hombffetx @ds aux processus dynamiques
(cf. 81.5.2 et des codes d’évolution stellaire en 2D sont en développefYALE-2D, ESTER).

C’est pour cela que nous nous placons dans le cadre d’'appatiens permettant une description
simplifiée. On rappelle que I'on s'intéresse aux étoilesyge tsolaire. Les féets liés a larotatiort et
au champ magnétigdesont alors considérés comme négligeables. En réalité desomt faibles et &
I'origine de processus intervenant sur le transport deérgtion y reviendra plus loin 8.5.2 Dans
ce cadre on suppose I'étoile &duilibre hydrostatiquec’est-a-dire la force de gravitation de I'étoile
est exactement compensée par la force du gradient de preksiolasma, &ymétrie sphériquet que
I'évolution de I'étoile peut étre décrite comme une sucicesd’équilibres quasi-statiques. On peut alors
re-écrire les équations exposées ci-dessus dans la cades dpproximations.

Les équations de la structure interne

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

om(r)

i Arr?p(r) (1.7)
apr _ Gmp()

o T T (18)
T~ )~ o) + cgrald) x9)
aTMn _ _Gmnp0 IO

o 2 p(r) (1.10)

L(r) est la luminosité de la sphére de masse, . = enuc(o, T, {Xi}) est le taux spécifique de production
d’énergie nucléaire;, = €,(o, T, {X;}) est le taux de perte d’énergie di a I'émission des neutdaos le
coeur solaire ety qy €St le "taux de production d’énergie gravitationnelle” iétipar

ds P do
=T g ey -11)
Enfin le gradient de températuveest défini par :
oinT
~9InP (1.12)

et dépend du régime de transport de I'énergie comme on la wergl.2.2 La pressiorp = p(o, T, 1),
I'entropie spécifiques = S(p, T, 1) et I'énergie internes = u(p, T, i) sont définies par I'équation d’état

négliger la rotation signifie que la force centrifuge ne défe pas I'étoile c'est-a-dir€centrituge < Fgrav SOit T, >~ 1 h.
Pour le Soleil, & 'équateur, onTa, ~ 27 jours.

’De la méme maniére que la rotation, le champ magnétique ghgi@gble dans le cas solaireBj < 1.4 10' T, or on a
Bo~10*T.

3d/dt est la dérivée lagrangienne définie telle quetd= 9/ot + (v - V).
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du plasma en fonction de la températtirede la masse volumiquyeet du poids moléculaire moygn
{Xi} représente I'ensemble des espéces chimiques composaasiesp

Cette formulation correspond a une vision eulérienne t-@edire que I'on suit les variations des
grandeurs du milieu a un endroit donné. Or le rayon d'undeétairie beaucoup plus que sa masse au
cours de son évolution. Il s'avere donc qu'utilisét) pour étudier et modéliser une telle évolution n’est
pas la variable la mieux adaptée. Il semble plus pratiquéogiger la vision lagrangienne pour une telle
description. On n’utilise alors pluscomme variable indépendante mais la masg® incluse dans une
sphére de rayon On décrit le comportement d’'une coquille de matiére de smdssLe changement de
variabled/om = (dr/om)(d/dr) permet de passer du systéeme d’équations précédent a :

g—rrn _ 4;2}0 (1.13)
g—rz - —Gr—in (1.14)
g—; = €nuc— & + €grav (1.15)
Z_rTn _ _i:‘r(z)%v (1.16)

1.2.2 Transport de I'énergie du coeur a la surface

L'énergie produite au coeur du Soleil peut étre transpqrédes 3 mécanismes que sont la conduc-
tion, le rayonnement et la convection. En fonction du régitaes lequel on se trouve, le ¢beient 1 et
le gradient de températufepeuvent étre déterminés afin de calculer le transport diémer

On peut enfin considérer le transport d’énergie par les im@strCependant, au sein de la plupart des
étoiles, ceux-ci n'interagissent pas avec le plasma. Onlpeuattribuer un ca@cient d’opacité nul, ce
qui se traduit par une perte nette et quasi-instantané ijiengour I'étoile.

Conduction

En général, les plasmas stellaires sont d'assez mauvaisiceurs de la chaleur et leur conductivité
thermique st négligeable au regard defiEcité du rayonnement et de la convection. Ce régime de
transport correspond au transport de I'énergie par aofisssuccessives entre particules. Les chocs sont
fréquents mais leur libre parcours moyen est trés faible pagticules perdent beaucoup d’énergie avant
d’avoir effectué un grand trajet. C'est donc trés péficace. Cependant au sein de coeurs denses d’'étoiles
évoluées, les électrons peuvent devenir dégénérés etresrdgoeuvent alor s’avérer étre d’'excellents
conducteurs. La conduction devient bien pldiscace que le rayonnemerRdtekhin(1999 pour un
exemple de calcul de conductivité dans des étoiles déges)éré

Rayonnement

Il s’agit du mode de transfert le plus important dans legietés stellaires. Les photondidisent des
régions les plus chaudes vers les régions les plus froidds pais d'interaction rayonnement-matiére.
Cette derniére est responsable de 'opacité du milieursévau travers de plusieurs processus :

— diffusion par les électrons :fHlision des photons par les électrons libres (dans les régismus
profondes). Selon que les électrons sont relativistes o1l oo parle de diusion Compton ou
Thompson;

— transitions lié-lié : un photon est absofd@is 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 tiévient libre apres l'interaction avec un pho-
ton ou inversement (recombinaison radiative) (dans lesmégl’ionisation) ;
— transitions libre-libre (bremsstrahlung inverse) :d@ton reste libre aprés l'interaction avec un
photon (dans les régions totalement ionisées) ;
Ainsi, pour le Soleil, un photon émis au coeur mettra envinonmillion d’années avant d’atteindre
la surface. L'opacité«{n?/kg]) représente une mesure de la résistance de la matiére sagpadu
rayonnement, dépend fortement de la composition de migeuparticulier des éléments lourds (cf.
§1.2.3. C’est donc un parameétre fondamental pour évaluer leghsadiatif de I'énergie. Pour une

fréquencey, le flux radiatif s'écrit :
47 dB, OT
F o= 90 1.17
Y 3k,p0 dT or ( )
ou «, est I'opacité du milieu pour le rayonnement de fréquenes B, la fonction de Planck pour un
corps noir. En pratique, on n'utilise pas I'opacité spdetka mais pldtdt une moyenne, moins lourde et

colteuse a calculer. On définit alors I'opacité de Rossetanelle que :

d f 198 (1.18)
0

KR 0°° %E;vdy  4oT3 Kk, dT

1 dB,
1 o gad

aveco la constance de Stefan. On peut exprimer le flux radiatif entfon dexr :

160 T2 4T T
F :_&_8_ :_ARa_ (1.19)

Comme la luminosité de I'étoile ekt= 4xr2F, dans une zone radiative on a :

oT 3 L

om 256720 r4T3 (1.20)

et donc finalement, on peut écrire que dans une zone radiativeV,,q, et le gradient radiatif s’exprime

comme suit :
3  «kgrlp

64r0 GmT4

Viad = (1.21)

Convection

Dans les intérieurs stellaires, il peut arriver que le raygnent ne soit plus fisant pour transporter
efficacement I'énergie. Si le gradient de température s’avépedievé localement dans une région de
I'étoile, et que le flux radiatif est insisant, I'énergie s’accumule et récliimiles régions concernées.
Ainsi des zones de plasma cffi@es deviennent plus chaudes que le milieu environnant. densité
diminue et sous l'action de la poussée d’Archiméde commenaes’'élever vers la surface : c’est le
déclenchement de mouvement de convection. Celle-ci pailfedirs s’avérer étre bien plugiieace que
le rayonnement pour transporter la chaleur. De la méme meagige pour le rayonnement, il faut déter-
miner le flux d’énergie transportée par la convection, dangradient de température assotign,, et
savoir ou cette convection prend place dans I'étoile.

Critere de convection
Intéressons nous a un élément de mat&r@ un rayorr de I'étoile, d'une zone chdiée telle que

décrit ci-dessus. Il sera donc plus chaud que son enviroemeambiant §). Si on considére qu'il se
comporte comme un gaz parfait, sa température augmentaptession fait de méme et sa densité
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pe diminue. Sur I'élément s’exerce alors la poussée d’Arclkieési on considére un déplacememt
I'écart de densité avec le milieu ambiant peut s'écritgp:= [(0p/dr)e — (p/Ir)a] Ar. Soit Ap > O,
I'élément de matiére reste plus lourd que le milieu ambiaitrestera a sa position initiale. Par contre si
Ap < 0, I'élément poursuit son ascension sous I'action de lagigErig’Archiméde. Le milieu pour leque
6p < 0 est donc instable, la perturbation s’amplifiant et enénafitte globule : la convection s'intalle. On
peut alors écrire un critere de stabilité vis-a-vi de la extion :

Vad > Viag critére de Schwarzschild (1.22)

Ce critére est valable dans les régions chimiquement homesgéSi on s'intéresse a une région chi-
miguement hétérogene de I'étoile (prés du coeur nucléairigut tenir compte du gradient du poids
moléculaire moyeV, = dInp/dInu. Dans ce cas, on définit le critere de Ledoux :

Vad > Viad + 2L, (1.23)
XT

avecy, = dinp/dInul,1; xt = dInp/dInT|,,. Cette derniere relation montre que le gradi€nta

un rble stabilisateur vis-a-vis de la convection. Que celsairitére de Ledoux ou de Schwarzschild,
ils n'informent en fait que sur 'annulation locale de la geée d’Archiméde. Or vérifier localement ces
critéres ne revient pas a les vérifier dans une région enb&lus annuler I'accélération d’'un élément
fluide n’est pas l'arréter. Ainsi a la frontiére des zonesvegtives, un élément fluide continue de décé-
Iérer au-dela de la zone convective. C’est ce qu'on appeiiE€hétration convective (overshoot).

Ou se situent les régions convectives ?

A partir des critéres précédents, on peut distinguer leszoi la convection peut se déclencher et

étre maintenue :

— soit le plasma devient trés opaque et s'oppose fortemepasaage du rayonnement : ce qui peut
se produire grace a une trés forte augmentation de I'opeaiti@tivexg efou a une production
d’énergie nucléaire trés importante et localisée. DansasgVg,g augmente considérablement et
devient supérieur &,4. La convection s'installe alors et cela correspond resgmroent a une
enveloppe convectiveomme on la connait pour le Soleil, et a aoeur convectifCe dernier
apparait dans des étoiles un peu plus massives que le $oleR2 (My) ou lorsque le cycle CNO
contribue beaucoup~(10%) plus a la génération d’énergie dans le cceur du Soleiliébnt de
séquence principale) ;

— soit le plasma devient partiellement ionisé : le gradiehialzatique diminue alorsvgg ~ C,;l),
un élément abondant (H, He par exemple) étant ionisé, iidibéacuoup d’électrons et I'opacité
diminue jusqu’a ce qu&,q Ssoit inférieur aV,,q. La convection s'installe. Cela correspond aux
régions les plus superficiellels Soleil.

Estimation du flux d’énergie transportée par convection

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

L oT
W =F =Frad + Feonv= —AE (1.24)

Comme le flux de chaleur produit dans le coeur est consersémson passage dans le zone radiative
(zr) avant d’arriver dans la zone convective (zc), on a:
160G mT*

Flzr = varad = Flzc = Frad + Fconv (1.25)
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160G mT*
3 KRpr2

Frad = V avecV < Vg (1.26)
Le vrai gradientv du milieu ambiant est inférieur au gradient de températureserait nécessaire pour
transporter tout le flux de chaleur par rayonnem®piy. Au sein d’'une région convective, on &g >
V > Ve 2 Vaq. Il ne reste plus gu’a déterminer le gradi®dans une zone convectiVe= Vqn,. Pour se
faire, les mouvements de convection et les échanges éiggiegtau sein des globules fluides ou entre
ceux-ci et leur environnement, doivent étre modeéliséssiCire tache qui dépasse encore aujourd’hui les
possiblités des codes d’évolution stellaire. Il faut fappel a une représentation simplifiée : la théorie
de la longueur de mélant@Vitense 1953 Bohm-Vitense 1958 pour les premiéres descriptions dans le
cadre stellaire), qui considére une étude locale, unidéioenelle de la convection non-turbulente d’'un
fluide stellaire parfait incompressible (approximatiorBaeissinesq). Un exposé détaillé de ce traitement
peut étre trouvé darSox and Giuli(1968.

Dans ce cadre, un globule convectif transportant un excésnaigérature\T se déplace radialement
vers la surface a la vitessgony, €n restant a I'équilibre de pression avec son environnenhenflux
convectif localF cqny S'écrit alors :

Fconv = puconCPAT (1-27)

Le probleme est alors d’'estimer la vitesse de conveatigh. C’est le but de la MLT. ON remplace la
description exacte des cellules convectives par une repEsnN moyenne des mouvements convectifs.
On suppose ainsi que les globules parcourent en moyenneisiapagA avant de perdre leur identité
thermique et mécanique et d’étre "dilués" dans le milieuiantbA est la longueur de mélange qu’on
peut écrire tele que A = aHp. a est le paramétre de longueur de mélange, libre, que I'orseutil
notamment pour calibrer les modéles solairedgtest I'échelle de hauteur de pression définie par
Hp = —dr/dInp = p(pg)~* pour un équilibre hydrostatique.

On considére la moyenne du mouvement de toutes les celloie®ctives et a la description de ce
mouvement moyen permet d’aboutir a I'expression suivaantgredient convectif :

rC+1)

Veonv=V = Vgq + B

(1.28)
ouT définit I'efficacité de la convection, c’est-a-dire le rapport entredigie transportée par convection
et celle perdue par rayonnemeBtest un terme s’exprimant en fonction de la hauteur de presdimla
longueur de mélange et de paramétres d’échanges entrehulegéd son environnement. Ilffecacité de
la convection est solution de I'équation cubique suivante :

2—kfr3 + (T +1)— B(Viad — Vag) = 0 (1.29)

ol k est un facteur de forniest f un facteur représentant le transfert radiatif dans un dgotonvectif.
Le calcul du transfert de chaleur dans une zone convectikédsit donc a la résolution de cette cubique,
dans le cadre de la MLT.

Comme on peut s’en douter, cette représentation du trandjgmergie en régime convectif est li-
mitée. Déja on sait que les cellules convectives recouwrsriarge spectre de tailles, de la granulation
(~ 1000 km) aux cellules géantes (LOO0O00 km) donc représenter leur mouvement par une moyenne
n'est pas le plus réaliste. De plus comme le milieu stellegieconsiédéré incompressible, cela signifie
gue le régime turbulent de la convection et I'excitationndies acoustiques ne sont pas pris en compte

4MLT en anglais pour Mixing Lenght Theory
5k = AS/V, S la surface du globule et V son volume. On prend usuelleke9?
6f = 1+ 2k/(372) avecre = kpA I'épaisseur optique du globule convectif.
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ni traités. D’autres prescriptions et traitements exispemir palier ces lacunes. Par exem@anuto and
Mazzitelli (1991 propose un formalisme incluant ledférentes échelles des cellules convectives. Il est
encore chimérique d’envisager aujourd’hui I'introduatide modéles convectifs en 3D dans des codes
d’évolution stellaire.

1.2.3 Les ingrédients physiques :

Notre compréhension de I'évolution stellaire bénéficie dmbreuses observations deffélientes
populations stellaires mais aussi du développement de mamlcodes de calculs pour modéliser I'évo-
lution des étoiles et de leur structure. Ceux-ci résolvestdquations de la structure interne ci-dessus
et tiennent compte des ingrédients physiques indispessabline bonne représentation des intérieurs
stellaires. J'ai utilisé pour mes travaux le code CESAM (€dtEvolution Stellaire Adaptatif et Modu-
laire’, Morel (1997). Je décris dans ce qui suit la physique incluse dans leslsajue j'ai éfectués
pour modéliser I'intérieur solaire.

Les abondances chimiques

Le premier ingrédient introduit est la composition dégaldu Soleil déduite des observations pho-
tosphérigues et météoritiques. Il est important de béeréfdrs données les plus précises et détaillées
possibles car en dépéndent les calculs des opacités etidatign d’'état. Sont inclus les abondances re-
latives des éléments/Z, N/Z, O/Z et les rapports isotopiques sel@nevesse and Noe{$993 et on peut
suivre I'évolution de 9 espécesi,> He*He ' 2C, 1 3C,1 4N,1 5N, 60,1 70 ou 13°H,’ Li,” Be’ Be Les
autres éléments sont suivis collectivement (au travensedquantitéex) sous forme de trace. Ces abon-
dances observées sont celles du Soleil aujourd’hui. Damg$aire du possible, elles sont comparées aux
abondances météoritiques. Elles sont donc susceptildé® dhodifiées par de nouvelles observations
ou analyses, comme ce fut le cas régulirerement (par exef@pbvesse and Sauydl998 Holweger
2001). Et surtout récemment ou I'abondance d’oxygene a subi évision @llende Prieto et a).2003
Asplund et al, 2004 entrainant une forte réduction de la métallicité solaleereviens sur ce probleme
et ses implications au parapgraph#.8§

Les opacités

Dépendant directement de la composition chimique et dispa@m radiatif, les opacités (de Ros-
seland) du plasma sont calculées, pour les hautes tematupartir de tables OPAllglesias and
Rogers 1996 du Lawrence Livermore National Laboratory tabulées en Xt pour une métallicité
donnée Z. Nous avons calculées de nouvelles tables poue daimise a jour de la composition photo-
sphérique a partir des tables en ligne du LI&Pour les basses températures, ces tables sont complétées
par celles dé\lexander and Fergusqi994) et pour les abondances révisées dd tables directement four
nies par J. Ferguson.

A ce sujet, la figurd..4illustre I'importance de la contribution de certains mé&té@, O, Ne, Fe, Si)

a I'opacité dans le Soleil. Cela permet de bien se rendre mome méme si ces espéces apparaissent
a I'état de trace, elles jouent un réle essentiel dans lesitégaet donc la structure du Soleil au travers
notamment du transport radiatif.

La version 4.4 déja installée a Saclay et bénéficiant desenaébns de mes prédécesseurs notamment avec l'intioduct
de la difusion turbulente dans la tachocline, et la derniere veiGiesarn®k que j'ai implantée.
8http 7/www-phys.linl.goyResearcliOPAL/opal.html
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Fic. 1.4 — Profil radial d’opacité dans le Soleil (d'apr8sirck-Chiéze et al.1993. Le Soleil posséde
une région radiative s'étendant du centre jusqu’a 0.£1LRopacité xk augmente du centre a la photo-
sphere avec les processus lié-lié. Cette figure illustredfopdeur ou les éléments commencent a étre
partiellement ionisés. On remarque que la base de la zoveative (marquée par les lignes verticales
en tirets) apparait avec la contribution plus importante @pacités de I'oxygéne. Le zoom du les ré-
gions superficielles montre le réle de l'ionisation paktiele I'hélium puis de I'hydrogéne. Finalement
la formation de molécules aménent une réduction defficiemts d’opacité et le rayonnement reprend
une part importante dans le transport d’énergie, dans lanmégperadiabatique. Les couches les plus
externes sont totalement radiatives.

L'équation d’état

L'équation d'état est un ingrédient fondamental de la dps8on des intérieurs stellaires puisqu’elle
caractérise les propriétés thermodynamiques du plasnraarg d’une relation entre pression, tempé-
rature, densité et composition chimigpe= p(o, T, {X;}). Elle intervient dans I'équilibre hydrostatique
et le transport convectif de I'énergie. Elle peut étre détrée par deux méthodes : I'approche chimique
qui tient compte explicitement desfidirentes espéces (cMihalas et al. 1988 et I'approche physique
qui traite non pas les constituants chimiques mais sesitia@rds élémentaires (électrons, protons, ...
). Dans nos calculs avec CESAM, il s’agit de I'équation d'¢thysiqueOPAL2001 du LLNL Rogers
2000 qui est utilisée. C’est une table tabulée en fonction detsidé, de la température et de la fraction
d’hydrogéne X, pour une métallicité donnée Z. De nouvelddes ont été calculées pour les métalli-
cités réduites (cf.4.3). Elle permet de tenir compte et de traiter défets pouvant apparaitre dans un
plasma dans des conditions aussi diverses que celles tege®mlans le Soleill( = 5000- 10’ K,

p =10"12 - 10? g/cnP) comme les fets relativistes ou coulombiens.

Les taux de réactions nucléaires

Comme on le sait, le Soleil tire son énergie de réactionssleritthermonucléaire ayant lieu dans son
coeur. Celles-ci font intervenir deux types de réactiori;dsant deux chaines : le cycle proton-proton
(p-p) et le cycle carbone-oxygene-azo@NO). Comme nous ne nous sommes attachés qu’a I'évolution
du Soleil jusqu’a aujourd’hui, seules ces 2 cycles de réastsont pris en compte. Effet actuellement
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98.5% de I'énergie produite au coeur du Soleil provient dtlep-p et seulement 1.5% du cycle CNO.
Ce dernier contribue trés peu pour les étoiles de type sattidevient dominant pour les étoiles ayant
une masse 1.5 M.

Dans CESAM, les taux de réactions nucléaires que nousamsipour le Soleil sont tirés de la
compilation deAdelberger et al(1998. L'écrantage électronique qui favorise les interactiense par-
ticules chargées est également pris en compte en suivantdssriptions dézitko et al.(1995. Pour
suivre I'évolution du lithium et sa dépletion, on suit leaviaux deEngstler et al(1992 sur la réaction
"Li(p,* He)*He.

Le traitement de la diffusion

Le modéle standard du Soleil contient aujourd’hui un seatessus dynamique : lafflision mi-
croscopique. C’est un processes trés lent et c’est gracelmervations héliosismiques qu'il est aujour-
d’hui introduit dans les modéledfchaud and Prfiitt, 1993 Bahcall et al. 1995 Morel et al, 1997,
Christensen-Dalsgaarii996. Il est pris en compte dans tous les calculs d’évolutionj@iipu effectuer
et le calcul des cdgcients est fait seloMichaud and Prfiitt (1993. L'évolution temporelle des especes
chimiques est ainsi modifiée par |dfdision :

X, Apr? X,V :
O _ _9mproXVi) + termes nucléaires (1.30)
ot om
In X
Vi = —dnpr(D; + Dr)2 ;m' o, (1.31)

ou 'V, est la vitesse de fiusion d’'une espécie(dans le référentiel du centre de massggst un terme

de vitesse ne dépendant pas du gradient de concentrBjast le coéficient de dffusion microsco-
pique etD+ celui de difusion turbulente dans la tachocline. L&dsion microscopique contient en fait
les contributions de plusieurs processus : ufi@ision au sens stricte dle a I'existence d’'un gradient de
concentration, de pression et de température tendant a golmgradient de concentration, une sédimen-
tation des espéces plus lourdes que I'hydrogéne vers le& ebeme accélération radiative (négligeable
pour une étoile comme le Soleil) dde a une plus grande irtteraentre les photons avec des éléments
a l'origine d’'une opacité importante et s’opposant a lamméditation. La diusion microscopique réduit
ainsi de~ 10% la fraction de masse actuelle a la surfac&Hiepar rapport & la composition initiale.

La diffusion turbulente est une conséquence de la présence de mentgemacroscopiques dans
l'intérieur solaire. La tachocline est la région de transitdynamique entre les zones convective (rota-
tion différentielle) et radiative (rotation solide) et est donc &geid’un fort cisaillement générant une
turbulence dont I'impact sur le mélange des espéces a éat@lisé parSpiegel and Zahif1992 et
introduit pour le calcul de modéles solaires paun et al.(1999.

1.3 Limites du modeéle standard

1.3.1 Succes du modeéle standard

Vouloir modéliser I'intérieur solaire pour comprendre aeed’on peut observer depuis la Terre ne
date pas d’hi€x. En efet, on peut remonter a la seconde moitié du XIXéme siécle étdeaux dédomer
Lane(1869 développant les équations pour une premiere descripgdiéquilibre hydrostatique d’'une
sphére gazeuse, pour prédire la température de surfaceleili(30 000K !). D’'autres modéles virent
le jour incluant les preméres descriptions d’intérieursveatifs Ritter, 1878. Les développements de

%0n peut se reporter a 'ouvrage de Chandrasekhar sur ldwstestellaire Chandrasekhaf 939 riche en notes historiques
a ce sujet.
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la physique au début du XXéme siécle permirefidiaington(192634 d’améliorer le modéle de Lane
en introduisant le transport de I'énergie par rayonnememidécouverte de la radioactivité ouvrit une
nouvelle voie amenant aux travaux expliquant I'originealsdurce d’énergie du Soleil et des discussions
sur les réactions de fusion thermonucléaire a partir delfbgene. |l fallut attendre les modeles de Oke
1950 pour une confirmation de la prédominance de la chaindamng la production d’énergie solaire.
La théorie de la longueur de mélange (Prandtl) pour déaiteahsport convectif de I'énergie dans les
couches externes a été utilisée Barmann(1932 et Cowling (1935, avant d'étre riiinée Yitense
1953 Bohm-Vitense 1958.

Dans les années 1950, I'arrivée des premiers ordinateunsitpeeffectuer un calcul suivant I'évo-
lution des étoiles. Le premier modéle évolutif du Soleilrigalisé paSchwarzschild et aen 1957. Ces
développements se sont poursuivis et en 19&marque and Perdgtroduisirent la calibration des mo-
déles pour reproduire le rayon et la luminosité solaire jestant la longueur de mélange et 'abondance
en hélium. Depuis un grand nombre de modeles solatasdardont vu le jour et ont été dévelop-
pés bénéficiant a la fois des améliorations dans la dessriptila compréhension de taicrophysique
(équations d’état, opacités, abondance$usion) Henyey et al.1959 Kippenhahn et al1967 Bahcall
et al, 1969 Eggleton 1972 Demarque et al1973 et de I'éclosion de I'héliosismologieChristensen-
Dalsgaard 1982 Bahcall and Ulrich 1988 Turck-Chieze et a).1988. Les prédictions des modéles
solaires bénéficient de notre connaissance la plus préesmgrédients physiques, sont calibrés sur les
observables "globalesRg, Lo, (Z/X)s) connues avec une grande précision et donc ainsi peuvent étr
directement comparées aux quantités déduites des obemsvatsmiquedBahcall et al.(1998; Brun
et al.(1999; Couvidat et al(2003. Ainsi I'dge du Soleil a pu étre contraint indépendammegt che-
sures géologiques et météoritigu&uenther et al.1989 Dziembowski et al.1999. Le phénomeéne de
sédimentation dans la zone convective a été mis en évideptguant le déficit d’hélium Praofitt and
Michaud 1991 Morel, 1997). La robustesse du modéle standard solaire a notamentrétéeséans le
cas du probléme du déficit des neutrindarck-Chieze and Lope4993 Bahcall and Pefa-Gara3004
Turck-Chiéze et a]20043.

1.3.2 Les nouvelles abondances photosphériques

Récemment les valeurs, souvent considérées comme "caeshides abondances photosphériques
solaires ont vu une révision assez mouvementée, puisquéttdlieité solaire (C, N, O) a été revue a la
baisse de- 30%. Dans le passé, de telles révisions ont déja eu lieu blmsdances d’éléments en faible
guantités (C, N, O, Ne ou Fe) de la compositionAdelers and Grevesg&989, longtemps considérée
comme standard, avaient déja été réduites en 199&paresse and Sauvpbur tenir compte d'une
révision de -30% sur le fer photosphérique.

Asplund et al.ont réalisé en 2004 une nouvelle analyse pour détermineoridance de I'oxygéne
photosphérique. lls ont mis a profit les nouvelles génératie modéles hydrodynamiques (3D, dépen-
dants du temps au lieu de classiques modéles 1D) associgegrd@tement plus réaliste du transfert
radiatif pour simuler la photosphére solaire et analysespkctre correspondant. La baisse de I'abon-
dance en oxygeéne est ainsi le fruit de 'amélioration de la@feation des atmospheres stellaires et de
la présence d'une raie du nickel jusque la non identifiée damyée a une importante raie de I'oxyéne
(Holweger 2001). On trouvera le détail desfiiérents outils et analyses dans la série d’articles publiés
parAsplund et al(2004 2005; Asplund(2005.

Les espéces dont les abondances ont changé apparaisent cesitraces par rapport a I’hydrogéne
dans la photosphére solaire. Pourtant ils jouent un réleitapt dans la structure de l'intérieur solaire
en contribuant fortement & I'opacifédu plasma, surtout dans les transitions entre régionstiagia

Daprés une analyse quantitative peurcotte et al (1998 du mélange deSrevesse and Noeld993, les principales
contributions a I'opacité radiative a la BZC sont O (35%),(E@%), H (15%), Ne (13%), N 10%) et C& 10%).
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\ | AG89 | GrevesseNoels1998 HO1 | L03 | A04 | AGSO5]

C 8.56 8.55 8.592 | 8.39 8.41 8.39
N 8.05 7.97 7932 | 7.83 7.8 7.78
@) 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

Tas. 1.1 — Métallicités (en fraction de masse) et abondancewgploériquesAx = log(Nx/Ny) + 12)
de C, N, O, Ne et Fe d'aprénders and Grevesg&989, Grevesse and Noe(4993, Holweger(2001),
Lodders(2003, Asplund et al(2004 et Asplund et al(2006.

| | AG89 | GrevesseNoels1998 HO1 | LO3 | A04 | AGSO5 |

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

Tas. 1.2 — Fraction en nombré/..) de C, N, O, Ne et Fe d'aprénders and Greves$#989, Grevesse
and Noelq1993, Holweger(2001), Lodders(2003, Asplund et al(2004) et Asplund et al(20086.

et convectives ou ces especes sont fortement ionisées. Ddiéication de ces abondances peut donc
entrainer une variation de la profondeur de la base de la zomeective, qui est déterminée a partir
de mesures héliosismique€Hristensen-Dalsgaard et,al991). De plus, carbone, azote et oxygene
interviennent dans le cycle CNO de production d’énergiecaucdu Soleil. Méme si celui-ci contribue
faiblement (qques %) a cette production, ces réactionemnén jeu dans la prédictions des flux de
neutrinos Turck-Chiéze et al20043.

1.3.3 Le modele solaire standard désaccordé

L'impact de ces révisions sur les prédictions du modeledstahsolaire et de leur accord avec les
quantités déduites des observations simisques est étiidié § de nouveaux calculs avec le code CE-
SAM (Code d’Evolution Stellaire Adaptable et ModulabMoprel (1997). Nous utilisons les mémes
ingrédients qu&€ouvidat et al(2003 (cf. 8 1.2.3 mais en introduisant les nouvelles compositions ainsi
gue de nouvelles tables d’opacité et d’équations d'étairtenompte des abondances révisées. Etant
donné la nouvelle métallicité réduite, nous avons utiliséduvelles tables pour le calcul & basses tem-
pératuresT < 5600 K) des opacités. Celles-ci ont été spécialement élqourYs = 0.27 et fournies
par J. Ferguson. Elles sont utilisées dans ces calculswaddieelles dé\lexander and Fergusqi994).

De plus, tous les modéles sont classiquement calibrés sprdpriétés globales du Soleil aujourd’hui
(to = 4.6 1@ ans en incluant la PMS), c’est-a-dire : son ray@n = 6.9599 16 m, sa luminosité
Lo = 3.8460 163 W et sa métallicité photosphériqug/K)e s.

Plusieurs modeles ont été calculés pour l€&Bntes compositions et abondances. Ceci a partir de

la mise a jour des quantités @revesse and Noe(d993 a partir deHolweger(200J) pour C, N, O,
Ne, Mg, Si et FelLodders(2003 et Asplund et al.(2004 pour C, N, O, Ne et Ar. Les modéles sont
calibrés sur les observables solaires précédents et poXiys£0.0211, 0.0177 et 0.0171, correspondant
respectivement aux compositions de Holweger, Lodders|uadpet leurs collaborateurs. Enfin nous
avons pris en compte pour chaque modéle le mélange turlildsrspéeces chimiques dans la tachocline,
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Holweger| Lodders| Asplund | Asplund | Sismique
Tacho Tacho Std Tacho 2003
Xo 0.7203 | 0.7245 | 0.7195 | 0.7240 | 0.7064
Yo 0.2633 | 0.2617 | 0.2664 | 0.2625 | 0.2722
Xe 0.3522 | 0.3591 | 0.3526 | 0.3577 | 0.3371
Ye 0.6301 | 0.6261 | 0.6323 | 0.6278 | 0.6428
Te 15.55 15.495 | 15.58 15.52 15.71
Ys 0.2419 | 0.2400 | 0.2353 | 0.2407 0.251
(Z2/X)s 0.0210 | 0.0176 | 0.0172 | 0.0172 | 0.0245
a 1.856 1.762 1.782 1.754 2.04
Rezc/Ro | 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

Tas. 1.3 — Quelles quantités caractéristiques des nouveaurlesopour les compositions de Holweger,
Lodders and Asplund, standar8t¢) et avec le mélange turbulent dans la tachocliaeHg comparée
avec le modeéle sismig# 2 deCouvidat et al(2003.

la zone de transition dynamique entre les régions radiatieenvective (référencéachoet paramétrés
suivantCouvidat et al(2003). Ce processus de mélange n’est pas pris en compte dansdedas dits
standard §td), qui ne comptent que lafilision microscopique classique.

Les résultats de ces calculs sont résumés dans le tah@aticomparés a ceux du modeéle sismique
n°2 deCouvidat et al(2003. De plus, nous pouvons comparer les profils de vitesse dpreatits par
les nouveaux modeles et déduits des observations sisnmdgussleil, sur la figurd..6. La dégradation
de I'accord entre les modéles et les observations sismigiapparait clairement. Bien que le désaccord
ne soit que de 3%, la prise en compte des révisions de la cdaopgshotosphériques accroit I'écart
dans la zone radiative, traduisant certainement une msaivaprésentation des mécanismes y prenant
place. Enfin le flux de neutrinaB(®B) est réduit et n’est plus compatible avec les résutatsapérience
SNOM. Je reviens au paragraphel &.1sur les solutions proposées pour résoudre ce désaccors et se
conséquences.

1.3.4 Le Soleil et I'enrichissement galactique

Bien que I'accord entre les prédictions et les observatshgté dégradé, ces nouveaux résultats ont
d’'autres conséquences sur la position du Soleil dans |le cidfévolution chimique galactique.

L'abondance solaire initiale en hélium, obtenu grace a dedeates, est peu sensible aux ingrédients
des modeéles. Nous nous sommes donc intéressés a I'impaatrélddion deAsplund et al.(2004 sur
la position du Soleil dans le cadre de I'évolution du voigimdcf. figurel.7 [OC]). Contrairement a la
situation précédente, on remarque que le Soleil n'a plugposiion marginale par rapport a voisinage
(cf. figure1.7[PC]). On peut en déduire un enrichissement galactiqu&jant le Soleil, avec une pente
de 55.9 et un meilleur accord peut encore étre obtenu erdingant une correction qui tient compte du
rapport d’oxygéne sous forme gazeuse ou en graiteyér, 1989. On obtient une relationHe/H] =
44.6[0/H] + 0.075. De plus récemmer@ounelle et al(2001) ont remarqué que les abondances des
éléments, radioactif$°Al, 19Be et’Be dans les météorites sont compatibles avec une prodysion
irradiation du disque du soleil jeune. lls concluent quer@spnce d'une supernova dans le voisinage

11Subdbury Neutrino Observatory (a vérif).
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Fic. 1.6 — Ecart du carré des profils de vitesse du son entre leslesostandards mis a jour (ligne conti-
nue avec barres d’erreur sismique : modéle tac A, ligne ertip}és : modéle tac L, ligne tirets-pointillés :
modéle tac H) et sismique (ligne continue) avec les obsenasismiques actuelles (Bertello).
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solaire n’est plus nécessaire pour expliquer les abondantrservées.
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Fic. 1.7 — Evolution du rapport HE (en fraction de nombre) en fonction d¢gHDpour diférentes régions
HIl (extragalactic HIl ) , SMC (<), LMC (x,¢), M42 (O) et M17 (»)). Les compositions précédentes
(OC, Turck-Chiéze et al. 1992t actuelle (PC) du Soleil sont indiquées. La figure de drioitlut d'une
correction dde a I'oxygéne contenu dans les graihsyer, 1989.
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Surprising Sun : A New Step Towards a Complete Picture ?
S. Turck-Chieze, S. Couvidat, L. Piau, L., J. Ferguson, mlext, J. Ballot, R.A. GarciaP.A.P. Nghiem

Soumis le 8 juillet 2004. Publié le 17 novembre 2004.
Publié dan$?hysical Review Letter§lume 93, Numéro 21

D’importantes révisions des ingrédients du modéle sokmgaraissent apreés 35 ans d’'un intense
travail qui aamené a un excellent accord entre les moddigisesoet les détections des neutrinos solaires.
Nous montrons d’abord que la composition en C, N, et O récathmése a jour supprime la position
anomale du Soleil dans le cadre de I'enrichissement gglaxtiLa loi suivante : Hél = 0.075+ 44.6
O/H est maintenant compatible avec tous les indicateurs. Mraminons ensuite les écarts existants
entre le modéle standard solaire (sismique et neutrin@seitbservations solaires, et suggérons quelques
directions détudes pour les résoudre. Nous mettons a jeutue de neutrinos prévus en utilisant la
composition révisée, de nouveaux taux de réaction nueléhie modele sismique, considéré comme le
plus représentatif des propriétés centrales du plasmas blatenons 5.330.6 16°/cn?/s pour le total
8B neutrinos, 66.5 SNU et 2.76 SNU pour les détecteurs awgakit au chlore, tout est en remarquable
accord avec les valeurs détectées prenant en compte lBtiscildes neutrinos. Nous concluons que les
modes acoustiques et les neutrinos détectés voient le méleig Brais que les écarts évidents dans la
modélisation solaire encouragent des nouvediotts & la fois observationnels et théoriques.

Ma contribution a ces travaux a consisté en l'introducti@s douvelles abondances - révisées a
la baisse - et des nouvelles tables d’opacité associées)goalcul de modeles solaires dans le code
CESAM implanté a Saclay (en tenant compte de feudion turbulente dans la tachocline), et la prise
en compte des nouvelles tables d’'opacité adaptées pargliséarpour le calcul des opacités a basses
températures (en collaboration avec L. Piau et S. Couvitay calculs ainsiféectués ont permis de
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remarquer I'accroissement du désaccord entre, notamiesnprofils de la vitesse du son prédits et
obtenus a partir des inversions des observations. De pkisnise a jour de la place du Soleil dans le
cadre de I'évolution galactique a pu éffectuée, ne situant plus le Soleil marginalement dans cecadr
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Important revisions of the solar model ingredients have appeared recently. We first show that the
updated CNO composition suppresses the anomalous position of the Sun in the known galactic
enrichment. The following law, He/H = 0.075 + 44.6 O/H in number fraction, is now compatible
with all the indicators. We then suggest some directions of investigation to solve the discrepancies
between the standard model and solar seismic observations. We finally update our predicted neutrino
fluxes using a seismic model and all the recent progress. We get 5.31 = 0.6 X 10°/cm?/s for the total 5B
neutrinos, 66.5 *4.4 SNU and 2.76 = 0.4 SNU for the gallium and chlorine detectors, all in
remarkable agreement with the detected values including neutrino oscillations for the last two. So,
the acoustic modes and detected neutrinos see the same Sun, but the standard model fails to reproduce

them.

DOI: 10.1103/PhysRevLett.93.211102

The Sun is one of the best defined reference object in
astrophysics. As it is the most studied and best known
star in the Universe, the main characteristics of the Sun—
luminosity, mass, radius, and composition—are used
as standard units in astrophysics. Through the years,
progress has been constant in better determining the
different ingredients which enter in the description of a
star: nuclear reaction rates, opacity coefficients, diffusion
of elements, etc. Two types of probes (the solar acoustic
modes and neutrino detections) have been particularly
useful in checking the internal properties of the Sun. The
first probe determines the sound speed, the adiabatic
exponent, and the rotation profiles from which the amount
of photospheric helium (due to the extraction of the
adiabatic exponent), or the convective zone basis (due to
the variation of the temperature gradient) are deduced.

Precise acoustic modes have recently been used to
predict neutrino fluxes through seismic models [1,2].
Different flavors of neutrinos have been also detected
with the direction of the Sun in Sudbury Neutrino
Observatory (SNO) and the total neutrino flux associated
with boron has been measured for the first time [3]. These
two improvements and their agreement have demon-
strated the great interest to use the Sun as a laboratory
for progressing on fundamental properties of the
Universe as neutrino masses.

Nevertheless, this satisfactory picture offers some con-
tradictions. On one hand, it seems that the picture of the
“standard” model is a reasonable description of what we
observe. It was noticed that the “seismic models” were
not far from standard model. On the other hand, the Sun
appears to be a more complex star than we thought for
which one needs to interpret the internal rotation profile,
the origin and evolution of the solar magnetic cycle(s) and
the presence of meridional circulation. It has so far been
important to describe the thermodynamical status of the

211102-1 0031-9007/04/93(21)/211102(4)$22.50

PACS numbers: 96.60.—j, 26.65.+1

Sun; it is now a natural next step to reveal a dynamical
picture of our star.

In this paper, we discuss different consequences of the
impact of the recent updates of the CNO abundances
(—20% or —30% depending on authors) and of the
nuclear reaction rates for "Be(p, ¥)*B and *N(p, ¥)°0
(decrease by a factor 2), following previous studies [4-6].
First, we caculate the galactic enrichment compatible
with the updated CNO composition which suppresses
the anomalous position of the Sun in the galactic evolu-
tion. Second, we present in new models of the Sun, their
comparisons with seismic models and possible interpre-
tations and verifications of the discrepancies. Finally, we
recalculate neutrino predictions and show that we keep a
coherent picture of the Sun.

Galactic evolution and the Sun.—Fifteen years ago, the
Sun appeared to be strangely rich in oxygen in compari-
son with its environment and with the Magellanic clouds
[7,8]. Its metallicity was Z = 0.02, where Z is the mass
fraction of elements heavier than helium, and the galactic
enrichment in oxygen excluded the Sun as representative
of the near neighborhood (Fig. 1 [OC]). At that time, it
had been suggested that the Sun was formed in a cloud
enriched by a supernova explosion. However, the com-
parison between meteoritic composition and photospheric
composition [9] revealed some contradictions.

One of the contradictions has been solved by a reduc-
tion of the solar iron photospheric composition by 30%
[10], so that the metallicity of the Sun has been slightly
reduced (Z = 0.0173). As a consequence, the central tem-
perature has been reduced by 1.5% due to the crucial role
of iron in the opacity coefficient, the ®B neutrino flux has
been reduced by 13% and an increase of the discrepancy
between model and the Sun for the sound speed profile
has been noticed [11]. This effect has been compensated
for by other progresses, for example, the introduction of

© 2004 The American Physical Society 211102-1
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FIG. 1. Evolution of the ratio Y/H (helium/hydrogen in
fraction number) versus O/H for extragalactic Hi (+),
SMC (*), LMC (X and diamonds), M42 (square), and M17
(triangle) [32-34]; the present composition (PC) for the Sun is
compared to the old composition (OC) [8]. The top panel is
extracted directly from observations, the bottom one includes a
correction for oxygen in grains recommended by [7].

the microscopic diffusion [12]. See [4] for the evolution
of neutrino predictions. Today, CNO composition has
been revisited and reduced by almost the same amount
with a stronger impact on the metallicity (Z as low as
0.013). In the oxygen case, the overestimate of the abun-
dance has two origins: a false contribution due to a
previously unidentified nickel line and the current use
of hydrodynamical calculations of the atmosphere which
lead to a better coherence between different lines analy-
sis [13,14].

The solar initial helium abundance, obtained through a
solar model, is not very sensitive to the details of the
models. So we can look to the impact of the recent oxygen
measurement on the place of the Sun in the general oxy-
gen evolution along time (Fig. 1). Contrary to the past
situation, we note that the Sun appears now naturally
enriched in oxygen in comparison with extragalactic
HiI regions, Magellanic clouds, other clusters and neigh-
bors [present composition (PC)]. We can now deduce a
galactic enrichment in oxygen, including the Sun, after

211102-2

the introduction of a correction for taking into account
the oxygen locked in grains [7]. The best value we get is
He/H = 44.6 O/H + 0.075.

Recently, [15] also noticed that the radioactive 26Al,
10Be and even "Be abundances in meteorites are compat-
ible with production by irradiation in the disk of the
young Sun. They conclude that the presence of a super-
nova in the neighborhood is not favored.

So these new estimates of the Sun composition solve
serious problems and must be taken as the result of ten
years of improvements in this field.

Standard and seismic models—The consequences of
the CNO abundance variations are well known: CNO play
a role in the energy generation and consequently on the
chlorine and gallium neutrino experimental predictions.
They also play an important role in the opacity coeffi-
cients at all depths in the Sun but more specifically in the
zone of the transition between radiation to convection,
where the change in the degree of ionization of oxygen
increases the opacity coefficient (see [8]). To test this
impact, solar models were computed with the 1D stellar
evolution code CESAM using the most updated basic
physical ingredients already described in [2]. All the
models are calibrated at the solar radius Ry = 6.9599 X
10'° cm, solar mass My = 1.9891 X 10°* g, and solar
luminosity L, = 3.8460 X 10% erg, values at the age of
4.6 Gyr including premainsequence. We also calibrate the
photospheric metallicity, expressed by the ratio Z/X,
where X is the mass fraction of hydrogen; each model is
calibrated at a specific Z/X value.

At low temperature (T < 5600 K), we use opacity ta-
bles provided by coauthor, Ferguson, which were specifi-
cally calculated for this work and based on [16]. These
tables were computed for ¥ = 0.27 (photospheric mass
fraction of helium). For higher temperatures, we have
computed three different sets opacity tables from the
OPAL website [17]. The first opacity set is based on the
abundances of Asplund (A) [14] for C, N, O, Ne, and Ar
elements, completed by the abundances of [10]. The sec-
ond set is based on the abundances of Holweger (H) [13]
for C, N, O, Ne, Mg, Si, and Fe elements, completed by
the abundances of [10]. A last set is based on the photo-
spheric abundances of Lodders (L) Table I [18], with the
isotopic abundances from Table VI, instead of the isotopic
abundances of [9]. Therefore we produce three kinds of
solar models. For each kind we derive two models, one
with mixing in the tachocline (transition region between
radiation and convection, prefix “tac’ in the model name)
and one without (prefix “St” in the model name). The
models are, respectively, calibrated at Z/X = 0.0172,
0.0176, 0.0210 for Asplund, Lodders, and Holweger com-
position and their main characteristics presented in
Table I, in comparison with seismic model results. The
seismic models we have built are not yet considered as
physical models but they are representative models of the
present seismic observations. They allow a determination
of the main ingredients for neutrino predictions which

211102-2
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TABLE 1. Characteristics of the new models using Lodders
(L), Asplund (A), and Holweger (H) compositions for standard
(St) and model with turbulence in the tachocline (tac) com-
pared with seismic model 2 of [2].*

StA tac L tac H tac A Seismic
X; 0.7195 0.7245 07203  0.7240 0.7064
Y; 0.2664  0.2617 0.2633 0.2625 0.2722
X, 0.3526 0.3591 0.3522 03577 0.3371
Y. 0.6323 0.6261 0.6301 0.6278 0.6428
T. 15.58 15.495 15.55 15.52 15.71
¥ 0.2353 0.2400 02419  0.2407 0.251
@ 1.782 1.762 1.856 L.754 2.04
BZC 0.7285 0.7307 0.7241 0.7312 0.7113
(Z/X), 0.0172 0.0176 0.0210  0.0172 0.0245
Ga 1209 1183 121.6 119.0 126.8
Cl 6.314 5.813 6.165 5.956 6.9

Boron 4.175 3.801 3982 3.909 4.88

“The indices i and s are for initial and surface, the central
temperature Te is in 1X 10° degrees, boron flux in
105cm 251

are the temperature and density profiles in the radiative
region. We present in Fig. 2 the sound speed and the
density of the standard models with turbulent mixing in
the tachocline and the seismic model 2 of [2] compared to
those determined by the measurement of the acoustic
modes. This figure illustrates the discrepancies between
these new standard models and the seismic results.

As already mentioned [4-6], it is evident that the
introduction of the new CNO composition substantially
deteriorates the previous agreement in the sound speed
profile and does not improve the density profile in the
radiative zone and particularly at the edge between the
two types of energy transfer. Moreover, the *B neutrino
flux is substantially reduced and is no more compatible
with the SNO results. This does not mean that the new
composition is incorrect, but that these models are not in
agreement with the seismic and neutrino observations.

It could be partly due to the determination of the
opacity coefficients in partially ionized elements. It is
interesting to note that Seaton and Badnell [19] show
differences in their calculation in comparison with those
of Livermore [17], which may explain part of the differ-
ences. Opacity coefficients are important ingredients of
the solar model. So we recommend checking them with
the new generation of high intensity lasers like the
“Ligne d’Intégration Laser” or future Laser MégaJoule
or National Ignition Facility [20] as it has been done for
lower temperatures and densities [21]. There is a clear
need for experimental investigation in the million of
degree range and density of fraction of g/cm?. The in-
troduction of the microscopic diffusion has substantially
improved the sound speed profile but the present discrep-
ancy may encourage to improve the present treatment of
this process. Another possibility is that the discrepancies
are partly due to the absence of rotation effects in the
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FIG. 2. Squared sound speed and density profile discrepan-
cies between new updated standard models (full line with error
bars coming from seismic observations: tac A model, dot line:
tac L model, dot dashed line: tac H model) and the seismic
model (full line) with the present seismic observations [25].

radiative zone. Meridional circulation and magnetic field
must be introduced to justify a narrow sudden transition
in the rotation profile [22—-24]. Moreover a detailed en-
ergy balance must be looked for to check if the nuclear
energy balances precisely the surface luminosity. Is this
new update of the composition the first evidence showing
that the standard model is no longer representative of the
present Sun?

Revised neutrino predictions.—In our recent studies
[1,2] we have deduced neutrino fluxes from the seismic
results of SoHO [25] through seismic models. It is rea-
sonable to think that these measurements are now suffi-
clently good in the region of emission of the neutrinos to
give real insight into the plasma properties and the mean
central core temperature.

At the same time, it is of great interest to improve the
knowledge of the nuclear reaction rates as we improve the
modeling of stars since such rates are essential ingre-
dients necessary to predict the neutrino fluxes. Con-
versely, it is also of great interest to extract the physical
conditions of the core from the detected neutrino fluxes.
So, recent revisions of the reaction rate "Be(p, ¥)®B or of
“N(p, ¥)°0, which is the slowest reaction of the CNO
cycle, are extremely important.
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"Be(p, v)®B has been remeasured several times these
last few years, but without real agreement between mea-
surements. This confirms the difficulty to determine this
cross section, so a mean value between the recent mea-
surements has been estimated by [26] of S(20 keV) =
20.7 £ 0.8 eV barn instead of the value of 19.4 eV barn
[27] used in our previous predictions. Using this revised
value and seismic models, the new prediction for the *B
neutrino is 5.31 X 10° = 0.6 cm~2s~! . This value stays
in complete agreement with the SNO result of 5.21 =
0.27 = 0.38 cm 25! [3]. The uncertainties of this pre-
diction have been slightly reduced with the recent pro-
gresses. The main contributor to the error is at present the
knowledge of the (*He, “He) reaction rate which will be
improved rather soon.

The new estimate of “N(p, 7)*0 astrophysical factor
8(0) of 1.7 = 0.2 keV b [28] instead of the recommended
value of 3.5*%4 keV b [29] is an important result for the
lifetime of the hydrogen burning (increase by 0.7-1 Gyr
of the globular cluster age). The CNO contribution to the
luminosity decreases from 1.5% to 0.7%, it is compen-
sated by the pp luminosity, so the impact on the neutrino
fluxes coming from the pp chain is small. But this new
estimate also influences the neutrino predictions in the
case of chlorine and gallium experiments. In fact, the 1*N,
150, and '"F neutrino fluxes are doubly reduced by the
effect of composition and reaction rate. They are reduced
at 40% of their previous values.

Consequently, we get 123.4 = 8.2 SNU for the gallium
prediction and 7.6 = 1.10 SNU for the chlorine experi-
ment. By applying the reduction on the neutrino fluxes
due to large mixing angle oscillation solution Am? =
7.3 X 107> and tg%6,, = 0.41 given by [30], we get, re-
spectively, 66.65 =4.4 SNU and 2.76 = 0.4 SNU (in
solar neutrino unit) for the detected fluxes which must
be compared to 68.1 = 3.75 SNU for combined gallium
value [31] and 2.56 £0.23 SNU for the chlorine
experiment.

So, in introducing current observations, there is still a
very good agreement between seismic predictions of neu-
trino fluxes and detected neutrinos; they see the same
Sun. But the standard model predictions do not agree with
them. One needs to pursue the detailed observations of the
radiative zone to guide the main progresses we need to get
to properly reproduce the present Sun.

‘We acknowledge financial support by NASA GRANTS
NAGS5-13261 and NAG5-12452 (SC) and by CNES for
Saclay activities.
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1.5 Derniers développements et perspectives

Notre modeéle "standardictuelest-il encore représentatif du Soleil ?

1.5.1 Sur larévision du modeéle standard solaire

La publication de la révision des abondances photosplesidu Soleil a motivé de nombreux tra-
vaux et tentatives pour retrouver I'écart antérieur erggefdrédictions des modéeles solaires et les ob-
servations sismiques (de 0.4% avec les abondances de S¥iaeds 1993 & 1% avec les abondances
révisées !!). De nombreuses solutions ont été proposée®eifiant les opacités, les cfieients de dif-
fusion ou encore la composition chimique (€uzik et al, 2006 Montalban et a.2006 pour une revue
plus détaillée). Parmi celles-ci il a été suggéré de :

> modifier le calcul des opacités :

Bahcall et al.(2004 et Montalban et al(2004 ont étudié I'impact d’'une hausse des opacités a
la base de la zone convective. Ainsi une telle augmentatioflda 20% serait nécessaire. Cet
écart reste plus élevé que les incertitudes sur les opaeitéslées par les groupes de Los Alamos
(LEDCOP, Neuforge-Verheecke et ak00]) et du projet OPBadnell et al. 2005 s’accordent
avec les valeurs OPAL96 a 3%.

> modifier les parametres de laftision :

Montalbén et al(2004 et Basu and Antig2004) ont réalisé des modéles solaires ou le désaccord
entre les profils des déduites des observations simiques et prédites par lagd<#&nant compte

de Asplundpouvaient étre diminué en augmentant Ig¢ficient de dffusion d’'un facteur 2. Des
résulats similaires ont été obtenus par Guzik(2005) en fimotiséparemment les déeents de
diffusion de C, N, O, Ne, Mg et He. Bien que I'accord sur les proflsitesse du son se trouve
amélioré, ces corrections fournissent des abondancesfdeeen hélium trop basse¥.£0.226

par Montalban et al(2004), Ys=0.232 parBasu and Antig2004), et Ys=0.227 parGuzik et al.
(2009) par rapport aux valeurs observééas-0.24-0.25.

> modifier la composition chimiqueakala polémique du néon) :

Montalban et al(2004 ont montré qu’une simple augmentation d¢X)s pour calibrer les mo-
déles n'est pas $iisante, et qu’une hausse de la vitesse ffeiglbn de I'ordre de 50% doit étre
envisagée pour réduire le désaccord avec les données sesnigour tenter de réduire le désac-
cord, Antia and Basy2005 et Bahcall et al.(2004 ont construit des modeles solaires pour les-
quels l'influence de la composition en métaux contribuamtles aux opacités (C, N, O, Ne, Fe)
a été étudiée. lls ont mis en évidence qu’une augmentatiaahort NéofOxygéne d’'un fac-
teur 2.5-3.5 des abondance en néon et oxygépermettait de rétablir 'accord antérieur avec les
déterminations sismiques.

Ces résulats sont soutenus par I'estimation dgONéalisée pabDrake and Test§2005. Ceux-

ci ont déterminé I'abondance le rapport des abondances ate etéd’oxygéne d’'un échantillon
d’étoiles froides actives du voisinage solaire a partir @sunes en X, et ont conclu a un rapport
2.7 fois plus élevé que celui rapporté gesplund et al.(2006. De nombreuses publications ont
fait suite & cette annonce la remettant fortement en caussi #e nouvelles analyses de me-
sures solaires ont été menées ahmelz et al(2005 et Young (2005 fournissant des résulats
en accord avec ceux desplund et al.(2006. A partir de mesures de I'instrument CEEHO,
Young (2005 obtient un rapport N® = 0.17+0.05, a comparer avec les nouvelles abondances,

12Comme I'abondance photosphérique du néon n’est pas tréslbterminée car il ne se manifeste par I'absence de raies
sufisamment intenses. Cette abondance est déduite de meswaes dgparticules énérgétiques ou en X ou EUV dans la
couronne. De plus les valeurs obtenues sont habituelleexgmimées relativement a 'abondance en oxygekedérs and
Grevesse 198Ble/O~0.14,Grevesse and Sauval 198@/0~0.18,Asplund et al. 200Ne/O~0.15).
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Fic. 1.8 — Diférence relative entre les profils de vitesse du son obtenadiagiobservations sismiques

et prédits. Gauche (d’apr&uzik et al. 200%: a partir de 6 modéles. Modéle standard (1) ; modéle sans
diffusion(2) ; avec une ffusion accrue (3); avec unefiilision des métaux plus élevée (4); avec une
diffusion intermédiaire (5) ; avecftlision et une métallicité augmentée (6). Droite (d'ajZastro et al.
2006 : modele standard sans mélange avec la compositidbreeesse and Noels 1998ourbe conti-
nue), avec la compostion desplund et al. 200@courbe pointillée), GrevesseNoels1993 en introduisant
une accrétion surmétallique £B0.5) (courbe en tirets), en introduisant une accrétion étalique et

un overshooting (courbe pointillée et tirets), en intrednit une accrétion surmétallique et un mélange
rotationnel (courbe triplement pointillée et tirets), piigtroduisant une accrétion surmétallique, un over-
shooting et un mélange rotationnel (courbe en tirets longs)

Ne/0O=0.15+0.05. On pourra aussi remarquer les travaukigée and Schmit(2006 sur la me-
sure du rapport N® dansa Cen donnant une estimation du rapport/®e0.28. Ces travaux
récents soulignent surtout le fait que les mesures utdiséées conclusions présentées Paake
and Testane sont pas représentatives du Soleil, et leurs conclusimmsalables.

faire appel a d’autres processus :

comme une accrétion tardive d’éléments pauvres en métammneosuggéré paGuzik et al.
(2005. Dans ce scénario, 98% de la masse du Soleil aurait été aéeugnpartir d’'un gaz riche
en éléments lourds (similaire aux valeursGlevesse and Noels 1998t les 2% restant accrétés
a partir de matiére plus pauvre en métaux alors que le Sawihtencait a brller I'hydrogéne
de son coeur, c’est-a-dire n’étant plus totalement coifvegastro et al(2006 ont récemment
simulé des modéles solairs en introduisant une accrétigsris@tallique dans la jeunesse du So-
leil sur la séquence principale pour tenter de reproduigbaposition deAsplund et al.(2009
dans I'enveloppe convective. Leur modéle avec accrétians(qutres processus de mélange et
avec la composition dérevesse and Noels 1998st en meilleur accord avec les profilsaesis-
miques que leur modele standard avec la nouvelle compos@iependant des processus comme
I" undershootinget un mélange induit par la rotation et la tachocline doiv&ra pris en compte
pour reproduire la profondeur de la base de la zone coneeetivabondance de surface en hélium
standard (cf. figurd..8).

Enfin on notera que des processus non pris en compte dansdésesmpourraient conduire a une
augmentation des opacités comme proposéYpang and Arnett(2005 et Press(1981 ou la
propagation d’'ondes internes pourrait conduire a une kaiess opacités dans la zone radiative (a
confirmer).
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Les travaux exposés ci-dessus montrent le besoin évidenbwleelles mesures indépendantes confir-
mant les résulats dasplund et al(2004S’il s’avérait que ceux-ci sont confirmés, cela aurait ades
conséquences sur l'interprétation des observations ooecel'évolution chimique des étoiles et des
galaxies, notamment celle des diagrammes H-R des abey’lhnocenti et al.2005. On a pu éga-
lement voir que quelques soient les ingrédients (micrajgues introduits dans les modéles, un écart
important se maintient dans la zone radiative. Ceci motorecdgalement I'intérét d'introduire de nou-
veaux processus dans les modéles solaires (et stellaesjgpondre aux questions concernant le profil
de rotation ou es abandonces en éléments légers. Notreissenmee des caractéristiques des plasmas
(équation d'état, opacité . .. ) devrait bénéficier dans testmines années de I'apport d’outils important
pour étudier en laboratoire ces matériaux dans des consliistrophysiques, comme le Laser Méga
Joule.

1.5.2 Sur (la nécessité de) I'introduction de processus dgmiques

Bien que le modéle standard du Soleil reproduise a quelqoesagent voir pour-mille des gran-
deurs comme le profil de vitesse du son déduits des obsersaismiques, il ne s’agit encore que d'une
vision monodimensionnelle qui ne tient pas compte de noaxgphénomeénes liés a des processus fon-
damentaux et universels comme la rotation ou le champ miggeét_eur manifestation est observée a
travers I'ensemble du diagramme H-R montrant bien leur mapce dans I'évolution d’'une étoile. Afin
de représenter au mieux les intérieurs stellaires et irdples observations (abondances en éléments
légers, activité stellaire, mélange etc), il devient néage de corriger notre vision standard actuelle en
introduisant des processus dynamiques. L&grintes échelles, spatiales et temporelles, sur lesguelle
ils se développent, rendent leur implémentatiofiiclie. On peut distinguer deux approches pour les
aborder : poursuivre le développement des modéles 1D guigitamt de suivre I'influence de processus
dynamiques sur des temps d’évolution stellaire, ou utiliess outils 3D limités a des échelles de temps
séculaires mais permettant de mieux analyser l'interaaiare diférents processus. Des outils en 2D
sont actuellement en développement apportant un compentis ces vues.
Parmi les processus dynamiques - “non-standard" - donti¢e pn compte est en cours, on peut
distinguer :
> la rotation : qui apparait dans la vie de toutes les type®ittétavec une influence plus ou moins
élevée. Elle influence la structure stellaire en modifigguilibre hydrostatique par la force centri-
fuge et était traitte comme une pertubation de deuxiéme etdfonc négligée dans de nombreux
calculs. La meilleure connaissance (observationnelld detation stellaire motive son introduc-
tion et la prise en compte deff@s associés, comme le transport du moment angulaire et des
especes chimiques induit, dans les codes d’évolutiorasteliMaeder and MeyneR003h. De
nombreux travaux ont déja étéectués sur le sujet et on peut citer les approchelriial and
Sofia(1978 décrivant I'évolution du moment angulaire par un @méent de difusion turbulente
et dezahn (1992 formalisant I'interaction entre la circulation méridienet la turbulence induite
par la rotation.

> le champ magnétique : grace a de nouveaux outils comme Esgddib est aujourd’hui pos-
sible d'observer et d’étudier le champ magnétique commaigiftopologie, intensité, ... ). Sa
compréhension est importante puisqu’il se manifeste aisasfar la structure interne et au travers
I'activité magnétique. Cependant la prise en compte du pharagnétique et de seffets dans
les codes d’évolution stellaire est extrémemefitadie du fait de son caractére multidimensionnel
(3D) et compliquant fortement les équations de la S.l. emdhiisant la force de Laplace (une
représentation MHD est nécessaire). Aujourd’hui il n'exigas d’'implémentation incluant le ma-

Un spectropolarimétre & haute-résolution installé au CEEEhelle SpectroPolarimetric Device for the Observatibn o
Stars
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gnétisme en 3D sur des échelles évolutives. Quelques dmwant été développées pour essayer
d’en tenir compte. LydonSofia (1995) considére le champ midgue comme une perturbation
magnétique de la structure d’équilibre 18pruit(2002, Maeder and Meyngi2003a 2004 ont
étudié le transport du moment angulaire et des espécesaqtiemau travers d’instabilités MHD.

> les ondes internes (de gravité) : sont excitées a la base atméaconvective par la turbulence

ou des plumes convectivegdghn et al. 1997 et se propagent dans des directions progrades ou
rétrogrades, assurant un transport du moment angulaireseinécanismes de mélanges. Elles
sont considérées pour expliquer le profil de rotation platsda zone radiative du Soleil ou le
comportement du lithiumGharbonnel and Talgr2009.

On pourra noter les travaux déathis and Zahr(20050 qui développent un formalisme prenant
en compte la circulation méridienne, la turbulence et umghenagnétique axisymétrique. Ces travaux
font d’ailleurs I'objet de développement pour les implardans des codes de calcul existant (CESAM,
STAREVOL) et pourront bientdt bénéficier des contraintesepationnelles qu’apportera notamment
CoRaT. Il s'agit d’'une mission du CNES dédiée a la rechercbgogplanétes et a I'astérosismologie.
Les prochains chapitres vont s’attarder sur ce derniert goidétailler mes contributions dans le cadre
des missions astérosismiques aprés avoir présenté detteesc
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Fic. 1.9 — Figure supérieure :ftiirence relative entre les carrés de la vitesse du son estralleurs
sismiques solaires et trois modéles (d’'apfiéalacios et al.2006. Un modéle classique ne tenant pas
compte de la dfusion, un modéle standard en tenant compte, et un modékgasthavec rotation. Fi-
gure inférieure : évolution du profil de vitesse angulairerpdes modeéles de 1 Menant compte d’'un
mélange rotationel de type I(a gauche), d’'un mélange ortaél et desondes internes (a droite) (d’aprés
Charbonnel and Talgr2009). Les lignes pointillées et en tirets longs représentesiprofils a 46 10°
ans.
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Chapitre 2

Théorie des oscillations stellaires
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vant de poursuivre et de présenter I'apport de la sismoladéecompréhension du Soleil et de

I'évolution stellaire, arrétons-nous sur la descripti@s @scillations stellaires, afin de bien com-
prendre la puissance et l'intérét du diagnostic sismigeieals donc m’attacher a décrire la théorie des
oscillations stellaires et comment les utiliser pour soieintérieurs stellaires.

2.1 Oscillations adiabatiques non radiales

Une étoile, comme notre Soleil, est une sphere de plasmaelibée hydrostatique, c’est-a-dire

a I'équilibre entre sa force de gravitation — qui tend a latamter — et la pression du gaz — qui tend

a son expansion. Pour décrire ces oscillations, on dewviligen 'ensemble des équations magnétohy-

drodynamiques gouvernant des objets comme les étoiless aem évidemment pas le cas pour des
raisons évidentes. Aprés un rappel des équations hydrodguoas, obtenues a partir des équations fon-
damentales de conservation de I'énergie, de la matiére let gigantité de mouvement, je développerai

'analyse linéaire des perturbations avant de décrire ptudétails les propriétés des oscillations. Mais
avant arrétons nous un instant sur les hypotheses utildsesle cadre de I'étude sismique, simplifiant

le formalisme :

e dans le cas le plus général, on peut assimiler une étoile aph@e parfaite, bien que ce ne soit
pas rigoureusement le cas et on se placera donc dans le oasdilibre a symétrie sphérique. De
plus on négligera également la rotation, le champ magreéegia viscosité, et donc les forces as-
sociées. Les seules forces considérées auxquelles sars stmul’étoile sont une force volumique,
la gravité, et une force de pression, le gradient de pression
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e de la méme maniére les temps dynamiques (rotation, coowectiagnétisme, oscillation) sont
trés petits devant I'échelle d’évolution d’une étoile.

e approche perturbative : les amplitudes des oscillatiossétigiles de type solaire sont treés petites
par rapport a I'état d’équilibre de I'étoile. Erfet le rapport du déplacement des couches par
rapport au rayon, dans le cas du Soleil,&$R, ~ 10~'. On peut donc décrire avec précision les
oscillations en appliguant une analyse perturbative deaté&ms générales, simplifiées.

e adiabaticité : on a vu plus tét que le temps dynamique est detiant le temps de Kelvin-
Helmholtz, qui correspond au temps de ré-ajustement tiggieniOn peut donc considérer, dans
le cas d’étoiles de type solaire, que les oscillations sdrgbatiques. Ceci est vrai dans la plus
grande partie de I'étoile. Mais cette hypothése n’est pysureusement valable dans les couches
les plus externes ou les temps de Kelvin-Helmholtz et ded#laifans sont voisins localement.
Cet écart a I'adiabaticité se manifeste par I'existence@’couche superadiabatiqguéférences
ou un écart non-négligeable existe. The time scale for gnexghange is much longer than the
relevant pulsation periods.

Ceci justifiant le titre de ce chapitre concernant le cales dscillations adiabatiques non-rdiales. On se
place dans le cas d’'une sphére fluide, sans rotation, sangaiagnétique, en négligeant la viscosité.
Les oscillations observées étant de petites amplitudgseailes décrire comme des petites perturbations
de I'état d’équilibre de I'étoile.

2.1.1 Quelgques temps caractéristiques

Ce court paragraphe a pour objectif de présenter quelqaesigurs caractéristiqgues de I'évolution
stellaire qui permettront de justifier des hypothésessétls par la suite pour simplifier les équations
décrivant la structure et I'évolution stellaire :

e le temps de chute libre : il s’agit du temps nécessaire powmguétoile s’éfondre de la moi-

tié de son rayon, si on supprimait la pression interne deil&talors uniquement soumise a sa
gravitation. Dans le cas d’'une étoile de mabgede rayonR, de densité moyenneon a :

R 1
~ ~ -1/2 2.1
> \gns ~ (€0 @.1)

Ainsi pour le Soleil dans sa situation actuelle, on obtien§ :~ 1600sec Si on considére un
modéle proche de I'équilibre hydrostatique, représente aussi un temps dynamique, celui que
met I'étoile pour réagir a une faible perturbation de sonildaya hydrostatique. Ce tempsgyn,
peut étre considérer comme caractéristique des osailtasitellairesvgyn = 27/ 7gyn.

e le temps de Kelvin - Helmholtz : que se passe-t-il si 'on aalgpsource d'énergie d'une étoile ?
c’est-a-dire si on stoppe toute réaction nucléaire. C'eseips durant lequel une étoile peut
briller de son éclaL en ayant recours a la contraction gravitationnelle uniceregrPour le Soleil,
on trouvetky ~ 107 ans. La contraction gravitationnelle ne peut donc corestitine source
d’énergie que sur de courtes durées. Cette quantité a ureesignification puisqu'il représente
aussi le temps d’ajustement thermigue d'ue étoile, c'editéle temps mis par une fluctuation
thermique pour traverser du coeur a la surface.

GM2
e le temps nucléaire : c’est le temps pendant lequel une dgteilepuiser son énergie de la combus-

tion de son hydrogéne. Si une fractién de I'hydrodgene est convertie avec un rendenmegth
énergie, permettant a I'étoile de maintenir sa luminaisjtén a alors :

S~ 2.2)
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rfyM,c?
Thuc ~ L—* (2.3)
*
Pour le Soleil, en considérant une fraction d’hydrogenendfen 10— 20% convertie avec un
rendement de 70%, pour émettre une luminosité solaire- 3.846 1G°W, on obtient un temps

Tnue ~ 1010 années.

Les valeurs précédentes valables non seulement pour I 8ale aussi pour toutes les étoiles évoluant
sur la Sequence Principale, onehic > tkH > Tayn. Ces 3 grandeurs apparaissent donc bien comme 3
temps caractéristiques de I'évolution stellaire. Sil'emsidére un changement des propriétés de I'étoile
sur un temps, on peut distinguer les 2 phases évolutives suivantes :

1. 7 > 7kn : I'énergie est produite par la consommation de I'hydrogénest-a-direr = .
L'étoile est a léquilibre complet (mécanique et thermiqet)'étoile évolue sur un temps caracté-
rlsthueTevo| =~ Tnuc.

2. T < TkH : Ce cas correspond a une étoile oscillant sur un temps rqy,. Elle n'est plus a
I'équilibre thermique

2.1.2 Equations de base

Avec les hypothéses précédentes, on peut considérer uleecgimme un syséme hydrodynamique,
caractérisé par des quantitées physiques dépendant datiapo et du temps t. Il s’agit notamment de
la pression local®(r, t), de la densité locale (t), et de la vitesse instantanée loc#(g t). Les équations
décrivant ce systéme sont les équations générales hydnoiyues.

La conservation de la masse se traduit par I'équation dencod :

i—f +div(ov) = 0 (2.4)

Dans les intérieurs stellaires, la viscosité du plasma aatugtre négligée et I'équation de Navier-
Stokes - obtenue a partir de la conservation de la quantitéaderement s’écrit :

Q(% +v-Vv)=-Vp+og9 (2.5)

Il s’agit de I'équation d’Euler. Le terme de gauche représdiaccélération d’'une particule suivant le
mouvement. Ce terme entre paranthése est la dérivée lagmapgde la vitesse. Le terme de droite
contient la contribution de la pression se manifestant parfarce de surface, et de la gravité au travers
de I'accélération gravitationnelg. Celle-ci dérive du potentiel gravitationnglel que :

g=-V¢ (2.6)
Et ce potentiel satisfait I'équation de Poisson, reliamideentiel gravitationnel a la densité :

A¢p = -4nGo (2.7)

Pour compléter cette description, il ne reste plus qu'&rédi pression a la température, en utiliant
la conservation de I'énergie, dans I'hypothése adiabatiqui s'écrit :

ap _ . 9p 00
E+v-Vp-F1%(E+v-VQ) (28)

ou, en introduisant la dérivée lagrangiertigdt = of /ot +v - VT :
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dp _ 2%

gt = S (2.9)

aveccs la vitesse du son adiabatique définie telle gfie- T'1p/o. Lensemble de ces équations dans le
cadre des hypothéses présentées plus haut, constitueladzzssaire a I'étude des oscillations solaires,
et de type solaire. Mais attention car les approximatioiisé€gs ne sont plus rigoureusement valables
dans les couches les plus superficielles de I'étoile, olnée de temps thermique{y) devient trés
petite et de I'ordre de grandeur du temps dynamique. Dangiggans, desfets non-adiabatiques sur
les fréquences des oscillations ne sont plus négligeabkmea prendre en compte.

2.1.3 Linéarisation des équations

Les amplitudes observées des oscillations solaires étanfdibles sr/R, ~ 1074, on peut &ec-
tue une analyse linéaire en perturbant les équations hydangiques ci-dessus. Cette description des
oscillations se fait en développant chaque quarifjtét) en une petite perturbatiofi(r, t) autour d’'une
structure d’équilibrefy(r) : f/ < fo. Celle-ci correspond a une étoile sphérique en équilibdrdsta-
tique, sans rotation, sans convection, sans champ magegéicgymétrie sphérique. Si on considére une
perturbation Eulérienne, on peut écrire :

f(r,1) = fo(r) + £/(r,1) (2.10)

La perturbation eulériennE(r, t) est une perturbation en un point donné de I'espace. On petder
cette perturbation d’'un autre point de vue, de maniére tegeane. C’est-a-dire qu’on s'intéresse a la
trajectoire suivie par un élément fluide lors d'un dépalceinde a la vitesse = dr/dt. On peut alors
exprimer la perturbation lagrangienne d’'une quant{ét) :

of(r) = f(r+6r)— fo(r) = f'(r) + 6r - Vfy (2.11)

En développant ainsi chaque grandeur (pression, vitesssijtd, potentiel gravitationnel) dans le
systeme d’équations générales, en négligeant les termpésewrs a I'ordre 2, on obtient :

W~ diviogn) (2.12)
at
av / ’ ’
oz = “VP +0'V¢+0oVe (2.13)
AY = 4nGo (2.14)
op’ 0o’
o v VP = cg(ﬁ+v-VQo) (2.15)

En utilisant le lien entre les perturbations eulérienndageaingiennes, le systeme précédent dévient :

o = —div(oodr) (2.16)

azr / ’ ’
Qo = -Vp' +0'Vé + 00V (2.17)
A¢ = 4nGo’ (2.18)

p +6r-Vpy = cﬁ(g’+6r-Vgo) (2.19)
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2.1.4 Reésolution harmonique

Nous connaissons maintenant le systéme d’équations gantdes oscillations stellaires, faut-il en-
core le résoudre et établir une solution, nécessaire adactioh des propriétés de ces oscillations. Pour
ce faire, nous allons appliquer une technique usuelle diegses perturbatives, c’est-a-dire I'analyse de
Fourier. Etant données la symétrie sphérique et la star@gn@/ot = 0) du systeme, la solution est
spéparable en temps et en coordonnées angulaire. Noubchgminsi des solutions de la forme :

(r,0,p,t) = £/(r) (6, p)e™" (2.20)

ollw = 27y est la pulsation des oscillations, de fréquendgamplitude f*(r) est une fonction purement
radiale etf (6, ¢) décrit la variation angulaire de la solution. Il faut eredéterminer la fonctiorfi (0, ¢).
On décompose le vecteur déplacem@&mtomme suit :

or(r,0,¢,t) = &ar +&ag+ &8y (2.21)
or = &a+éhan (2.22)

ou a,, ag etay définissent la base du repére en coordonnées sphériquesaid iatroduit une compo-
sante radial&; et une composante horizontale ou tangentielle (seleiy) &, du vecteur déplacement.
Ceci permet de décomposer le systéme d’équations (4.18)}(@n une partie radiale et une partie hori-
zontale :

10

o = —r—za(gorzfr)—divh(é)ofh) (2.23)

~ookn = ~VaP - eoVed (2.24)
~wPo0é; = —%Fr)/ —é’go—Qo(zd;/ (2.25)

S (P = 4Gy (2.26)
ﬁ'+§r%—$° = Cg(él"'fr%) (2.27)

ou divy, An et Vi, correspondent aux composantes horizontales des 3 opérafua un systeme de 6
éguations a un systéme a 4 équations, en appliquant I'epéidit;, a I'équation du mouvement et en
utilisant la composant tangentielle de I'équation de cwité pour éliminer le termdivpyé, :

10
r2or

Dans I'équation ainsi obtenue, on remarque que seulesé@érpar rapoort aux coordonnées angu-
lairs, 8 et ¢ interviennent, dans la composante tangentielle du lagaay; :

wz(é' + (Qorzfr)) = —Anp — 00And’ (2.28)

sing 0 + LA

r2sing ot 0] r2sir g 0%¢

Ce résultat montre qu'une séparation de variables est badisable et qu'une fonctiof(9, ¢) peut
étre trouvée comme focntion propre de I'opératépirtelle que :

Ap = (2.29)

1
Anf = A (2.30)
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or cette équation a un ensemble de solutions : les harmanspigériques. On peut donc exprimer la
fonction f (0, ¢) la solution d’'une équation de la forme :

2
A6, =~ v76.0) = - Do) = @vre. o) 231
f(6.4) = Y;'(6. ¢) (2.32)

I'= 20 m = 20

Fig. 2.1 — Quelques exemples d’harmoniques sphériques endorde leur degré et de leur ordre
azimutalm. Les zones claires sont les régions positives, et les zamebres les régions négatives. sont
L'axe des poles est inclinés de 30° par rapport au plan dega.pa

Les harmoniques spéhriques sont caractérisées par le élegrbordre azimutalm, qui sont des
entiers tels que+¢ < m< ¢. Les quantités perturbées s’écrivent alors sous la forme :

£(r.0.¢.t) = VArR{F(n)Y}(0. p)e "} (2.33)
et le vecteur déplacement s’écrit :
5t = VarR{| & ar + &n(r) ﬂa,, + La¢ YN0, p)e it (2.34)
r 90 Singog £ '

Finalement en substituant les expressions, en fonctiomaesoniques sphériques, deffélientes
quantités pertubées dans le syste2n&62.19 on obtient les équations des oscillations adiabatiques
non-radiales, en fonction des variablés [, ¢’, d¢’/dr} (on ne note plus le tilde et le prime) :
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% - g i@ 1 S_tz’ , (t+1) ,
dr _(r - I'ip dl’)gr * QC%(CUZ -1p - 20,2 ¢ (2.35)
dp _ o 2 1dp, d¢’
ar = AN R P ey, (2.36)
L1d (08, (P o p), KE+D)
fzdf(r dr) - 4”6( 2" g N+ =29 (2.37)

Dans le systeme précédent, on a introduit 2 pulsations tégistques de la propagation des modes,
sur lesquelles on reviendra plus tard :
— la pulsation de Lamb :
g2 U+ 1)c3

2 > (2.38)

Cette quantité définit la profondeur maximale atteinte pamode acoustique degféet de pul-
sationS,, se propageant e la surface vers l'intérieur, avant d'&fléchi totalement a cause la
brusque variation de température au point de retournements vV¢(¢ + 1)/S,.

— la pulsation de Briint-Vaissala :
N2 = (i%) _ 1‘%) (2.39)

C’est la pulsation a laquelle un élément fluide peut osoiéeticalement, et adiabatiquement, dans
un milieu stratifié stable (i.e. la zone radiative du Solgdlyis I'action combinée de la gravité et de
la poussée d’Archiméde, sans déplacer e milieu enviroretaari restant a I'équilibre en pression

avec lui.N est réel dans les zones radiatives (stables), et imagidaire les zones convectives

(instables).

Approximation de Cowling

On peut négliger les perturbations du potentiel graviteté@ Cowling, 1941 ce qui permet de
réduire I'odre du system2.352.37. Cette approximation se justifie par le fait que les modesddéou
degré élevés, qui varient beaucoup avec la position, ontalgsibutions olp’ varie de fagon opposée
et annuley’. Ceci permet de simplifier les équations précédentes etdigredle systéme a résoudre de
I'odre 4 a l'ordre 2, et de pouvoir y appliquer des technigelassiques d’analyse asymptotique. Aussi 2
conditions aux limites ne sont plus que nécessaire (unerdrecene a la surface). Le syster@e852.37
s'écrit alors :

dfr _ 2 g 1 ? /

a _(F - E)fr + ;2(—2 - 1)p (2.40)
dp g

dr = Q(wz - Nz)fr Cg p (241)

2.2 Propriétés des oscillations : propagation et classifitian

Le systéme développé précédemm@r852.37 associé aux conditions aux limites correspondantes,

constitue un probléme aux valeurs propres, de la fowfe = L(£) avecé = {&, p, ¢, dp/dr}. Les
solutions, non nulles, de ce probléme sont des valeursetiéses, les pulsations propres d’oscillations
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de I'étoiles. Ainsi pour chaque coupl& (n), on a un ensemble de pulsations propsgs,, n étant I'ordre
radial.

Les solutions du probléme définissent ainsi les modes paposcillations caractérisés par 3 nombres
guantiques :

— |e degré : le nombre de noeuds a la surface de la pshere. Les nieed@sont les modes purement
radiaux.

— l'ordre azimutaim: le nombre de noeuds le long de la longitude a la surface (ieon® de lignes
passant par les pbles). Dans le cas d'étoiles a symétrigigpbgles fréquences sont dégénérées
2¢ + 1 fois selonm: —¢ < m< ¢. Cette dégénrescence peut étre levée, notamment, paat@mot
stellaire ou le champ magnétigue. On y reviendra plus tard.

— l'ordre radialn : le nombre de noeuds dans la direction radiale. Par comreniés modes de
pression correspondent anx 0, les modes de gravité amx< 0, et les modes fa = 0.

Dans une étoile, ou les forces principales agissant someksion et la gravité, 2 types d'oscillations
peuvent étre excitées et entretenues par ces forces dd, naggpectivement : les ondes acoustiques et
les ondes de gravité, dont les propriétés sont décritesldguasagraphe suivant.
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Fic. 2.2 — Diagramme de propagation représentant les frégsetaatéristiquedN/2x (ligne conti-
nue), S¢/2x (ligne en tirets) etw. (ligne pointillée) en fonction du rayon, pour quelques ésgr
(¢ = 1,10,50,100500), pour un modele standard du Soleil. Les lignes twtdtes a 300QuHz et

100 uHz montrent les régions ou sont respectivement piégés delesno et des modes g (d’aprées
Christensen-Dalsgaard0032.

2.2.1 Une étoile ... une cavité résonante

Le systeme2.402.41 peut étre simplifié et ramené a une seule équatidig¢réntielle du second
ordre. En et pour des oscillations d’ordre radial élevé, les fondipnopres varient plus rapidement
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que les variables a I'équilibre. Ansi on peut négliger lestesg/c2, et on obtient :

dé, 1(S?

d_fr - @(w_g_ )p’ (2.42)
d

Lo o N (2.43)

En poursuivant ce raisonnement et en combinant ces 2 énsatin a finalement :

2 2 2 2
o “’_(1 N_)(% _ 1)gr (2.44)

arz = 2\T W2

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

a2
d_ré; 7 (2.45)
2 NZ SZ
K(r) = “é(l - F)(F - 1) (2.46)
2 2 Q2 32
- “é [1 - % - w—g(l— E)l (2.47)

Cette formulation fait bien apparaitre que I'étude du side&(r) renseigne sur le comportement et la
nature des oscillations, dépendant des fréquences aastigtéesS,, N? et w.. Cette derniére étant la
fréquence de coupure définie, en fonction de I'échelle déchawdle pressiof = —dr/dIn p, par :

2
2_ G (4_,dH
w? = 4H2(1 2dr) (2.48)

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

1. || > IN| et]w| > |S| (1)

2. |wl < INJ etlo| < S/ (2)
et ou ils croissent exponentiellement sont :

1. IN| < |w| <S¢

2. Sy < |w| < IN|

Les modes dont les fréquences satisfont la condition 1 sstibdes de pression et ceux dont les
fréquences satisfont la condition 2 sont des modes de §raétdiagramme.2illustre les domaines de
propagation de ces modes.

2.2.2 Les modes de pressionmodes p

Les modes piégés dans I'étoile répondant a la condition d¢épiente sont des modes de pression
ou modes p. Ce sont des modes acoustiques, dont la force juil esgp le gradient de pression. lls se
propagent dans une cavité définie par la surface et un poirgtdernement interne. On peut décrire,
localement, les modes acoustiques par des ondes planes delation de dispersion est :

w?® = Ak[* = Ak + k?) (2.49)
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MDI Medium—[ Power Spectrum
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frequency, mHz
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Fic. 2.3 — Diagramme’ — ¢£. Gauche : fréquences de modes p, f, et g en fonction du dego@r un
modéle standard solaire (d'apréShristensen-Dalsgaar@002). Droite : diagramme obtenu a partir
d’observations de MDI; seuls les modes p sont présents.

ouk; etk, sont respectivement les composantes radiale et horieatiitalecteur d’ondk. Les propriétés
de ces modes dépendent alors des variations de la vitessa ddigbatique dans l'intérieur stellatg
On peut alors re-écrire la relation précédente :

2 2 2
) 250

s r cz w

A la surface, la vitesse du son est faibkg,est grand et par conséquent I'onde se propage presque
perpendiculairement. Comme la vitesse du son augmentdat@mpératurg la composant radiale du
vecteur d’'onde diminue avec la profondeur, alors que la asapte horizontale croit, jusqua ce que
k- = 0. L'onde se propage alors horizontalement. On atteinsd®point de retournement interne au
rayonr; du mode définir tel queS,(r;) = w soit :

Cg(ft) _ w?
2 t+1)

(2.51)

Au point de retournement interne, I'onde est progressiveméfléchie et se redirige vers la surfce. Pour
r < rg, k- estimaginaire et 'onde décroiot exponentiellement. Ot dapres I'équatior2.51que plus
un mode est de degifaible, plus il se propage profondément dans l'intérietrinZersement, plug

est grand, plus le mode se propage superficiellement. Cediagkeurs illustré sur la figure.4. Les
modes de pression radiauk£ 0) se propage jusqu’au centre de I'étoile et des modes dé tiégrélevé

(¢ ~ 1000) sont piégés dans une cavité s'étendant sur 0.2% dao exyérieur.

1On rappelle que? = T'yp/rho = T'1kgT /um,.
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Fic. 2.4 — La figure de gauche illustre la propagation de 2 modespé superficiel (=100, n=8 ; mode
profond :¢=2, n=8); celle de droite montre la propagation d’'un modé=<5, n=10) (d'aprés GONG).

Prés de la surface, I'onde va se réfléchir a cause de la baltate de la densité et de la pression.
Celle-ci n’est pas la méme pour toues les ondes et va dépdadmdongueur d'onde de I'onde incidente.
Ainsi en un point donné de I'atmosphére, une onde sera ouéil@tinie en fonction de sa fréquence. |l
s'agit de la fréquence de coupurg, déja rencontrée plus haut. Un point de retournement egteimn
rayonre peut ainsi étre défini tel qued = w(re). Ce point estindépendant du degré du mode. En fin plus
w est grand, plus, est proche de la surface ; et au-dela de cette fréquence dareoyd 5600uHz pour
le Soleil), il ne peut plus y avoir de modes car les ondes nedan réfléchies a la surface solaire. On
notera qu’a trés hautes fréquences, il peut exister dessrattemosphérique#\ftia and Basu1999
das a al réflection d’'ondes dans la région de transition émtthromosphére et la couronee.

2.2.3 Les modes de gravitémodes g

Les modes de gravité ou modes g ont pour force de rappel Ia@ewusArchiméde et sont de basses
fréquences (i.ew < N etS;). Dans I'approximation d’'une onde locale, on peut écrire :

NZ
ke~ k(= - 1) (2.52)

w2
lIs sont piégés dans la zone radiative et sont évanescenssla@aone convective, comme on le voit
sur les figure.2 et 2.4 Leurs fréquences ne dépassent pas le maximum de la frégaenBrunt-
Vaiséala, soit~ 480 uHz pour le Soleil. Leur amplitude est plus importante presodeur du Soleil et
constituent donc un outil potentiel de diagnostic plusmpéliessant pour explorer cette région. Comme
ils sont évanescents dans la région convective, leur amplit la surface est trés faible, ce qui rend
leur détection délicate. De plus elle se manifeste dans lage @ trés basses fréquences du spectres
d'oscillations ou le niveau de bruit est important.

2.2.4 Les moded et les modes mixtes
Les modesf

Les observations des oscillations solaires ont aussi mévigience I'existence de modes f, de degré
intermédiaire et élevé. Ce sont des modes sans noeudsxddial0). Les modes f de degré élevé sont
similaires a des ondes de gravité de surface :

GM
w? =~ gekn = =L (2.53)

avecgs la gravité de surface. lls sont utilisés en héliosismoldgale Quvall and Gizon 2000. La
fréquence de ces modes ne dépend pas de la structure intelfétoite.
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Modes mixtes

Dans la réalité, la distinction entre modes p et modes g p&sti tranchée, et certains modes g ont
un comportement proche de celui de modes p (et inversemigistinodes mixtes. Un mode g pur a une
amplitude trés piquée au coeur du Soleil et trés faible arfase, au contraire d’'un mode p. Un mode
mixte présente un comportement proche de de clui d’'un modk gdrface, et d'un mode g au coeur.
Ce caractére mixte se manifeste pour les modes p pour desfrées inférieures 4 470 uHz. Cette
propriété est particulierement intéressante puisqulelie donne une forte sensibilité au coeur et qu'ils
ne sont pas amortis dans la zone convective.

Ces modes mixtes peuvent également se manifester dangres é@ioiles et apparaitre au cours de
I'évolution d’'une étoile, du fait des changements de lacttme interne et donc des caractéristiques des
modes p et g (par exempldi Mauro et al, 2004 dans le cas de Boo).

2.3 Analyse asymptotique

Bien que I'on sache calculer les oscillations stellaireardipdu formalisme exposé précédemment,
I'emploi d’approximation des solutions peut s’avérer fatite dans la compréhension et l'interprétation
des signaux observeés, solaires ou stellaires. figt ees approximations fournissent un lien immédiat
entre les observations et les propriétés de I'étoile olésgpermettant d’orienter une analyse ultérieure
plus fine ou plus ciblée sur certains points. Ainsi bien ggemedes d’oscillations solaires soient obser-
vés avec une grande précision sur un large intervalle désrcidiaux, une analyse asymptotique peut se
montrer sfisamment précise pour fournir des informations. Mais ell& peissi s’appliquer de facon
fort utile et adéquate aux observations stellaires, quigrgficient pas encore de la méme qualité que
les données sismiques solaires, et constitue donc un euieginostique extrément utile.

Modes p

Pour des modes de bas degré et d'ordre radial éleve (), les premiers développements asymp-
totiques ont étéféectués paOlver (1956 et Vandakurov(1967) et ont été suivis de travaux paassoul
(1980 ou Deubner and Gougfil984. Le développement de I'astérosismologie motiva I'étudare-
thodes a des ordres plus élevés (deuxieme) parmi lesquedsudrciterVorontsov (1991, Lopes and
Turck-Chiezg(1994 ou Roxburgh and Vorontsof2000ab).

La fréquence des modes peut s’exprimer comme suit :

— au premier ordre :

¢ 1
Ve & Avo(n + > + 2 + a) (2.54)

— au deuxiéme ordre :

¢ 1 Ay 1,2
Ve Avo(n ot a(v)) + 47T2—V(:1’[[(€ + E) A+y (2.55)
avec
R
dr
S = 2.56
¢ o (2.56)
1 Re drq-1
Avg = — =2 & 2.57
Yo 27¢ [ L c ( )
1 R Re
R cs(Ry) [+ desdr (2.58)
47T2Vn’[ R* RO dr r
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Dans les expressions précédenteseprésente un décalage en phasg¢ est une fonction qui tient
compte du potentiel gravitationnel dans les régions ckastraopes and Turck-Chiezd 994. L'équa-
tion 2.56 définit la profondeur acoustiqug. Elle correspond au temps mis par une onde radiale pour
parcourir la distance séparant la surface d’un point situéagonr. Le rayon acoustique d'une étoile
s'écrit alors 7. = 7(0), le temps mis par une onde partie du centre pour atteladserface. Ainsitvg
représente l'inverse du double du rayon acoustique.

Les relations précédentes montrent que les modes @air(2) et impairs { = 1, 3) ont presque
la méme fréquence, seulement séparée par une peféeedice notéé, ., ,v. De plus ils sont également
espaces régulierement en fréequence avec un intetvalle (la grande diérence). Cette propriété de la
structure du spectre d'oscillations de type solaire a éémiée la premiere fois p@iaverie et al(1979
et constitue un outilfcace pour détecter et identifier les modes dans des obsavaistérosismiques.
Cette propriété permet de construire le fameux diagraminelléadeGrec et al(1983.

De nouvelles variables sismiques peuvent étre introduites sensibles a la structure de I'étoile
observée (et donc a son stade d’évolution ) et dont I'esitimagst possible a partir des observations de
modes globaux :

e |la grande dférence :

AvVne = Vnele — Vne (2.59)

qui tend asymptotiquement vetsy = 1/27.. Pour le Soleil elle vaut 135uHz. De plus on peut
écrireAvy =~ I'1GM/16R3. L'estimation de la grande fiérence apporte donc une contrainte sur
les propriétés globales de I'étoile (masse, rayon).

e |a petite diférence (et son approximation au second ordre, au preméeestliquasi nulle) :

(46 +6)Av (Rdcdr

2.60
4y Jo drr’ ( )

OVne = Vg — Vn-1£+2 =
Pour le Soleil, elle vaut 10 uHz. Cette grandeur dépend de la dérivée de la vitesse du son et
est trés sensible auxfets provenant aux régions centrales d’'une étoile. Son astimpeut ainsi
apporter une information sur le stade évolutif de I'étoitedenc son age. (cf. diagramme HR
sismique deChristensen-Dalsgaard 2002
¢ la seconde diérence :

82Vt = Vni1e — 2Vne + V-1 = Avie — Avn_1e, (2.61)

cette variable est quasi nulle mais ses variations automéefournissent une information sur la
base de la zone convectitonteiro et al.(2000; Ballot et al.(2004 ou I'abondance en hélium
dans I'enveloppe convectiv8ésu et al.2004).

Modes g

On peut également obtenir une expression asymptotique periedeP,, = 2r/vn,, des modes de
gravité (Tassoul 198Q Provost and Berthomige989 :

Po ¢ 1
Prx ————|N+=-=>-90 2.62
" Vicrnl 2 4 ] (2.62)
avec
I z¢ N
Po = znz[f Tdr], (2.63)
0

la période fondamentale des mods de gravité. Pour le SoleiprévoitPy ~ 355 min. Le termef
représente un facteur de phase dépendant de la structurewddges supérieures a la zone radiative (qui
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s'étend sur un rayon compris entre O gt(Provost and Berthomied986. Une propriété analogue aux
modes p pour les modes g est mise en évidence, puisqu’on @aut é

= Prs = ——0__
n+1,¢ — Fn¢ =
’ Y77 (2 )

A la différence des modes p, régulier en fréquence, on s’attend s&casyumptotiquement, les modes
de gravité présentent une structure réguliére en période.

(2.64)

2.4 Mécanismes d’excitation des oscillations

Il est évident que les étoiles n'oscillent pas sans raisonr Pouvoir observer les pulsations stel-
laires, ditérents mécanismes entrent en jeu et assurant la variétélidiosns détectées aujourd’hui. On
distingue particulierement les processus suiva@eufschy and Sajd 9995 :

Excitation stochastique

Ce processus a lieu dans les étoiles possédant une régimttoe turbulente a leur surface (comme
le Soleil). La turbulence créée génére alors un bruit cdifystochastique, excitant des modes de pres-
sion. Ces mouvements de convection se manifestent diallear la granulation qu’on peut facilement
observer a la surface solaireighthill, 1952 Stein 1968 Goldreich et al.1994. On peut remonter a
guelques propriétés de cette convection turbulence griéeide des propriétés du spectre d’oscillation.
Par exemple la largeur des pics des modes est directemiéet&déur amortissement et a leur excitation,
donc a leur durée de vie. Les oscillations générées par camséte présentent des spectres riches, car
un grand nombre de modes est excité, par les mouvements nmEiteade convection, mais de faibles
amplitudes. Ainsi dans le cas du Soleil, des milliers de mamt observés avec une amplitude maxi-
male de I'ordre de 20 cfa en vitesse radiale, ou 4-5 ppm en photométrie. Pour prédiaiguement
ces amplitudes, on peut utiliser une description détailBamortissement et de I'excitation des modes
Houdek et al(1999 ou utiliser une analyse dimensionnelle et une loi d’éehedlibrée sur le Soleil
(Kjeldsen and Beddingl995. L'observation conjointe d’oscillation par mesure deesies radiale et
par photométrie permet de plus d’obtenir de mieux caragta convection a la surface d’'une étoile
(Samadi et a.20086.

Mécanismex

Ce processus est lié a I'opacité des intérieurs stellairesstele plus répandu des mécanismes a
I'origine de pulsation. Il permet un auto-entretien dessptibns. Des perturbations du profil d’opacité
augmentent vers la surface telle que la luminosité dansrla ediative est bloquée dans une phase de
compression de la pulsation. La région concernée, piéggagee alors en énergie dans cette phase et en
perd dans la phase de détente. Associé aux régions d’immgzdrtielle de I'hnydrogéen ou de I'hélium
I ou ll, il est responsable des pulsations des étoiles derdéod’instabilité Eddington 19261 et des
naines blanches.

Mécanismee

Dans une phase de compression, la température, et donalddguroduction d’énergie nucléafre
atteignent une valeur supérieure a celle a I'équilibresidinmatiére gagne de I'énergie thermique. Pen-
dant I'expansion, le taux de production d’énergie redesseus la valeur a I'équilibre et donc la matiére

2Qui intervient dans I'expression de la luinosité(r) = 4rp(r)e(r)dr.
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reperd de I'énergie. L'alternance de ces phases accroipliude des perturbations. Ce mécansime est
suggéré pour s’ajouter au mécanisket expliquer les pulsations désScuti (Lenain et al. 2006.

Effets de marées

Les forces de marées s’exercant au sein d'un syseme biraiteépre a I'origine du forcage d’os-
cillations non radiales dans chaque composa@baftidrasekhar and Lebovit?963 Zahn 1966ab,c;
Mathis and Zahn20053.




64

Théorie des oscillations stellaires




65

Chapitre 3
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3.1 Un peu d’histoire

A vant de devenir cet incroyable outil d’exploration des rietdrs stellaires, I'héliosismologie a
connu une histoire observationnelle s’étalant sur plusieécennies avant de connaitre son age
d’'or avec le succes de SoHO. C’est cette histoire sur lagjjelvais rapidement revenir ici.

Les premieres observations certaines d’'oscillationsagla surface solaire sont I'oeuvre de Leigh-
ton en 1962. Son équipe d’astronomes solaires grace a desaneke vitesse Doppler ont mis en évi-
dence des osicllations avec une période de I'ordre de 5 B8n@n peut cependant remonter au début
du XXéme siecle et accorder la détection des premiéresaitidits d’oscillations ®laskett(1916. Il
observa enféet des fluctuations dans des mesures en vitesse Doppler atatiam solaire a la surface.
L'origine exacte de ces fluctuations n'a pas été établie dieumies années 50 patart (1954 1956.
Evans and Michard1962 confirmerent la découverte de Leighton, qui a aussi cortiitde de la
granulation due a la convection de surface. La compréherigaces observations a connu une grande
avancée grace a la théorie proposéelfieich (1970 etLeibacher and Steif1970, expliquant les oscil-
lations comme la manisfestation de la propagation d’ondessdiques dans l'intérieur solaif@eubner
(1979 confirma cette théorie en comparant de nouvelles obsengét les prédictions théoriques. La
figure3.1illustre les résultats dadndo and Osak{1975 : les lignes représentent les fréquences calculées
superposées a un spectre, dan le plalotigueur d'onde”. Des travaux similaires ont éfieetués par
Rhodes et al(1977 comparant fréquences théoriques et mesurées pour cahgdes propriétés de la
zone convective.

Alors que les observations précédentes mettent en évidkrscescillations localisées spatialement
dans I'atmosphére solair¢lill et al. (1975 annoncerent la détection d’'oscillations dans le diamétre
solaire, suggérant ainsi I'existence d’oscillations glels et par conséquent la possibilité de pouvoir
utiliser ces pulsations pour sonder l'intérieur solaBeflaire et al.1975 Christensen-Dalsgaard and
Gough 1978 Iben and Mahfly, 1976 Rouse 1977). Ces résulats furent suivis par la détection d’'une
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Fic. 3.2 — Spectre de puissance obtenu a partir de 5 jours diatiger au P6le Sud par mesure Doppler
(Grec et al. 1980.

structure en modes dans les oscillations de 5 minute€lpaerie et al(1979 confirmant I'existence de
modes globaux. Cette structure est illustrée sur la fi§L2eElle représente le spectre d'oscillations de
bas-degré solaire obtenu a partir du Péle Sud géographaqn@rec et al(1980 .

L'existence d'oscillations de période 5 minutes, a la foibas degré { < 3), comme mises en
évidence paClaverie et al(1979, et a des nombres d’'onde élev&e(bney 1975 laisse suggérer une
origine communeChristensen-Dalsgaard and Gou@B82. Les degrés intermédiaires furent observés
par Duvall and Harvey(1983, permettant ainsi une identification de I'ordre des modekas degrés
comme a haut. L'accés a I'ensemble des modes, de bas et kgués da ouvert la voie a la détermination
des propriétés de l'intérieur solaire, ce qui fait I'objetstharagraphes suivants.
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3.2 Larévolution sismique

3.2.1 Observations et outils
Les instruments

Les deux techniques utilisées pour observer les osciflstimlaires sont : la mesure des variations
de vitesse radiale et des variations photométriques.fieh les oscillations se manifestent a la fois en
changeant la température de I'atmosphére et donc le spd#iee, et aussi en modifiant la luminosité.
Le choix d'une ou l'autre technique ne modifie pas le spectredillation et les fréquences que I'on peut
en déduire. De plus pour obtenir la meilleure qualité pdssiln spectre d’oscillation, il est nécessaire
d’effectuer des observations longues ET continues.fien ik faut s'a@franchir au mieux des contraines
imposées par le temps de vie des modes, I'existence d’'undmuvectif ou encore I'introduction d’alias
(des lobes) par des observations interrompues. Ce sonbuosislérations techniques et de propriétés de
bruits qui entrent en compte dans le choix des instrumentde®iprocédures utilisés (drown et al.
1995pour une revue des techniques).

Au sol :de nombreux instruments ont été développés et dédiés arlalsiie solaire, notamment au
travers de réseau au sol permettant défrslachir des alias introduits par les interruptions temitese
Ainsi BiSON (Birmingham Solar Oscillation NetworlChaplin et al. 1996est un réseau, opérationnel
depuis 1981, de 6 stations réparties sur le globe fiigcient des mesures intégrées sur le disque solaire.
GONG (Global Oscillation Network GrougHarvey et al. 1995 aussi constitué de 6 stations, réalisent
des observations a hautes résolutions de la surface s@neourra encore citer LOWL (low-degree ;
Tomczyk et al. 199bau Mauna Loa a Hawai, IRIS (Reseau International de Siggieokvlaire Fossat
1991 ou TON (Taiwanese Oscillation NetworkChou et al. 1996

Dans l'espace la sonde SoHO (Solar and Heliospheric Observatogmingo et al. 199bvient de
féter ses 10 années de succées et de découvertes. C'estitéfierpie congue conjointement par 'ESA et
la NASA emportant 12 instruments dédiés a I'observation @eiBet de son environnement trés proche,
situé au point de Lagrange L1. Les instruments dédiés spéeifient a la sismologie sont au nombre de
3 : GOLF (Global Oscillations at Low Frequenc@abriel et al. 199bpour détecter les modes de basses
fréquences dont les modes de gravité, VIRGO (Variabilitgaér Irradiance and Gravity Oscillations ;
Frohlich et al. 1995 SOVMDI (Solar Oscillations Investigatighlichelson Doppler ImagerScherrer
et al.(1995).

SoHO joue encore un réle important dans la sismologie detarlcontinuant de fournir des mesures
de hautes qualités, malgré les quelques incidents qui amfudaon déroulement. On a ainsi aujourd’hui
accés a 10 ans de mesures, quasi ininterrompues, fournigsapectre d’'oscillations solaires d’'une
extréme richesse, avec des milliers de modes (p) détedtérs précision permettant de sonder finement
l'intérieur solaire. Les découvertes ainsi faites fonbj&t du paragraphe suivant.

Les techniques

L'objectif a partir des observations des oscillations setaest de déterminer les propriétés du Soleil.
Les modes se propageant dans des couclii€satites, leurs caractéristiques sont utilisées pour explo
son intérieur. Pour ceci, on peut utiliser 2 approché&aintes et complémentaires : I'analayse directe
et I'inversion de données.

e L'analyse directe

Une maniére directe de tester les modeéles solaires estndérs§ser a la fiérence entre les fré-
guences observées et celles prédites a partir des modéteijties. L'objectif d'une telle analyse
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est de corriger les ingrédients physiques introduits desisriodéles, afin de réduire le désaccord
observé (cf. §L.2). On peut ainsi sélectionner les modéles qui sont le plushgrales données
observées. Historiguement, un des succés de cette apmdiidde remarquable accord du dia-
grammek, — v avec es donnéesipbrecht and Kaufmarl988.

Cette technique a montré que lesféiiences entre les fréquences observées et prédites pour les
modes de bas degré étaient petites, alors que pour les medeaitddegré I'écart dépend det
augmentent avec la fréquence. Cette dépendence du degrgsesiée a la variation de l'inertie
des modes. Plus le degré est élevé, plus le mode est supefiaiene petite inertie. Les modes
de haut degré sont donc pluSextés par les phénomeénes de surface, et ce désaccord méten dé
la modélisation des couches superficielles (Christensdsgard & Perez-Hernandez 1991).

Les inversions

Si on connait les fréquences observées, on peut tenter deelled propriétés de l'intérieur solaire
en inversant les données. Le probleme inverse, toujoucsiasa I'approche directe, nécessite la
détermination de fonctions décrivant les propriétés mes du Soleil, en résolvant des équations
intégrales exprimées en fonction des données disponibésstechniques d’inversion sont bien
connues et sont déja utilisées avec succes ddigsatits domaines comme la géophysique ou en
transfert radiatif. Je vais juste m’attarder un peu sur &aplication en sismologie solaire et ne
m’'étendrai pas outre mesure sur le sujet ici. On pourra sEtepaux revues de JCD, Thompson,
Basu pour une description détaillée defétentes techniques et de leurs limites. La principale
difficulté vient du fait que I'inversion héliosismique est unigémme mal posé : pour chaque don-
née il n'existe pas de solution unique. Les fréquences wbssrconstituent un échantillon donné
de donnée et les erreurs sur ces observations empécherdtenmidation certaine de la solution.
Ceci impose un choix de techniques adaptées et adéquateepliser des inversions sismiques.
Dans un cas général, le probleme de l'inversion d’un dondéesut se poser comme suit :

d = fo% K'(r) f(r)dr + &. (3.1)

Les propriétés de l'inversion dépendent a la fois des moélestionnés = (n, ¢) et des erreurs
observationelleg;, caractérisant I'échantillon de modas= 1,..., M) a inverser. Pour un en-
semble donné de mesurgsavec une erreus;, le probléme est de déterminer la fonctibfr) en
résolvant I'équation précédente, Ki(r) sont les noyauxkernel3 de l'intégrale. Ceux-ci sont des
fonctions connues dépendant des quantités d’'un modéléétemée et des fonctions propres asso-
ciées. Pour déterminer la structure solaire, la procédumeénique utilise le principe variationnel.
Les fréquences propres peuvent ainsi étre calculées dmaédsan probléme aux valeurs propres
w?6r = F(or). Ainsi par exemple, pour l'inversion de la vitesse du sert de la densit@, on
s'intéresse a la @iérence §c2/c2, op/p) entre la structure du Soleil et un modéle de référence qui
s'exprime sous la forme de I'équation intégrale suivante :

OWij f © [ i 5C§ f o [ i 5,02] Fsurf(y)
— = K r)—(dr + K r—- [dr + + € 3.2
wj 0 cﬁ,p( ) c§ 0 p’%( )p2 Qi I (32

ou K' (r) et K' (r) sont les noyaux calculés pour chaque modepartir de I'équilibre et des
fonctlons propres des osicllations. Le ter@eest I'inertie d’'un moder, £) normalisée par I'iner-
tie d’'un mode radial de méme fréquence. Le terme de suffagg,) décrit le décalage en fre-
guence dans les couches superficielles et est défini telsgy@)surr = Fsurt/Qi. Le calcul des
différentes inconnues que saet/c2, 5p/p et Fsurtq) Nécessite I'utilisation des techniques appro-
priées exposées dans les revues citées plus haut et pewbetrd’ les profils radiaux tels que
présentés dansB2
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3.2.2 Un soleil trés remuant
La structure

Le premier résultat important obtenu grace aux inversiehtaedétermination du profil de la vitesse
du son dans l'intérieur du Soleil et ainsi la profondeur dédse de la zone convectivEHristensen-
Dalsgaard et a11985. L'augmentation de la vitesse du son avec la profondetmsuimalement celle
de la température. Le gradient de température, et doncdetyj dépendent directement du mécanisme
de transport de I'énergie vers la surface (radiatif puisveotif, du coeur vers la surface). Ainsi le chan-
gement de régime de transport est marqué par une inflexiom ldgprofil de vitesse du son. Et plus
particulierement autour de 0.7;Rindiquant la transition ente la zone radiative et la zoneveotive.
Cette détermination de la base de la zone convediVeigtensen-Dalsgaard et,adl991]) est important
puisqu’elle marque la frontiére de la région ou les grandsvements convectifs assurent le mélange, et
donc I'homogénéisation, des éléments chimiques obserlzsuiface. Au-dela de cette frontiere, dans
la zone radiative, les gradients de température et de gitksson sont fortement influencés par I'opacité
du plasma. L’héliosismologie permet ainsi de tester leprigtés microphysiques du plasma solaire.
Ce schéma a été complété dans la région nucléaire par lesasai modes de bas degrés et de bas
ordres, peu sensibles aux phénoménes de surface. Ceci s peerqualité dans les inversions a I'ori-
gine d’un modéle sismique du Soleil, permettant une priédigirécise des flux de neutrinoSquvidat
et al, 2003.

L’hélium et I'équation d’état

L'équation d’état du plasma solaire peut étre étudiée andlyse de I'exposant adiabatiglie En
effet le plasma peut étre considéré comme proche d’'un gaz tpaudailequell’; = 5/3, dans la plus
grande partie de l'intérieur solaire. Sa valeur s’en écdaies les régions d’ionisation patielle de I'hy-
drogene et de I'hélium, situées dans les couches supddi@@% extérieur). Comme ses variations
dépendent de I'équation d'état du plasma et aussi de I'abm@lchimique, elles peuvent étre utilisées
pour tester et contraindre I'équation d’ét&dl{ott and Kosovichey1998 Basu et al. 1999 mais aussi
déterminer la fraction d’héliuny dans la zone convectiv(Basu and Christensen-Dalsgaat®99.
Alors que cette fractiory était estimée a 0.28, c’est-a-dire I'abondance initiats tie la formation du
Soleil, les estimations sismiquesdsovichev et al.1992 ont revu fortement a la baisse cette valeur &
0.24 - 0.25. Cet écart a été expliqué par I'existence d’'un processigdimentation de I'hélium et des
métaux dans la zone convective vers la zone radiative déptosmation de notre étoileMichaud and
Prafitt, 1993 Dziembowski et a].1991). Depuis ce mécanisme est inclus dans les modéles d’'émwoluti
stellaire amenant des progrés importants et encouragkarteas travaux sur lediets de la sédimenta-
tion, conduisant notamment a des anomalies d’abonddncedtte et al. 1998).

La rotation solaire

L'héliosismologie a permis de révéler la dynamique glolthleSoleil par la détermination de son
profil de rotation interne, invisiblee visu En dfet selon le sens de propagation de I'onde acoustique,
dans le sens de la rotation solaire ou en sens opposé, lefrégu’'un mode va étreffactée. Ainsi
ce mode apparaitra sous la forme d’'un multiplet a plusieomsposantes. La distance inter-composante
dépendant directement de la rotation stellaire, en sugter profondeur (cfThompson et al. 2008our
une revue compléete de ce theme).

La figure5.2illustre ainsi le profil de rotation interne connu aujouna’hOn voit que dans la zone
convective (de 0.7-1 §), la rotation dépend fortement de la latitude et trés peuaglar : plus rapide a

1’abondance d’hélium ne peut étre déterminée par specipisc
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Fic. 3.3 — Profil de rotation de l'intérieur solaire obtenu pae imversion 2-D a partir des modés 25,
observés par GOLFZarcia et a].20043, et MDI (Korzennik 2005. Les barres d’erreurs horizontales
augmentent vers le centre du Soleil. En-dessous d®,0l& profil de rotation est inconnu (Garcia2006).

I'équateur (25 jours) qu'aux péles (35 jours). Ce profil éatligurs consistant avec les observations de la
dynamique des taches solaires. Aux basses et moyeneddatiforés de la surface, il existe une couche
de cisaillement rotationnel, susceptible de jouer un r@esde transport des structures magnétiques
a la surface solaire. Au niveau de la base de la zone coneeddvdynamique subit un changement
trés brusque : d’'une rotationftrentielle en latitude, on passe a une rotation solide daaste ra-
diative (0.25-0.7 R), c’est-a-dire une rotation d”un seul bloc. La frontiérdrerces 2 comportements
dynamiques est marquée par la présence d’'une couche ditidranga tachocline $piegel and Zahn
1992. Celle-ci est d'ailleurs supposée jouer un réle importints le mécanisme de formation du champ
magnétique (a grandes échelle) du Soleil vig#€edynamo. La profondeur de cette couche a pu étre dé-
terminée précisement (0.698.002 R,; Charbonneau et al. 19p@t son influence dans lafflision
de éléments inclus dans les modéles solaiBzar( et al, 1999. La rotation interne du Soleil est donc
connue, grace aux modes acoustiques, jusqu’a une profodded? R, (Couvidat et al.2003, c’est-
a-dire jusqu’a la frontiere du coeur du Soleil, dont la dyiama reste encore trés mal connue. Pour
y avoir acces, il faut pouvoir utiliser I'information comee par les modes de gravité. Leur détection
n'est toujours pas faite sans ambiguliérck-Chieze et al(20048 mais des travaux récents @Garcia
et al. (2006 apportent des indices forts de leur existence et ont notmhbtenu une tendance sur la
dynamique du coeur. Celui-ci présente certainement uaéigotplus rapide que dans la zone radiative.
Superposés a la rotation de la région ocnvective, on obserse des courants zonaux, faibles et
migrant, appelés oscillations torsionnellétogvard and Labontel980. Les observations sismiques ont
montré que ces courants peuvent s’étendre jusqu’a un tdesptofondeur de la zone convectivofve
et al, 2000a Vorontsov et al.2002. Enfin de faibles variations de la rotation de la tachocting été
rapportées avec une période de 1.3 arHiawe et al.(20008, pouvant sétre une manifestation de la dy-
namo solaire. De nhombreux travaux portent d’ailleurs sliefeentre 'ensemble de ces comportements,
notamment dans le cadre de la compréhension de l'activighétgue du Soleil.
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La sismologie locale

L'utilisation des modes globaux a permis de changer nogiewide I'intérieur du Soleil, mais a aussi
ses limites. En particulier pour avoir accés a des régioredds du Soleil, il faut avoir recours a d’autres
observables et d’autres ondes dont I'analyse apporte tonation sur des zones bien localisées dans
'espace. Pour se faire, I'héliosismologie locale, quilEsjuivalent de la sismologie terrestre, met en
oeuvre dfférentes techniques (¢&izon and Birch 200pour une revue récente de la sismologie locale) :
'analyse temps-distanc&@sovichev et al.1996), I'analyse en anneaGough and Toomré1983 ou
encore I'holographie sismiqukeindsey and Braur(2000 qui permet de voir I'apparition de régions
actives sur la face cachée du Soleil! Ces techniques pemet®tudier en détail la dynamique dans
la zone convective et notamment ses régions les plus suphkeic Les dessous d’une tache solaire ont
ainsi été révélésosovichev and DuvalR00Q Zhao et al.2001) ainsi que la structure de la convection
(Duvall et al, 1997 ou la signature de I'émergence de régions acti¥esgvichev and Duvall2000.
Ont aussi été mis en évidence I'existence d’une circulatiérnidienne dans la zone convecti&ohzalez
Hernandez et 811999 et d’écoulements zonaux.

3.3 Aujourd’hui...etdemain?

La derniére décennie a vu la réussite de nombreuses misigoitses au Soleil et & son environne-
ment proche, comme SoHO (intérieur et héliosphére), Yokhitysses (activité solaire et héliosphére)
ou encore TRACE (pour I'observation de la couronne solaire). Ces missionigontribué a révolution-
ner notre vision du Soleil, en nous révélant son intérieuenedéveloppant, notamment, les prémices
d’'une météorologie spatiale. L'étude du Soleil, de sa dygaeet de son évolution a de beaux jours et
s'annonce riche encore grace a de nombreux projets préwdgsoannées a venir. Parmi les principales
missions (confirmées ou a I'étude) je mentionnerai :

— Solar B (2006 - 2009) : (qui s'appelle maintenant Hinodejdrele Soleil en japonais) a été lancé
le 22 Septembre 2006 par I'agence spatiale japonaise. Qe&tton de 3ans est dédiée a I'explo-
ration des champs magnétiques solaires avec pour objéatifétiorer notre compréhension des
processus a I'oeuvre dans I'atmosphére solaire et a liweiges éruptions. C’est un domaine trés
important étant donné l'influence de la matiere éjectéederses événements sur |"environnement
terrestre.

— STEREO (Solar TErrestrial RElations Observatory, 200608} : Cette mission, de 2 ans de la
NASA dont le lancement a été lancé le 25 octobre 2006, esédé&di'étude en 3D des éjections
de masses coronales (CME) et de leur évolution grace a lagnemision en stéréo du Soleil. Ces
phénomenes jouent une role important dans le cadre derdictien Soleil-Terre et ainsiftye la
perspective d’'une météo solaire et spatiale concreéte.

— PICARD (2009 -?) Ainsi nommée en hommage a l'astronome Bézard qui éectua les pre-
miéres mesures précises du diametre solaire au 16eéme SIBCIERD a pour objectif d’'améliorer
notre connaissance de l'activité , du fonctionnement deiSel son influence sur la Terre. Pour
cela, elle va suivre simultanément les variations de Hiaace solaire absolue (totale et spectrale),
du diamétre et de la forme du soleil et aussi réaliser un progre d’héliosismologie.

— SDO (Solar Dynamics Observatory, 2008 - 2013 ?) : Cetteiomgie la NASA se place dans le
cadre du programme Living With a Star, consacré a la compeétie des causes de la variabilité
solaire et son influence terrestre. SDO s’attachera plugkpkigrement a I'étude de I'atmosphére
solaire, a diérentes échelles spatiales, temporelles et spectrales3 Bstruments embarqués
donneront accés a l'intérieur du Soleil, ses champs magredj son irradiance (spectrale) ou
encore des observations de sa couronne.

2Transition Region and Coronal Explorer
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— Solar Orbiter (?) : est un projet de 'ESA de sonde solaitle. @evrait observer le Soleil au plus

proche (0.21 U.A. soit 45 R pour examiner notamment ses péles. Elle a pour objectitidiér

les propriétés de I'héliosphére, s’intéresser aux lieiseda surface solaire, la couronne et I'hé-
liosphére, en sonder la structure magnétique et permettegport a I'analyse de la dynamo via
I'observation des ondes et écoulements.

GOLF-NG (2007 -?) DynaMICCS (2013 - 2015 ?) : Golf-NG ou Golf-Nouvelle génératest
comme son nom l'indique une évolution de l'instrument Galftarqué sur SoHO. Il utilise la
méme technique de mesure des oscillations du Soleil (gpeétrie a résonance de la raie du
sodium) avec une précision plus élevée, et il sera instaliéis télescope aux iles Canaries. Son
objectif est d’améliorer notre connaissance des procassggétiques internes du Soleil et de
leur évolution dans la région radiative, grace notammeatdgétection et la mesure de modes de
gravité. De nouvelles contraintes pourraient alors étpmepes sur les mécanismes a I'origine de
I'activité magnétique solaire. Cet instrument a un pendgatial : DynaMICCS (Dynamics and
Magnetism from the Internal Core to the Corona of the Sumjeprembarquant des instruments
dédiés aux variations a long terme des propriétés globaleSatkil, de mieux comprendre et
maitriser les phénomeénes solaires influant sur la Terre.
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L es oscillations solaires ne constituent pas un phénomeléegs!’existence de pulsations dans les
autres étoiles n’est pas un fait nouveau. Heteaujourd’hui une grande variété de pulsateurs est
connu et répertorié, et constitue d’ailleurs le sujet dehapitre. Ainsi une de ces classes de variables,
les Mira?l, a été découverte en 1595 par un astronome danois, Davittigabta possibilité d'utiliser
ces variations pour obtenir une information sur les pro@siétellaires a été suggérée par H. Shapley
en 1914 ! L'essor et I'intérét actuel portés a l'astérosiemie sont surtout le fruit des nombreux succes
de I'héliosismologie comme on a pu le voir dans le chapit&c@dent. On compte beaucoup sur ce
récent développement pour progresser encore plus daescootpréhension de I'évolution stellaire, des
intérieurs stellaires, de la mesure des distances dan&étdn. .. et par conséquent de I'histoire méme
des galaxies et de I'Univers. Erffet la détection, la mesure et la détermination des caratitgres

de spectres d'oscillations stellaires permet d’estimendase, le rayon, I'age des objets, et aussi d’avoir
acces al'information sur leur dynamique, en particulier l®tation. On se limitera ici a une rapide revue
des ditérents types de pulsateurs et de I'état de cette sciencerdijoi. Le lecteur pourra se référer aux
revues dali Mauro (2004, Handler(2006, Michel (2006 ou Gautschy and Sai@995 1996 pour une
vision plus compléte des oscillateurs stellaires, des nigeees a I'oeuvre et des techniques utilisées.

4.1 Petit bestaire illustré des étoiles pulsantes

Les nombreux types connus aujourd’hui d’'étoiles pulsastesépartissent sur I'ensemble du dia-
gramme H-R, recouvrant ainsi une grande variété de stadesldtion, de masse, de luminosité, de
classes d'étoiles donc. Dérents critéres peuvent étre utilisés pour les classertadie 9l’évolution, le

ce qui signifie magnifique, nommées ainsi a cause des varsadi® luminosité observées sur o Ceti
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type d’oscillation, le mécanisme d’excitation. J'aboalarette description en suivant la place des pulsa-
teurs dans le diagramme H-R, comme sur la fige Sur celle-ci les régions hachurées correspondent
aux diférents processus d'excitation (2f4) et types d'oscillations :

— hachures horizontales pour les modes de pression exmtdsmstiquement,

— hachures diagonales droite et gauche, respectivementigsomodes de gravité et les modes de

pression, excités par le mécanisme

La ligne en tirets représente la séquence principale d'ége (ZAMS), la bande d'instabilité des Cé-
phéides classiques est entre les 2 lignes en tirets paslléévolution des étoiles deftiérentes masses
de la séquence principale jusqu’a la phase de géante edségpée par les lignes continues (pour 1, 2,
3, 4,7, 12 et 20 masses solaires). Au-dela de la phase géanfe, quelques étoiles de faible masse
(M < 2M,) atteignent une phase stable ou I'étoile devient condeeséieue. Ces étoiles forment la
branche horizontale du diagramme, représentée par la digr@intillée et tirets. Les derniers stades
d’évolution voient les étoiles de faible et intermédiairasses 1 < 7 M) "shed most of their outer
layers leaving a core" qui aprés une contraction, et don@ugeentation de la température, deviennent
des pré-naines blanches au coeur d'une nébuleuse planétaint de mourir en naine blanche. Cette der-
niére évolution est représentée par la ligne pointilléendda tableau final, le lecteur trouvera résumées
les caractéristiques principales des étoiles décritepi@s.

4.1.1 Etoiles évoluées ... au-dessus de la séquence priatgp

e Géantes rouges :
La plupart des étoiles de la branche des géantes rouges@@8)a branche asymptotique (ABG)
pulsent avec des périodes comprises entre 25 jours a pisigianées. Les périodes peuvent par-
fois étre trés irrégulieres ou semi-régulieres. Ses olpjgisentent de fortes pulsations radiales,
probablement entrainées par le mécanismans les régions d’ionisation partielle de I'hydrogene
et de I'hélium.

— Miras :
Il s’agit des plus anciennes étoiles pulsantes répersrigar Fabricius en 1595 dont I'étoile pro-
totype esto Ceti Les Miras sont des géantes rouges avec des pulsationtesad@afortes ampli-
tudes. Leur variabilité est trés importante (de 10 a 40080dlus brillantes entre le minima et le
maxima) et est aussi tres irrégulieW¥ood (1995. Récemment des oscillations de type solaire ont
été détectées p&uzasi et al(2000.

— Irrégulieres et semi-réguliéres :
On distingue aussi les variables irrégulieres (Lb, Lc) etisé&gulieres (SRa, SRb), semblables
aux Miras mais avec des amplitudes moins importantes. illeaqu’on distingue aussi les va-
riables a longues périodes (LPV).

e Céphéides:
Ce sont les étoiles variables les plus connues. Leur peodyCepheja été découvert en 1784,
et toutes ces étoiles présentent des oscillations radaatss une période treés précise, entre 2 et
100 jours, ce qui a permis leur utilisation pour la déterrmidmades distances galactiques via la
fameuse relation période - luminosité. Les Céphéides smsdpergéantes (500-300000 fois plus
grandes que le Soleil) jaunes (F-G) de masse comprise eptrd®M, avec une luminosité trés
élevée (1000 a 100000.). La plupart sont dans un stade de consommation de I'hélieinewr
noyau, bien que certaines brdlent leur hydrogene en cowaltesr de leur noyau d’hélium, lors
de leur évolution vers le stade de géante rouge.

e RR Lyrae:
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log(L/Le)

log T

Fic. 4.1 — Diagramme d’Hertzsprung-Russel sur lequel figuesnpbsitions en luminosité et température
de diférents classes d'étoiles pulsantes (d'aprés ChristeDakyaard ).
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Ce sont des étoiles de population Il, donc tres vieillesedaibles masses-(0.7 M) brllant leur
hélium en carbone et oxygéne dans leur coeur. Elles pulsesst eadialement avec une période
typique entre 0.2 et 1.2 jour&@llath et al, 2000. Du fait de leur age, on les trouve surtout dans
les amas globulaires de notre galaxie. On peut distinguesalgs-classes, RRa a RRd, en fonction
de leur courbe de lumiére. Enfin il est noté I'existence deutest appelé I'eFet BlazhkoStothers
(20086. Il s’agit de la modulation de I'amplitude et de la forme desirbes de lumiére de maniére
guasi-périodique. Cette modulation laisse la période désapons inchangée, et son origine est
encore mal comprise.

Céphéides de type IW Virginis, RV Tau BL Herculug :

Ces Cépéhéides sont similaires aux Céphéides classiqokéistent aussi a une relation période-
luminosité mais sont plus vielles. C’est pour cela qu'omlesime Céphéides de population Il ou
de type Il. Pour une méme période, leur amplitude est plidefajue les classiques. Dans cette
catégorie, on distingue 3 sous-classes en fonction deiledeédes pulsations : 184/ Virignis, des
étoiles de faible masse- (1 M), qui évoluent vers '’AGB ou engagées dans la phase de pulses
thermiques au-dela de 'AGB avec une période de 1 a 30 joessRV Tauri avec une période
supérieure a 30 jours et I8 Herculusde période inférieure a 8 jours.

R Coronae Borealis

Ce sont des étoiles géantes évoluées de faible masse, paumvhydrogéne et riches en carbone
et pulsateurs similaires aux Céphéides mais de trés faibpditade. L'exemple le plus connu est
ArcturusRetter et al(2003.

4.1.2 Etoiles sur ou proche de la séquence principale

e 3 Céphéidesq Canis Majoris :

Il existe plusieurs classes de pulsateurs de type O et B sjusteiau-dela de la séquence prin-
cipale, dont les plus connues sont B€ephei, de type B et comprenant des naines jusqu’aux
supergéantes (Mazumdar2006). De nombreuses se trouventdda amas ouverts jeunes, dans
leur phase de combustion de I'hydrogéne de leur noyau,icest&tant méme plus avancées dans
la phase de contraction du coeur et de combustion de I'hgdi®gn couches. Elles présentent
des oscillations acoustiques radiales et non-radialemtemaes par le mécanisnzed( a un pic
d’abondance du fer modifiant fortement I'opacité. On poupea exemple, se reportefPamyat-
nykh et al.(2004) pour une interprétation des observations sismiqueskiedani

Slowly Pulsating B (SPB) :

Les SPB sont des étoiles de type B "mid-type " & "late-typé'haggsentent des variations de faible
amplitude avec des périodes de 0.5 a 3 jours. Le mécanisrewvfe est aussi dd a un pic du fer
influencant le profil d’opacité mais il est supposé prendeeglbien plus profondément. Ce sont
alors des modes de gravité qui se trouvent excités, aveaidéguigues périodes que les modes de
pression (Waelkens 1996. Les SPB ont une masse de 2 Mg et une faible vitesse de rotation
vsini < 10kmy/s. Des travaux ont étéfiectués pour explorer leur champ magnétique grace a ses
pulsations asan et aJ.20095.

6 Scuti:

Parmi les classes de variables se situant sur et treés prasdguence principale, lésScuti sont

la population la plus nombreuse et la mieux connue (la cél@ltair en est d’ailleurs une). Ce
sont des sous-géantes de type A a F, de 1.6 32 6orllant I'hydrogéne de leur coeur ou dans
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une épaisse couche autour du coeur. Elles sont le siege siipnt radiales et non-radiales com-
binant modes de pression et de gravité, avec des périodes d# 0.5 a 6 heure8Keger et al.
2005 Goupil et al, 2005. Dans cette catégorie, on trouve des étoiles plus évglages de fortes
amplitudes d’'oscillation, qui sont des rotateurs lentcayeelques modes seulement excités, et
aussi des specimens avec une faible amplitude, situéea bantle d’instabilité, qui ont une rota-
tion rapide ¢sini ~ 220km/s). Ces pulsations trouvent leur origine dans les régiormniation
partielle de I'hélium et de I'hydrogéne. Comme il s'agit deateurs rapides, desfiiicultés vont
survenir du fait du splitting rotationnel des fréquencesrpeur prédiction et leur identification.

e roAp (rapidly oscillating A peculiar) :
Ce sont des étoiles A particuliéres, oscillant rapiden@mtstituant un sous-groupe des étoiles ma-
gnétiques chimiquement particulieres. Leur particudgpitovient de la présence dans leur spectre
de fortes raies métalliques (dfurtz et al. 2004pour une revue récente). Elles partagent sur le
diagramme HR une position proche au$cutj avec la présence de modes de pression de faible
période, 4 a 15 minutes, et de faible amplitude. Une de leanactéristiques remarquables tient
en la présence d’'un champ magnétique trés important (jagusieurs kilogauss) associée a une
rotation lente, entre 2 et 12 jours. Leur combinaison estaléa@our expliquer leurs oscillations,
notamment grace au modéle de pulsateur obli@igof and Dziembowski2002).

e y Doradus.
Il s'agit d’étoiles F jeunes, de 1.5M,, se situant a la limite inférieure de la bande d’instabilité
(Warner et al.2003, et découvertes assez récemmdtaye et al, 1999. Leurs oscillations, de
période 0.5 a 3 jours, laissent supposer I'existence de snde@ravité, dont I'origine n’est pas
encore comprise bien qu’il semble problable qu'il s’agigs#un mécanisme lié a I'opacité ou a
l'indice adiabatique, prenant place dans des régions meutemétalliques. Elles sont des cibles
sismiques diiciles du fait du peu de modes détectés, de leur période amsgad et soumise a
une rotation dont la période est semblable a celle des mrisat

e Pulsateurs de type-solaire :
Enfin parmi les étoiles proches de la séquence principalé&roone les objets présentant des os-
cillations de type solaire : c’est-a-dire des modes de jmesxcités stochastiquement, de faible
amplitude et de période de I'ordre de quelques minutes.d earractéristiques sont détaillées au
paragraphe 8.1.4

4.1.3 Etoiles évoluées ... sous la séquence principale

e EC14026:
Il s’agit de sous-naines de type B (SdB), qui brilent leurucahélium et qui possédent une
enveloppe riche en hydrogéne et dont la masse n’est pgsasiie pour permettre d'atteindre la
branche asymptotique. Elles présentent des pulsationérimp 1.5-8 minutesK(lkenny et al,
1997 et d’aprés les prédictions théoriques (Fontaine199&)s @lourraient étre animées par des
modes de pression.

e Les naines blanches pulsantes :
Elles sont les restes des étoiles de masse initiale inféri@@M,, et certaines pulsent pour des
intervalles de température bien définis et présententsalsns ce cas des modes de gravité non-
radiaux. Certaines d’entre elles ont leurs propriétésajshdéterminées grace a I'astérosismolo-
gie (cf. la revue ddMetcalfe 2005sur les intérieurs des naines blanches). On peut distingser
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catégories suivantes :

— PNNV:
Planetary nebula nuclei variables, c’est-a-dire de pidenalanche au coeur d’'une nébuleuse pla-
nétaire. C’est une étape courte entre la phase de pulsesidues a la fin de 'AGB et le stade
final de naines banches proprement dit. Leur période estaése, 1000 a 2000 secondes.

— DO-V:
Pour les naines blanches de type O. Les cas les plus chaudep@sentés pdG 115%u GW
Virginis dont la température atteint 80000 a 160000 K! On suppose’gseun processus lié aux
régions d’ionisation partielle du carbone et de I'oxygéwair(Coérsico and Althau$2006 pour
une présentation des observations@l# Virginis et de modéles d’évolution associés).

— DB-V:
Etape suivante pendant le refroidissement de la nainelatatempérature baisse jusqu’a 25000
K. La zone convective dans la couche d’hélium entraine lsspans dont la fréquence augmente :
400 a 1200 secondes. Leur atmopheére est uniqguement céestitoélium (voir WeidnerKoester
2003 pour une comparaison entre les observations et ledesatiestructure de DB-V).

— DA-V (ZZ Ceti) :
Les naines blanches de type A sont les plus froides : 1100@@01R. La source de leurs pulsa-
tions, avec une période de 100 a 1200 secondes, se situeedaasithes convectives d’hydrogéne.
Les pulsations de leur prototyp&Z Ceti et I'estimation de ses propriétés sont détaillées ath
and Vauclair(2006.

4.1.4 Les étoiles de type solaire

Pour des raisons assez évidentes, je vais m'attacher aedplius en détail les pulsateurs de type
solaire. En &et en ayant accés a un échantillon de ce type d'étoile, on git une vue sur de
stades d’évolution par lesquels est déja passé le Soledreti@squels il se dirige. On peut donc mieux
comprendre I'histoire du Soleil et de son environnementiosic de notre systéme solaire. De plus les
connaissances, aujourd’hui trés précises, sur la steietiia dynamique solaire permet d’apporter des
contraintes encore plus fortes sur les modéles et les aligmaTe des étoiles semblables.

Ce que I'on regroupe dans la catégorie des étoiles de typ#esate sont les étoiles sous-géantes de
type F, G, voir K de la séquence principale. Elles sont doffigsstnment froides pour que des mouve-
ments de convection s'établissent dans les couches sugliaficEt c’est cette convection turbulente qui
excite et amortit les oscillations donnant un spectre aggel (dans I'espace des fréquences) mais aussi
de faible amplitude de modes de pression. Comme c’est leaasle Soleil. La figure4.2 représente
guelgues exemples de ces pulsateurs sur le diagramme HRII& dscillations sont attendues dans
les étoiles présentant cette convection de surf@beistensen-Dalsgaard and Frand$£®83 ont fait
les premiéres estimations des amplitudes attendues. ®é&fmiidek et al(1999 ont également réalisé
de telles prédictions avec des méthodes plus sophistig@&Eegui est fort utile étant donnée qu’une
des principales dlicultés rencontrées tient justement en la détection et lameke ces oscillations de
faibles amplitudes (de I'ordre de 1910-° magnitude alors que pour les Céphéides classiques ontattein
2 magnitudes !).

Pour détecter des oscillations solaires, on utilise desctéristiques et propriétés du spectre d’oscil-
lations, déja observées pour le Soleil et prédites pourtigdauttoiles (cf.Bedding and Kjeldser2006.

En dfet le spectre de puissance se signale par une enveloppamendercloche et par la présence d’'une
structure en forme de peigne des pics, espacés uniformgamenine on a pu le voir pour le Soleil. La
détection de ce motif est I'un des outils pour déteminer taneades oscillations observées et obtenir des
informations sur les propriétés globales de I'étoile capeat mesurer la grande séparation Le déve-
loppement d’outils pour aider & I'identification des modéssdillations et & I'extraction de paramétres
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Fic. 4.2 — Diagramme HR sur lequel figurent les positions en losité et température d'étoiles pul-
santes de type solaire (d’apr&edding and Kjeldser2003.

stellaires font I'objet du chapitre suivant, respectivaires parties.3et5.2.2

De nombreuses tentatives ont éfieetuées avant de détecter sans ambiguité la présencel-d’osci
lations de type solaire. Le lecteur pourra se reporter aune® deBedding and Kjeldsetr§2006§ ou
Bouchy and Carrie2003 qui répertorient les dliérentes étoiles observées et les résultats obtenus. Les
campagnes d'observations pour détecter ce type de pulsatait en photométrie soit par mesure de
vitesse Doppler, ont amené a de nombreux débats. Ainsi tiesannées 80 de nombreux travaux por-
terent, notamment, sur Procyonee€entauri A(Gelly et al, 1986 sans conclure sur une détection sans
ambiguité d'oscillations de type solaire. On peut congid§ue la premiére détection d’'une distribution
de puissance prédite a été obtenueBrawn et al.(1991) pour Procyon par des observations Doppler.
Cependant aucune fréquence n’'a pu étre déterminée niediialla grande fiérencesn Bootisa été la
premiére ou des pics ont pu étre détectés Keldsen et al(1995. Depuis de nombreux résultats ont
été obtenus autant grace a des instruments au sol que Sp@I@ET). Justement I'amélioration des
performances des instruments au sol, par mesure de viteggaidd, a fortement contribué a I'essor de
I'astérosismologie a la fin des années 90 - début 2000 (CORAEEROS, UCLES, UVES, EMILIE,
SARG). Quelgues exemples de pulsateurs de type solairel'salfeurs illustrés sur la figurd.3.

Un exemple de I'ervescence actuelle peut étre illustré avec le cas de RroEyodfet des obser-
vations répétées en vitesse ont éféeuéesNlartic et al, 1999 2004 Eggenberger et al2004), bien
gue les amplitudes soient inférieures aux prédictionsrify@es. De plus des mesures photométriques
ont été réalisées par le satellite MOST @&R). Matthews et al(2004 ont annoncé ne pas avoir détecté
d’oscillations dans Procyon! Cette annonce a suscité usigrasant débat au sein de la communauté
pour comprendre ces observations. Je reviendrai sur ce nage contribution a la question dan$ &.

4.2 Les observations

4.2.1 Contrainteslimites

Détecter et mesurer des oscillations stellaires avec uakt@gufisante pour sonder les intérieurs
stellaires constitue encore un défi important. De nombréiotte sont mis en oeuvre pour faciliter les
observations sismiques et atteindre une précision ad&duasismologie stellaire doit efffet faire face
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a de nombreuses contraintes, a la fois imposées par leddeebractuelles et par la nature méme des
observations souhaitées.

Ainsi les étoiles, vues comme des sources ponctuelles, meettent d'éfectuer uniquement des
mesures intégrées sur la totalité de leur disque. Contnaineau Soleil, on ne peut pas les résoufdre
on n'a acces gu'aux modes globaux de bas degrés, c'ese-d@-dir3. Ceci ne permettra pas d'obtenir
la richesse du spectre solaire mais permettra d’obtendr guilune simple information sur les propriétés
globales des objets observés en apportant des contraimiesisstructure et leur dynamique. Pour celail
faut pouvoir résoudre le spectre d’oscillation et aingnest les fréquences des oscillations et déterminer
des grandeurs caractéristiques comme les grande et péteedces. Surtout que les oscillations les plus
intéressantes, celles de type solaire, sont de faible ardpli De plus les modes ont des temps de vie
longs (et finis) par rapport aux périodes des pulsationsucesj un critére supplémentaire.

Les progrés dans les techniques pour stabiliser les spe&ties ont permis dans les derniéres an-
nées d'&@ectuer des observations au sol par mesure de vitesse Dapitieites de type solaire. Definir
vitesse Doppler et photométrie. Bien que ces observationsdificiles a interptréter a cause fets
significatifs de la fenétre d’observation sur le spectreurigsnéanmoins il est clair que des détections
ont pu étre réalisées. Pour obtenir de spectres plus gidiis propres, des mesures avec un instrument
adéquat doivent étreffectuées de I'espace, pour ffanchir notamment de I'atmosphére terrestre. De
telles observations d'un satellite emploient de préféatas mesures photométriques plitoét que des me-
sures en vitesses, pour la simple raison que c’est une tpahpius facile a réaliser et "spatialiser”. De
plus de I'espace il faut faire attention a la scintillatiofiech I'atmosphére terrestre qui peut contaminer
les données.

Pour le Soleil, les oscillations ont été observées a la faisdes mesures de vitesses radiales et par
photometrie. Ces 2 techniques sont applicables pour ddskry étoiles, auxquelles peut étre ajoutée
la méthode des largeurs-équivalentBedding et al. 1996. Du sol, les principales flicultés pour les
observations sismiques viennent deétke de I'atmosphere et du temps d’observation limité a pditin
seul site sur une nuit donnnée. Si on se limite a un uniquepsite une étoile, alors le spectre sera for-
tement contaminé par deffets de trous dans les observations. La petite séparationleatfréquences
attendue sera alors de I'ordre de.@LHz, I'inverse d’une journée : c'est ce qu’'on appelle I'ails
jour/nuit. Ainsi a chaque pic sera associé de part et 'autre desupics séparés de.6luHz.Les lobes
et le bruit de fond dans le spectre posent des problemes aaltdction et I'identification des modes
d’oscillations. Il est donc préférable de réaliser des aamnps multi-sites. Dans I'espace, onganchit
de I'atmosphére terrestre mais il faut faire attention &iatilation. Celle-ci a moins d'influence sur les
mesures en vitesse gqu’en intensité mais les exigencesdeelsmour &ectuer une mission d’'astérosis-
mologie en vitesse sont telles

Enfin une derniere source ddfiiultés provient de la présence de convection a la surfacétdigss
de type solaire. Le temps de vie typique de la granulatiostpas fondamentalementfiiirent de celui
des modes p. On ne peut donc pas négliger ce phénomene. Rwerr adistinguer dans les spectres la
composante convective et de celle acoustique, il est réicesbintégrer stiisamment 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 ExploreBuzasi et al. 2000a été lancé en 1999 mais
l'instrument scientifique principale ne fiit jamais opératiel suite a un probléme technique, au
contraire des autres instruments embarqués. Ce qui a ¢@rdueconversion du systéme de poin-
tage pour réaliser des observations en photométrie détadriables et pulsantes. Cette reconver-

2des projets d’interférométrie stellaire sont pourtanééuide Thévenin et al.2009
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sion sismique a duré un an entre 1999 et 2000 et a permisd'étche trentaine de pulsateurs
stellaires, de type B & M, avec entre autresg@l€ephéides, des Scuti ou des pulsateurs solaires
dont Procyon (cfCuypers et al. 200Rour une revue des étoiles observées).

MOST (2003 - ?)

C’est le premier (micro)satellite (la taille d'une grosselette) congu et dédié a la sismologie
stellaire. Il a été mis en oeuvre par I'agence spatiale danad Matthews 1998. Il utilise un
téléscope de petit diamétre (15 cm) pour réaliser des megpl@ométriques. Ces observations
concernent plusieurs types d'étoiles. Ainsi des modes guorétre détectés dans des étoiles Be
(Saio et al. 2006 ou encore I'estimation de la rotationfiirentielle dec Eridani Croll et al,
20006, un des faits marquants étant I'annonce ldaithews et al(2004) de la non-détection de la
signature de modes p dans Procyon (3.4.

CoRoT (2006 - 2009 ?)

Le télescope spatial COROT (Convection, Rotation et TtandanétairesBaglin et al. 200}
est une mission conduite par le CNES, développée conjoerieravec Alcatel, en partenariat
avec plusieurs laboratoires (piloté par le LESIA) frangaisboratoire d’Astrophysique de Mar-
seille, Institut d’Astrophysique Spataile), européensit(ishe, Belgique, Espagne, Allemagne,
ESTEQESA) et brésiliens. Son lancement a éfieetué depuis Baikhonour et constitue un suc-
ces. Le satellite n’a pas encore connu sa premiére lumigze,i@ mi-janvier 2007. Elle est dédiée
a la fois a 'astérosismologie et a la recherche d’exop&méCes performances photométriques
attendues couplées a des observations continues pendrjuuts (avec un cycle utile de 80%)
devraient permettre a COROT d’atteindre une précison. i@z sur la mesure des fréquences
d’'oscillations stellaires et de détecter des planetegjgeslfois plus grosses que la Terre. Les opé-
rations menées par CoRoT se basent sur 2 programmes. Leupmogr principal est basé sur une
série d’au moins 5 observations de 150 jours des champs cible chamsismologiecontenant
une ou deux étoiles cibles brillantes et un chaexpplanétesontenant jusqu’a 6000 étoiles de
magnitude plus faible pour lesquels des transits sont relsés. Tous les 6 mois, le satellite se
retourne pour garder le Soleil dans le dos de son champ amvisinsi entre deux séquences de
150 jours, il reste un mois mis a profit pour le programme d@giion dont I'objectif est une
exploration des oscillateurs du diagramme H-R avec pougudaahamp jusqu’a 10 étoiles faibles
observées. Pendant les deux années et demi de la missismuleps@ étoiles pour la sismologie et
60000 pour la recherche d’exoplanétes seront observéestitoant une premiére pour ces deux
domaines. Mes travaux se situent d’ailleurs principalerdans le cadre d§eismology Data Ana-
lysis Team

Kepler (2008 - 20122014)

Il s’agit de la mission développée par la NASA pour son progre de découverte. Son objectif
principal est la recherche de planetes de la taille de l&Teir plus petites, et disposera d’un téles-
cope d’'un diameétre de 95 cm et pointera durant toute la ddrées(ans) du programme le méme
champ. 100000 étoiles seront ainsi accessibles et obsesudeltanément. Un certain nombre
d’étoiles sdifisamment brillantes bénéficieront d’observations de 1 & 3isnavec un échantillo-
nage d’'une minute pour mesurer des oscillations acoustifielenda-Zakowitz 2006).

SONG (2009 - ?)

SONG (Stellar Oscillations Network Grougsyundahl et al. 2006est un projet de la communaué
sismique avec pour objectif de développer un réseau sol @tt8 pilescopes pour mener a bien
des missions d’astérosismologie et de recherche de pfadétaible masse. Le projet actuel pré-
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voit d’effectuer des mesures de vitesse radiale, apportant uneumeifieécision dans I'obtention
du spectre et avec un bruit de fond plus bas qu’en photomé&réce a SONG, on espére atteindre
une précision inégalée actuellement pour la sismologiisteet I'observation d’exoplanétes.

— D6me C(20107?)

Le Déme C est un haut plateau situé en Antartique, ou se trdgjeda base internationale Concor-
dia. Ce lieu dfre a la fois des conditions propices (quasi spatiales) pEsulohgues observations

continues (3 mois de nuits complétes avec un cycle utilehgrate 90%) et des conditions at-
mosphériques exeptionnelles (transparence et seeinglelldite propose ainsi une réelle com-
plémentarité a des missions comme COROQOT, surtout avecelhalesde projets spatiaux concrets
apres 2010. Un des projets actuels est l'installation de&im(Sismomeétre interférentiel a mesu-
rer les oscillations des intérieurs stellairddgsser and Maillard 20Q500ur 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 ddiosmic visionde 'ESA pour la période 2015-202& &tala
et al, 2009 dont I'objectif est de contribuer a répondre aux questimorcernant la formation et
I'évolution des étoiles et de leurs systémes planétaires.céncept est proposé pour réaliser si-
multanément la recherche de planétes par transits autéiailds proches et d’assurer le sondage
des intérieurs stellaires, ainsi que I'étude de leur gétiviagnétique.

4.2.3 Quels outils de diagnostic pour I'astérosismologie ?
Méthodes asymptotiques

Comme jai pu le présenter auZ3, on peut utiliser les caractéristiques des spectres datsons
pour obtenir des contraintes sur les propriétés globald®ude, e.g. masse, rayon ou age. A ceux-Ci
peuvent étre ajoutées de nouvelles grandeurs proposé&oplnrgh and Vorontso(2003, pour les
modes p, définies comme les rapports des petites aux graift&emtes, e.gn, = 6vne/Avne. Ces
nouvelles variables ont I'avantage d’étre moins sensialasconditions dans les couches superficielles.

Sur le diagramme H-R classique, les étoiles sont distribbeédonction de leur luminosité et de leur
température de surface. Par analogie, on peut construickagnamme H-R sismique en fonction des
petites et grandes fiiérences moyenne€liristensen-Dalsgaard988. Avec I'évolution de I'étoile, la
vitesse du son diminue dans le coeur, et le poids molécutaeen augmente du fait de la combustion
de I'hydrogéne central en hélium. A cela s’ajoute un acsmigent des rayons physiques et acoustiques.
Ce qui a pour conséquence de voir les petites et granffésedices diminuer. La figud 5 représente
ce pendant astérosismique. Les lignes continues suivamtlition d’'un modéle de masse donnée sur la
séquence principale. Les lignes pointillés relient léBdénts modéles qui ont la méme quantité d’hy-
drogéne en leur coeur et donc qui se trouvent au méme stadardea/blution sur la séquence principale.
Des estimations observationnelles Aleet 5v peuvent ainsi étre utilisées pour contraindre la masses et
'age d’étoile.

L'observation de modes mixtes peut s’avérer trés utiles pbtenir de I'information sur les tfeé-
rentes régions des intérieurs stellaires. On peut mergroice sujet les travauxffectués sur une étoile
de type solaire; Boo (di Mauro et al, 2004 ou une géante rouge Hya (Teixeira et al. 2003 pour
interpréter les observations de modes mixtes et contiledr structure et leur stade évolutif.
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Fic. 4.5 — Diagrammes H-R sismiques (dans le ptaftv >-< §v >) : pour des modéles sur la séquence
principale de masse et agdférents. Les lignes continues relient les modéles de ménmsemaas lignes
pointillées relient les modéles avec la méme abondanceatern hydrogéne. D'aprédoranes et al.
(2005.

Inversions

Les inversions sismiques ont montré leur intérét pour erples propriétés du Soleil et c’est natu-
rellement que leur application au cas astérosismique éstipr Des tentatives ont ét&extuées pour
adapter les techniques solaires a des observations reeltificielles Gough and Kosovichevi993
Roxburgh and Vorontsqvl998. Berthomieu et al(2001) ont réalisé des inversions astérosismiques
d’étoiles de type solaire telles gu’elles seront obserpdesCoRoT montrant leur potentiel pour estimer
la structure dans les régions les plus profon@zsu et al(2002 présentent une étude montrant I'im-
portance des variables a utiliser potiieetuer des inversions. On pourra se reporter a la revigade
(2003 ou aThompson and Christensen-Dalsgaé2ti0? pour plus de détails.

Dans ce chapitre, je viens d’exposer les contraintes alirgua sismologie stellaire est soumise et
je vais présenter dans le chapitre suivant des outils que amns spécialement adaptés, développés et
validés pour aider et faciliter I'extraction d’informatiale données astérosismiques.
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Chapitre 5

Apports aux missions astérosismiques
(présentes et futures)

Las prisas no son buenas compaiiias
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L es chapitres précédents ont permis d’exposer les succésghodtic sismique pour sonder le Soleil
et aussi de montrer la grande variété de pulsateurs sésllagnnus aujourd’hui et qui couvrent
'ensemble du diagramme HR. La détection et l'identificatdes modes d’oscillations dans ces objets
constituent donc a la fois une étape nécessaire et un inmpatédi pour pouvoir franchir un nouveau
pas dans notre compréhension de la structure et de I'éoplstiellaire. J'exposerai dans ce chapitre
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des techniques, existantes et celles dont jai contribudéaeloppement, en sismologie stellaire, afin
d’apporter une aide a l'identification des modes et a I'etiom de I'information contenue dans les
mesures astérosismiques d’étoiles de type solaire.

5.1 Comment extraire de l'information des spectres d’oscihtions

5.1.1 Caractériser un spectre d’oscillation
Calculer la densité spectrale de puissance

Avant de pouvoir s'appliquer a extraire les paramétres dadas d’oscillations, il faut construire un
périodogramme, un estimateur de la densité spectrale é&ddans le cas de mesures astérosismiques,
on peut utiliser un spectre d’amplitude ou un spectre despnise. Nous utilisons ici et dans la suite du
manuscrit comme représentation la densité spectrale dsgnge pour étudier les séries temporelles des
variations de luminosité ou de vitesse radiale. Pour ce,fain dispose de plusieurs estimateurs pour
déterminer un périodogramme dont ;

— périodogrammelassique: basé sur la transformée de Fourier des variations tenipsarél’est

I'outil le plus simple et le plus utilisé pour analyser un pbénéne physique.

Flw) = f ™ fDexp—wwtdt (5.1)

et la densité spectrale de puissance est alors définieR{ar):= |F(w)|?>. Notamment lorsqu’on
dispose d’'une série temporelle échantillonnée réguliérgnon a recours a la FFT (Fast Fourier
Transform), ce qui est le cas des données sismiques satpird@néficient d’'un taux d’échan-
tillonnage régulier. Il comporte cependant quelques iméoients. En ffet si un pic a une fré-
quence non entiére et non multiple de la résolution frédqekett, la puissance de ce pic au lieu
d’étre concentrée sur unin est étalée entre plusieubins adjacents. Le cas le plus défavorable
peut ainsi entrainer jusqu’a baissexd#6% de I'amplitude du pic. De plus les observations n'étant
pas contindment infinies ou infiniment continues (comme dgationné dan8.2.]) cela revient

a multiplier le signal temporel par une fenétre carrée teedire convoluer la transformée de Fou-
rier par un sinus cardinal. Chaque pic se voit alors de pattetre adjoint de lobes secondaires
aspirant une partie de la puissance. Dans le cas d'obsmrgaiu sol mono-site, la série tempo-
relle est interrompue tous les jours, un alias jouit est ainsi introduit, marqué par la présence de
lobes secondaires situés-41.57 uHz? autour du pic correspondant au mode propre. Cette pollu-
tion pose de gros problémes pour l'identification des modes tes observations astérosismiques
effectuées depuis un site unique au sol.

— multi-fenétrage ou multi-tapering : pour corriger unetigades problémes liés au caractére borné
des observations, on peut multiplier la série temporelleupaensemble de fenétres spécifiques
et en procédant a un moyennage des périodogrammes obtenasfirmlement un spectre ou
la puissance des pics est plus concentrée dans le lobepgadif€homson 1982 Percical and
Walden 1998 Komm et al, 1999 pour une application a des données sismiques solairest¢. Ce
méthode permet de réduire la perte de puissance dans deslodst peu sensible au changement
de phases aléatoires dans la série. Mais dans le périodmgrarhtenu, les points ne sont plus
statistiquement indépendants. Il apparait alors unelatio@ entre des points voisins ainsi qu’un
élargissement des pics.

1qui est l'inverse de la durée d’observation.
2c’est-a-dire l'inverse de 24 heures
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— sur-échantionnage ou zero-padding : cette techniquengabgée pour corriger I'étalage de la
puissance d'un pic sur plus d’un bin. Son principe est d&joune longue série de zéros a la fin
d’'une série temporelle avant d’en calculer le périodogramtassique de maniere a en augmenter,
artificiellement, la résolution fréquentielle. Pour unéeséle n points, on ajoute&kn zéros pour
obtenir un sur-échantillonnage e 1 fois le spectre originel. Ainsi pour un périodogramme avec
k = 5, la réduction des amplitudes n’est plus que de 3% (voir pample Gabriel et al. 2002
pour une application aux données solaires de GOLF). L'iménient de cette technique est aussi
d’introduire une corrélation entre des points voisins.

On trouvera une description des intéréts, inconvénieragagttages de chaque technique dansk-

Chiéeze et al(2004h et Couvidat(2002, dans le cadre de la recherche des modes de gravité soRaires

la suite les spectres de puissance discutés et utiliséntatéoobtenus de maniéere classique par analyse
de Fourier. Je reviendrai au paragraphe sfiiédintes techniques mises en oeuvre dans le cas de données
non échantillonnées régulierement ou comprenant desuptans.

Le spectre de puissance des oscillations

Une fois le spectre d’oscillation obtenu, on peut s’attaéhé@éterminer au mieux les parametres des
modes. Ceux-ci n'ont pas une structure inconnue ou aléatfurt heureusement pour nous. Hiee
les modes acoustiques sont excités stochastiquement efismtinséquement par la turbulence des
couches superficielles de la zone convectBeldreich and Kumarl988 Kumar, 1989 et par analogie
ces oscillations peuvent étre modélisées avec un osaillaBrmonique amorti excité stochastiquement
tel que :

2
(jj—t;( + 2r?j—\t( + 2w3Y = F(t) (5.2)
ou Y(t) est le déplacement de l'oscillatedirest I'inverse du taux d’amortissementy est la pulsation
propre de l'oscillateur non amorti €i(t) est la fonction source aléatoire. Cette équation estefacil
résoudre en considérant sa transformée de Fourier :

— w™Y(w) - 2TwY(w) + WiY(w) = F(w) (5.3)

ol Y(w) et F(w) sont respectivement les transformées de Fourier de Yd® E(t). De cette équation, on
peut sortirY(w) : N
F(w)

Y(w) = 5.4
@) (w(z) —w)-2ITw 64)
Donc la densité spectrale de puissance est :
=N 2
P(w) = [Y(w)P = IFlw) (5.5)

(a)(z) - w)2 + 422

La puissance est maximale paui= wq. Prés de cette valeur, c'est-a-dire pauelle quew — wg| < wq,
I'expression précédente peut se simplifier comme suit :

1 |Fw)P?

Pl)~ ————2——
(w) 4(0(2) (a) - a)o)z +1I7?

(5.6)
Cette fonctionP(w) définit le profillorentziend’'un mode caractérisé par une pulsatiay) une amplitude
A= F(w)/4ﬂw(2)F2 et une largeur & demi-hauteur.2Un mode contient ainsi une puissance intégrée
P = nAI'/2. Le temps d’amortissementd’'un mode est tel que/t = 2I'. La détermination de la largeur
d’un pic est donc important pour estimer le temps de vie d'waen




88 Apport aux missions astérosismiques

De ce qui précéde, on voit donc qu’on peut modéliser le spetdrpuissance des modes p par une
somme de profils lorentziens correspondant atfédints modesn( £, m) tel que :

S(M) = BM) + D > L0V Au T) (5.7)
no¢
avec
A
L(V, V0, A, F) = T (58)
1+ (TZO

Les modes sont excités par la convection turbulente a lacidolaire. Ces mouvements convectifs
ont une signature dans le spectre de puissance, principatenbasse fréquence. La figbré représente
le spectre de puissance du Soleil, tel qu’obtenu avecdlingtnt GOLFSoHO pendant une durée de 5
ans. Y figurent les diérents bruits contribuant gaackgroundB, le fond continu du spectre : bruits
instrumentaux, bruit de photon et bruits stellaires (cotiga, activité). Avec la qualité actuelle des
données solaires, on est aussi capable de mesurer une @sytesét modesNigam and Kosovichev
1998 (qui dépend également du type de technique utilisée pauplbservations : en vitesse ou en
intensité). Dans le reste du manuscrit, on ne tiendra pagteode I'asymétrie des modes car le rapport
signal-a-bruit attendu pour les prochaines données astérmues ainsi que leur résoution fréquentielle
ne seront pas s$iisant pour la mesurer et donc la prendre en compte. L'évétdtutd I'introduction de
ce parameétre ultérieurement dans des modeéles n'est pasuéeextne remet pas en cause les résultats
des travaux présentés ici.

5.1.2 Extraire de I'information

Nous possédons maintenant un spectre de puisszbsarvéet unmodeélede spectre. On va donc
pouvoir réaliser un ajustement du spectre observé pouaiextiinformation contenue dans les observa-
tions sismiques et les parameétres des modes. Les modesigqesi®tant excités stochastiquement par
la convection turbulente de surface, il est important degne en compte le bruit convectif associé pour
effectuer le meilleur ajustement possible. Le spectre obstmesuréSy,s est ainsi modélisé comme le
produit d'un spectre théorigymarfait déterminé comme décrit dans le paragraphe précédent ebulitn
convectif modélisé par une distribution suivant une lofist@ue duy, a 2 degrés de liberté\(oodard
1984). La procédure d’'ajustement prenant en compte cettetgjats les premiéres méthodes utilisées
(basées sur une distribution gaussienne et des estimgi@wria méthode des moindres carrés) ont été
remplacées par une technique plus adéquate, I'estimateoragdimum de vraisemblanc®gvall and
Harvey, 1986 Anderson et a).1990, prenant en compte la statistique du signal.

Comme mentionné plus haut, le spectre observé contientuiinder fond d notamment au bruit de
convection présent a la surface du Soleil ou d’'une étoileyde solaire. Avant de réaliser I'ajustement
du spectre, on corrige celui-ci de ce fond continu (on l'aipl). Le fond continu est ajusté suivant
un modeéle tenant compte du spectre de la convection (gitamylanésogranulation, supergranulation).
Dans le cas du Soleil, la convection est bien étudiée et diseute modéle deHarvey et al.(1993.
Dans le cas d'oscillateurs de type solaizquez Ramid et al2004 ont montré la possibilité de
mesurer ce fond convectif dans d’autres étoiles de la ségupnncipale Régulo et al. 2005. Une
fois cette opérationfiectuée, on s'attache a ajuster les paramétreés profil théoriqueS(a; v) sur le
spectre mesur&qp«vi). Ce dernier constitue un échantillgwn}i-1._n ouy; est la valeur mesurée au
point d’échantillonnage de fréquenege On sait que la mesurefectuée est bruitée et que ce bruit est
multiplicatif et suit une loi du3 :

yi = S(av) - by (5.9)
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Fic. 5.1 — Densité spectrale de puissance des oscillationsesfzbservées avec I'instrument GOLF (en
noir). Le spectre rouge représente le bruit des détecteu€3Q@LF. Les lignes continues correspondent
aux ajustements du modeleHi#irvey et al.(1993 des régions actives (ARs), de la granulation (GR),
de la supergranulation (SGR), et la somme de ces 3 compeg@ier SGR+ GR). On distingue tres
nettement I'enveloppe caractéristique des modes p. (B&purck-Chiéze et a]2004h).

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

_ y
- % - 507 (519
La fonction de vraisemblancé(a; y;) s'écrit alors :
o T L Ly
L(@&y) = [1[ (S(a; 5 exp( Sa V))) (5.11)

ou
n

SUPACIOEDY ( ~InS(a) +

i=1

Yi
se) (542
Trouver le maximum de la fonction de vraisemblan€g; v) revient a trouver le minimum de cette
derniére équation. L'erreur sur les parameétres ajustésbtshue en calculant I'inverse de la matrice
hessienné{ppourchaux et al19983. Libbrecht(1992 avait déja établi I'erreur sur la fréquence ajustée
telle que .o, = f(8) VI'/4rT avecl la largeur du mode, T la durée d’observatigijnverse du rapport
signafbruit dans le spectre efd)( une fonction proche de 1 pour un rapport sinagl-a-bruitél®n voit
ainsi I'importance d’avoir des données sismiques sur dgues durées et avec le moins de bruit possible.




90 Apport aux missions astérosismiques

On trouvera des discussions sur cette technique et sedtéspdang\ppourchaux et al(1998ab) et

sur la modélisation du spectre de puissance des modes splatamment, daiderry Fraillon et al.
(1998. L'extraction des paramétres de modes p pour des étoilégpaesolaire ne bénéficie pas de la
richesse du spectre solaire et elle est limitée aux modesslddgrés{( = 0, 1, 2, 3). Les modes sont
ajustés seuls ou par pairg ( + 2) pour estimer la fréquence centrale des modes, leur ardelit leur
largeur, et des valeuespriori sont nécessaires poufectuer cette analyse. De plust§v sont inconnus

et nécessaires. Cet aspect de I'estimation des paramesesaties sera discuté dans la pétiou ma
contribution a la question sera présentée. Au lieu de galiss ajustements de maniere locale comme
décrit précédemment, d’autres techniques pour ajustg@reletre globalement ont été aussi développées
par?)RocaCortes1998 aNeiner and Appourchauf2004).

5.1.3 Les oscillations solaires pour interpréter les osddtions de type solaire

De nombreux outils ont été développés par les sismologuases) depuis une trentaine d’années,
pour extraire du mieux possible I'information des mesuissgues solaires. Il est donc tout naturel
d’adapter - du moins d’essayer d’adapter - ces techniquaslpoalyse des oscillateurs de type solaire.
En dfet, tout comme 'astérosismologie actuellement, la sisgielsolaire n’a pas bénéficié a ses débuts
de réseaux au sol ou de mission spatiale, seulement d'@liegry mono-site (campagne bi-site pour
Procyon a été prévue en janvier 2007)ffBrientes techniques ont ainsi été développées et mises en
oeuvre :

— pour corriger lesféets dus aux trous dans legiss temporelles : avec des périodogrammes obte-

nus par multi-fenétrage (multitaper), afin de concentrguiasance dans le lobe principal,

— pour diminuer le bruit dans les spectres solaires : pami@bation homomorphiqueBaudin et al,
1993, en combinant multitapering et ondelett&®im et al, 1999, en lissant le spectre par une
analyse en ondelett&élanki et al.2001),

— pour étudier le comportement temporel des modes : avecnddygsas temps-fréquenceBaudin
et al, 1994 ou en ondelettesTputain et al. 1997 Régulo and Roca Cortg8001; Andersen and
Leifsen 2004,

— pour identifier les modes : en mettant a profit les proprigg§sptotiques des modesTaésou|
1980, notamment via le diagramme échel@réc et al, 1983.

Au contraire de la sismologie solaire, I'étude des autresesdt présentant des oscillations de type
solaire est sfiisamment récente pour ne pas bénéficier encore de moyensgailusarels similaires pour
fournir des données sismiques continues de longues dreéesgue MOST soit opérationnel depuis
2003. En dfet quasiment toutes les données disponibles de ce typédle'@ar ex. Procyony Centauri
our Bootis) ont été et sont obtenues a partir de sites uniquesla(Coralie, Elodie, HARPS au VLT)
avec les inconvénients inhérents a ce type d 'observatiur. feire face a I'introduction des alias diurnes
et au faible rapport signal-a-bruitffBrents outils ont été adaptés ou développés, et utilisgsintement
tels que :

— l'algorithme CLEAN Roberts et a).1987 : pour nettoyer un spectre des artefacts dis aux in-
terruptions diurnes, en mettant notamment a profit I'edtonade grandeurs caractéristiques du
spectre de puissance comme la grandi€dince Kjeldsen et al.1995,

— la méthode de Lomb-Scargledmb, 1976 Scargle 1982 : pour calculer un périodogramme a
partir de séries temporelles non échantillonnées régafiént. Cette méthode est souvent associée
a une analyse avec CLEAN (par exempNartic et al, 1999,

30n reviendra sur ces observations plus loin.
4A I'exception de quelques campagnes multi-site dans leecddrl'étude deg Scuti notamment (e.g. réseau STEPHI,
Michel et al. 1992et en attendant la prochaine campagne campagne multi*sitservation de Procyon début 2007.
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— Pijpers (2006 a proposé récemment une nouvelle méthode pour analysesénigetemporelle
contenant des interruptions diurnes ou un échantillonmagerégulier. Elle permet entre autres
d’étudier le comportement temporel des oscillations (irtgou pour s'intéresser aux cycles d’ac-
tivité) ou encore étre adaptée pour faire des ajustements,

— un ajustement des arétes, caractéristiques d’'osaillatle type solaire dans le diagramme échelle,
a été dectué pamBedding et al(2009) et Kjeldsen et al(2005 dans le cadre de I'analyse de
Cen A et B. Au préalable, les pics des modes d’oscillationébé@tdétectés et identifiés, respecti-
vement, en pondérant la série en fonction de la fenétre dfwagon ou en utilisant une analyse
par I'ajustemement a des fonctions sinusoidales ("sineitiing”, par exempléallé 1986,

— une application de I'analyse temps-fréquence avec deslettes a été appliquée a des signaux
astérosismiquesRpques et al.1999,

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

— Régulo and Roca Cortd2002 mettent aussi a profit les propriétés de périodicité destsgme
d’'oscillations de type solaire pour présenter une méthadeéduction du bruit et de mise en
évidence des pics correspondant aux modes. Appliquée aunéds MOST de Procyon.

— Roxburgh and Vorontso{2006 ont récemment décrit une maniére d'utiliser les propsi€té la
fonction d’autocorrelatioh pour obtenir une estimation des petites et grand@érdces, ce qui
permet de contraindre des propriétés fondamentales diésséibservées, comme leur rayon et
leur masse, méme sans bénéficier d’'une identification eediuesure des parameétres des modes.

Comme nous venons de le voir, lefagts ne faiblissent pas pour fournir des outils adaptés pour

une analyseféicace des données astérosismiques. Pour ce faire, il faubipovettre en application des
méthodes optimales pour détecter et identifier les moded aeaprocéder a une estimation de I'angle
d’inclinaison et de la vitesse de rotation. Nous commengamse point dans le paragraphe suivant.

5.2 Rotation et inclinaison de I'axe d’'une étoile

C’est en déterminant au mieux les parameétres des modegltitens - fréquences, amplitudes,
largeur des pics ... - que I'on pourra étudier la structura elynamique des étoiles. D’allleurs celle-ci
constitue I'un des objectifs de CoRoT, en proposant d’olesates étoiles dans des conditions permettant
d’atteindre la précision nécessaire pour avoir accés anflmsriations sur la rotation et la convection au
sein de I'étoile. Des travaux ont déja porté sur la détertiunades propriétés de la zone convective
d’étoiles de type solaire comme sa profondeMofiteiro et al, 200Q Ballot et al, 2004 Mazumdar
and Antig 2001 ou son abondance en héliuRgsu et al.2004). Je m'intéresserai ici au probléeme de
I'estimation de la vitesse de rotation d’'une étoile a latguest directement associé I'angle d’inclinaison
de son axe de rotation.

5.2.1 De l'importance d’extraire la rotation et I'angle d’inclinaison de I'axe

Pour un observateur terrestre, I'axe de rotation du Softipeesque perpendiculaire a sa ligne de
vue. Et on considére habituellement que cet axe est exaatgragendiculaire au plan de I'écliptique
pour les observations héliosismiques. Or pour toutes telegtqu’on peut observer, cet angle est distri-
bué aléatoirement sur la volte céleste. Comme on le montis ldgaragraphb.2.2 la visibilité des
modes d’oscillations stellaires dépend de l'inclinaisen’dxe de rotation de I'étoile, et de sa vitesse
de rotationQ,.. Cette répartition aléatoire des valeurd deffecte les méthodes classiques pour mesurer

SUne technique alternative consiste a considérer la treméfe de Fourier du spectre de puissance sismique. Je reaiiend
sur ce point plus loin.
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les paramétres des modes d’oscillation. Au contraire tadisgie stellaire fire la possibilité d’estimer
ix, qui est trés mal contraint en général. De plus I'astérodisgie permet de mesurer la vitesse de ro-
tationQ, et n’est pas qu’'une mesure de la projection de cette vitesdage de visée de I'observateur
v-sini (v étant la vitesse équatoriale de la surface stellaire). &t capacité a fournir une estimation de
i» et deQ,, il est possible de contraindre aussi le rayon stellairegaent accessible par des mesures
interférométriques (cfThévenin et al. 2006our une revue de I'apport de l'interférométrie a I'asté&ros
mologie). De plus la connaissance igeest ausssi importante pour la détermination des parantgeges
exoplanétes. Enfiet les techniques standards de détection de planétes dameeestimation inférieure
de leur mass#/, telle queMp sinip, (i, étant I'inclinaison de l'orbite planétaire par rapport digme de
visée). Comme on s’attend a ce queeti, soient similaires, la connaissanceig@ermet de contraindre
directemeniM,,. L'intérét de missions alliant sismologie et exoplanetdies CoRoT, Kepler ou HARPS
est évident.

L'astérosismologie fire une possibilité unique d’avoir accés a des parametres mogortants et
fondamentaux que l'inclinaison de I'étoile, sa vitesse atation et méme son éventuelle rotatioffél
rentielle. Avant d’exposer plus en détails comment déteemces grandeurs a partir des oscillations, je
vais juste exposer rapidement le réle de la rotation danildes étoiles.

RoOle de la rotation dans I'évolution stellaire

La rotation joue un réle important dans la vie des étoilededeformation a leur mort, et constitue
donc un aspect important & bien mesurer pour améliorer cotrgréhension de I'évolution stellaire
(cf. Maeder and Eenens 20@éur une revue générale sur la rotation stellaire et soneinfle). En fet
de leur formation par la contraction d’'un nuage intersit@|ace qui deviendra une étoile acquiert une
rotation rapide. Le taux de rotation de la proto-étoileabit également par I'interaction entre celle-ci
et le disque I'entourant ou via I'influence d’un champ maagnqé.

L'évolution de la rotation stellaire est aussi déteminée ljiaterface entre les pertes de moment
angulaire liées aux vents stellaires et la redistributianntbment angulaire dans l'intérieur stellaire.
Pour des étoiles comme le Soleil, la perte de moment anguddieu au travers d’'un vent émanant de
la zone convective. La force de ce vent est reliée a I'aétimtagnétique de I'étoile, produit - pour ce
type d’étoile - par &et dynamo. Celui-ci dépend d’ailleurs fortement de la fotastellaire. L'impact
dynamique de la rotation sur la structure stellaire se &itisau travers de la force centrifuge modifiant
ainsi I'équilibre hydrostatique. Dans la plupart des cas diet est faible et négligeable, ce qui permet
comme on a pu le voir de simplifier la modélisation des intégestellaires. Pour des étoiles ayant des
rotations trés rapides, ce qui est particulierement le oas les étoiles massives (plusieurs de centaines
de knys, pour rappel le Soleil tourne-&2 knys), la surface stellaire est déforméd&penhahn et aj.
197Q Meynet and Maeder997) entrainant une modification a la fois de la perte de masss augsi
de la dynamique interne et des mouvements de circulatiomx-Cienfluencent directement le transport
des éléments chimiques via la modification des processusétinge au sein de I'étoile. Ce mélange
rotationnel induit est important a prendre en compte damaddélisation de I'évolution stellaire (cf.
Mathis and Zahn 2004 Il faut aussi y ajouter a ce mélange rotationnel ainsiiingioe difusion induite
rotationnellement (cf.Richard et al.2004 complétant la prise en compte de l&dsion turbuelnte a la
tachocline Epiegel and ZahrL992 Brun et al, 1999 Piau and Turck-Chiéz&002 pour expliquer les
abondances de surfaces.

Mesurer la rotation stellaire

Les données d’observation sur la rotation stellaire étagji@sgque récemment, limitées a la détermina-
tion de la rotation de la surface solaire en fonction de lauldé et aux mesures du taux de rotation, ou de
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Fic. 5.2 — Vitesses de rotation stellaires en fonction de lewssmaDiagramme schématique représentant
la rotation des étoiles de la séquence principale. Cetteefiglété réalisée a partir des valeurs carac-
téristiquesv - sini en fonction du type spectral, avec les masses et les rayppests pour ces types
spectraux. En ordonnée est représentée la vitesse argidagurface normalisée a celle du Soleil. Les
étoiles normales de la SP suivent une ligne noire large, duenl’'on connaisse peu d’étoiles avec une
masse inférieure a®BM,. Les étoiles Be tournent environ 2 fois plus vite que led&saie cette masse.
La région VLMS correspond aux étoiles de trés faible massféisMurdin in Encyclopedia Astron.
Astroph 2006).

la projection des vitesses de rotation. Il existe plusiéechniques pour mesurer la rotation des étoiles.
Lorgu’elle est stiisamment élevée elle entraine un élargissement des raiesadge Ceci fournit une
mesure de la composante projetée de la vitesse sur la ligmiséiy,t, i.€., Vit Sini. Sil'on dispose
d’un échantillon uniforme diisant d’étoiles, il est alors possible de corriger I'angl@alinaison, d’'un
point de vue statistique en supposant une valeur aléateif@ugle. En pratique, les observations ac-
tuelles permettent des mesureswligsini a des valeurs aussi faibles que 5/kmJne mesure directe
de la rotation est possible quand sa surface présente denagi@nénités, ce qui permet de repérer des
variations périodiques. C’est le cas pour des étoiles ptastune activité magnétigue en surface de type
solaire. En et leur surface est marquée par la présence de taches ngagisétsi celles-ci sont it
samment étendues, elles recouvrent une partie non ndgkgeea la surface de I'étoile, des observations
par photométrie peuvent alors montrer leur signature pamuwdulation rotationnelle (cKrishnamurthi

et al. 1998pour les étoiles de 'amas des Pléiades). D’autres aspedtadtivité stellaire peuvent étre
observés. Ainsi dans le vaste programme d'étude de I'éetdtellaire mené au Mont WilsoMflson,
1978, on s’intéresse aux raies spectrales H et K du calciums Eblerespondent a la mesure de I'activité
chromosphérique contenant aussi une signature modulée gdation Donahue et al.1996. Enfin la
possibilité de mesurer le splitting rotationnel dans lectes d'oscillations stellaires permet une mesure
de la rotation stellaire. Et ceci peut également permetateihdre le profil de rotation interne (dfo-
chard et al. 200%our les étoiles de type solair®Vinget et al. 1994our les naines blanches). Enfin on
peut citer les mesures spectro-polarimétriques oot la possibilité de reconstruire les structures ma-
gnétiques a la surface des étoiles par imagerie Zeemanl&o@m peut se reporter a la revueDenati
(2009 présentant comment ainsi accéder a la topologie du chargpétique et la rotation fférentielle

de surface.
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5.2.2 Hfet de larotation et de I'angle sur le spectre d’oscillations

Comme nous allons le montrer ici, I'angle d’inclinaison @eé de rotation d’'une étoile et sa vitesse
de rotation sont étroitement liés et il est donc trés importee comprendre comment ces 2 parametres
se manifestent dans les spectres d’oscillations.

Rotation

Les fréquences propres d’oscillations sont caractéripgesin ordre radiah et un degré’, dans le
cas d'une étoile a symétrie sphérique. Les fréquences smnt mbtées, . Or la symétrie sphérique
initialement supposée est brisée par la rotation ou le chaagnétique notamment, levant ainsi la dé-
générescence an, I'ordre azimutal, des modes propres. Chaque mode ne sgsagprésenté dans les
spectres par un unique pic mais par un multiplet, dont lacttra dépend de I'angle et de la vitesse de
rotation. La distance entre lesfidirentes composantes d’'un multiplet est ce qu’on appellgplitiing.

Il existe unsplitting rotationné se traduisant par des multiplet def/(2 1) composantes et wsplitting
magnétiquemenant (2 + 1) composantes. Dans le type d’étoiles auquel on s'intéregde splitting
magnétique est négligeabl&gugh and Thompsori990. La mesure du profil solaire a montré que
I'extraction du splitting rotationnel est moins évidentee@des modes de bas degrés, présentant moins
de composantes dans les multiplets et une grande seiséllixcitation stochastique. C'est undtdi
culté a laquelle il faut faire face dans le cadre des obsenststérosismiques ou seuls les modes de
bas degrésf(< 3) seront au mieux accesibles. A cela il faut ajouter I'inmo® que constitue I'angle
d’inclinaison qui détermine la structure des multiplets.
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Fic. 5.3 — Cette figure illustre l'influence de I'angle d'inclisani et du splitting rotationnebyv sur

la structure d’'un mode, et plus particulierement les amgéis relatives au sein d’un multiplet. Y sont
représentés un mode= 1 (gauche) et = 2 (droite) dont la structure en multiplet apparait. La passe
visible est répartie entre lesf2 1) composantes selanOn note la diiculté de pouvoir séparer et
de I'angle de celui du splitting, est la fréquence centrale d’'un modieen est la largeur &b le splitting
(d’aprés Ballot et al, 2006.
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La fréquence d’'un mode ¢, m) peut alors s’écrire telle que (dans le cas d’'une rotatiaforme) :
Q
Vném = Wne + mz(l - Chv) (5.13)

ou C,, est la constante deedoux (1951 ou de Coriolis. Le termenQ)/2r reprsésente Iget de I'ad-
vection de I'onde par la rotation et le termenC,,Q/2r la correction due a la force de Corioli§
étant la vitesse moyennée sur la surface. Pour les modefeli@dial élevé, cette constante est telle que
Cne = 1/(¢(¢+1) pour les modes de gravité@t, ~ 0 pour les modes de pression. L'équation précédente
peut donc se simplifier :

Q
Vnem ® Wne + m% (5.14)

Le splitting rotationnebvnm est alors représenté par le term@/2x. La figure5.3 présente la structure
des modeg = 1 et 2 pour diférents taux de rotation etftérents angles. Elle illustre trés clairement la
sensibilité des multiplets a la rotation, et le fait que leimacture est déterminée par I'angle d’observation
(on revient sur cet aspect dans le paragraphe suivant). ula sgesure du splitting donne ainsi une
estimation directe de la rotation moyenne de I'étoile ! Reraire de la mesure du splitting le profil de
rotation, on utilise une autre formulation du splitting :

Ro T
0 0

ou les noyaux Kerneld Knm sont déterminés a partir de la structure de I'étoile et deprEtés des
fonctions propres§chou et al.1994. Il est important de noter que les noyaux sont seulemersildes

a la composante symétrique @¥r, 9), et I'analyse du splitting des modes globaux ne fournituagc
information sur la composante antisymétrique.

Fic. 5.4 — Contour des noyaux déterminant la sensibilité déérdints modes a la rotation interne, ici du
Soleil. Tous les modes ont des fréquences proches de 2mHdrzdegrér et leur ordre azimutah sont,
de gauche a droitef,(m) = (5, 2), (20 8), (20 17), and (2020) (d’aprés Christensen-Dalsgagrd006).

Des techniques d'inversion de la rotation interne sontgmtées, par exemple daishou et al(1998.
La détermination d€X(ro, fp) en un point g, fp) est obtenue par une combinaison linéaire des données
qui peuvent étre par exemple mise sous la form&wnem :

Ro T
Q(I’o, 90) = Z Cngm(l'o, Ho)m_léa)n[m = f f 7(([‘0, 6o, T, O)Q(r, 9)rdrd9 (516)
nfm 0 0
en utilisant I'équatiorb.15 Cette équation définit la vitesse angulaire déduite commaemoyenne qui
est idéalement localisée prés dg §p). Le degré de la localisation est déterminé par I'étenduecyau
moyen défini par :
K(10,600,17.6) = >, Carm(To, o) K (1, 6) (5.17)

nem
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La maniére dont sont obtenus les fimgents d'inversiorc,m(ro, o) dépend des propriétés de la méthode
d’inversion mise en oeuvre.

Angle

La figure 5.5 montre I'évolution du spectre en fonction de I'angle d’ineisoni pour des modes
¢ = 1 et 2, c'est-a-dire ayant respectivement 3 et 5 composaigédses, au mieux. Il apparait trés
clairement (comme on avait pu le voir déja sur la fighu® que la structure des multiplets est déterminée
par I'anglei. Et ce uniguement pour des raisons géométriques fié) eontrairement au cas solaire ou
des observations a haute résolution spatiale peuvent éméan, I'astérosismologie ne bénéficie - pour
l'instant ? - que de mesures, en luminosité ou en vitessegrliées sur le disque stellaire.

T T T S T S
B ' ' | B A

60— - 60— -

40}~ B 401 4

20 - 20~ -

0 0
(V-vo)/dv (V=vg)/dv
Fic. 5.5 — Cette figure illustre d’une autre facon I'influence 'dagle d’inclinaisoni sur la visibilité des
composantes d’un multiplets. A gauche, il s'agit d'un md@de 1; a droite, un modé = 2. Chaque
ligne horizontale représente le spectre d’un mdde { ou 2) pour une valeur fiérente de I'anglé. La
répartition de la puissance entre leffélientes composantes est bien visible. Dans le cas repgésent
on al” = 6v/3 (d’aprésBallot et al, 20086.

En s’intéressant a la contribution relative des modes desstservations intégrées sur un disque
stellaire (cf. par exempl&izon and Solank{2003 et ses références pour une description des calculs),
on peut déterminer la visibilit¥/, de chaque mode. Cette visibilité décroit vite et fortementd’aug-
mentation du degré. Ainsi pour? = 1,..,5 on a {/,/Vo)? = 1.5,0.53 0.027,0.0039 0.00067. On com-
prend mieux pourquoi on s’attend a observer seulement lelesnde degréé= 0, 1, 2 et probablement
quelqued = 3.

En supposant que I'énergie d’'un mode soit répartie ideatitent entre les composantes d’'un multiplet,
les amplitudes relatives de ces composantes peuventrg’écrfonction de la visibilité des modes :

Anem = afm(i)a’nfvg? = am(i)Ane. (5.18)

ou le facteuraym(i) est le rapport d’'amplitude dans le multiplet. Ce terme esement géométrique et
dépend dé. En dfet il est défini par :
i) = ———|P, '(cosi 5.19

aun(l) = i [P (c0sD)] (5.19)
Cette formulation reste valable aussi bien pour des obsemgaen luminosité qu’en vitesse. Lamplitude
relative d’'un mode dans un multiplet dépend aussi de leue@zimutaim. Enfin le facteukvn, ~ a(vny)
dépend surtout de la fréquence et du mécanisme d’excitdliette approche est valable dans le cas de
rotation peu élevée pouvant étre traitée comme une petiombde I'équilibre.
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On vient de voir toute la sensibilité a laquelle est sujedtesttucture du spectre d'oscillation, et
l'importance de connaitre au mieux I'anglet le splittingév. En dfet pour extraire une information sur
les paramétres des modes, ces quantités sont utiliséesffeEmiuer I'ajustement du spectre théorique au
spectre observé. Un mode () est modélisé par des multiplets paramétrés par la fréguesntrale g,
'amplitude Ay, la largeurT, - ces 3 grandeurs sont communes a chaque multiplet - leirsplitt et
'anglei. Ceci fait I'objet du paragraphe suivant.

5.2.3 Rotation, inclinaison et ajustement

Le probleme de I'extraction simultané du splitting rotatiel 5v et de I'anglei a récemment été
traité parGizon and Solank{2003. Dans le cas d'étoiles de type solaire, tournarffisamment vite
(jusqu’a 10Q) pour que les modes soient identifiables et leurs compasanitssamment séparées, ils
ont montré qu'il était possible d’extraire - en méme tempss 2 grandeurs a partir de modes de bas
degrés.

Nous nous intéressons ici au cas d'étoiles de type solaue Ipsquelles I'identification n'est pas
aisée, c'est-a-dire les cas 6u < I' (I' étant la largeur d’'un mode). Nous nous plagons dans le cadre
du Soleil vu comme une cible sismique de CoRoT pendaribog rurf avec un angle d’inclinaison
i inconnu. Pour ce faire nous simulons des soleils en utlliencaractéristiques obtenues a partir de
des mesures en vitesse de l'instrument GOLF mais corrigearamplitudes pour correspondre a des
observations photométriques. On suit la procédure preppad-ierry Fraillon et al.(1998 pour créer
ces spectres d’oscillations. Enfin on considére 2 vitessestdtion (1 et 22,’) et 3 angles d’inclinaison
i =30°,60° et 80°.

En considérant I'identification des modd¥eetuée et de borspriori sur les paramétres des modes
(fréquence, largeur, amplitude, splitting) estimés, n@usvons nous intéresser a I'extraction de ceux-ci
par un ajustement des spectres observés. Classiquemeara@sétres ajustés en héliosismol8gient
'amplitude A, la fréquence centraley, la largeul, le splittingévnm et le fondB. L'anglei constitue
donc un nouveau parameétre dont il faut étudier I'impact ®stimation desv. En extrayant simultané-
ment le splittingsv et I'anglei lors de I'ajustement des spectres.

Mise en évidence d’une corrélation(i, 6v)

Dans le cadre de ce travail, je me suis particulierementtadta Iétude sur I'estimation detdv. Des
simulations Monte Carlo sont réalisées pour évaluer fiestion de ce couple de parmaétres. Un spectre
théorique parfait est créé, comme décrit précédemment,ymawvaleur du couple,(@v). N observations
sont simulées en changeant le bruit des spectres pseudos&dsauxquels on appliqgue une procédure
d’'ajustement. Nous nous s'intéressons a la fonction delation et de vraisemblance entre les spectres
parfait et pseudo-observés.

Des simulations Monte Carlo ont été réalisées poffiédintes valeurs deet 6v. Il n'y a pas de
solution unique et les estimations sont sensiblesaapriori utilisés pour les parameétres initiaux. Ainsi
pour une réalisation donnée, et un mode fixé, I'ajustemeut ganverger vers des coupldsqv) dif-
férents des valeurs initialement utilisées pour simulsrsigectres. L'fet le plus important et le plus
visible est I'existence d’'une nette corrélation entre cggmfametres. Celle-ci est illustrée sur les fi-
gures5.6et 5.7. On voit clairement que les résultats s’organisent le longeal courbe. Or elle suit la
loi : 67 - sini ~ constante= 6v, - sini,. On peut interpréter ce phénoméne comme le fait qu’un chan-
gement des rapports d'amplitude modifie I'anglet par conséquent induit un biais sur le splitting. Il

bc’es-a-dire une campagne de 150 jours continues, soit soéutéon fréquentielle de 0.077 uHz
"Qo/2r ~ 0.4 uHz
80n rappelle que I'asymétrie des modes est négligeable ici.




98 Apport aux missions astérosismiques

faudrait pouvoir bénéficier de mesuresi@amment précises pour avoir une bonne estimatidradant
de procéder a une analyse plus fine sans introduire de biassl@adétermination de ces paramétres.

v (uHz)
ov (uHz)

0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
i (deg) i (deg)

Fic. 5.6 — Fonctions de corrélation (gauche) et de vraisembldédioite) dans le plan,(6v). L'étoile
considérée est un soleil vu par CoRoT avigc 80° ; Q, = 2Q.). Les régions blanches correspondent
aux valeurs les plus élevées de ces fonctions. Le sigheeprésente la valeur intiale et Iplg9) le
maximum de la fonction.

127

1.0~

0.8

6v(uHz)
IS
)
T

ool . oo o

Fic. 5.7 — Fonction de vraisemblance dans le platv). Les (+) correspondent a la détermination de ces
parametres pour plusieurs réalisations du spectre d'wile éyant les paramétres = 80° etQ, = 2Q..
La ligne continue est telle que, sini, = constante.

Cette constatation a amené a mettre en place des ajustentiisét une nouvelle paire de para-
métres indépendantsi; §v*) avecsv* = v sini. Il a été montré, dans Ballot, GarciaLambert (2006),
gue cette nouvelle variabt®* est meilleure quév pour étudier les ajustements dans ce contexte. Ces
résultats ont contribué a cet article dans lequel de nassstratégies d'ajustement des spectres de soleils
avec une rotatiof2 < 2Q, et une inclinaison inconnue. Il a été mis en évidence la piisSid’extraire
I'angle d’inclinaison et le splitting pour une vitesse de;Zmais que pour une rotation solaire I'angle
n'est pas correctement déterminé.
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5.2.4 Article ROTATION SPEED AND STELLAR AXIS INCLINATION FROM P MODES . How CoRoT wouLD
SEE OTHER SUNS

Rotation speed and stellar axis inclination from p modes :
How CoRoT would see other suns
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Dans le contexte des futures missions spatiales dédiéastarbsismologie, nous avons étudié le pro-
bléme de I'extraction de la vitesse de rotation et de I'maison de I'axe de rotation d’étoiles de type
solaire a partir des données telles qu’on s’attend a les.dvous nous sommes attachés aux rotateurs
lents (au plus deux fois la vitesse de rotation solaire)mpEeement parce qu'ils représentent le cas le
plus dificile et deuxiemement parce que plusieurs cibles princpadeCoROT présentent des vitesses
de rotation lentes. Notre étude de la fonction de vraisengelaa montré I'existence d’'une corrélation
entre les estimations de l'inclinaison de I'axe de rotaii@t le splitting rotationneby de I'étoile. En
utilisant les parametreset 6v* = v sini, nous proposons et discutons de nouvelles stratégiesse’aju
tement. Des simulations Monte Carlo ont montré que nousipos\extraire un splitting moyen et un
angle d’inclinaison jusqu’a des valeurs de rotation sela@ependant, pour une rotation solaire, nous
ne sommes pas capables d’extraire correctement I'anigien que nous sommes encore capables de
mesurer correctement™* avec une erreur inférieure a 40 nHz.

Ma contribution & ces travaux a concerné I'étude et la misévegtence de la forte corrélation qui
existe entre les parameétre®t 6v grace a des simulations Monte Carlo, des ajustements dérespec
sismiques et I'étude de la corrélation et de la vraisemiglalecspectres pseudo-observés.
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ABSTRACT

In the context of future space-based asteroseismic missions, we have studied the prob-
lem of extracting the rotation speed and the rotation-axis inclination of solar-like
stars from the expected data. We have focused on slow rotators (at most twice solar
rotation speed), firstly because they constitute the most difficult case and secondly
because some of the CoRoT main targets are expected to have slow rotation rates.
Our study of the likelihood function has shown a correlation between the inclination
of the rotation axis ¢ and the rotational splitting di of the star. By using the parame-
ters, i and dv™ = dvsind, we propose and discuss new fitting strategies. Monte Carlo
simulations have shown that we can extract a mean splitting and the rotation-axis
inclination down to solar rotation rates. However, at the solar rotation rate we are not
able to correctly recover the angle ¢ although we are still able to measure a correct
dv* with a dispersion less than 40 nHz.

Key words: Rotation — Stars: oscillations — Sun: helioseismology — Methods: data

analysis — Instrument: CoRoT

1 INTRODUCTION

Understanding dynamical phenomena inside stars is one of
the most important current challenges for stellar physics.
During the last decades, helioseismology has allowed astro-
physicists to constrain the internal structure and dynamics
of the Sun. In the same way, asteroseismology will aim to
improve our knowledge of stellar dynamics, especially con-
vection and rotation. With future asteroseismic missions
like CoRoT (Convection Rotation and planetary Transits,
Baglin 2003), it will be possible for example to determine
the extent of the convective region in stars and to extract
information on rotation. Since 2003 the first Canadian satel-
lite dedicated to asteroseismology, MOST (Microvariability
and Oscillations of STars, Walker et al. 2003), has been op-
erational, beginning the space age for asteroseismology.
Asteroseismology has already provided information on
the internal rotation of stars (e.g. Aerts et al. 2003, for re-
sults on a 3 Cepheid). However, the most accurate seismic
information has been obtained for the Sun. Helioseismology
has provided very accurate profiles of the internal rotation
(see Thompson et al. 2003, and the references therein) as
deep as 0.2 R (Couvidat et al. 2003; Garcia et al. 2004a),

* Present address: Max-Planck-Institut fir Astrophysik, Karl-
Schwarzschild-Str. 1, 85741 Garching, Germany; E-mail:
jballot@mpa-garching. mpg.de

@ 2006 RAS

thanks to the Solar Heliospheric Observatory and to ground-
based networks. Because of the rotation of stars, modes are
not single peaks but multiplets. The splitting of the mul-
tiplet components gives information on the rotation speed
in the acoustic cavity covered by the mode. Nowadays and
in the near future, the asteroseismic observations will be
limited to low-degree modes because of the absence of spa-
tial resolution on the stellar surface. Thus, new inversion
techniques have been developed and checked to derive, for
example, the radial rotation profile (e.g. Goupil et al. 1996;
Lochard, Samadi & Goupil 2004) or to infer the latitudinal
differential rotation (Gizon & Solanki 2004).

Rotational splittings could be derived from the oscilla-
tion spectrum along with the other mode parameters. How-
ever, as we have learned from the solar case, the rotational
splitting is harder to extract for low-degree modes because
of the limited number of components in a multiplet. More-
over, another difficulty appears in the stellar case: the angle
of inclination () of the rotation axis, which determines the
multiplet pattern, is generally unknown.

Gizon & Solanki (2003) (hereafter GS03) have recently
studied the simultaneous extraction of the splitting and the
angle ¢ {rom low-degree oscillation modes. We propose here
to follow up their analysis by studying the potential of multi-
mode fitting for more critical situations and by proposing
automatable procedures. Our main objective is to determine
the precision and limits in the determination of the rotation




5.2 Rotation et inclinaison de I'axe d’une étoile

101

2 J. Ballot, R. A. Garcia and P. Lambert

of solar-like stars from a mission like CoRoT. To do so, we
have simulated CoRoT-type observations (150-day long) of
a Sun spinning at different speeds with different axis orien-
tations. We have considered rather realistic signal-to-noise
ratios (8/N) and we have focused on the particular situation
of slow rotators (less than twice solar rotation).

Our preliminary results have been outlined in Ballot
et al. (2004). The present paper fully develops this work.
The layout of the rest of the paper is as follows. In Sect. 2
we describe the main properties of modes for a star under
rotational effects. In Sect. 3 we describe the techniques used
to extract splittings and angle i from several modes together.
In Sect. 4 we present the results of our method applied to
several example cases. Finally, we discuss the fitting meth-
ods before concluding in the last section.

2 OSCILLATION SPECTRUM OF A
SPINNING STAR

2.1 Mode properties

Acoustic (p) modes in solar-like stars are excited by turbu-
lent convective motions. Oscillations are damped but perma-
nently re-excited (Goldreich, Murray & Kumar 1994). The
oscillation power spectrum of such modes can be modelled as
a noisy Lorentzian profile. For a power spectrum classically
computed with the Fourier transform of a regularly-sampled
time series, this noise is a multiplicative exponential. A mode
(n, £, m) — see below — is also characterized by its frequency,
its amplitude and its FWHNM.

In solar-like stars, the width I of a p-mode depends only
on its frequency v. For the Sun, the function T'(¢) shows a S-
shape. There is a plateau in the range 2300-3200Hz around
a value of 1 pHz. At low frequency widths decrease rapidly
and increase at high frequency (e.g. Garcia et al. 2004b).

In the absence of rotation the frequency of a mode de-
pends only on its radial order n and its degree £ we de-
note it ¥,s. Modes are (2£+ 1)-times degenerate among the
azimuthal order m. This degeneracy is removed by break-
ing the spherical symmetry, especially by rotation. The fre-
quency of mode (n, £,m) is expressed as Vnsm = Vng+0Unem.
The asymptotic first-order approximation, developed for a
star spinning as a solid body with an angular velocity €2,
gives dvnem = —méy with dv = Q/2x (Ledoux 1951). We
call §v rotational splitting (or simply splitting).

For geometrical reasons, only low-degree modes have a
sufficient amplitude to be visible in an oscillation spectrum
due to the integration of the luminosity — or the radial veloc-
ity —on the full stellar disk. Mode amplitudes also depend on
their azimuthal order m. Calculations are rather straightfor-
ward and can be found for example in GS03. Assuming the
equipartition of energy between the different components of
a multiplet (n,£), their amplitudes can be expressed as

Antm = aem (1) Vi ome = @m (i) Ane. (1)

In this expression, the factor V; is the mode visibility.
It depends on the limb-darkening function, i.e. on the atmo-
spheric properties. The visibility V; decreases strongly when
£ increases: for £ = 1,..,5, we have calculated (Vg/Vp)? =
1.5, 0.53, 0.027, 0.0039, 0.00067, assuming an Eddington law
for the limb-darkening function. For this reason, we expect
to measure only modes £ = 0, 1, 2 and probably a few £ = 3.

OB i_30°;8v=08pHz ]
------- 1= 60° { v = 0.5pHz
_____ i=80° v = 0.4uHz

0.6~ i

0
V-, (uHz)

Figure 1. An £ = 2 mode for three different speeds and angles.

The factor asm(?) is the amplitude ratio of modes inside a
multiplet. It is a purely geometrical term, depending on ¢,
the angle between the line of sight and the rotation axis.
This is true under only one condition, that the contribution
of each stellar-surface element to the total flux depends only
on its distance to the disk centre. Even if it is not exactly
true for velocity-fluctuation observations due to the rota-
tion of the star (e.g. Henney 1999), this assumption stays
very good for luminosity observations. The final factor of the
mode amplitude an; & a(vns) depends mainly on the fre-
quency and excitation mechanisms. We note A, = ngang.
This approach is valid for low rotation rates, when rotation
can be interpreted as perturbation.

Thus, a mode (n,f) is modelled by a multiplet
parametrized by five parameters (only the first three for an
£ = 0 mode): the central frequency v¢,0, the amplitude Ang,
the width I',; common to all the components, the splitting
év and the angle 4.

2.2 Classification depending on dr

We have defined three different scenarios according to the
splitting duw:

(1} Sv > dpov
(2) < t5lls 6(]2!/ 3
(3) v <T;

where dpav denotes the small separation vp 1,60 — Vn =2
(around 10 pHz for the Sun in the range 2000-3000 puHz). In
the first case, the components of different modes are mixed
and it could be difficult to label each peak in a spectrum with
the correct values of £, m and relative n. However, when this
identification is done, all of the splittings di/ne,, are accu-
rately defined. In the second situation, mode identification
does not pose any problem in general for good S/N and, as
the components of a multiplet are well separated, splittings
are easily measured. In the third and last case, the multi-
plet components are blended. The effect on the amplitude
ratio of a multiplet due to a given inclination axis is not
always distinguishable from those of the splitting as illus-
trated by Fig. 1. For three different configurations chosen as
an example, the mode profiles are nearly the same; only fine
differences appear in the structure of profile tops. When an

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-6
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exponential multiplicative noise is taken into account, these
differences are very difficult to catch. We have studied this
more challenging situation, corresponding to év < 1uHz (for
suns), i.e. Q < 20 (Qp/27 = 0.4 pHz).

3 EXTRACTING THE MODE PARAMETERS
3.1 Fitting modes: maximum likelihood

Splittings and inclination angle should be deduced from the
oscillation spectra at the same time as all the other mode pa-
rameters. For that, we use techniques developed and applied
in full-disk-integrated helioseismology. Oscillation spectra
are fitted with a maximum likelihood method as described
by Appourchaux, Gizon & Rabello-Soares (1998). The power
spectrum of a solar-like star is modelled as the sum of modes,
modelled by multiplets, and a background noise, mainly due
to convective motions (granulation, supergranulation), and
instrumental noises. The first step of the analysis is to re-
move the background, previously fitted following the model
of Harvey (1985), to obtain a “flat” background. Then the
modes are classically fitted alone or by pairs (£,£ + 2) ac-
cording to the value of the small separation and the mode
amplitudes. The residual background is considered as a con-
stant inside the fitting window.

As i is a new parameter compared to the classic helio-
seismic analysis, we have explored its impact, especially on
the splitting determination.

3.2 Guessing and assumptions

The fitting method needs guesses for the parameters to fit.
This estimation is a starting point of the parameter-space
exploration by the algorithm maximising the likelihood. We
denote by & the estimate of the parameter z. A crude esti-
mation of the mode central frequency can be obtained, by
looking for its centroid. The amplitudes and widths can be
first determined on £ = 0 modes, which are insensitive to
rotation. As amplitudes a,; and widths I',.; depend mainly
on frequency, initial values for the modes £ > 1 can be in-
terpolated from those of £ = 0 as follows:

= Va? - o W2 Ay A
A I ©)
Trno12 =T, Thaz= W (3)

Determining the estimates for 7 and v is not easy when
multiplet components are not well separated. A first possi-
bility is to fit each mode as a single Lorentzian. The compar-
ison between the widths of two neighbouring modes £ = 2
and £ = 0 allows us to detect the presence of rotation (when
i > 0), but a quantitative interpretation of this broadening
is difficult because of the cumulative effects of ¢ and dv.

The sensitivity of the fitting to 7 and i has been tested
along with the impact of the noise on i and dv determination.
Modes of interest have been fitted as follows:

e Pairs £ = 0 & 2 are fitted with eight parameters
(Ao, Az, vo, 12, T, b, 1, i): their amplitudes, their frequen-
cies, a common width, the background level, the splitting
and the inclination angle. Assuming I', 15 = ', 0 is a good

(© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-6
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Figure 2. Likelihood function for one simulated spectrum in the
plane (i, dv) of the parameter space. All the other parameters are
fixed to their simulated value. The power spectrum is taken in the
range 2200-3000uHz. The white colour corresponds to the highest
likelihoods and the black to the lowest. The x is the simulated
value (ip,8p) and the + is the maximum of the likelihood. The
dashed line follows v sini = dvg sindg.

approximation as shown by the solar case (Chaplin et al.
2006). Thus, the parameter space is reduced as well as the
computing time and the risk of non convergence.

e Modes £ = 1 are fitted with six parameters
(A1, v1,T1,b, 61, ). As the expected amplitudes of the £=3
modes are very small we do not fit them, although they are
present in simulated spectra. Previous results have shown
that such a simplification could introduce biases — especially
to frequencies and splittings — if neglected modes are not
sufficiently small and/or are too close to the fitted ones. We
have been careful and we have verified that no significant
bias has been introduced in our case.

Different random values for 7 and dv have been tested
on several Monte Carlo realizations of the spectrum (see
method in Sect. 4.1). We have seen first that the solution
is not unique and a certain dependence upon the first guess
parameters is observed. For a given mode in a given real-
ization, the fitting procedure can converge to some different
couples (i, v) according to the initial values 7 and dv. How-
ever the main effect is due to the noise which has a strong
impact on the estimation of (i,r) and disperses the results.
Nevertheless, we observe a clear correlation in the determi-
nation of both parameters. Results are organized along the
curve: dvsini ~ constant = duvyg sin ig. We denote with an in-
dex 0 (8vo,sindn) the real (input) values of the parameters
in the simulation. This can be explained by a study of the
likelihood function for a simulated spectrum. Figure 2 shows
such function in a plane (i, v) in the parameter space, with
all other parameters fixed to their true value. We observe in
such a plane a ridge following the curve dvsini = vg sinip.
Thus i and dv are correlated. A new pair of independent

parameters can be built:
with (4)

Hereafter we use preferentially this new variable év* which
is better suited than dv for studying fitting issues and dis-
cussing results.

(i,607)
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3.3 Proposed strategy: multi-mode fitting

With a classical fitting strategy, the determination of i seems
very sensitive and tricky. We propose here another strategy
aiming to improve the accuracy of the obtained value of
i. We have fitted simultaneously several modes, as we can
consider — to a first order approximation — that they have
the same value of ¢ and dv*.

(1) Choosing initial guesses. For A, T and ¥, see
Sect. 3.2. We firstly fit pairs £ = 0 & 2 and single modes
£ = 1, using several (typically 20) different random values
of 7 and v*. We use the average of all the obtained results
as a better guess for these parameters.

(2) Fitting simultaneously the modes (£ = 2,n —
1), (£ = 0,n) and (£ = 1,n). We used eleven parameters
(A2, Ao, A1, v2, 0,1, Dgya, T1, b, 8y, i). We obtained also a
series of values for (4, d1). The mean values are noted (im
and dv;,) (m for mean value). We obtain in this way a first
measurement of ¢ and Q.

(3) Global fitting on a large range of the spectrum.
Fitting several modes simultaneously, keeping free all the
parameters, would be far too costly in terms of computing
time, and far too delicate in terms of convergence. Thus, we
have decided to fix all the parameters but (i,dv*) to their
values deduced from the previous step. We choose as guesses
i =i, and 8" = 6u],. Fitted results are denoted (i,, 6u7))
(g as global).

4 MONTE CARLO SIMULATIONS
4.1 Defining the simulations

The mode characteristics are derived from the observations
of the Sun made by the GOLF instrument (Global Oscilla-
tions at Low Frequency, Gabriel et al. 1995). However the
amplitudes have been adapted to simulate luminosity obser-
vations instead of Doppler velocity measurements. We have
treated the Sun as it was a main CoRoT target of magni-
tude 6 observed during 150 days. For such a star, in the fre-
quency range of interest (2200-3000 uHz), stellar noise have
to dominate instrumental and photon noise (see discussion
in Michel et al. 2005). Thus, S/N (as defined by Libbrecht
1992) of the hightest component of a multiplet varies from
15 to 150 for the £ = 1 modes, from 4 to 45 for £ = 2, and
from 0.7 to 7 for £ = 3 (in configurations at 80%). The widths
do not vary much (from 0.8 to 1.1 uHz). 150-day (resolution
= 77 nHz) power spectra are created including ¢ < 3 with a
splitting d1p and an angle 4o that we want to simulate. In the
chosen frequency range, there are six modes for each degree.
This choice of interval results from a compromise: we have
rejected modes with too low S/N (i.e. at low frequency) and
peaks too broad, useless for our analysis (at higher frequen-
cies). This will give us a lower limit of what we could obtain
in the real case, with the hope that CoRoT will reach such
modes. To introduce the noise of each realization we follow
Fierry Fraillon et al. (1998) by using a random exponential
distribution which simulates the stochastic excitation.

To test the analysis method a Monte Carlo simulation
is done, i.e., we repeat N times the method on the same the-
oretical spectrum changing only the realization of noise. As
the computing time required in each realization is quite high

and we want to do many different cases, we have decided to
limit the number of realizations N to 100. The statistical sig-
nificance of the results is small but it is enough to check the
general trends of the solution. In order to verify our results
we have increased N to 1000 in some cases, e.g. ip = 60°,
6vg = 0.8 uHz. The conclusions remain roughly the same.
We have simulated six different configurations: two rotation
rates {2 =1 and 2(1@, ie. 6y = 0.4 and 0.8 uHz, with three
inclination angles ip = 30, 60 and 80°.

4.2 Star spinning twice as faster as the Sun

This class of stars is the most favourable among those con-
sidered. Results obtained with our strategy are satisfactory.
A clear improvement is found, relative to classical fitting.
The histograms of Fig. 3-a show the distributions of deduced
parameters for each considered inclination angle. Both pa-
rameter couples (im, 6u,) and (14,01, ) are plotted for every
studied stellar orientation. We make three main comments:

e in the three configurations, determinations of du™ are
non-biased and little spread: the dispersion is around 30nHz.
Results given by averaging (dvy,) and by global fitting (dv;)
are very similar. Global fitting does not lead to a noticeable
change in this parameter in this situation.

® On the other hand, the global fit (i.e. i,) brings, for
i, a major improvement at low angle (i = 30°) according
to averaged results i.,. Although there continue to be sev-
eral highly spurious results (i, 2 70°), a large number of
realizations lie around 30°.

e There is a slight bias on the i determination for the
extreme values, but it remains smaller than the error bar.

4.3 Star spinning as the Sun

Fitting results for the configuration with dv = 0.4 uHz are
shown in Fig. 3-b. The study of the distributions of im, du,,
iy and di leads to two different conclusions for dv* and i.

e The dv* distributions are quite narrow with disper-
sions similar to the previous configurations (around 30—
40 nHz). However a significant bias appears in the three
cases, whereas it is negligible in the simulations at 2 Q.

o The angle i is not correctly extracted. The distributions
are rather chaotic. However we have remarked that around
a fifth of the realizations have given an angle of 90°. For the
global fits of these low-splitting cases, this value behaves like
an attractor during the likelihood-maximising process.

‘We wanted to know if it is possible to extract the angle
i from the selected modes in a configuration Q2 = Qg. To
do so we have considered an idealized situation: we have
performed “ideal” global fits. In such fits all the parameters
— except ¢ and §v* — are fixed to their exact values and not
to the values deduced from a previous fitting step (cf. step
#3 in the strategy § 3.3). Moreover the exact values ip and
Sug are chosen as guesses i and 6#*. Thus all is optimized
for fitting: only noise can influence the results. Results of
this fitting method are plotted in Fig. 3-b with dashed lines.
Thus we can conclude that:

e the bias on dv* disappears. It indicates that this bias
was due to errors in the values to which the parameters were

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-6
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a) Q=20 (bvy = 0.8 uHz)

b) 2= Qg (b = 0.4 uHz)
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Figure 3. a) Distribution of fitting results in the three configurations 2 =2 Q. On the left the angle 4; on the right év*. Histograms
plotted with solid lines show the results of global fits (i; and 6:15}; Histograms with dotted lines show the averaged results i, and dv},.
The dot-dash vertical line indicates the input value. b) Same as a) but for 0 = Q. We have added distribution of the “idealized” global

fits (cf. text) plotted with dashed lines.

fixed. However, the dispersion stays the same: it is mainly
generated by the noise.

o the determination of i is not changed. Noise dominates
above the signature of the angle and that seems inevitable
in such data.

5 DISCUSSION
5.1 On the i/dv-correlation and the law asn (i)

In the framework of global helioseismology, Chaplin et al.
(2001) have observed that changing amplitude ratios fixed
inside the multiplets £ = 1,2 and 3 during the fit of solar
spectra introduces a systematic bias on extracted splitting.
We can understand the reason by studying the likelihood
function shown in Fig. 2. Changing the amplitude ratio is
similar to changing the angle 4, thus it introduces a bias on
splitting determination due to the correlation we have found.
Our results generalise this observation. They show perfectly
that we should be cautious of bias introduced when param-
eters are fixed, because of the correlation existing between
the different parameters (see also Fierry Fraillon et al. 1998).

This analysis shows that it could be interesting to de-
rive the angle i by other ways, like directly studying the
light curve of stars and trying to follow up modulations due
to activity spots (e.g. Rucinski et al. 2004). If such an ad-
ditional constraint is available, the situation would become
similar to the solar case and the amplitude ratios agzm could
be fixed a priori and individual splittings fitted. However

(© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-6

the measurement of ¢ must be sufficiently accurate (proba-
bly ~ 5-87) otherwise the splitting determination will likely
be biased.

The results presented in this paper depend on the law
we have used to link agn to 4. For fitting, this law must
be defined @ priori. As shown once again by solar experi-
ence (Chaplin et al. 2004), when multiplet components are
blended and not separated — which is the case here — fits are
very sensitive to the chosen law asm (). Luckily, for intensity
observations, these ratios depend mainly on well-controlled
geometrical considerations (cf. Sect. 2.1).

5.2 Limitation and improvements

The situation can be improved if low-frequency modes are
measured. For these modes the splitting can directly be mea-
sured because of their finer widths. Then fixing the retrieved
splitting can yield to a good estimation of ¢ at higher fre-
quencies where the multiplets are better defined and the
influence of the stochastic excitation less important.

In our simulations, we have assumed that the angle and
the splitting are the same for all modes. While it is true
that 4 is the same for every mode, di/ can vary for real stars,
especially because of the differential rotation that could exist
along the radius. However, for the Sun this variation is weak
for low-degree modes in the studied frequency range. We
could also attempt to extract not a mean splitting but a
mean splitting for each degree, as was done for a first stage
for the Sun (cf. Lazrek et al. 1996).




5.2 Rotation et inclinaison de I'axe d’une étoile

105

6 J. Ballot, R. A. Garcia and P. Lambert

1.0 T T T
g =&~
=]

= 06 g

7

!

5 al gk
0.2 P o i
oolz:” \ : : ;

0 20 40 60 80

1)

Figure 4. Synthetic representation of biases and error bars for
i and dv* deduced from the simulations, in all the studied con-
figurations. The crosses (x) mark the expected values (ig, dvj).
For @ = 2 Qg cases, the boxes indicate the mean results and
their dispersions. For Q = 1 Qg, cases, only error bars on du™ are
plotted because of the absence of good determinations of i. The
two dashed lines are isorotations dv = §ry = 0.4 and 0.8 plz,

If £ = 3 modes have sufficiently high amplitudes in real
observations to be correctly fitted, the results shown here
would be improved. If they could be observed but with low
8/N, we could try to use a so-called n-collapsogram (cf. Bal-
lot et al. 2004) to extract a mean splitting. This technique
can be summarized as follows: averaging the spectra of sev-
eral £ = 3 modes with different orders n, after removing the
£ = 1 neighbours, to enhance the S/N and define the mul-
tiplet better; and fitting the resulting spectrum. It needs a
good determination of the central frequency for every mode,
and small variations of v and the width (which is the case
in the “plateau” frequency range).

‘We can hope to derive even better results by denoising
asteroseismic spectra. Filtering the spectrum and enhancing
S/N could improve the contrast of multiplets, easing their
analysis. Lambert et al. (2006) are proposing methods based
on curvelet transforms permitting such denoising.

This analysis performed on the Sun can be extended
to sufficiently bright CoRoT targets with similar mass and
evolutionary state. S/N will depend on the convective-noise
level which will be observed in other stars. Some discussions
on this topic have taken place after the observations of Pro-
cyon by MOST (Matthews et al. 2004; Bedding et al. 2005).

6 CONCLUSION

One of the challenges of present and future asteroseismic
space missions is to extract stellar rotation rates and, wher-
ever possible, the internal rotation profile. To do that, mode
splittings dv have to be measured. We have studied the im-
pact of the extra parameter 4, appearing in asteroseismology,
on the fitting. We have shown a correlation between dv and
i, and defined a new parameter év* = dvsini. Strategies
of multi-mode fitting have been developed, tested and vali-
dated with Monte Carlo simulations. Figure 4 sums up the
results. At Q = 2 Qg we can retrieve both parameters in
most of the cases, but at {2 = £}, we have not been able

to correctly recover the angle ¢. This result emphasizes the
interest of having an independent measurement of the angle,
but it has to be accurate enough to prevent the inclusion of
a bias in the splitting determination.
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5.3 Peak taggingou étiquetage des pics

5.3.1 A propos de lidentification des modes

Dans les travaux exposés précédemment, on a supposé cundifichtion des modes d’oscillations
dans les spectres observés étaieuée. Or cette étape d’identification est essentielle ploienir une
information sur les propriétés de I'étoile. Efiet pour extraire au mieux les paramétres des modes, il est
nécessaire de connaitre le modéle a utiliser pour analysgelctre et procéder a un ajustemehicace.

Ce qui dépend fortement du degré du mode a ajuster.

Dans le cadre des oscillations de type solaire, on met a peafis propriétés de périodicité (dans
le cadre asymptotique), en estimant notamment la grarfiFaeticeArvy. Par exemple calculer la fonc-
tion d’autocorrélation du spectre de puissance ou sa ttamsék de Fourier sont 2 moyens couramment
utilisés pour déterminer la demi-granddféience et identifier les périodicités des cougles 0 — 2
et{ = 1 -3 (quand les modes = 3 sont visibles, ce qui est plus délicat en photométrie)teQaro-
priété a été utilisée au début pour le Soleil avec le diagreréahelle Grec et al. 1983. Celui-ci est
une représentation en 2D du spectre d’oscillations. Il esstruit en mettant a profit cette périodicité
pour découper le spectre en bande de longleysuis superposées les unes sur les autres. Sur I'image
obtenue, les modes d’'oscillations forment des arétes éesruasi paralléle correspondant aux couples
{=1-3ett=0-2.

Ces diférentes techniques ont pu notamment étre mises en oeuwéedzatdre des exercices "Hare-
and-hound" du groupe de préparation aux observations qigside CoRoT (sur lesquels je revien-
drai plus tard). Pour le travail que jaffectué, nous proposons d'utiliser le diagramme échelle ans
cas d'observations astérosismiques et d'y appliquer uogeatle technique, la transformée en curvelet.
Celle-ci a été récemment développée pour traiter piisaeement des images contenant des structures
fortement anisotropiques comme les courbes. Nous sounisaainsi améliorer le contraste entre les arétes
(les modes) présentant une courbure et le fond et par comsélquisibilité des modes facilitant ainsi leur
détection, leur identification et donc leur "étiquetage™m@mgging”. 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 I'applicatierces nouvelles transformées en astéro-
sismologie, je vais juste rapidement revenir sur leur ndget les motivations qui ont guidé leur déve-
loppement.

L'analyse de Fourier

L'observation d’'un phénomene physique se traduit en géparaine mesure temporelle d’une quan-
tité caractéristique du phénoméne étudié. La représent&timporelle n'est pas forcément la mieux
adaptée pour analyser au mieux le signal obtenu. Une taghiiguramment utilisée pour étudier un
signal et son évolution est la transformée de Fourier (18D&le-ci permet de représenter un signal non
plus dans le domaine temporel mais dans le domaine frégliemgitant ainsi en évidence les caractéris-
tiques périodigues de celui-ci, qu’il soit ou non périodig®n décompose le signal en une superposition
de sinus et de cosinus de toutes les fréquences possitdemplitude permet de donner un poidféiient
a chague sinusoide de fréquenc®n obtient ainsi le spectre des fréquences du signal. bafoamée
d’'un signal f (t) sécrit :

f(v) = I - f(t) exp i2nvt)dt (5.20)

(o0
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L'analyse de Fourier fournit une représentation du sigimapke et pratique. Cependant elle n’est pas
adaptée a tous les signaux. Hfeedans le cas de signaux stationnaitesette analyse est particulie-
rement bien adaptée, notamment en permettant I'utilisatioutils adaptés comme la FFT. Par contre
elle ne I'est pas pour tous les autres signaux que I'on qeaditransitoires. Enfiet ceux-ci présentent
des singularités localisées temporellement qu’une aealgsFourier ne peut révéler. Elle fournit une
information globale et non locale. Une analyse temps-e@qa a donc été développée pour tenter de
localiser les diérentes périodicités.

La transformée de Fourier a fenétre glissante

Le principe d'incertitude, bien connu en mécanique quaetiqnous dit que I'on ne peut localiser
aussi précisement que I'on veut en temps et en fréquencgnal sSCela se traduit par I'inégalité\;A,, >
1/2, ol A; et A, représentent respectivement les résolutions temporefi@guentielle. Gabor dans
les années 1940 découvre la premiére forme de représentatips-fréquence et montre I'importance
d’analyser le signal localement en temps et en fréquenctcBaique consiste a découper le signal en
différentes plages de longueur fixée et d’analyser chacunesl'stparément par une classique analyse
de Fourier. C'est ce qu’on appelle la transformée de Foteigtrée.

+00

STFT(t,v) = f f(r)o(r — t) exp Fi2nvr)dr (5.22)
Elle permet d’apporter une meilleure description des d¢ératiques locales du signal. Effet pourr
fixé, il s’agit de convoluer le signal par la fenétre centraer,eon obtient I'analyse fréquentielle locale
du signal au voisinage de Comme la fenétre et sa transformée ont une largeur fixeg¢gsdutions en
fréquenceA; et en tempg\; sont fixes. Plus les caractéristiques du signal varient pites la taille de la
fenétre doit étre courte. La résolution fréquentielle aépee la taille de la fenétre. Le choix de sa durée
est donc un compromis entre résolution en fréquence et gustatiapres le principe d’incertitude. Ceci
constitue I'inconvénient majeur de ce procédé puisquékhpas possible d’analyser simultanément des
phénomeénes dont les échelles de temps sdifrentes.

Les ondelettes

La transformée en ondelette constitue le développemerdarsypour obtenir une description a la fois
temporelle et fréquentiele d’un signal. Elle consiste @ira partir d’'une fonction "mérey, qui a une
allure depetite ondeune famille d’ondeletteg, ,(t) utilisée pour analyser le signah:> 0 etb sont des
parametres réels qui permettent de dilater (comprimer lated) (paramétre) et translater (parametre
b) la fonctiony.. Ainsi 'ensemble du plan temps-fréquence ou I'ensembteédbelles dans le signal est

couvert.
1

Va
Lorsqu’on analyse un signdl(t) avec ces ondelettes, on le transforme en une fonction deigbies

(le temps et I'échelle d’analyse du signal), les fiiceents d'ondelettes (sur une base orthonormée)
s'écrivent :

(5.22)

Jan t—b)

lﬁ(T

oo 1 t-b
W f(a,b) = f(t)—y*(——)dt 5.23
@b- [ O () (5.23)
On peut voir les ondelettes comme un microscope. Les corep@aiccroit le grossissement pour révéler
les détails les plus fins (les hautes fréquences ou les étitaelles) tout en pouvant balayer le signal

dont les propriétés statistiques n’évoluent pas avec Ipsegomme un bruit blanc ou un signal périodique.
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avec ce micoscope. Elles s’adaptent au signal pour regsedaromposantes transitoires — de hautes fré-
guences — avec une fenétre étroite ou celles de longuessdudiebasses fréquences — avec une fenétre
large. La transformée en ondelettes fournit un cadre daitragtapté pour décomposer une image en ces
composantes élémentaires auffétientes échelles, en réduisant la quantité déicants nécessaires a
sa représentation. La transformée en ondelettes contm@B ¢sur une base orthonormée) s’écrit :

x=b y-bj
T a dxdy, (5.24)

W(a,bi,bj)z%lf f(x,y)w*(

ouW(a, b) sont les cofficients d’ondelettes de la fonctidiix), ¢(x)* est le conjugué de I'ondelette mére,
a > 0 le paramétre d’échelle btcelui de position. La transformée continue est la sommeeauseémble
des positions du signal(x,y), multiplié par 'ondelette mere dilatée et translatégéx — b)/a, (y —
bj)/a). Il existe plusieurs familles de fonction d’ondelettesaibitoutes ne traitent pas I'ensemble des
phénomeénes intéressants : isotropie ou faible anisotiqumdles que soient les échelles et la position.
Un des inconvénients de la transformée 2D tient dans lediztlg ne permet pas de réaliser une analyse
efficace d'images présentant de fortes anisotropies. Par éxgoopr décrire des arétes en 2D, elle utilise
un grand nombre de cfiients, échelle par échelle, rendant I'analysédile.

Pour résoudre ce probléme, de nouvelles transforméeséotéétloppées et introduites en traitement
du signal et d'image : les ridgelettes et les curveletten@@a 1999). On veut représenter I'information
avec un minium de cdicients ainsi toute I'énergie est contenue dans ceffaests contrairement
aux transformées classiques qui représentent un signaid& lle beaucop de déieients étalant ainsi
l'information sur tous les cd&cients. Pour faire un filtrage on cherche la transformée epiésente le
signal avec le plus de parcimonie : le minimum defiiorents mais les plus élevés pour biefféliencier
avec le bruit et faciliter le filtrage.

L'analyse multi-résolution permet d’examiner un signah& wésolution grossiere grace a des onde-
lettes larges, et d'un petit nombre de fients, pour tracer une premiere approximation. Ensuiée un
anlyse a une résolution plus fine, avec un grand nombre degpetidelettes, permettant de scruter les dé-
tails du signal. Les ondelettes s’adaptant automatiquemendiférentes composantes du signal : elles
utilisent une fenétre étroite pour regarder les composaraesitoires de haute fréquence, et une fenétre
large pour regarder les composantes de longue durée, ashesgaences. Appliquée a une image, la
tranformée en ondelette permet donc de distinguer f&&rdntes structures, apparaissant atéiintes
échelles.

Leurs qualités, les ondelettes sont couramment et fortentiéinées dans le traitement de signaux ou
d'images (reconnaissance de formes, compression .. ).@i&lles soient #icaces dans la détection
de structures isotropes affdrentes échelles dans une image, elles ne constituent pagiuoptimal
pour analyser et représenter des objets fortement angies (lignes, contours ...). Et c’est cette
insufisance qui a motivé le développement de nouveaux outils ppuésenter au mieux des structures
courbées, des contours, parmi lesquels la transforméeresieites.

Les curvelettes

Les curvelettes ont été proposées Gandeés and Donohd 999 et constituent une nouvelle famille
de transformée concgues pour représenter de facon pare@uosandes contours. La figuse8 montrent
que les ondelettes prendraient beaucoup dffic@nts pour représenter précisément le contour alors que
les curvelettes représentent ce contour avec moins déaieets pour la méme précision.

En efet ce qui rend les curvelettes si intéressantes c’est ga'lurnissent une cadre mathématique
idéaliement adaptée pour représenter des objets présdatamotifs courbes. La transforméee en curve-
lettes est organisée de maniére a éfifieace dans son traitement des contours avec quelquiicicods
pour les représenter.
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Fic. 5.8 — Représentation par ondelettes (a gauche) et paretiege(a droite) d’une courbe. De nom-
breux codficients sont nécessaires pour représenter la courbe avaedekettes alors que quelques uns
sufisent avec les curvelettes grace a leur forte anisotropie.

Comment constuire la transformée en curvelettes :

La transformée en ridgelette a été dévelopée pour traiteindages contenant des arét€aiides
1998. Elle fournit une représentation des bords droits. Unation donnéef(xy, X2) peut étre repreé-
sentée comme la superposition d’éléments de la fam&y((x, cosd + X, sind — b)/a), oty est une
ondelettea > 0 un paramétre d’échelle,un paramétre de position, @un paramétre d’orientation. Les
ridgelettes sont constantes le long des lignexazosd + x, sind = const et ont une structure d’onde-
lette dans la direction perpendiculaire. Ainsi contraieaitna la transformée en ondelette classique, les
ridgelettes présentent 2 propriétés supplémentaires longeeur égale a celle de I'image et une orien-
tation, permettant d'analyser une image fiélentes échelles et dangtérentes directions. Des lignes
de la taille de I'image sont contenues dans une image, edi@gant étre mise en évidence. La figbr@
montrent des exemples d’ondelettes et de ridgelettes.

Fic. 5.9 — Exemples d’ondelettes 2D (haut) et de ridgelettes) (handelette supérieure a droite a un pa-
rametre déchelle plus grand que celle présentée a gauchdelr ridgelettes présentent des orientations
différentes.
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Fic. 5.10 — Schémaillustrant la transformée en curveletteé@g a une image. L'image est décomposée
en plan d'échelle diérente suivi d'une découpage spatial en blocs de ceuxxaiuals est appliquée la
transformée en ridgelette. Les détails les plus fins cooredgnt aux plus hautes fréquences.

Les ridgelettes peuvent étre adaptées pour représentebjdts avec des contours courbes, en uti-
lisant une localisation multi-échelle appropriée. Higea une échelle siisamment petite, une courbe
peut étre vue comme une droite.

1. Décomposition de I'image : en utilisant une transforméeraelette 2D, I'image est décomposée
en plusieurs plans correspondant fiédentes échelles.

2. Découpage : chaque plan est découpé en carrés (ou bloot)adaille est reliée a I'échelle. Plus
I'échelle est petite, plus les carrés sont petits.

3. Transformée en ridgelette : appliquée a chaque bloc.

L'implémentation de la transformée en curvelett@&eoune reconstruction exacte pour un faible co(t
de calcul. Tout comme les ridgelettes, les curvelettes rafgsent a toutes les échelles, positions et
orientations. De plus, contrairement aux ridgelettes quune taille fixée (celle de I'image analysée) et
une largeur variable, les curvelettes possédent une longaeiable (celle d’'un bloc), et par conséquent
une anisotropie variable, s’adaptant a la courbure amaljRl&is I'échelle est petite, plus I'analyse est
sensible a la courbure. Ce qui permet une représentatiosfii@ce, avec peu de ddieients.

Les propriétés des curvelettes expliquant leflicacité dans le traitement des structures anisotro-
pigues sont :

— multi-échelle,
multi-directionnelle,
anisotropiques,
sélectives directionnellement seloffféientes orientations

— locales
Cette nouvelle transformée a déja été appliquée pour liaraébn de contraste d’'images astronomiques
(cf. Starck et al. 200pour une étude détaillée de cette application en astronamiencore en sismolo-
gie (Monsen and Odegar@002. Nous proposons ici de I'appliquer a la sismologie stedlgiour aider
a la détection et l'identification des modes d’oscillatiat@s les étoiles de type solaire, en mettant en
place un filtrage du diagramme échelle des oscillations ple $plaire. L'implémentation utlisée dans
notre cas est celldfectuée par J.L. Starck dans le package MRE.
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5.3.3 Curvelet et sismologie stellaire : GRVELET ANALYSIS OF ASTEROSEISMIC DATA |

Curvelet analysis of asteroseismic data
I : Method description and application to simulated sum-kkars
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Soumis le 18 novembre 2005. Accepté le 10 avril 2006.
Publié dang\stronomy& AstrophysicsVolume 454, Numéro 3, August Il 2006, p.1021-1027

Comme on a pu le voir dans les chapitres précédents, la étett’identification des modes d'os-
cillations (selon leur degré, leur ordre azimutal et les@sdadiaux successifs) représentent un grand
challenge pour les missions spatiales actuelles et fudlastérosimologie. Le "peak tagging" constitue
a ce titre une étape importante dans I'analyse de ces dopogefournir des estimations des paramétres
des modes d'oscillations stellaires, comme la fréquered¢aux de rotation, et permettre des études
approfondies des structures stellaires.

Notre but est d'améliorer le rappd®/N dans les diagrammes-échelles (ol les modes s’organisent
sous forme d’arétes continues et courbes), obtenus derspextérosismiques, en les filtrant. Nous
appliquons la transformée en curvelet — développée polysanagiicacement des motifs courbes — a des
diagrammes échelles. Ceux-ci sont construits a partir eetigs d’oscillations sismiques, représentatives
d’observations MOST ou CoRoT (de durée30 et=150 jours). Pour tester et valider la méthode, nous
utilisons des simulations Monte Carlo de plusieurs étalket/pe solaire avec fiérents taux de rotation,
d'angle d’inclinaison et d&/N.

Les diagrammes filtrés présentent une amélioration duastetentre les crétes et le fond, permettant
une meilleure identification des modes et une meilleureaetitm de parameétres stellaires. Des simula-
tions Monte Carlo ont montré que les régions ou les modesdsiattés est ellargie a basses et hautes
fréquences, comparé aux spectres bruts. De plus, I'eitradu splitting moyen a partir de modes a
basses fréquences peut étre faite plus facilement enautillss spectres filtrés plitdt que les spectres
bruts.

Ma contribution a consisté en l'introduction de I'utilig@i d’une nouvelle technique de traitement
d’'image pour la premiére fois en sismologie stellaire : #msformée en curvelettes. Comme expliqué
ci-dessus, I'objectif est de pouvoir traiter le diagrammbedle pour améliorer (la détection et) I'iden-
tification des modes. Ainsi aprés avoir pris en main ce noauél, jai pu développer une démarche,
une procédure pour appliquer celui-ci dans notre situatoralider son utilisation. Cette technique n'a
pas été la seule utilisée pour filtrer le diagramme-éch&lée effectué auparavant des tentatives et tests,
qui se sont révélées infructueux, non convaincants ou niisfasants, en utilisant les transformées en
ondelettes ou en ridgelet.

De nombreux essais et tests ont été menés a la fois sur déesmkesoleils simulés pourftérentes
rotation et inclinaison mais aussi pouiffdrents rapports /8 et durées d’observation (30 jours, 150
jours), ainsi que sur des simulations d’étoiles dans leecdixercices hare-and-hound (H&H), pour la
préparation & CoRoT.

Pour aller au-dela de I'approche qualitative, c’est-&diniquement s'intéresser a I'amélioration
de visudes diagrammes-échelles et des spectres de puissancésubats prometteurs obtenus m'ont
encouragé afectuer une étude quantitative pour valider cette méthodke @hieux en évaluer -
cacité, la robustesse, les avantages et les inconvénigmts.ce faire, des simulations Monte Carlo ont
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été entreprises afin de vérifier I'apport systématique dwadiét (cf. figure 4 de l'article ci-aprés). Les
réalisations ainsi obtenues ont ensuite été utilisés maliser des ajustements des spectres de puissance
(pour diférents #\) avant et apres filtrage pour mesurer I'apport du traiteniehfigure 6 de l'article

et la discussion sur I'écart entre les paramétres ajustéagiage spectrs bruts ou filtrés).

L'ensemble de ces travaux a permis de développer une chaitngittment, permettant de générer un
spectre d'oscillation théorique, de le bruiter (avec unttisianc correspondant au bruit convectif, pour
différents @&\ et durées d’observation), de construire un diagramme#égtde filtrer celui-ci et d'ffec-
tuer un ajustement (MLE) sur le spectre d’'oscillationsé#trDe plus I'expérience ainsi acquise par la
manipulation et I'étude du filtrage par curvelet des diagra® a permis de "définir un protocole" pour
réaliser le filtrage, notamment pour limiter l'influence drdeur de I'estimation de la grandefidirence
et la présence d'artefacts sans dégrader le signal. Gedupa étre mis a contribution pour I'analyse
effectuée sur les H&H et les données MOST de Procyon, comme stedx@iqué dans les paragraphes
suivants l'article.

Parmi les conclusions de ce travail, il a pu étre montré quétzge permet :

— une amélioration significative du contraste et ¢iN,Surtout dans le cas de spectres bruts avec un

faible YN ;

— une extension de l'intervalle sur lequel I'ajustement gacére est réalisé, a basses et a hautes
fréquences;

— la non-détérioration du signal ;

— une amélioration de la précision des fréquences ajust@astia du spectre filtré par rapport a
I'utilisation du spectre brut;

— la présence d'artefacts apparaissant a des fréquentelles quev, = vo + kAv;

— dont on peut sfiranchir en &ectuant un Iéger balayage autour de la valeur de la grafidgeatice
Av utilisée ¢ quelques bin de resolution) : on élimine les pics artificiédsir position est trés
sensibles &v)

— la moyenne de plusieurs spectres filtrés obtenus a partiradeammes-échelles construits pour
quelques valeurs trés proches Aepermet de s'iranchir des artefacts et de réduire aussi I'in-
fluence due & I'estimation d&v.

Les résultats de ces développements ont fait I'objet deeptésons réguliéres au sein de la commu-

nauté, lors de diiérentes CoRoT week notamment.
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ABSTRACT

Context. The detection and identification of oscillation modes (in terms of their £, m, and successive n) is a great challenge for present
and future asteroseismic space missions. “Peak tagging" is an important step in the analysis of these data to provide estimations of
stellar oscillation mode parameters, i.e., frequencies, rotation rates, and further studies on the stellar structure.

Aims. Our goal is to increase the signal-to-noise ratio of the astercseismic spectra computed from the time series that are representative
of MOST and CoRoT observations (30- and 150-day observations).

Methods. We apply the curvelet transform — a recent image processing technique that looks for curved patterns — to echelle diagrams
built using asteroseismic power spectra. In the resulting diagram, the eigenfrequencies appear as smooth continuous ridges. To test
the method, we use Monte-Carlo simulations of several sun-like stars with different combinations of rotation rates, rotation-axis
inclination, and signal-to-noise ratios.

Results. The filtered diagrams enhance the contrast between the ridges of the modes and the background, allowing a better tagging of
the modes and a better extraction of some stellar parameters. Monte-Carlo simulations have also shown that the region where modes
can be detected is enlarged at lower and higher frequencies compared to the raw spectra. In addition, the extraction of the mean

rotational splitting from modes at low frequency can be done more easily using the filtered spectra rather than the raw spectra.

Key words. stars: oscillations — methods: data analysis — techniques: image processing

1. Introduction

Helioseismology — the study of solar oscillations — is a powerful
probe of the structure and dynamics of the Sun that has provided
great improvements in our understanding of stellar evolution
and structure (Turck-Chigze et al. 1993; Christensen-Dalsgaard
2002, and references therein). Those successes push the com-
munity to apply seismic techniques to other stars, opening the
doors to asteroseismology, the study of stellar oscillations. These
oscillations have already been observed from the ground and
space. The ground-based observations are limited by the day-
night cycle, which introduces aliases in the observations, but
they allow us to use Doppler velocity measurements. They have
provided data with sufficient quality to detect solar-like oscilla-
tions (see Bouchy & Carrier 2003; Bedding & Kjeldsen 2003,
and references therein). To reduce the aliases, multi-site cam-
paigns have been carried out, but they are too short to have good
frequency resolutions. Space photometry missions and ground-
based velocity networks must be used to provide observations
of stellar oscillations without these limitations. With the current
MOST! and WIRE? satellites, and the future COROT? mission,
asteroseismology is blooming. However, in the case of solar-like
oscillations, we still have to deal with very small signal-to-noise

! Microvariability and Oscillations of Stars (Matthews 1998).
? Wide-field Infrared Explorer (Buzasi et al. 2000).
3 Convection Rotation and planetary Transits (Baglin et al. 2001).

http://www.edpsciences.org/aa

ratio (hereafter §/N) observations as a consequence of the weak-
ness of the luminosity variations. Moreover, stars cannot yet be
spatially resolved. Instead, only global oscillation modes can
be observed. In addition, we cannot have access to the rotation
rates and the rotation-axis inclination separately. Without know-
ing these two key stellar properties, the tagging of the modes
in terms of their properties (£, m) and successive n may be ex-
tremely difficult. In fact, the main problem to overcome will not
be fitting the peaks (“peak-bagging™), but providing a good de-
scription of the model to be fitted, after having put the correct
labels on the modes (“peak tagging”). Using the echelle dia-
gram, where the modes follow ridges depending on the stel-
lar properties, is one method that has been proposed to pro-
vide such description. To improve the S/N ratio, Bedding et al.
(2004) suggested filtering this diagram by a vertical smoothing.
However the smoothing works well only when the ridges are
quasi-vertical, which requires a very good a priori knowledge
of the large difference and is restricted to the asymptotic part of
the spectrum. We propose, here, to follow a similar approach,
but using new mathematical denoising techniques better suited
to the study of curved ridges.

At the end of the last decade, the application of mathe-
matical transforms based on wavelets to analyze astronomi-
cal images was widely developed. The first wavelet algorithms
were well-adapted for treating images with isotropic elements.
However, this description presented a limitation in the context

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20054541
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of astrophysics, where objects such as filaments or spiral struc-
tures exhibit a highly anisotropic character (in shape and scale).
New transforms, the ridgelet (Candés 1998) and curvelet trans-
forms (Candés & Donoho 1999; Starck et al. 2002), were then
developed to deal efficiently with such objects. Astrophysical
applications (image denoising) of this technique have been pre-
sented in Starck et al. (2003, 2004) to analyze images of gravita-
tional arcs, the rings of Saturn, or the CMB (Cosmic Microwave
Background) map.

In this paper, we suggest using the curvelet transform to
analyze asteroseismic observations (more precisely the stellar
echelle diagrams), to improve the “peak tagging” of the oscilla-
tion modes and even the resultant “peak bagging”. To illustrate
the application of this denoising technique in the asteroseismic
case, we performed Monte-Carlo simulations of ideal asteroseis-
mic data contaminated by different levels of stochastic noise. We
begin Sect. 2 with a short summary of the properties of stellar os-
cillation modes in the solar-like case and the construction of the
echelle diagram. In Sect. 3, we introduce multiscale transforms,
in particular the ridgelet and the curvelet transforms. In Sect. 4,
the simulated data of a star with an oscillation spectrum simi-
lar to the Sun, but with different rotation axis inclinations and
rotation rates, are presented. In Sect. 5, we discuss the results
obtained in the simulations.

2. Properties of solar-like oscillations

Only low-degree stellar oscillation modes can be detected
and observed with the present generation of instruments. The
asymptotic theory of oscillation modes (n » ¢) is then ad-
equate and can be used to study them. First order (Tassoul
1980) and second order developments (Vorontsov 1991;
Lopes & Turck-Chiéze 1994; Roxburgh & Vorontsov 2000a,b)
have been made to describe solar and stellar oscillations. In the
case of solar-like stars, where p-modes predominate, the fre-
quencies can be developed as:

£ 1 AVU
Ve = Avg (n ST a(v)) * v (+1/2°4+y), O

in this expression, ¢ and n are, respectively, the degree and the
radial order of the modes and

T out dr
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where ¢, is the internal stellar sound speed, a is a phase-
shift term, and  is a function that allows us to take
the gravitational potential in the central region into account
(Lopes & Turck-Chiéze 1994). From the asymptotic approach,
we can extract general properties of modes and better understand
the physics hidden in the frequencies” behavior. The large fre-
quency spacing, defined as Av, ¢ = V.1 ¢ — V¢, tends asymptot-
ically to Avy, related to the mass and radius of the star; the small
frequency spacing, 8¢ ¢.2v = Vne — Vn-1,£42, €an be approximated
to first order by (4¢ + 6)Avy/ (4n2v,, ;) LR' %%. This variable is
related to the derivative of the sound speed and enhances the ef-
fect coming from the central regions, providing constraints on
the age of the star. Finally, the second difference is defined as
8V = Vyuy ¢ — 2V + Vy_1,¢. Its variations provide information

AVU =
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Fig.1. Portion of the theoretical spectrum (top) and echelle diagram
(bottom) for a sun spinning ten times faster than the Sun and seen from
an angle of 50°. This is the ideal power spectrum used in the simulations
described in Sect. 5.

about the extent of the convective zone (Monteiro et al. 2000;
Ballot et al. 2004b) or the helium abundance in the stellar enve-
lope (Basu et al. 2004).

Under the rotation effects, the azimuthal order m (—€ <
m < {) is needed to characterize the oscillation spectrum. If
the angular velocity Q is uniform (Ledoux 1951), the mode fre-
quencies are asymptotically approximated by:

Vném = Vnet+ mglfzx =Vt mév, (2)

where &v is the rotational splitting. Equation (2) shows that
modes are (2¢ + 1)-times degenerated in the azimuthal order:
a single peak in the spectrum becomes a multiplet. Its corre-
sponding structure depends on the rotation rate, the inclination
axis of the star, and its stochastic excitation. The solar-like mode
lifetimes (a few days) are expected to be much shorter than the
length of the future space observations (a few months). In conse-
quence, the relative amplitude ratios inside a multiplet will only
depend, on average, on the inclination angle and the spacing be-
tween these different m-components (Gizon & Solanki 2003).
Thus, if the different m-components of a multiplet can be identi-
fied and tagged with the correct (£, m), they can provide a good
estimation of both the rotation-axis inclination / and the rota-
tional splitting &v, allowing for a better mode parameter extrac-
tion through the fitting of the spectra. The effect of the stochastic
excitation on an isolated mode could be minimized by comput-
ing the average of these parameters on several modes (see, for
example, the n-collapsogramme; Ballot et al. 2004a).

Equation (1) shows that the even (£ = 0, 2) and odd (£ = 1,3)
modes have almost the same frequency, only separated by the
small spacing &¢,¢,2v. In addition, they are separated regularly in
frequency by the large spacing Av,¢. This property allows us to
build the so-called echelle diagram (Grec et al. 1983), which is
currently used to identify modes for solar-like oscillations. It is a
2D representation of the 1D power spectrum that has been folded
onto itself in units of the large spacing. In such a representation
the modes appear as almost locally vertical ridges (see Fig. 1).
The echelle diagram is a powerful tool for “peak tagging”, since
assigning the correct (€, m) values to the peaks is easier when the
multiplet structure is well-identified in this diagram. The succes-
sive n values are obtained from each individual horizontal line.
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Fig. 2. Examples of 2D wavelets (top panels) and ridgelets (bottom pan-
els). The top right wavelet has a greater scale parameter than that on the
left. The bottom right ridgelet has different orientation and width than
the left one.

3. Multiscale transforms
3.1. The wavelet transform

The wavelet transform provides a framework for decomposing
images into their elementary constituents across scales, by re-
ducing the number of significant coefficients necessary to repre-
sent an image. The continuous wavelet transform of a 2D signal
is defined as:

1 —b y-b;
W(a, by, b)) = = f f flyw® (‘T,ya—‘)dxdy, 3)

where W(a, b) are the wavelet coefficients of the function f(x),
Y(x)* is the conjugate of the analyzing wavelet, a > 0 is the
scale parameter, and b is the position parameter. The continuous
wavelet transform is the sum over all the positions of the sig-
nal f(x,y), multiplied by the scaled and shifted versions of the
wavelet yr((x — b;)/a, (y — b;)/a) (cf. Fig. 2, top panels). This
process produces wavelet coefficients that are a function of scale
and position.

However, the classical wavelet transform only addresses a
portion of the whole range of interesting phenomena: isotropic
features at all scales and locations. One of the drawbacks of the
two-dimensional wavelet transform is that it does not achieve an
efficient analysis of images that present high anisotropy. For in-
stance, the wavelet transform does not efficiently approximate
2D edges, since a large number of large wavelet coefficients,
scale after scale, are required, making its analysis difficult. To
solve this problem, two new mathematical transforms, namely
the ridgelet transform and the curvelet transform, were intro-
duced.

3.2. The ridgelet transform

The ridgelet transform was developed to process images includ-
ing ridges elements (Candés 1998). It provides a representa-
tion of perfectly straight edges. A given function f(x,x;) can
be represented as the superposition of elements of the form
a Y 2y((x; cosd + x, sin@ — b)/a), where i is a wavelet, a > 0
a scale parameter, b a location parameter, and # an orienta-
tion parameter. The ridgelet is constant along the lines where
x1co86 + xzsin@ = const., and transverse to these ridges it is
a wavelet. Thus, contrary to a unique wavelet transform, the
ridgelet has two supplementary characteristics: a length, equal
to that of the image, and an orientation, allowing the analysis of

Details

Ridgelet

Transform

Imoge -

Angle

-
Frequency

Fig. 3. Sketch illustrating the curvelet transform applied te an image.
The image is decomposed into subbands followed by a spatial partition-
ing of each subband. The ridgelet transform is applied to each block.
The finest details correspond to the highest frequencies.

an image in every direction and thus exhibiting the edge struc-
ture. Figure 2 (bottom panels) shows two examples of ridgelets.
The problem is that in nature, edges are typically curved
rather than straight, so ridgelets alone cannot yield accurate
representations.

3.3. The curvelet transform
3.3.1. Description

Ridgelets can be adapted to represent objects with curved
edges, using an appropriate multiscale localization: at a suffi-
ciently fine scale, a curved edge can be considered to be almost
straight. Candés & Donoho (1999) developed the curvelet trans-
form using ridgelets in this localized manner. Figure 3 shows the
different steps of the curvelet analysis of an image:

1. Image decomposition: using a 2D isotropic wavelet trans-
form, the image is decomposed to obtain a set of wavelet
bands. Each band corresponds to a different scale.

2. Smooth partitioning: each subband is partitioned into
squares (blocks), whose size is appropriate to each scale. The
finer the scale is, the smaller the blocks are.

3. Ridgelet analysis: it is applied to each square.

The implementation of the curvelet transform offers an ex-
act reconstruction and a low computational complexity. Like
ridgelets, curvelets occur at all scales, locations, and orienta-
tions. Moreover, contrary to ridgelets, which have a given length
(the image size) and a variable width, the curvelets also have
a variable length (the block size) and, consequently, a variable
anisotropy. The finer the scale is, the more sensitive to the cur-
vature the analysis is. As a consequence, curved singularities can
be well-approximated with very few coefficients.

3.3.2. Denoising images: filtering curvelet coefficients

To remove noise, a simple thresholding of the curvelet coeffi-
cients has been applied to select only significant coefficients.
One possible thresholding of a noisy image consists of setting
all non-significant curvelet coefficients &; j;, ¢, j, and ! respec-
tively, the indexes of the line, row, and scale to 0. This is called
hard-thresholding:

2 1 if ¢ijs is significant
Ciji =

0 if ¢; j; is not significant. (&)
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Commonly, c; j; is significant if the probability that the curvelet
coefficient is due to noise is small, i.e., if the curvelet coefficient
is greater than a given threshold. A basic problem remains: the
choice of the threshold. Usually, this threshold is equal to ko,
where o; is the noise standard deviation at the scale jand k is a
constant, equal to 5 in our filterings.

Simple thresholding of the curvelet coefficients is very com-
petitive (Starck et al. 2002) with “state of the art” techniques
based on wavelets, including thresholding of decimated or un-
decimated wavelet transforms.

4. Simulation of data

To characterize the curvelet denoising technique applied to the
asteroseismic data, we have simulated typical solar-like obser-
vations while varying different parameters: § /N ratios, observa-
tional lengths, rotation-axis inclinations, rotation rates, etc. With
this approach, we know the input parameters in advance, and
we can evaluate the quality of the results given by the curvelet
analysis and its limits.

In the simulations shown in this paper, we use the oscilla-
tion spectrum of a star similar to the Sun, but seen under differ-
ent conditions. We consider different rotation-axis inclinations
(i = 50° and 90°) and rotation rates (Q = £, 5 &, and
10 £3). An ideal power spectrum was constructed first. Only
the modes € < 3, n = 12-25 were simulated. The mode pa-
rameters — frequencies (v), amplitudes (A), and widths (I') —
were obtained from the analysis of GOLF (Global Oscillations at
Low Frequency) data (Garcia et al. 2004). The amplitudes were
corrected to take into account the difference between intensity
and velocity observations. Modes were simulated with symmet-
rical Lorentzian profiles as the asymmetry is expected to be at
the level of the noise. Following the method described in Fierry
Fraillon et al. (1998), a multiplicative noise, a y* with 2 d.of.
statistics, has been introduced to reproduce the stochastic excita-
tion of such modes (see also Anderson et al. 1990). The S/N ratio
of the “resultant” raw power spectrum was defined as the max-
imum of the bell-shaped p-mode power (i.e., the highest sim-
ulated p-mode) divided by the noise dispersion. The simulated
background is flat, assuming that it has been previously fitted
and removed, as it is usually done for the Sun (Harvey 1985).

Several Monte-Carlo simulations have been performed for
each ideal spectrum. Realistic S/N, with values ranging from 5
to 15, have been used to cover a wide range of situations that
is compatible with what is expected (see Baglin et al. 2001). In
each realization of the Monte-Carlo simulation, the same level of
noise has been randomly added to the corresponding ideal spec-
tra. Therefore, all the realizations, in a given Monte-Carlo simu-
lation, have the same S/N ratio. The simulated spectra have been
computed for two resolutions, ~0.38 and ~0.077 uHz, corre-
sponding respectively to 30-day and 150-day observations. The
first are representative of the MOST observations and the short
CoRoT runs, while the latter are of the same length as the long
CoRoT runs.

Simulations of other stars, including some potential main
CoRoT targets, with different masses, ages, and, in consequence,
internal structures, have been made. The results have already
been presented and discussed during the CoROT workshops #8
and #9 obtaining the same qualitative results. For the sake of
clarity, they are not shown here.
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Fig.4. Effect of the curvelet denoising on the mode visibility for
S/N = 5. Each picture shows 120 realizations out of the 500 done in
our Monte-Carlo simulation. Each horizontal line corresponds to a sin-
gle realization. The top panel is the raw spectra, and the bottom is the
curvelet filtered one.

5. Discussion

Once the spectra have been computed, the echelle diagrams can
be built with a fixed folding frequency. This frequency corre-
sponds to the mean large frequency spacing Avy, identified ei-
ther by the computation of the FFT, the autocorrelation of the
spectra, or any other technique (see for example Régulo & Roca
Cortés 2002). The denoising based on the curvelet transform is
then applied to these echelle diagrams. It is important to note
that artifacts may appear in the filtered spectra at frequencies
v* = vy + kAvg, with an integer k, when random small struc-
tures appear in the echelle diagrams. However, their appearance
and position strongly depend on the folding frequency and are
very sensitive to its value. Therefore, they can be easily iden-
tified. The artifacts can be reduced (in contrast to the regions
containing the signal) by building echelle diagrams with slightly
different folding frequencies and averaging the resultant filtered
spectra.

To present the results of data analysis using the curvelet de-
noising method, we have selected the case of a sun-like star
seen with an inclination angle i = 50° and with a rotation
Q = 10 Q. A portion of the ideal spectra constructed for this
star can be seen in Fig. 1 (top panel). Monte-Carlo simulations
were then performed, giving rise to different sets (each one with
500 realizations) of raw spectra with different S/N ratios. The
echelle diagrams were constructed using a folding frequency of
135.18 uHz, obtained by computing the FFT of the raw spec-
trum.

5.1. Peak tagging

In the cases with a high S/N (typically 15), the mode structure
is clearly visible in each raw spectrum, as well as on the echelle
diagram. The different ridges can be easily identified and tagged.
Although the filtering gives enhanced denoised diagrams and un-
folded spectra, it does not contribute significantly to the mode
identification.

In the lower S/N cases, however, the situation is differ-
ent. Figure 4 shows some of the results of the Monte-Carlo
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Fig. 5. Raw (left) and filtered (right) power spectra (top and middle panels) and echelle diagrams (bottom panels) for a S /N = 5 realization. The
short dashed lines in the power spectra represent the position of the theoretical frequencies. From left to right, the three first equidistant lines
indicate the components m = —1,0, and 1 of £ = 1 modes, the next two indicate the strongest components of £ = 2 (m = —1 and 1), and the the
last indicates £ = 0. In this case, only two components of the £ = 1 and the £ = 0 modes are slightly visible in the raw diagram. On the curvelet
filtered one, the three £ = 1 components appear as well as the £ = 0 and the components m = +1 of the £ = 2 modes.

simulation for §/N = 5. The upper panel corresponds to 120
realizations among the 500 computed for the raw spectra in
the frequency range 2450-2920 yHz. Each horizontal line cor-
responds to a single realization. Some patterns can hardly be
seen. The lower panel represents the same spectra after applying
the curvelet filtering. A series of vertical ridges clearly appears.
From left to right on the panels, they can be identified as the
(¢ =2;m= x1), the £ = 0 (blended with the £ = 2; m = +2),
and the (£ = 1; m = —1,0, +1). The improvement of the contrast
is important in all the realizations and allows us to distinguish
the different components of a mode, making the identification
and the tagging easier.

The identification is harder when looking at each individual
spectrum and requires the use of the echelle diagram. Figure 5
shows an example of raw (left) and filtered (right) 150-day ob-
servation power spectra (top and middle panels), and the corre-
sponding echelle diagrams (bottom panels) for a § /N = 5 real-
ization. Input frequencies are indicated by the short dashed lines
above the spectra. The mode peaks can hardly be distinguished
in the raw spectrum and can easily be confused with noise. For
the range 2780-2920 uHz, only a strong peak at 2900 uHz can
be considered not to be noise. In the region 3060-3180 uHz, the
peaks are visible, and we can attempt to identify the £ = 1 and
¢ = 0 modes, although they are still unclear. On the contrary, on
the corresponding parts of the filtered spectrum, the structures of
the £ = 1 mode with three components, the £ = 0 mode, and even
the strongest components of the £ = 2 mode are visible. The raw
echelle diagram gives no extra information because of the very
weak ridges and low contrast with the background. The weak-
est components can hardly be detected, and no tagging can be
done. The curvelet filtering provides a contrast enhancement of
the ridges on the echelle diagram. Thus, three almost equidistant

strong ridges appear on the left of the diagram and one strong
ridge with two weaker ones on the right. The corresponding pat-
terns can be seen on the filtered spectrum corresponding well to
the theoretical frequencies. Since the modes £ = 3 are not vis-
ible, and in agreement with the amplitude of the strongest peak
on the left, we can suggest that the three strongest peaks corre-
spond to a £ = 1 multiplet and the other ones to the £ = 2 and
£ = 0 modes.

Consequently, when the tagging is done, it is also easier to
have a first estimation of both the mean rotational splitting and
the rotation-axis inclination, since the visibility of the multiplet
is increased. From the spacing between the components of the
mode ¢ = 1, a first estimation of the mean rotational splitting of
the star, as well as an estimation of the inclination angle, accord-
ing to their relative amplitude ratios, can be done. We have se-
lected the extraction of one parameter: the mean rotational split-
ting of the £ = 1 mode at low frequency (2540-2550 uHz), to
quantify the improvement of the curvelet filtering. This region
is particularly interesting because the line width is still small,
and the modes, when they are visible, can be easily identified.
Thus, in a sample of 100 realizations of the Monte-Carlo simu-
lation, we obtained a better estimation of this parameter in the
filtered spectra in 90 of them. In fact, it was very exceptional to
obtain a good result in the raw spectra. With the filtered spectra,
a mean rotational splitting of (6v) = 4.05 + 0.30 uHz was found,
which is very close to the actual splitting included in the ideal
spectra (6v) = 4.0 uHz. In addition, specific methods can be
applied to improve the extraction of these parameters by using
different strategies of spectra fitting, such as the ones developed
by Gizon & Solanki (2003) or Ballot et al. (2006). In the case
of the 30-day observation, the curvelet filtered echelle diagram
is still very noisy, and it does not help in recognizing the ridges.
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However, the corresponding denoised power spectrum is much
better, despite the lower resolution (5 times less than in the long
runs), even for small §/N ratios (~5). The modes £ = 0,2 and
¢ = 1 can be distinguished, at the maximum power, while it is
not easy to do so in the raw spectra. Therefore, we consider that a
30-day run is the minimum length needed to have reliable results
with the curvelet denoising technique.

Garcia et al. (2006) analyzed the first available MOST pub-
lic Procyon A data (32-day observation) using the curvelet tech-
nique. Previous analysis by Matthews et al. (2004) did not reveal
the presence of any p-mode structure in this star. Therefore, due
to its tiny S/N ratio, the results of the curvelet denoising should
be taken with care. Nevertheless, an excess of power seems to
appear in the region where it is expected, and taking the 15 most
prominent peaks in this region, many are in agreement, inside
the error bars, with previous tagged modes using ground-based
velocity observations.

5.2. Extraction of p-mode parameters

Once the mode identification and tagging are done, the extrac-
tion of the mode parameters can be performed. To illustrate how
this extraction can be improved by using the denoised spectrum,
we have extracted the central frequency of the modes in both
the raw and the filtered spectra. To determine this parameter,
modes have been fitted by Lorentzian profiles using a maximum-
likelihood estimator in the classical way: adjacent pairs of even
(¢ = 0 and £ = 2) modes are fitted together, while £ = 1 is
fitted alone, due to the small amplitudes of £ = 3 modes. For
each multiplet, the fitted parameters are the central frequency
Vn¢, the amplitude A, ¢, the linewidth I, ¢, and the background
b. The amplitude ratios inside the multiplets and the rotational
splittings have been fixed thanks to the preliminary estimation
done in the previous section (cf. Sect. 5.1). The fitting procedure

provides an associated error o/(X), computed by Hessian-matrix
inversion, for each adjusted parameter X.

The raw spectra follow a y? with 2 d.o.f. statistics, whereas
the filtered spectra have a y” with a higher d.o.f. statistics (close
to a Gaussian distribution, depending on the number of filtered
coefficients). According to Appourchaux (2003), it is possible
to fit spectra following a y* with more than 2 d.o.f. statistics
with a classical procedure developed for a y? with 2 d.o.f. statis-
tics: parameters are correctly fitted, but computed errors have to
be adapted a posteriori. However in our case, due to filtering,
points of filtered spectra are correlated (we have estimated that
one point is correlated with ~10 neighboring points). This cor-
relation should have to be considered, but we have neglected its
effect on the fitting procedure in the present study. This assump-
tion is validated by the Monte-Carlo simulations. Such a global
filtering also induces correlations between the different lines of
the echelle diagram. Thus, the errors on parameters of different
modes (typically (n, £) and (n + 1, £)) can be correlated. These
correlations will have to be taken into account, especially during
the comparison of frequencies extracted in this way from stellar
models.

From the 500 realizations of the Monte-Carlo simulation, we
derived the mean value of the extracted frequencies (¥, ¢}, their
mean computed errors {o(¥,¢)}, and the dispersion of the fre-
quency distribution o~*(#,¢) (the real error), for each mode and
for both the raw and the filtered spectra. We have verified that
o* (V) = {o7(¥,¢)) for fits performed on the raw spectra, and we
have 0" (¥,,¢) < (0(¥,,¢)) for fits performed on the filtered ones.
As expected, the error bars on the fitted frequencies, computed
by Hessian-matrix inversion, are overestimated.

Figure 6 shows the difference between the mean fitted fre-
quencies (¥,,) and the theoretical frequencies v;, of the simu-
lated star discussed in the previous section (S /N = 5). The error
bars correspond to the dispersion o*(#,¢). For each £, the er-
ror bars of the filtered spectra are smaller than those of the raw
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spectra. In addition, the range where modes can be detected,
tagged, and fitted is extended. While the difference (¥, ;) — vi,
is only flat in the central region of the raw power spectrum (e.g.,
for £ = 0, in the range n = 18-22), it extends at higher and lower
frequencies (e.g., for £ = 0, the range is extended to n = 16-23)
in the filtered one.

6. Conclusions

The application of a noise reduction technique based on the
curvelet transform to echelle diagrams improves the identifica-
tion — “peak tagging” — of stellar acoustic modes. In observations
with a §/N ratio as small as 5, we are still able to recover the
mode pattern and extract reliable asteroseismic information in
both small and long runs (30-day and 150-day observations, re-
spectively). Below this S/ and with shorter observations, the
method efficiency is reduced drastically. The rotational split-
tings and the rotation-axis inclination can be better estimated
using the filtered spectrum. In particular, Monte-Carlo simula-
tions showed that a better extraction of the mean rotational split-
ting from modes at low frequency can be done in 90 out of
100 realizations using the filtered spectra. The uncertainty on
the extracted rotational splitting of a typical sun-like star seen
with an inclination angle i = 50° and with a rotation = 10 Qg
is very small, ~0.30 uHz. These parameters can then be used to
create a set of guesses or a priori values to perform individual
fits of the spectra. We have also shown that the range of the fre-
quency extraction can be extended at higher and lower frequen-
cies using the filtered spectra. Finally, simulations of the short
run observations have demonstrated that this method can also be
applied to lower resolution spectra with good results.

Acknowledgements. P. Lambert thanks Dr. D. Neuman for useful discussions.
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5.4 Le cas de Procyon (vue par MOST)

5.4.1 Procyon avant et aprés MOST

Procyon A (connue aussi sous les doux nomg @Mi A, HR2943, HD61421) est une étoile dont
la luminosité (ny = 0.363) et la proximité suscitent depuis de nombreuses anhéesét de la com-
munauté astérosismique. C’est une étoile sous-géante/jF&rmant avec une naine blanche (Procyon
B) une systéme binaire visuel. La combinaison des modediiaists (par exempleChaboyer et a).
1999 Nghiem et al.20063 et de données observationnelléBpparco9a permis contraindre son stade
évolutif. Ainsi Procyon serait dans une phase de combusiigoifhydrogéne de son coeur ou en couche,
et serait constituée d’'un coeur convectif, d'une zone tadigt enfin d’une fine enveloppe convective
(estimée a 1M, pour une étoile BMy).

Les premiéres observations sismiques (au sol et par meswiéesse) de Procyon p&elly et al.
(1986 n'avaient pas permis détecter sirement I'existence demgldbaux de pression. De nombreuses
campagnes d'observations, toujours au sol et par mesunatesse d’un site unique, leur succéderent.
Sans étre exhaustif on peut cifgrown et al.(1991), Mosser et al(1998, Marti¢ et al.(1999, Martic
et al. (2004, Eggenberger et a(2004), Bouchy et al.(2005 ou Claudi et al.(2005, mettant tous en
évidence la présence d'oscillations de type solaire.
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Fic. 5.11 — Procyon. Gauche : spectre de puissance d'apedsc et al. (1999 obtenu par mesures
Doppler pendant 8 nuits. L'encadré représente la fenésebgervations. Droite : spectre en amplitude
d’aprésMatthews et al(2004).

En 2003, fat lancée la mission MOST (premiere mission phétague asteroseismique spatiale)
et en 2004 flt annoncée la non-observation de la signatuneodes acoustiques dans le spectre d’am-
plitude mesuréNlatthews et al.2004) (alors que les observations au sol en vitesse indiquetggain
exces de puissance autour de 1 mHz). Plusieurs explicdtiosist proposées pour expliquer cette non-
détection, comme revoir les modéles d’excitation stodtpastdes modes p (des modes ayant un temps
de vie trés court ou de trés faible amplitude) ou interprigtedétections précédentes comme des arte-
facts. Cette annonce a entrainé une discussion animéeademsimunauté. Aindedding et al(2005
ont montré la "consistance" des données MOST avec les nsesnngtesse au sol. Leur analyse a ainsi
mis en évidence que I'amplitude plus faible que prévue datspele Procyon pouvait étre due bruit de
la granulation ou aux variations de la lumiér&asée par la Terre, sans exclure une origine non-stellaire.

Au sol plusieurs mesures indépendantes en vitesse renfdiegistence d'oscillations dans Pro-
cyon, contrairement aux observations spatiales. Jusgjufavaux deBruntt et al.(2005. Bénéficiant
d’observations photométriqueffectuées par le pointeur du satellite WIRE de Procyon, céoxianis
en évidence dans son spectre de puissance un excés de peliaséour de 1 mHz, tel que prévu par
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les modeles et observé au sol. A cela une composante a bégaerfce a été interprétée comme due a
la granulation. EnfirRobinson et al(2005 ont efectué des simulations hydrodynamigiuadiatives en
3D de la convection des couches superficielles de Procyas it comparées a celles du Soleil. Les
résultats montrent que si les modes p sont bien excitésideyss de vie sera court et de plus faibles
amplitudes en luminosité qu’en vitesse.

On voit donc que les indices et preuves que Procyon possédentscillations de type solaire ne
manquent pas. Les prochaines générations d'instrumentsai€elet d’ailleurs permettre de clairement
observer la structure "en peigne" caractéristique d’lagihs de type solaire. Il reste a voir si la signature
de la présence de modes p dans Procyon peut-étre détéctlesldonnées MOST. C’est ce que nous
allons aborder maintenant. Nous appliquons la méthodételgrécédemment aux données MOST.

5.4.2 Calculer le spectre de puissance

Avant de pratiquer une analyse via un filtrage en curvelgittesus faut calculer le spectre de puis-
sance. Nous avons utilisé les données obtenues par MO&Tire le 8 janvier et le 9 février 2004, soit
32 jours d’observations continues avec un cycle utile de.99&tles-ci n'ont pas un échantillonnage
régulier sur toute leur durée. Les vingt premiers jours onéchantillonnage moyen de 15 s et les douze
derniers 7.5 s, ceux-ci ont été ré-échantillonnés poumabli méme régularité sur la totalité de la sé-

rie. La figure5.12 montre la courbe de lumiére. Elle comporte un "trend" a b&gspience que nous
corrigeons.
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Fic. 5.12 — Courbe de lumiére de Procyon mesurée par MOST.

Pour ce faire, nous nous intéressons af&cknce entre les points consécutifs de la courbe de lumiére
li et on construit une nouvelle courbe telle quig = li;1 — |;. Cela revient a appliquer a la courbe brute
un filtrage des basses fréquences. Les propriétés destiosslae sont pas changées par ce traitement.
La fonction de transfert du filtre est 2 girvdt), ou dt est le taux d’échantillonnage moyen. Hife¢ si
F(f) est la transformée de Fourier d’une fonctibnet si I'on considére le filtre diérences tel que :
of = f(t+ ot) — f(t), alors on peut écrire que :

F(5F) = F[f(t+6t) — ()] = [exp (wdt) — 1] F(f) = 2 sin@st/2) exp ("‘Stz+ ()  (5.25)

19MOST Public Data Archive httg/www.astro.ubc.gOST/datadata.html
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Soit DSP) = T[DSP@Ef)] avec T la fonction de transfert du filtee On peut donc écrire qUeTi(w) =
[2 sin(st/2)] 2.

A partir de cette nouvelle série temporelle, deux techrigii&érentes sont appliquées pour calculer
le spectre de puissance : une FFT standard appliquée a laecmtechantillonnée uniformément a 15
s (en interpolant la série brute) ; et usiae wave fittingdajustement aux moindres-carrés de sinusoides)
(SWF). On obtient avec ces 2 outils des spectres de puissaadieativement semblables. Dans la suite
de ce paragraphe, nous considérons uniquement le spetagreiqiar SWF.
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Fic. 5.13 — Spectre de puissance des donées corrigées. Lesligindillées verticales indiquent la posi-
tion des harmoniques orbitaux (la puissancela:Hz a été enlevée). La ligne continue verte est repré-
sente le spectre lissé. La ligne en tirets rouge représeritad. Un excés de puissance apparait autour
de 1 mHz.

Celui-ci est représenté sur la figusel 3en unités de Bl, normalisé par I'écart-type du bruit calculé
dans la gamme 4 - 5 mHz. Cette région du spectre est relatitgrtate et on ne s’attend pas a y trouver
une signature de la granulation ou de la puissance des mo@espus, les données sont polluées par
la diffusion de la lumiére solaire par la Terre qui présente ainsimodulation avec la période orbitale
du satellite (101.413 minutes soit une fréquence orbitale.d6 mHz), comme indiquée dakstthews
et al.(20049). Pour traiter cetfet, nous avons enlevé la puissance du spectre dans des Bantdiekarge
centré sur la fréquence orbitale et ses harmoniques (eiéeEs par des lignes verticales pointillées dans
la figure5.13. La ligne continue verte représente le spectre apres sagisavec une fenétre de 20z
de large. La ligne en tirets rouge correspond a un simplésapent par un polynéme de degré E¢etué
en échelle logarithmique) du fond d( aux bruits (instruraket convectif).

Cette analyse des données brutes de MOST fait apparaiteneet un exces de puissance dans
un intervalle du spectre centré sur 1 mHz, s'étendant enGe@t01.4 mHz. Comme identifié dans les
nombreuses observations au sol et par WIRE.

On propose maintenant d’appliquer a ces données l'analyseirgelettes exposée dabs3. On a
montré qu’elle fournit un traitemenftiicace pour des spectres avec un signal-a-bruit fayls & 5) et
pour des observations courtes (30 jours). Nous allons nibaishar a voir si la visibilité des pics, et la
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détection de modes, peuvent étre améliorées dans uneitieita ouS/N ~ 1.

5.4.3 Analyse en curvelettes

Pour réaliser un filtrage via la transformée en curvelettdaut construire un diagramme échelle
avant de procéder au traitement. Nous appliquons le ménentent et la méme démarche que celle
développée plus haut (c5.3). Avant, une fréquence de repliement doit étre estimée. & @stimer
la demi-grande diérenceAvq en calculant I'autocorrélation ou la FFT du spectre brungdia région
entre 0.2 et 1.4 mHz). La figug 14illustre ceci. On trouve que le pic le plus important corasp a
Avo ~ 54.8 uHz. Cette périodicité est en accord avec les résultats dgenations au solMartic et al.
(2009, Eggenberger et 820049 et Régulo and Roca Corté2005 ont respectivement trouvé BuHz,
54,5 uHz et 555 uHz, et des prédictions théoriques (par exermipérban et a.1999. Malheureusement,

il faut tenir compte du fait que cette périodicité est tréscpe du tiers de la fréquence orbitale. Pour
réduire la confusion que cela peut entrainer, on constlusigurs diagrammes-échelle pour des valeurs
voisines deAyy (comme on a pu déja le voir plus haut).

SWF (S/N)

YR AT ST BTSN SRR S DY ST SR A AT ST A

Fic. 5.14 — Spectre de puissance moyenné comme expliquédaBgles harmoniques orbitaux ont été
retirés). La ligne continue verte correpsond au specisé.lisa ligne pointillée rouge correspond au fond.

On considére ainsi le spectre obtenu (fighr®4) a partir de la moyenne de 5 spectres filtrés obtenus
a partir de diagrammes-échelle construits poue 54.076 & 5552 uHz, avec un pas detin 1. Lexcés
de puissance, entre0.6 a~1.3 mHz, est toujours présent et le filtrage en a amélioré éraste dans
le spectre. La ligne en tirets rouge représente un ajustemoeiond continu, comme précédemment, et
la ligne continue verte le spectre lissé. Au-dessus de In#82, on observe une série de 8 pics dls a
un artéfact de la fréquence de repliement et amplifié parttad#. Ceci est expliqué par la présence,
dans le spectre brut, d'une série de pics assimilée a urelarétde I'analyse et ainsi amplifiée. Cette
bosse est similaire a celle observée dans les observatbes sitesse (comme illustrée dans Bedding
&Kjeldsen( 2004) a la figure 2), et renforce donc I'existedaascillations.

110n rappelle que la résolution fréquentielle de ces observast telle que lin = (32joursy?! ~ 0.36 uHz
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5.4.4 Dusignal?

Regardons de plus prés la région ou se situe I'excés de poesgfgure 5.15, faisons un zoom
entre 0.3 et 1.25 mHz et voyons si des pics peuvent étre @misiccomme le signal d'oscillations.
Classiguement nous commengons par aplanir le spectreépiderr la contribution de fond, en le divisant
par le lissé. Nous avons ensuite normalisé par le sigma dudbnaute fréquence. On peut alors utiliser
ce spectre (figur®.15pour le comparer aux résultats des observations menéed parsmesures de
vitesse de Doppler. Sur cette figure, les barres bleuesisupgs représentent les fréquences des modes
p proposées paMartic et al, 2004 et les barres oranges celles &g@enberger et aR004). La largeur
de chaque barre correspond a I'erreur observationnelllestitquencess = 2 uHz).

12F
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Fic. 5.15 — Zoom sur la région du spectre de puissance ou se tfexeés de puissance. Les barres
bleues correspondent aux fréquences de modes p proposddana et al.(2004), les oranges celles
de Eggenberger et a{2004). Les lignes verticales sont les positions des 15 pics que aeons rangés ;
leur couleur indique I'écart avec les fréquencesMiatic et al. (20049 : 1-, 2- or 3¢ respectivement
bleue (tirets), verte (points-tirets) et rouge (triplante et tirets).

Un des avantages importants d’'une mission spatiale comm&TMi@nt dans I'absence délelobes
engendrés par l'alternance j@omit, qui contamine fortement les observations mono-sitea. Il n'y
a donc pas afeectuer d’analyse pour identifier quels pics sont ou non uefat de ce type. Nous
avons dfectué urranking sur cette région en prenant les 15 pics les plus importaatsés selon leur
puissance (voir la tabl&.1). Le pic le plus petit (le 15éme) a 8yN de 8.4. On indique I'écart entre les
pics ainsi sélectionnés et ceux proposéshpartic et al.(2004), en indiquant aussi la barre d’erreur. La
comparaison des fréquences des 15 sommets classés averks pridentifiés pavlartic et al.(2004)
nous obtenons que 6, 9 et 12 pics sont respectivement a uaeatisde 1-, 2-et 3- des fréquences
centrales données dans la table Miwti€ et al.(2004). La comparaison avdeggenberger et a{2004)
est moins significative a cause du plus petit nombre de modgsntifiés dans cette région. Ainsi un
total de 4 pics est aussi compatible (a I'intériewrBavecEggenberger et a{2004).

Ces pics sont-ils significatifs ? Pour y répondre, nous évedula probabilité que ces résultats soient
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Tas. 5.1 — Les 15 plus importants pics dans l'intervalle 0.3IniHz.
Rang Fréquence:Hz) v — vvaroa (o)

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 dis a un bruit pur. Nous avons réalisé une simnnl&onte-Carlo des observations de
MOST. Pour chaque réalisation nous avons simulé un spezpaidsance en multipliant le fond continu
ajusté (la ligne pointillée rouge sur la figusel4 par une distribution suivant une loi gd a 2 degrés de
liberté (en suivanFierry Fraillon et al. 1998 Pour introduire I'éfet de 'orbite, nous avons multiplié par
4 |la puissance du bin pour chaque harmonique orbital. Nourssgou ensuite calculé la série temporelle
par une transformée de Fourier inverse. Enfin, le méme fteagcurvelettes a été appliqué pour obtenir
un spectre filtré (une FFT standard a été utilisée). 1000&adians ont été réalisées. Les probabilités
d’avoir au moins 6, 9 et 12 pics en accord akéartic et al.(2004 avec respectivement un écart de 1-,
2-et 3o sont 7.6, 12.4 et 13.3%.

Conclusion

Notre analyse montre qu'un excés de puissance est biertevitdins les données brutes de MOST
dans la plage de fréquences attendue et déja observé iniddperent par diérentes techniques. De plus
aprés une analyse en curvelettes, la visibilité de cet eestéamccrue et un certain nombre de pics ont pu
étre sélectionnés pouvant étre interprétés (avec unelgltdplus ou moins élevée) comme des modes
d’oscillation. D’autres observations restent néanmo#értsersaires pour atteindre une qualité permettant
de résoudre les pics distinctement. Ces résultats forjetatun article soumis a AstronomyAstrophy-
sics. A ce sujet une large campagne multi-sites (SOPHIE, PBRCORALIE ...) d’observation de
Procyon est plannifiée pour janvier 2007, ce qui devrait péine d’'apporter des nouvelles contraintes et
informations.

5.4.5 Exercice hare-and-hound # 4

L'annonce de 'absence de détection de la sighature de namtesstiques dans Procyon, telle que
vue par MOST, a motivé, dans le cadre du groupe de prépai@ioonbservations sismiques de CoRoT,
un exercice hare-and-hound spécialement dédié au casedwatisns avec un rappot signal-a-bruit trés
faible (S/N ~ 1 — 2). L'objectif est de voir I'information qu’il est possibl@extraire dans une limite de
détection extréme. On pourra trouver un rapport de cesuxradans le compte-rendu de Appourchaux et
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al. a paraitre dans le recueil dédié a la mission CoRoT. Une énporelle a été simulée, représentant
une étoile de 2 My observée 150 jours, et a été fortement dégradée de maniérguedes modes
soient a la limite d’une possible détection visuelle.
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Fic. 5.16 — Spectres de puissance brut (gauche) et brut lissiée(dr
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Fic. 5.17 — FFT du spectre de puissance brut (gauche) et auttatton du spectre brut lissé (droite).
Les lignes pointillées verticales repérent la positiorgmondant a la demi-grandefidirence.

Nous avons appliqué le filtrage par curvelettes a ce casnegtr©n peut dans un premier temps
effectué un lissage du spectre brut initial. Ceci permet dereneit évidence une structure périodique qui
émerge entre 1500 et 25p01z, comme le montre la figufg 16 Pour construire le digramme échelle, il
faut une estimation de la grandefd@renceAvy pour avoir un intervalle de repliement du spectre. Cette
estimation est obtenue en calculant la FFT ou l'autocdioflalu spectre brut. Ici nous avons utilisé les
2 techniques pour estimer au mieux cette valeuAde La figure5.17illustre ces 2 moyens. Dans les
2 cas, le pic le plus important correspondvey/2 et on obtient une estimation trés proche dans les 2
cas :Avo/2 ~ 41 uHz soitAvg ~ 82.65 uHz. Le diagramme échelle peut donc étre construit avantide lu
appliquer un filtrage via la transformée en curvelette. Laré®.18montre les diagrammes-échelle brut
et filtré construits pounvy = 8265 uHz.

Pour prendre en compte lincertitude sur I'estimation dgrande dférence dans la construction
des diagrammes, on calcule plusieurs diagrammes échatedns valeurs |égérementfdrentes de
Avo, tel queAy = Avg = 1,2 bins, la résolution du spectre étant dd@30 jours soit 1 bin= 0,077 uHz.

On peut alors obtenir un spectre moyenné a partir de d&atites réalisations. Ceci est illustré par
la figure5.19 On note une claire amélioration dans la visibilité du speotalgré le trés faible rapport
signal-a-bruit. La structure "en peigne" attendue est miisévidence dans le spectre filtré, alors qu’elle
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Fic. 5.18 — Diagrammes échelle brut (haut) et filtré (bas) goue 82.65uHz.

n'apparait pas dans le spectre brut.
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Fic. 5.19 — H&H4 : spectre de puissance filtré moyenné (a partib dpectres filtrés pounv =

Avp + 1,2 bins) et zoom sur la région du maximum de puissance. Latsteidu spectre apparait nette-
ment s’inscrivant dans une enveloppe en cloche comme dartiet comme on I'a observé) pour des
oscillations de type solaire. Sur la figure du bas sont s@ségs les lignes correspondant aux positions
théoriques utilisées pour générer le spectre brut d'asialis (rouge’=0, vert{=1 et bleut=2).
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Pour cet exercice, deux autres procédures ont été appliguédr. Appourchaux : une pour estimer la
grande diférence (donnant la méme estimation que nous) et une poutetéde quantifier la probabilité
gu’'une détection soit significativédppourchaux 2004). Cette derniére indique ainsi que 6 pics dans
l'intervalle 1700- 2500uHz dépassent le seuil de détection.

On peut voir sur la figur&.20le diagramme-échelle du spectre original non-bruité (zargpour un
intervalleAvy = 83 uHz ) et celui obtenu apres filtrage. On peut déja noter que sttimation dév est
bonne, ce qui est confirmé par les valeurs des fréquencesaiéa De plus on observe des structures
caractéristiques des oscillations de type solaire aux ra@maroits.

Cet exercice a montré que nous pourrions détecter des matlesspes spectres d’'oscillations stel-
laires ayant un rapport signal-a-bruit aussi faible guie-2. Plusieurs techniques sont a notre disposition
pour une détection indépendante (sol, espace, photomaékemures en vitesse) utilisant principalement
notre connaissanca priori basée sur la structure répétitive des fréquences desatisciff de type so-
laire. Ces conclusions confortent les résultats décriex aotre méthode basée sur la transformée en
curvelette.
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Fic. 5.20 — H&H4 : diagrammes-échelle du spectre original sanst ket apres filtrage, pour
Av = 83uHz.
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5.4.6 Contributions a Tae CoRoT M 1ssioN

Les travaux précédents ont notamment été présentés etédidors de diérentesCoRoT Weelet
font I'objet de contributions dans 3 articles a paraitresdaa CoRoT BooKpublié par I'’Agence Spatiale
Européenne et édité par Fridlund, Baglin, Conroy & Loch&8A-SP1306). Ces 3 articles présentent
respectivement les filérents outils et techniques d’analyse pouvant étre mis evreelans le cadre des
observations sismiques de CoRoT, et les résultats obtersidds diérents exercices "Hare-and-hound"
effectués dans le cadre du groupe de travail a la préparatiom@bservations sismiques.

e The seismology programme of CORoT

E. Michel, A. Baglin, M. Auvergne, C. Catala, C. Aerts, G. gilen, P. Amado, T. Appourchaux, M. Aus-
seloos, J. Ballot, C. Barban, F. Baudin, G. Berthomieu, Ririier, T. Bohm, M. Briquet, S. Charpinet,
M.S. Cunha, P. De Cat, M.A. Dupret, J. Fabregat, M. FloqueEr¥mat, R. Garrido, R.A. Garcia, M.-J.
Goupil, G. Handler, A.-M. Hubert, E. Janot-Pacheco, P. Larpty. Lebreton, F. Lignieres, J. Lochard,
S. Martin-Ruiz, P. Mathias, A. Mazumdar, P. Mittermayeiantalban, M.J.P.F.G. Monteiro, P. Morel,
B. Mosser, A. Moya, C. Neiner, P.A.P. Nghiem, A. Noels, J. IDefer, E. Poretti, J. Provost, J. Renan de
Medeiros, J. de Ridder, M. Rieutord, T. Roca-Cortes, |. Riogh, R. Samadi, R. Scuflaire, J.C. Suarez,
S. Theado, A. Thoul, T. Toutain, S. Turck-Chiéze, K. Uyttaten, G. Vauclair, S. Vauclair, W.W. Weiss
& K. Zwintz

Nous introduisons les principales lignes et spécificitéprigramme de sismologie de CoRoT. Le dé-
veloppement et la consolidation de ce programme a été faits tb cadre du Groupe de Travail en
Sismologie de CoRoT (SWG). Avec quelques exemples illtissrmous montrons comment les données
de CoRoT nous aiderons a traiter des problémes variés liéactuelles questions sur la structure et
I'évolution stellaire.

e Data analysis tools for the seismology programme

T. Appourchaux, G. Berthomieu, E. Michel, C. Aerts, J. Ball®. Barban, F. Baudin, P. Boumier, J. De
Ridder, M. Floquet, R. A. Garcia, R. Garrido, M.-J. Goupill.Bmbert, J. Lochard, C. Neiner, E. Poretti,
J. Provost, I. Roxburgh, R. Samadi & T. Toutain

Les outils développés par les héliosismologues et par tesnasnes étudiant les pulsateurs classiques
ont été utilisés lors des exercices "hare-and-hound" patenda plusieurs moyens de déterminer les para-
meétres des modes d’'oscillations tels que la fréquence mplitude. Ces outils sont utilisés pour définir
ce qu’on appelle des recettes qui permettent d'obtenirdesrpétres des modes a partir des courbes de
lumiere ausssi bien de pulsateurs de type solaire que qlessiCes recettes sont utilisées pour estimer
les parameétres des modes comme ceux attendus par les diossrda CoRoT. lIs seront utilisés comme
référence ou point de départ pour d’'autres stratégiesdd&nent. Nous aborderons aussi la question de
la détection des modes. Des outils complémentaires conamalyse temps-fréquence seront présentés.

e Evaluation of the scientific preformances for the seismplagpgramme
T. Appourchaux, G. Berthomieu, E. Michel, J. Ballot, C. BambF. Baudin, P. Boumier, J. De Ridder,

M. Floquet, R. A. Garcia, R. Garrido, M.-J. Goupil, P. LantpérLochard, A. Mazumdar, C. Neiner, E.
Poretti, J. Provost, I. Roxburgh, R. Samadi & T. Toutain
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Le groupe d'analyse de données sismiques (Data Analysim)l@@CoRoT a réalisé plusieurs exercices
"Hare-and-hound" (de jeu du chat et de la souris). Ces eaga@nt pour but de mettre le groupe dans
une situation d’analyse de données similaire a celle atietats de I'exploitation des données CoRoT.
En tout, le groupe affectué 5 diférents exercices de simulation d’'étoiles de type solaité#(H HH#2,
HH#3), de pulsateurs classiques (HH#5), validant la catiibn sismique de modeles stellaires (HH#2,
HH#3) et estimant la limite de détection (HH#4). Ce papiea@sde servir aussi bien de résumé que
d’ouverture a d’autres publications du DAT.
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Quatrieme partie

Activité magnetique : du Soleil aux étoiles
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Chapitre 6

Du Soleil aux etoiles : explorer les champs
magnetiques

Sommaire
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C e dernier chapitre a pour but de présenter la problematiga&ll'activité du Soleil et des étoiles :
comment cela se manifeste ? quelles en sont les originestr{etit) 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'aigimagnétique du Soleil. On peut trouver le
premier rapport de leur observation il y a prés de 2400 andgméléves d’Aristote. Les taches ont aussi
été observées régulierement par les astronomes chingisgusMoyen-Age. Il faut attendre le XVieme
siécle, et I'invention des premiers télescopes pour quedfe découvre ces taches et s'intéresse a elles,
notamment par Galilée (cf. figufel), Scheiner ou Fabricius. Les relevés réguligfeatués au cours du
XIXéme siecle permirent a Schwabe (1843) de mettre en évalkas variations périodiques dell ans
(cycle de Schwabe) du nombre de taches (nombre de Wolf a partt849). En 1858, Carrington et
Sporer montrérent indépendamment le lien entre la latifuidguelle apparaissent les taches et la phase
du cycle. La figures.2illustre I'évolution temporelle et spatiale du nombre dehea la surface solaire.
Elles apparaissent a des latitudes moyennes de 30° au débytld et migrent vers I'équateur. Carrigton
observa aussi que les taches tournent plus vite a I'équgiearplus hautes latitudes : le Soleil ne
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Fic. 6.1 — Taches solaires dessinées par Galilée du 23 au 266081 1

toutne pas comme un corps solide mais présente une rotaffénedtielle de surface. De nombreuses
théories furent émises sur l'origine des taches (par exeué le Soleil pouvait aussi étre couvert de
nuages) avant gu’'au début du XXéme siecle le lien avec le phmagnétique soit mis en évidence par
Hale (1908. C’est dailleurs le fort champ magnétgiue y régnant (0)qiii explique qu’elles nous
apparaissent sombres. Efiet le champ est stisamment fort pour inhiber la convection et donc le
transfert de chaleur. Le contraste avec le reste de la sugbgaique leur "noirceur”. Hale montra aussi
que les taches se regroupent par paire de polarité oppogée ks hémipsheres nord et sud sont aussi
de polarité opposée, s'inversant tous les 22 ans en moyeycie le Hale). Les taches et le cycle associé
sont une signature de I'activité magnétique du Soleil, laifeatation de surface d'urffet dynamo (et
des processus liés) (cf.®2). Ce cycle &fecte aussi les autres couches de I'atmosphére solaire, de la
photosphére a la couronne puisque des variations se retrbaussi 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 pouttotal solar irradianceest définie comme le flux
d’énergie solaire intégrée sur tout le spectre arrivantsutface de I'atmopsheére terrestre, a la distance
moyenne entre le Soleil et la Terre (1 U.A. donc). Elle vali71®/nm?. Cette quantité est aussi appelée
la "constante solaire", qui n'est pas si constante. f&t @avant 'avénement des satellites, il était trés
difficile de détecter et mesurer depuis le sol les variations @8laC’est grace aux premiéres mesures
spatiales, en 1978, que les variations de la TSI furent vbesret suivies. Le lecteur pourra se reporter
a la revue tres compléte dedhlich and Lean(2004) sur la variabilité solaire, ses manifestations et
sources. La figuré.3illustre ces variations. Depuis 1978, plusieurs fluctuegiet leurs sources ont été
identifiées :

— changement de 'ordre de quelques minutes a quelquesshaii#@es a la granulation, a la méso-

et a la super-granulation. En particulier des fluctuatia$adninutes dles aux oscillations solaires
(par exempleFrohlich et al, 1997 Wolff and Hickey 1987 ;

— des variations a court-terme de plusieurs jours a quelges®ines : dominées par les taches
solaires Chapman1987).

— des variations de 0.1% suivant le cycle solaire en phaselaativité magnétique Willson and
Hudson 1991, Lee et al, 1995. Cette composante est la plus visible dans la fiduBeet est
expliquée principalement par la présence de facules peetadies.

Etant donné que ces variations et leur faible amplitudetrémises en évidence qu’il y a une trentaine
d’années, on ne peut encore se prononcer sur leur moduéaphrs long-terme que le cycle de 11 ans.
Pour palier ceci, on a recours a I'étude des anneaux de angissies arbres ou a la mesure de composés
isotopiques comme le carbone 14 ou le beryllium 10 pour r&tcgine I'évolution temorelle du nombre
de taches ou de la température @&fl..2.
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Fic. 6.2 — Evolution temporelle et spatiale des taches solditasat : migration des latitudes moyennes
de 30° et comptage du nombre de taches depuis 1874. C'estddiaan 1913 qui mit en évidence ce
motif papillon Bas : diagramme papillon magnétique obtenu a partir de étagramme moyenné en

longitude. La polarité des taches apparait et on voit lewgrgion au cours du temps. (Dr. Hattaway,
NASA/MSFC)




138 Du Soleil aux étoiles : explorer les champs magnétiques

Days (Epoch Jan 0, 1980)

0 2000 4000 6000

= — T T — —

13690 = _ = =
Fou 2 w = w = 8 3

E 4rrEe—L—r¢—F—p+—T—e—FT—> £ =
2 £ Q = i

1368 ‘ =
T E ‘ i 3
v13675}\!-i‘.‘ I i
g [\ f i
= - INTTEN W b |\ T
S E i “‘| |‘i i =
= E \ g
5 H l | |
3 1365:—| ‘i' ‘ E
= ! :

13647 \ ‘ 0.1% E

|

1363FE 0+ 1+ 1 v v v v vy v g 3
7879808182838485868788899091929394 959697989900

Year

Fic. 6.3 — Variations de la TSI depuis 1978. Cette courbe eshabta partir des €@érentes observations
d’'instruments spatiaux (HRIMBUS 7, ACRIM I/Solar Maximum Mission, ERB/Radiation Budget
Satellite (ERBS), ACRIM IlUpper Atmosphere Research Satellite, SO #opean Retrievable Car-
rier et VIRGQSOHO). Les fluctuations affiérentes échelles de temps apparaissent et surtout laomriat
de 0.1% avec le cycle d’'activité (d’aprésohlich, 2000.

Les variations héliosismiques

Les variations de I'activité magnétiquéfectent aussi la structure du Soleil. Ceci se manifeste par
I'évolution des parametres des modes acoustiques du wkslle cycleWoodard and Noyegl985
rapportent pour la premére fois un décalage des fréquersasades de bas degrés. Ces résultats ont été
confirmés paFossat et al1987 avec des observations depuis le pble Sud Pai et al(1989 grace a
11 ans de données obtenues par Mark-1 a I'observatoire @ f@onc couvrant un cycle entieRegulo
et al.(1994 ont montré que pour tous les modes de bas degrés, le déealdgguence (0.520.02uHz)
est corrélé avec I'activité magnétique (cf. figérd). Ces variations des modes de bas degrés présentent
une caractéristique importante. Hifet une dépendence du décaldge,), en fonction de la fréquence
a été mise en évidence panguera Gubau et a[1992), confirmée paChaplin et al(1998. Celle-ci est
illustrée par la figuré.5.

Qu’est-ce que ces observations nous apprennent ? Déja cumdead’activité magnétique est accom-
pagné de modification de la structure solaire. Sur la fi§usgon constate que les fréquences inférieures
a 25 mHz ne sont quasiment pas modifiées pendant le cycle. Alorpaouieles fréquences supérieures,
plus les modes sont de hautes fréquences, plus ils fectés. En et dans ce cas, la cavité du mode
est de plus en plus grande. Le décalage atteint aifisb uHz entre le maximum et le minimum autour
de 35 mHz. On a vu au chapitrg.2 que les modes de hautes fréquences ont leur point de retoente
externe plus proche de la surface. Les modes se propagemiiedaouches externes ont une plus faible
inertie et sont ainsi plus sensible aux variations dans@aises. On peut donc dire que les variations ob-
servées sont dles a des phénomenes prenant place danslhessdes plus externes. Cependant on peut
guand méme s'interroger sur la sensibilité des modes g aiatiegas du cycle magnétique du Soleil.
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Fic. 6.4 — Evolution temporelle des fréquences moyennes dessmmlbas degrés pendant le cycle 23 :
on considére la moyenne sur I'ensemble des modes obserséxdds de la fréquence des modes a
leur valeur moyenne suivant le cycle. La ligne continue meta variation du flux radio, indicateur de
I'activité magnétique. On note un diieient de corrélation de 0.93 entre les 2 quantités (d'apasia

et al, 2004H.
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Fic. 6.5 — Sensibilité des modes a I'activité magnétique entfionde leur fréquence : cette figure illustre
pour chague mode sa variation observée en fréquence neémalar le flux radio (d'apré3arcia et aJ.
2004h).
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Fic. 6.6 — Irradiances spectrales : observée au dessus dedplér@ et sa variabilité estimée en suivant
le cycle de 11 ans. Les principaux gaz absorbant du rayortesokire sont indiqués. La ligne en tirets
correspond a la variation de la TSI pendant un cycle (d’ajueasn 2000.

6.1.2 Quelle influence sur la Terre ?

Comme on vient de le voir I'énergie émise par le Soleil n'est ponstante, on peut alors se demander
quelle est I'impact sur la Terre. La figue6 montre le spectre du rayonnement arrivant au sommet de
I'atmosphere terrestre. Celui-ci est proche du spectra darps noir a 5770 K surtout dans le visible
et aux grandes longueurs d’ondes. Environ 50% de la TSI ge déns le visible et dans le proche IR
(400-800 nm) alors que 99% de I'énergie solaire est émige 800 et 10000 nmHligge et al, 2001).
L'amplitude des variations du rayonnement solaire déperld tbngueur d’onde : aux courtes longueurs
d’onde, la variation devient plus grande (Leanal. 1997, Rootman 2000). Comme on le voit sur la
figure 6.6, les variations du spectre interviennent surtout en dessdeltb00 nm et les variations dans le
visible et en IR restent mal connues a cause du manque deafdadongue durée. Sur cette figure, on
voit aussi la quantité de TSI atteignant le niveau de la nmmpdée dans 'UV et le proche IR par les
moléculeD,, O3, H,O et COs.

Les variations du rayonnement solaire entrainent uneti@ride I'énergie recue au niveau de l'at-
mosphére terrestre, qui est une région fondamentale deanmséwes météorologiques et climatiques.
Depuis le XVIlléme siecle, il a été suggéré que le Soleil joogble dans le climat terrestre et de nom-
breuses corrélations ont été observées entre des indioestiques et des phénomenes solaires (e.g.
AT (t)) sans pour autant que leur relation soit clairement é&gofi Hoyt and Schattenl997). Grace
aux relevés du nombre de taches depuis le XVlleme siécled'ihileurs été remarqué la corrélation
entre des périodes de fiable activité, voire d’activitéa@tiomme les minima de Maunder ou de Spérer)
coincidant avec des périodes tres froides. Le lecteur pawssi se reporterMendoza(2005 pour une
discussion des origines des variations de la TSI et de saremdE sur la climat terrestre.

Depuis le début du XXéme siecle, un réctiament global moyen de.®+ 0.2°C a été mesuré
(e.g. IPCC TAR 2001), attribué principalement voir unigesiina I'influence de 'homme sur le climat.
De nombreux travaux portent actuellement sur la contaiputie la variabilité solaire au changement
climatique terrestre et de nombreuses tentatives dbetteées pour estimer au mieux I'impact de la
TSI. AinsiLean et al(1995 a montré qu’entre 1610 et 1860 la moitié du rédfement global provient
du Soleil et que 65% de ce réclitament s’est produit depuis 1970. Ces conclusions sont raagite
par Solanki and Krivova2003 qui ont montré que 30% de ce phénoméne aurait une origiéresol
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Fic. 6.7 — Nombre moyen de taches solaires reconstruit & pasiralevés dé&*C (en bleu), a partir de
10Be(vert et magenta) et évolution du nombre moyen de tachesw@esedepuis 1610 (d’apréSolanki
et al, 2004).

Solanki et al.(2004 ont montré que le niveau actuel d'activité de ces 70 dezri@années et sa durée
sont exceptionnelles. Sur les 11000 derniéres années)dé Saurait présenté une activité si élevée
gue pendant 950 ans avec des durées moyennes de ces pégosidaient 30 ans. La figue7
représente le nombre de taches solaires reconstruit & gastirelevés des concentrations des isotopes
cosmogéniques d€C dans les anneaux de croissance de arbres ¥fBksemprisonné dans les glaces
antartiques.

6.2 Comprendre le cycle solaire

L'activité magnétique du Soleil est la manifestation a sdase des mécanismes de la dynamo.
Ceux-ci assurent I'amplification et le maintien du champ nédigiue grace a la conversion de I'énergie
mécanique d'un fluide conducteur en énergie magnétiqueéd’d’'un tel phénoméne n’est pas neuve
puisque Larmor discuta en 1919 la possibilité d'un tel méraa pour maintenir un champ magnétique
dans la Terre. On peut se reportéviaffatt (1978, Ossendrijve 2003 ou Solanki et al(2006 pour des
revues sur le sujet. Il existeftitrents modéles de dynamo dont I'objectif est de permettregteduire
les signatures observées, comme |'apparition et la marates régions ou émergent les taches et leur
changement de polarité.

Plusieurs processus sont susceptibles de jouer un réletiampalans la dynamo solaire et qui ont
été observés : la rotationftérentielle (&et w) et la turbulence présente dans la zone convectiffet(e
a). Parker(1955 proposa un premier modéle de dynamo solaire impliguan2ga®cessus. C'est la
dynamoa-w (cf. figure 6.8) : un champ magnétique poloidal est transformé en chamijdtdrpar la
rotation diférentielle puis grace a Ifiet « le champ poloidal est regénéré héliosismologie a mis
en évidence la dynamique interne du Soleil avec notammexistence de la tachocline ou encore la
présence d'une circulation méridienne dans la zone camee€les deux zones sont considérées comme
des lieux actifs de la dynamo et sont inclus dans les modeésepllis récents pour tenter de reproduire

IRappelons que les conditions dans le Soleil sont telles edleéidéme du gel s’applique stipulant le gel des lignes de
champ magnétique dans le plasma.
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Fic. 6.8 — lllustration desfeetsw (& gauche) etr (a droite).w : un champ magnétique azimutal est
généré par I'enroulement des lignes de champ méridonalda patation diférentielle.a : une cellule

convective s'éléve et s’enroule sous I'action de la forceCaeiolis. Une ligne de champ magnétique
piégée suit ce mouvement et s’enroule dans une boucle Epwwaant dans la direction perpendiculaire.

les caractéristiques de la dynamo solaire (durée du cydlgation des taches .. .).

En plus de la dyname-w, on peut distinguer éliérents modéles selon les régions ou sont supposés
prendre place les fiérents mécanismes,(w, circulation ... ). On trouvera une revue defé@hents mé-
canismes MHD intervenant dans la description du magnétssiiagre dansSchiisslef2004) et Solanki

et al.(2009 :

i) overshoot dynamoles dfetsa etw se situent dans la zone de pénétration convective ;

ii) interface dynamosl'effet w intervient dans la zone d’overshoot etffet o a la base de la zone
convective Parker 1993 Charbonneau and MacGreg@©97), les 2 régions étant connectées par
un processus deftlision ;

iil) Babcock - Leighton I'effet @ prend place a la surface etffet w dans la tachoclineBabcock
1961 Leighton 1969 ;

iv) flux transport dynamos I'effet « intervient prés de la surface, ffet w a la base de la zone
convective et ces 2 régions sont reliées par une circulatiénidienne qui transporte le flux ma-
gnétigue Choudhuri et al. 1995 Wang and Sheeleyl991, Dikpati and Charbonneaudl999.
Ainsi un tube de flux magnétique alimenté et amplifié prés dadhocline (donc toroidal) par la
rotation diférentielle s’éleve, sous I'action de la force de Coriolsnsbule donnant naissance a
une composante poloidale avant d’atteindre la surface.

De nombreux travaux sont en cours pour modéliser et simaldymamique MHD de l'intérieur solaire
(Jouve and Brun2006 Brun et al, 2005 Moreno-Insertis and Murdjr200Q Ferriz-Mas et al.1994
Dikpati and Gilman 2006 et comprendre les processus d’amplification et de trahshochamp ma-
gnétique. La figuré.9 représente la dynamique interne du Soleil et les procesgymses intervenir
dans le mécanisme dynamo : rotatioffélientielle, flottaison des tubes de fluxffdsion magnétique,
circulation méridienne, turbulence ... Elle révele toatedmplexité du probleme et leditultés que
I'on rencontre pour reproduire les observations de I'@étitnagnétique.

6.3 Connection solaire - stellaire

Le Soleil n'est pas la seule étoile a présenter une activatgmétique. Enféet alors que le suivi des
taches solaires se poursuit depuis les 23 derniers cydasle de I'activité des étoiles a di attendre
la seconde moitié du XXeme siécle et les relevés menés par\WWil€on a I'observatoire du Mont
Wilson d’étoiles froides, c’est-a-dire F-G-Rl\ilson (1978. Les indicateurs de I'activité magnétique
stellaire couramment utilisés sont notamment : les rai@émigsion du calcium (Ca H et K) signature de
I'activité chromosphérique ou encore I'émission corora@aleX manifestation du chéfiage magnétique.
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Fic. 6.9 — Les dfférents processus dynamiques animant l'intérieur sol@ireconvection turbulente
(plume). 1 : génératigmduction du champ magnétique parffiet a. 1’ : Inclinaison d’une région ac-
tive, source de champ poloidal. 2 : pompage turbulent du phaagnétique dans la tachocline. 2’ :
transport du champ magnétique par la circulation méridievers la tachocline. 3 : organisation du
champ magnétique en structure toroidale par le cisailleems |la tachocline fget w). 3’ : couche de
cisaillement superficielle (météo sous-surfacique ? dygaende surface des taches solaires). 4 : insta-
bilité du champ toroidal et développement d’'une instabitingitudinale. 5 : flottaison et inclinaison des
structures twistées. 6 : recyclage du champ faible dansia eonvective ou 7 : émérgence de structures
bipolaires a la surface. 8 : propagation d’ondes internes tkazone radiative. 9 : interaction entre le
champ induit par la dynamo et le champ interne (fossile ?% dm@mtachocline. 10 : instabilité du champ
interne et cisaillement par Iffet w a la frontiére du coeur (?) (d'aprés A.S. Brun).
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De plus l'activité stellaire qu’'on peut voir au travers decl@aomosphére, de la couronne ou de taches
a la surface est le fruit de I'interaction de la rotation inte et diférentielle, de la convection et du
magnétisme des étoiles, c’est-a-dire d'un mécanisme dgnaidtude d’'étoiles de type solaire peut
donc nous apprendre beaucoup sur les processus égalemeanipplace dans le Soleil, @te versa
Skumanich(1972 met en évidence la relation entre le taux de rotation eel'&yivi par les travaux
de Noyes et al.(1984); Noyes(1985 mettant en évidence le lien entre la rotation, la profondias
zones convectives et I'activité chromosphérique et I'éiois X-UV des étoiles. Depuis de nombreux
travaux ont contribué a étudier la relation entre I'acéatellaire et I'&et dynamo nourri par I'interaction
entre la rotation, la convection et le magnétisme des étdidetype solaireRaliunas et al.1995 1996
Barnes 2003 Pace and Pasquir2004 Vardavas 2005. On observe aussi une activité dans d’autres
types d'étoiles. Notamment dans les étoiles de classes B &3\, et possédant un coeur convectif),
un champ magnétique n'est détecté que dan$5% des échantillons aujourd’hui disponibles. Ceci
s’expliquerait par la diiculté pour le champ magnétique d’émerger du coeur a la suffdacGregor
and Cassinelli2003 Brun et al, 2005 ou par la présence d'un champ magnétique fossile présast da
I'enveloppe radiative (Moss 2003), sans pour autant oublie possiblité d'#et dynamo $pruit, 2002.

Les étoiles O présentent une luminosité en X trés forte eteorse que leur activité provient de la
reconnection magnétique dans les forts vents radiatifs.édm pourra se reporter a M@igkestel 2003
pour une revue compléte de la présence du magnétisme asttavbagramme H-R.

6.4 Contribution ON THE ORIGIN OF THE SOLAR CYCLIC ACTIVITY FOR AN IMPROVED
EARTH CLIMATE PREDICTION

On the origin of the solar cyclic activity for an improved Haclimate prediction
S. Turck-Chiéze & P. Lambert

Publié dans\dvanced Space Resea2b07

Cette revue est dédiée aux processus qui pourraient egpliqugine des grands variations de l'activité
solaire pour permettre une meilleure prise en compte d@éichsolaire dans les modéles du climat ter-
restre. Le développement de ce nouveau champ de rechetdienesdé par les mesures héliosismiques
de la mission SoHO and par la modélisation solaire qui cleegcliécrire les processus dynamiques
du coeur a la suface. Pour se faire, nous introduisons nagidela sismologie stellaire et exposons
les principaux résultats de SoHO. Ensuite nous rappelengifférents processus dynamiques qui sont
en cours d’introduction dans les nouvelles modéles salaitest aujourd’hui bien établi que l'origine
magnétique du cycle de 11 ans implique la tachocline, zoneadsition dynamique entre les régions
radiative et convective. Nous pensons que la connaissanckeuk éléments importants 1) l'interface
magnétique entre les zones radiative et convective et Hldedes ondes internes contribueront a une
meilleure compréhension de l'origine des grands minimaastima observés Irs du dernier millénaire.
A cela des observations complémentaires des modes aemsst de gravité, du rayon et de l'irra-
diance a diérentes longueurs d’onde en paralléle aux simulationsR@sBélioreront co,sidérablement
ce domaine. Les projets actuellement en développementietéga planifiés permettront de développer
de meilleures prédictions de la variabilité a venir. Noussidérons que les signatures héliosismiques
constituent un chainon manquant dans la description éetel’interaction Soleil-Terre et le climat.
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Understanding the origin of the solar cyclic
activity
for an improved Earth climate prediction

Sylvaine Turck-Chiéze and Pascal Lambert

DAPNIA/CEA CE Saclay, UMR 7158 CEA-CNRS-Univ. Paris VII
91191 Gif-sur-Yvette cedex, France

Abstract

This review is dedicated to the processes which could explain the origin of the great
extrema of solar activities for a more suitable use of the solar impact on the Earth
climatic models. The development of this new field is stimulated by SoHO seismic
measurements and by solar modelling which aims to describe the dynamical pro-
cesses from the core to the surface. We first recall an assumption on the potential
different solar variabilities and discuss how to check it. So, we introduce stellar seis-
mology and summarize the main SOHO results which are relevant for this field.
Then we mention the dynamical processes which are just presently introduced in
new solar models. We believe that the knowledge of two important elements: 1) the
magnetic field interplay between the radiative zone and the convective zone and 2)
the role of the gravity waves, will contribute to understand the origin of the grand
minima and maxima observed during the last millenium. Complementary observ-
ables like acoustic and gravity modes, radius and spectral irradiance from far UV
to visible in parallel to the development of 1D-2D-3D simulations will improve this
field. PICARD, SDO, DynaMICS are key projects for a prediction of the next cen-
tury variability, the helioseismic indicators constitute the first step totally missing
today to properly describe the Sun-Earth climatic connection.

Key words: solar interior, helioseismology, gravity waves, solar magnetic field
PACS: 96.60.—Jw; 96.60.—Ly; 47.35.—Bb; 96.60.—Hv

1 Introduction

In the thirties, Bethe has established that nuclear reactions produce energy
which compensates the surface luminosity hemorrhage, finding consequently
a solution to the great age of the Sun (4.6 10° years). Then stellar evolution
has developed quickly by solving four structural equations which describe the
conservation of energy and mass, the production of energy and the transfer of

Preprint submitted to Elsevier 21 December 2006
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energy along the radius. In the sixties, the life of stars on very long timescale
(millions or billions years depending on mass) have been described. In this
framework, the Sun appears as a typical star which dissipates only 10~* of its
energy in 100 years at the present age. Such small variation is considered as
negligible so one deduces the ”solar constant” of 1367.6 W/m? from the ob-
served luminosity of Lg = 3.846 £0.004 10% ergs/s, ( estimated as Lg /drd%y
where dgg is the distance between the Sun and the earth). It is the energy
released by the Sun to the Earth per surface unit. Considering the orientation
of the Earth, a mean value of 342 W/m? reaches the high atmosphere. With
an earth albedo of about 30%, 239 W/m? must be received by the ground.

The present global climatic models use these numbers to describe the impact
of the Sun on the Earth climate. Of course noting the great variations of the
climate in the past, the role of the techtonic plates and of the earth orbital
parameters have been also introduced and the corresponding frequencies of
100 000, 43000, 24 000 and 19 000 years, predicted by M. Milankovitch, have
been put in evidence in the marine sediments. But in fact, the measurements of
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Fig. 1. Spectral solar irradiance and its time variability along the 11 year cycle.
From Lean 2004.

the time luminosity variations (Fréhlich and Lean 2005 and references therein)
show that such scheme is probably too simple. The total irradiance varies by
about 0.1% during the 11 year cycle (even more daily due to the rotation of
the Sun). Greater variations (10% in UV and 100% in EUV) are also clearly
connected with the Sun activity (Figure 1). These observations are connected
to sunspots and plages evolution. So the slow variation of only 10~® predicted
by the solar model is clearly too simple to reproduce the real Sun even the
real longer trend variation of the luminosity is not yet established but great
minima and maxima are mentioned. Consequently, the present observations
suggest a more complex Sun-Earth relationship involving the role of irradiance
at different wavelengths, an impact of UV on the ozone production which heats
the stratosphere and also an influence of the modulation of the cosmic rays
with the solar activity on the clouds in the earth atmosphere.
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In this review, we would like to show recent results of seismic observations
of the solar interior. This progress is coupled with theoretical investigation
of the internal dynamical processes and the development of multidimensional
simulations. Such advances give confidence on our capability of understanding
which will lead to predictions of these phenomena. Moreover the instrumental
side continues to develop and we are able now to measure all the important
quantities which put constraints on the existence or not of different solar
cycles. In section 2, we recall the external observations of different potential
solar cyclicities. Section 3 is a short introduction to helioseismology. Section 4
is devoted to the space Solar Heliospheric Observatory (SoHQ) results, section
5 to the dynamical processes which will appear in solar models in the next 5
years. The last section shows the perspectives, the open questions and how we
will try to solve them.

2 External observations of the solar cyclic activity

Galileo was the first in 1612 to establish that sunspots belong to the so-
lar photosphere. Their observations have allowed him to demonstrate that
the Sun was rotating but at that time there was no direct link between this
phenomenon and any magnetic properties. Then systematic observations of
the sunspots have put in evidence the latitudinal rotation variability of the
Sun, the equator rotation is about 30% quicker than the pole rotation. We
have nowadays a direct measurement of this phenomenon for four centuries.
Large line-of-sight magnetic fields (3000-4000 G) have been measured in the
sunspots, in contrast with the mean weak field of only several Gauss. Hale
has also shown that these sunspots appear in regions which present pairs of
opposite polarities and that the north and south hemispheres have opposite
polarities. This polarity reverses at each cycle leading to an approximate pe-
riod of 22 years. So the 11 year cycle is without doubt from magnetic solar
origin. It impacts on all the wavelengths: the total irradiance is only slightly
modified but the short wavelengths are strongly variable. Moreover this cy-
cle presents large temporal amplitude variability and noticeable variation of
period (from 8 to 12 years).

Damon and Jirikowic (1992, 1994) have shown that the Sun is probably a low
frequency harmonic oscillator in examining the atmospheric production of “C
found in the tree rings. The time dependence analysis of this isotope abun-
dance exibits fluctuations which are generally attributed to the solar wind.
They showed a recurrence period of 2115 + 15 yr and identified two powerful
harmonics considered as fundamentals at 211.5 yr and 88.1 yr called respec-
tively the Suess and Gleissberg cycles. Damon and Jirikowic (1992) noticed
that these periodicities seem to modulate the Schwabe 11 yr period and pro-
duce periods of maxima and minima in solar external activity (figure 2a). A
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reasonable reproduction of the observed Wolf annual sunspot indice R, can
be obtained as the result of the interference of 4 overtones : 211.5, 105.9, 88.1
and 52.9 yr which modulate the 11 yr carrier signal (here noticed with the

index c) as :
4

R, = a; cos®(wit + ¢;) o cos® (wet + o) (1)
i=1

After the estimate of the different coefficients, they have deduced a relationship
between the variation of temperature observed on Earth in the last century
and the combinaison of the different cycles. They could then extrapolate and
obtained, seated on a general warming, a flat temperature profile in the seven-
ties which is in total agreement (in shape) with the observed temporal mean
Earth temperature evolution (National Climatic data center US). These au-
thors predict an increase of the Earth temperature dominated by the ”solar”
Gleissberg cycle up to 2050 and then they predict a decrease of the mean tem-
perature for the part coming from the Sun (see figure 2b). If this prediction
is correct, the solar influence on the Earth temperature increase could reach
today about 30% of the total present warming.
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Fig. 2. Left: Comparison of the sunspot record measurements with the ajustment
(in dotted lines) of Damon and Jirikowic (1992) assuming that the variability of the
solar 11 yr cycle is due to the superposition of different cycles. Right: Prediction
of Earth temperature evolution in assuming that the past warming was due to the
different solar cycles.

It is important to establish if all these cycles exist and if they are effectively
of solar origin. To answer to this question, one needs to establish what phe-
nomena produce the longest ones. Are they also of magnetic origin or are they
produce by other processes as for example the presence of internal waves. Un-
derstanding the origin of the different cycles will help to predict properly the
evolution of the Schwabe cycle. Today it is not possible to predict without
ambiguity the next 11 yr maximum, the exact duration of cycle 24 and the
next great minimum. Such information is useful to improve the climatic mod-
els and to better demonstrate the important human responsibity. This goal
requires a good understanding of the internal dynamical processes and the
seismic tools are keys for this purpose.
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3 The transparency of the Sun to acoustic and gravity waves

During the last thirty years, two probes of the solar interior, neutrinos and
internal waves, have led to considerable achievements. Thanks to the proper
detection of the most energetic neutrinos, the central temperature is now fol-
lowed with an unprecedent accuracy (several 107*). Moreover we may not
exclude to follow in the future some potential radiative zone variability in
detecting the low energy solar neutrinos produced by the pp reaction rate
(Turck-Chiéze et al. 2006 and references therein).

Our vision of the Sun has totally changed from a static vision (described in
the introduction) to a more dynamical one thanks to the development of he-
lioseismology. Major efforts have been carried out by the observers to improve
the quality and the accuracy of the seismic data. Moreover, the theoreticians
have developed and increased the efficiency of this diagnostic.

The Sun is a self-graviting sphere of compressible gas which oscillates around
its equilibrium state with a period of about 5-min (low frequecny of 3 mHz)
imposed by the size of the solar radius. These oscillations are interpreted
as a superposition of waves propagating inside the star (acting as a resonant
cavity), and forming standing waves. By projecting these modes onto spherical
harmonics ¥;™, any scalar perturbation is written as (in the case of the pressure
p') (Christensen-Dalsgaard 2004):

p, (Ts 01 @, t) = p’ (T) lm(gl W) exp iwn,l,mt

the displacement 5" at the solar surface corresponds to:
r,0.0.0) = (£0), 60 a5 Ea(r) o ) Y0, @) expivsnt (2)
, U, 9, = T y GRAT 69: h siné)&p 1 , P) exXp n,d,m

where &, = 1/(w’r)[p'/p+ @] is the horizontal displacement, ' the gravita-
tional potential perturbation, w, ., the eigenfrequency and p the gas density.
The quantum numbers n, I, m are respectively the radial order (number of
nodes along the radius), the degree which measures the horizontal wave num-
ber on the surface by k), ~ L/Rg, with L = /I(l+1)) and the azimuthal
order (number of nodes along the equator). If one considers adiabatic oscilla-
tions within the Cowling approximation (®' neglected), the 4th-order system
of equations is reduced to a second-order wave equation, with the following
dispersion relation (Christensen-Dalsgaard and Berthomieu 1991):

1 N? 3 2
8 =5 B (2 —1) i @

2
Cs nlm

where the squared length of the wave vector is written as the sum of a radial
and a horizontal component |k| = k2 + k2, k% = F?/c? is the horizontal wave
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number, Fj? = L2c2/r? the Lamb frequency, N? = g[1/TdInp/dr — d1n p/dr]
the Brunt-Viisala frequency, w? = ¢2(1 — 2dH,/dr)/4H? the acoustic cut-off
frequency (~ 5.8 mHz), H,' = —dlnp/dr the density scale height, I'; the
adiabatic exponent and ¢? = I';p/p the sound speed. The oscillatory solutions
of the wave equation define two types of waves, i.e the acoustic ones (with
wWnim > N, F) and the gravity ones (with wnm < N, F).

The acoustic modes have their maximum amplitude at the surface, so they
allow a proper extraction of the dynamics of the convective zone. They can
also probe the thermodynamic properties of the Sun down to the core but they
hardly extract the corresponding dynamics. The gravity modes are excellent
probes of the dynamics of the solar core but because they are evanescent at
the surface, their amplitude is small and their detection has been waited for
a long time. As solar models reproduce reasonably well the global solar prop-
erties (at first order), one resolves in fact the 4th-order system of equations
numerically to extract the theoretical associated acoustic and gravity mode
frequencies. So helioseismology profits not only from a large number of de-
tected modes but also from inversion methods. This procedure exploits the
difference between observed frequencies and theoretical values extracted to
deduce radial profile of crucial variables as the squared sound speed c2, the
inverse density p, the adiabatic exponent I'; and the rotation. The analysis of
these differences in terms of microphysics or missing processes contributes to
put constraints on the representation of the Sun to improve solar models. The
dynamical processes which are presently missing begin to be introduced and
we hope to establish the origin of the potential multiplicity of solar cycles.

4 The space SoHO global helioseismic investigation

The SoHO mission has been successful to induce the first step towards a
complete MHD vision of our Sun. About 10000 solar acoustic modes (different
£ and n) plus their splitting components (m values) are nowadays observed
and followed since 1996. Most of them have also been observed on ground
at least for two decades. The Sun is the only star for which we can detect
simultaneously low and high degree modes using global and local Doppler
velocity techniques. This unique case allows a detailed stratified description of
the solar internal structure from the surface to the center. In this review, we
mainly concentrate on the results describing the global behaviour of the Sun
since the presentation of R. Howe is mainly devoted to local helioseismology.

The great advantage of SoHO is its location at the first Lagrangian point with
a solar permanent observation for more than 10 years except a small vacation
of several months in 1998 due to the vacation of the satellite (remarquably
recovered by the ESA-NASA team). The result is an exceptional quality and
stability of the observations. In the upper convective zone, some theoretical
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concepts as meridional circulations or latitudinal flows have become reality.
The slow migration from high latitudes to the equator of the superficial spots
has been followed in time and in depth during the last 11 yr cycle showing
migrating bands rotating faster or slower. The torsional oscillations corre-
sponding to time variations of the solar rotation (Howe et al. 2000a, Antia &
Basu 2000, Basu & Antia 2000, Vorontsov et al. 2002) are confronted to non
linear axisymmetric mean-field dynamo model.

Fig. 3. Squared sound speed and density profile discrepancies between models and
seismic observation established with GOLF and MDI aboard SoHO for three new
updated standard models all including a revision of the CNO composition (full line
with seismic error bars, dot line, dot dashed line, see details in the paper) and for
the seismic model (full line). From Turck-Chiéze et al. 2004a.

Important progress is also noticed in the radiative zone. The unique location
of SoHO has allowed the detection of global modes (degrees 0, 1, 2) subtan-
tially below 2 mHz together with their potential evolution in time (Bertello
et al. 2000, Garcia et al. 2001). The corresponding acoustic modes are not
sensitive to the surface layers which fluctuate along the Schwabe solar cycle
due to the varying local sub surface magnetic field. Consequently the extrac-
tion of the profile of the sound speed and of the density is improved for the
deepest region in particular in the nuclear region (Turck-Chiéze et al. 2001).
The deduced difference with the standard model shown in figure 3 has been an
interesting guide for atomic and more generally microscopic physics improve-
ments. Today it appears important to use these two indicators for checking
the role of the different elements and the role of dynamical processes.
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Figure 4 shows that a non ambiguous equatorial rotation profile is now prop-
erly determined down to the limit of the core (Thompson et al. 2003, Couvidat
et al. 2003, Garcia et al. 2004). In contradicting all the theoretical predictions
it represents today a strong challenging information for theorists to under-
stand the respective role of gravity waves and of magnetic field (see below).
The thin width of the tachocline (transition region from differential rotation
in the convective zone to a flat rotation in the radiative zone) of about 5%
R plays a strong role in the understanding of the 11 yr solar dynamo (Brum-
mell, Cline & Cattaneo 2002). A temporal variation has been noticed in several
instruments: MDI, GONG, GOLF (Howe 2000b, Jimenez-Reyes et al. 2004)
with an oscillation of about 1.3 years.

.0 0.2 0.4 0.8 08 1.0
Rayon (r/R,)

Fig. 4. Rotation profile deduced from the acoustic modes detected by GOLF+MDI
aboard SOHO. In the radiative zone, only the equatorial profile is given (2D in-
version is in progress). The blue part (in the nuclear core) is an extrapolation of
the rotation suggested by the different analyses of gravity modes using the GOLF
instrument. From Garcia et al. 2004 and Korzenik et al. 2005 for acoustic modes,
Turck-Chiéze et al. 2004b and Garcia et al. 2006 for gravity modes.

The location of gravity modes in the oscillation solar spectrum below 400 pHz
(see figure 2 of Turck-Chigze et al. 2004b) takes also advantage of the stability
and very long cumulative observation of SoHO. The GOLF instrument has
been designed to have a very low instrumental noise to detect velocities down
to 1 mm/s (Gabriel et al. 1995, Garcla et al. 2005) and appears today the most
promising instrument for the detection of these modes. The upper frequency
range of the gravity mode domain (above 150 uHz) has been investigated first
(Turck-Chieze et al., 2004b,c) because the amplitude is maximal in this domain
and the corresponding modes are very sensitive to the core and to the whole
static and dynamics radiative zone (Cox & Guzik 2004, Rashba, Semikoz &
Valle 2006, Mathur et al. 2006). Gravity mode multiplet candidates have been
detected and the corresponding structures followed in time. One pattern could
be identified as an £ =2, n = -3 even the identification of 5 components stays
ambiguous due to the absence of masks at the entrance of the instrument and
to the increase of the noise along time in GOLF data. A more recent analysis
has been dedicated to the lower region (below 150 pHz) where the gravity
modes are in an asymptotic regime (the modes of a same degree are spaced
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in period), a strong signal (detected at more than 99.5% confidence level) is
compatible with the additive signal of the dipole modes £ =1, n = -1 to -25
(Garcia et al. 2006). These two analyses suggest that the rotation is higher
in the solar core than in the rest of the radiative zone like the relic of the
young Sun rotation (figure 4). If the five peaks detected around 220 pHz with
more than 98% confidence level are attributed to the same mode, the most
economical explanation would be that the solar core is an oblique rotator in
comparison with the rest of the radiative zone. The g-mode detections might
put also some constraint on the magnetic field in the solar nuclear core (Turck-
Chieze et al. 2005; Rashba et al. 2006). With these first glance on gravity
modes, SoHO opens a new and very exciting area for the the dynamics of
the whole radiative zone and encourages improvements on the capability of
detection to enter in the golden era of gravity-modes and gravity-wave physics.

The f-modes, superficial gravity waves which are very good probes of the solar
sub surface layers. These modes have been followed along the last 11 yr solar
cycle and begin to reveal the behaviour of these layers which are crucial to do
the connection between the interior and exterior parts of the Sun (Lefebvre &
Kosovichev 2005, see Lefebvre et al. these proceedings)

5 The dynamical processes: rotation, magnetic field, gravity waves

The static picture of the Sun described by the solar standard model was al-
ready partly established when SoHO has been launched but all the processes
which may produce figures 2 and 4 are totally absent in such model. Now,
with the help of the seismic measurements and of the multi D simulations,
we evolve towards a more dynamical perspective which takes into account the
solar rotation and the solar differential rotation. It results meridional circu-
lations in the convective and radiative zones, visible superficial activity and
gravity waves in the radiative zone.

In fact, the rotation associated to the convection induces large scale circu-
lations and shear which maintain and amplify the magnetic field. This as-
sociation produces the dynamo effect: the poloidal field is transformed into
toroidal field which is amplified and stored in the tachocline region and then
the poloidal field is restored. In the radiative zone, the latitudinal differential
rotation induces some thermal imbalance. A radial differential rotation ap-
pears quickly when the surface is slowed down by the dissociation of the star
from its disk. It produces different instabilities: the secular and the dynamical
shear instabilities, the baroclinic and multidiffusion instabilities (Zahn 1992).
It results some transport of angular momentum and species through turbu-
lence, the action of the centrifugal forces, the Lorentz force and the gravity
waves. In the radiative zone, the rotation interacts probably also with the fossil
magnetic field to produce instabilities which contribute to reduce the rotation
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profile and to flatten it (Spruit 1999, 2002; Eggenberger, Maeder & Meynet
2005). Finally the rotation interacts also with the gravity waves which propa-
gate in the radiative zone. Part of these phenomena have been formalized and
begin to be introduced to improve the stellar models (Talon & Charbonnel
2003, 2005; Mathis & Zahn 2004, 2005). They will impact on the sound speed,
the density and the rotation profiles (Palacios et al. 2006).

The gravity waves are the travelling counterpart of the gravity modes de-
scribed in the previous section. Their characteristics and propagation are de-
scribed in the review of Talon (2006). They are excited at the base of the
convective zone but also in the convection zone by the Reynolds stress. These
waves are extremely efficient to transport angular momentum during the stel-
lar evolution. This is due to the fact that the flux of the prograde and retro-
grade waves differ when the rotation of the core is faster than the rotation of
the convection zone. The local frequency of prograde waves diminishes which
enhances dissipation, the corresponding retrograde waves enhance dissipation
in a different place. This phenomenon produces an increase of the differential
rotation locally and creates a double-peaked shear layer which oscillates in
presence of shear turbulence (Figure 5). This oscillation has been studied by
Talon and Charbonnel (2004) to better describe the dynamical processes in
young clusters. Such phenomenon is presently also studied in details in the
case of the Sun to estimate its consequences on the radial profile of the dif-
ferent seismic indicators (Palacios et al. 2006). One needs to clarify if such
"shear layer oscillation” SLO (name given by analogy with the atmospheric
QBO) shown on Figure 5 may still be present in the present Sun. If it is the
case, it can play some role in the existence of the fundamental cycles discussed
in section 2.
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Fig. 5. Shear oscillation layer produced by gravity waves for an evolution of a 1.5
Mg, star. From Talon (2006).
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6 The space DynaMICS perspective

It is now believed that the solar dynamics is accessible to seismic observations.
The SDO American satellite (launch in 2008) will substantially improve our
knowledge of the convective zone and of the extreme UV of the corona and
the French PICARD mission will give the first precise solar diameter measure-
ments. But a lot of questions stay open today. They are related to the radiative
zone and the transition region between photosphere and chromosphere.

Two reviews describe the corresponding scientific and technical aspects (Turck-
Chiéze et al. 2005, 2006b) of a mission prepared in the framework of ESA
Cosmic Vision or for other space opportunities. They present a DynaMICCS
(Dynamics and Magnetism from the inner Core to the Corona of the Sun) per-
spective which addresses new questions connected to the origin of the potential
solar cycles with some more general applications: solar gravitational moments
or stellar evolution including the dynamical processes. The understanding of
the variability of the 11 yr solar cycle must be reexamined with the present
tools. One needs to build the link with physical ingredients as the rotation pro-
file in the radiative zone, the equatorial rotation variability in the tachocline
or the meridional circulation velocity and some variabilities of the tachocline
with time. Such quantities are measurable nowadays and can be followed in
time. Moreover the development of simulations will help to quantify the en-
ergy redistribution due to the different motions (kinetic energy, differential
rotation energy, magnetic energy, gravity waves transport etc). This will lead
to an appropriate balance of the different processes and consequent surface
irradiance variability. Let us comment on some issues for the next decade.

e the determination of the magnetic field in different regions of the Sun. Today
we have only limits on the internal magnetic field. With some polarization
technique we hope to extract the Fourier transform of the mean field from
the velocity measurements. Moreover the measurement of gravity modes
properly identified thanks to masks at the entrance of the instrument must
lead to the extraction of magnetic components and a quantification of the
fossil field in the core.

e the determination of the complete solar rotation profile down to the core. Is
there latitudinal differential rotation in the radiative zone near the core? can
we determine properly the rotation in the core? This profile is important for
putting constraints on any complete MHD calculation and for an investiga-
tion of a potential existence of a dynamo in the radiative zone which is not
yet demonstrated. This progress supposes the measurement of the gravity
modes up to £ =5 in the region between 100 to 400 pHz.

e a clear respective role of the magnetic field and of the gravity waves in the
radiative zone at the present time. We will begin to simulate these waves in
2D or 3D simulations to explore the idea that they produce oscillations in
the radiative zone like during the phase where the internal rotation slows

11
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down. Do they play a crucial role in the oscillations of the tachocline? are
they responsible of the longest solar cycles?

e the magnetic field across the solar surface, this region has a very complex
physics including turbulence, local varying magnetic field, magnetic field at
small scale, radius variation. The knowledge of this border region and of the
evolution of the magnetic field in the region where the different lines are
formed will help to realize the connection of the 3D simulations describing
respectively the internal and the external part of the Sun.

The response to all these different questions necessitates a new generation of
instruments that we are building in our laboratories and that we are preparing
for new calls for space mission (Turck-Chiéze et al. 2006b). We hope that they
will build, associated to the development of 2 and 3 D simulations the first
link of the whole complex chain of phenomena that we need to describe to
quantify properly the role of the Sun on the Earth climate and its prediction
for the next century.
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Fic. 6.10 — Gauche : écart entre les fréquences solaires obseptéprédites par le modéle stan-
dard (d’aprés Christensen-Dalsgaard 2005). Droitefféidinces entre les fréquences obtenues grace
a MDI/SoHO entre 2001 1996. Le panneau inférieure représente difféirencedv/v normalisée par
l'inertie des mode®),, (d’aprés Basy 2002.

6.5 Modélisation du champ magnétique

6.5.1 Pourquoi?

Comme on I'a vu au %.1.1 les fréquences de modes p varient avec le cycle d’activitéaid de
la sensibilité des couches les plus externes du Soleil a wakfination de la structure solaire. De plus,
non seulement il existe cet écart d0 au cycle mais aussi wtdd@sl entre les valeurs prédites et obser-
vées causé par une description pauvre de la physique ddsesoexternes dans les modéles de structure
stellaire (cf. figure5.10 Kosovichev(1995; Rosenthal et al1999; Nghiem et al(20068). Il est donc
évident qu'une meilleure compréhension des phénomenes ket dynamique de ces couches pourra
permettre une meilleure modélisation de ces régions et @ilienre interprétation des fréquences d’'os-
cillations mesurées. Ces améliorations potentiellesrpatiaussi étre appliquées en astérosismologie, et
seront trés précieuses dans ce domaine.

Plusieurs modéles ont été proposés depuis la découverss gargations sismiques pour tenter de les
reproduire et de les interpréter. L'influence d’'un champ mnégigue sur les modes p est depuis longtemps
suggéré. Ainsi le réle de quatre régions magnétiques a ééteaincore principalement étudié : i) le
champ magnétique de la chromosphére et de la courdiveng$ and Robertd499Q 1992 Campbell
and Roberts1989 Jain and Robert4.994), ii) le champfibril présent dans la photosphézmeibel and
Bogdan 1986 Bogdan and Zweibell985), iii) le champ présent a la base de la zone convective, sieége
supposé de la dynamB¢berts and Campbell989, et iv) le champ magnétique des couches proches de
la surface du SoleilR > 0.95R;) (Goldreich et al.1992; Jain and Robertd993 Kuhn, 1998 Foullon
and Roberts2005 Nghiem et al.20068.

Le champ magnétique, aussi bien que des variations de teurpéinduit des modifications de la
pression du milieu avec une répercussion sur les fréquateemodes. On s’attend a ce que ces fluc-
tuations de la pression contribue a expliquer les décakagé®quence avec le cycléain and Roberts
1994 Evans and Robert499Q Kosovichey 1995 Goldreich et al. 1991 Bi and Xu 200Q Bi et al,
2003 Li et al., 2003. Lintensité d’'un champ magnétique présent a la base derla zonvective ou dans
les régions superficielles a été respectivement estim@®aG (Basy 1997) en suivant les prescriptions
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Fic. 6.11 — Vue schématique des couches superficielles du $RI2il0.97R,) (d’apres Lefebvre2006).
On trouve une couche de cisaillement juste en-dessous deféees composée d’'une partie supérieure
confinée a 4000 km de profondeur () et une partie inférieurdedd de ces 4000 km (qui présente un
gradient de rotation changeant de signe a une latitude 88" (Basu1999). On voit que cette zone de
transition entre la région convective et la photosphérdréstcomplexe. Elle présente un cisaillement
important, a l'instar de la tachocline et constitue peut-&n réservoir d’énergie magnétique. Cette
région comporte aussi des zones superadiabatique etgditmn de H et He, contribuant a lafttulté

de modélisation de cette région du Soleil.

deGough and Thompsa1990 et 3 10*—10° G (Schussler et 811994 Fisher et al.2000. L’existence
de perturbation dans ces couches (25000-100000 km) sohstasphére a été mis en évidendatja
et al, 2000a Dziembowski et al.2000 et I'origine de leur variation n’est pas encore bien déteéa.
Il n’est pas possible de distinguer entre une source theleig magnétiqueDziembowski and Goode
2004). S'il s’agit d’'un champ magnétique celui-ci aurait uneeimsité de 23. 10* G (Antia et al, 20000
a6 10* G (Dziembowski et al.2000).

L'étude des régions superficielles est notamment liée ad&tles variations du rayon solaire, égale-
ment un sujet de débat. Effet le rayon solaire et ses variations ont été déterminésqsanlaservations
diverses et indépendantdsatlare et al.1996 Reis Neto et a).2003 Noél, 2004 Rozelot et al.2003
Emilio et al, 2000 Kuhn et al, 2004 Sofia et al, 1994. Ces observations présentent cependant des
conclusions sujettes a controverse sur la relation engr@ddations du rayon et I'activité solaire. Un
exemple de cette controverse concerne la déterminatiovadiesions rayon solaire & partir des mesures
sismiques des modes pai f (Schou et al. 1997 Antia, 1998. Le rayon sismique obtenu par cette
technique peut étre ensuite relié au rayon photosphérijasi Antia et al.(2000g, Dziembowski et al.
(2009 et Choudhuri and Chatterjg2003 concluent a une diminution du rayon solaire avec le cycle
a partir de I'analyse de modes f sans pour autant obtenir taex@nplitude de variatiorAntia (2003
conclue apres une nouvelle analyse gu’aucune preuve deidioa du rayon n'apparait entre 1996 et
2001.

Récemment de nouveaux résultats concernant la dynamigueodehes les plus superficielles du
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Soleil ont été présentés paofia et al (2005 montrant que les changements du diamétre solaire en ré-
ponse a des variations du champ magnétique et de la turleutensont pas homologues : les variations
au niveau de la photosphére pourraient étre 1000 fois plpsrigintes que celles a 5000 km de profon-
deur.Lefebvre and Kosovichef2005 et Lefebvre et al(2006, a partir de mesures de modes f pendant
9 ans, mettent en évidence une variabilité probable du raigomique en antiphase avec le cycle avec de
fortes variations de la stratification dans les couchesrfioiies R ~ 0.995 R,). De plus le rayon des
couches plus profondes.905-0.99 R, change en phase avec le cycle. Ces résultats continuentrde mo
trer 'importance de comprendre cette région de transiiotne I'intérieur du Soleil et son atmosphere,
et I'influence du magnétisme de la turbulence dans ces arsatLa figure6.11lillustre la dynamique,
spatiale et temporelle non-homologde ces couches.

Pour améliorer la détermination et la prédiction des frégas absolues des modes d’oscillations
stellaires, et comprendre les processus contrélant le cyattivité solaire pour soit s’erffeanchir soit
pouvoir le prédire, il est nécessaire de bénéficier d’'uneéimsation plus fidéle des couches superfi-
cielles. En &et on sait que les modéles de calcul de structure et d'cailastellaire ne traitent pas de
maniére adéquate la convection dans les couches extermesaynnement n'est plus négligeable, les
mécanismes d’excitation et d’'amortissement des modes@reta transition avec I'atmospheéere. Dans
le cadre de ma thése, j'ai travaillé a I'introduction dansdde CESAM du champ magnétique et de ses
effets sur la structure surperficielle du Soleil notammenti Egtodécrit dans la section suivante.

6.5.2 Comment?

Nous cherchons a introduire lefats du champ magnétique pour pouvoir étudier son influence su
la structure et les caractéristiques sismiques solairedesuéchelles de temps permettant de suivre plu-
sieurs cycles solaires en utilisant le code CESAM. La var§il&ESAM2k a été installée et a I'avantage
de mettre a profit les récentes versions de fortran pour pigrsene organisation plus claire et pratique.
En ce qui concerne le formalisme employé, on peut signaldrrjexiste pas encore de code d’'évolu-
tion stellaire introduisant le champ magnétique de mardérsistante. Enfeet les phénomeénes liés au
champ magnétique se développent en 3D, il est donc néeegdsade placer dans les approximations né-
cessaires permettant une représentation 1D. La prise gotealm champ magnétique modifie I'équation
du mouvement et ajoute une nouvelle équation (I'équatigrddction) tel que :

p(@+(v-V)v) = -VP+pg+vav+jAB (6.1)
ot
% = rot(v A B) + na(B); (6.2)

v la viscosité cinématique du miliegsa difusivité magnétique. Le termie B définit la force de Laplace
et peut se développer comme suit :

: 1 1 B?
jAB=—(rotB)AB=—(B-V)B-V—; (6.3)
Ho Ho 2110

o la perméabilité magnétique du vide. Ce développementgagiaitre un terme de tension magnétique
(B - V)B et un terme de pression magnétiqugag= V(B?/2u0). Comme on s'intéresse a ce qui se
passe dans les couches externes, c'est-a-dire les coudmsua grand rayon de courbure (et comme
on considére un modeéle 1D & symétrie sphérique), la forceriian magnétique (afydr?) peut étre

négligée devant la force de pression magnétique. Les éngatie la structure interne peuvent alors se
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simplifer comme suit, en ne tenant compte que de la conimibute la pression manétique :

P, oP
- DR 64
oot 9
g—l\j = ﬁ (6.6)
I ©7)

Lydon and Sofig1995 propose justement un formalisme pour introduire dBst® a grande échelle,
du champ magnétique pour étudier la variabilité stelldans le cadre des approximations décrites ci-
dessus, ils développent un formalisme complet introdtidans les équations de la structure interne,
y compris les relations thermodynamiques le champ magretip la pression magnétiquendy et
la densité d’énergie magnétique= B?/2ugp, et en corrigeant le calcul du transport convectif dans
I'expression de la MLT. Le développement de ce formalism&géursuivi successivement gdarand
Sofia(2001), Li et al. (2002 etLi et al. (2003 en introduisant lesféets de la turbulence et en paramétrant
l'interaction entre celle-ci et le champ magnétique pounraduire les variations des fréquences des
modes p avec le cycle.

Cette description a été entierement reprise et vérifieetal@mécider des modifications a entre-
prendre et de les implanter dans le code CESAMPK résumé des calculs et équations pour implanter
ce formalisme dans CESAM figure en ann&eCe travail d'implémentation a été entamé en derniére
année et a permis d’obtenir des modeles calibrés du Soleils ®eci doit encore étre validé numé-
riguement, et I'impact sur la structure et les oscillatiolisgnostiqué. Etant donnée l'introduction du
champ magnétique dans le calcul de I'évolution stellalrseriait aussi logique d’adapter le calcul des
oscillations en prenant aussi en compte cet ajout.

2Ceci a d'ailleurs permis de remarquer des erreurs typograph dandydon and Sofig1995 et des manques de justifi-
cation dans I'écriture de certaines 'équations darend Sofia(200J), Li et al. (2003.
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Conclusion et Perspectives

Tomorrow never knows
John Lennon

De nombreux progres ont été accomplis ces derniéres anmégsr®logie solaire et stellaire, contri-
buant & changer notre connaissance et notre compréhens&oiall et des étoiles : d'une vision statique
a une vision dynamique, de la surface des étoiles a leur €mst. dans cette période de transition entre
notre bonne connaissance du Soleil et le développemenastéribsismologie que ma thése et mes tra-
vaux se sont inscrits.

Notre soleil

Le Soleil constitue la pierre angulaire de notre connaissate la structure et de I'évolution stel-
laire. Sa proximité permet de scruter en détail les phénem@renant place a sa surface ainsi que la
dynamique de son intérieur grace a I'héliosismologie. &letsion bénéficie du développement paral-
Iéle des observations et de la modélisation du Soleil. @glfe fait aujourd’hui encore au travers de
codes d'évolution stellaire hydrostatique nourris paridgsédients physiques trés riches et de plus en
plus complexes prenant en compte une physique microsajbigumn maitrisée (surtout dans le cas so-
laire). Mais ces modeéles ne prennent encore que raremeot@grte de nombreux processus dynamiques
confirmés par la sismologie comme la rotation ou le champ @étagre.

La représentation par Imodéle standard actuele la structure et de I'évolution du Soleil a des
limites. Mes travaux sur les nouveaux modeéles solaireg; lgsquels j'ai introduit les nouvelles abon-
dances photosphériques — fortement revues a la baisse -atesmichien. En fet ces nouveaux modeéles,
bien que supprimant la position marginale du Soleil dansfirec de I'évolution chimique galactique,
voient I'accord avec les observables solaires, comme éssat du son, fortement dégradé. Ainsi I'écart
entre le carré des profils de vitesse du son prédit et dédsiiblokeervations sismiques atteignaient aupa-
ravant un écart de l'ordre de€0.3% dans la région de la zone radiative (pour les modélasagigs). Cet
écart atteint~3% avec les derniéres révisions qui influent beaucoup suplasités. Bien que cet écart
reste faible (et soit tout de méme excellent étant donnéegpleroximations utilisées), il met en évidence
la nécessité d’'une représentation plus compléete des pee@d’oeuvre dans le Soleil, particulierement
dans sa zone radiative, comme la rotation et le mélangetirfdiaiutant plus que de nombreux travaux
ont tentés de retrouver I'ancien accord en jouant sur lagdignts des modéles sans y parvenir.

Tout ceci motive l'introduction d@rocessus dynamiquesns les modeles actuels pour développer
et adopter un nouveau modeéle standard, ce qui sera aussigoénéans le cadre général de I'évolu-
tion stellaire. Parmi ces phénomenes, on peut mentionmerinduits par la rotation interne, les ondes
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internes ou encore le champ magnétique. Mais aussi latiiis de nouveaux grands outils tels que le
Laser Méga Joule pour tester sur Terre les propriétés deimatéans des conditions telles qu’on en
trouve au coeur des étoiles.

Parmi ces phénoménes dynamiques et leflietss je me suis intéressé au champ magnétique dans les
couches externes du Soleil, particulierement sensibles aycle d’activité magnétique. Une meilleure
détermination des fréquences d’oscillations ou une ptiédices cycles doit bénéficier d’'une bonne des-
cription des €ets du magnétisme dans ces régions proches de la surfa@ndiantrepris d’'introduire
dans CESAM un formalisme développé pour un code d’évolugietaire (Lydon & Sofia 1995). J'ai pu
reprendre entierement cette description avant de I'adaptéormalisme de CESAM et I'implémenter
dans ce code, sans avoir pu procéder a sa validation dédinitiv

Fic. 6.12 — Vues d’artiste de SoHO, SDO & PICARD.

et les autres ...

L'apport des modéles prend tout son intérét lorsqu’ils petétre comparés et contraints par des ob-
servations. De la méme maniére que la structure et la dyngnuig Soleil a été étudiée grace a I'apport
de la sismologie, celle-ci va apporter de nouvelles camtgaisur ladynamique interne des étoilesec
les missions actuelles comme MOST ou HARPS mais surtoutefsitavec CoRoT, Kepler et SONG.
Ainsi dans le cadre de ces projetasdtérosismologjge me suis intéressé a préparer au mieux I'extrac-
tion d'information de données sismiques.

Dans ce contexte astérosismique (et particulieremenitdedoscillateurs de type solaire), le premier
probléme auquel nous sommes confrontés concerne la détetti'identification des modes d’oscilla-
tions dans les spectres observés. Et notamment I"étigeetdes modes selon leur degré, leur ordre
azimutal et leur ordre radial successif (ce qu'on appellpdak tagginy 1l s’agit d’'une étape impor-
tante dans I'analyse de spectres sismiques. Elle permeseuament d’obtenir de premiéres estima-
tions sur les paramétres des modes avant une estimatiofiq@ude ceux-ci, mais aussi de savoir quels
modes seront a considérer dans les procédures d’'ajustelmespectres. Pour faciliter cette identifica-
tion et lepeak taggingnous mettons a profit les propriétés des oscillations de $@faire au travers du
diagramme-échelle. Nous lui appliquons un filtrage via ungvelle technique : la transformée emve-
lette développée pour traitefficacement des images comprenant des motifs anisotropitjuearbes.

Cette méthode permet d’augmenter le contraste dans leadiage-échelle entre les arétes et le fond
facilitant un meilleur étiquetage des modes ainsi qu'unélenge estimation des paramétres des modes
comparée a la seule utilisation de spectres bruts. De plfikrage apporte une amélioration non seule-
ment pour des observations de longue durée, typiquemenjoli&) comme prévu pour CoRoT, mais
aussi 30 jours (MOST). Dans des observations (simulées)wavéaible rapport signal-a-bruit (S~5),
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il est encore possible d’identifier les motifs des modes ebtdnir une information sismique pour des
durées longues=(150 j) et courtes%£30 j). L'estimation de la vitesse de rotation et de I'angliaclinai-
son de I'étoile est meilleure a partir des spectres filtréshguts. Et I'intervalle de fréquences sur lequel
I'extraction est appliquée est étendue a basse et hauteefiégs.

Nous nous sommes également intéressés au cas de Procydifiettaete étoile de type solaire a
fait 'objet d’'une campagne d’'observation par le premieicfo)satellite dédié a la sismologie stellaire,
MOST. Et les conclusions ont annoncé la non-détection degtatire de modes p. Nous avons parti-
cipé au débat animé qui en a découlé au sein de la communaugeEde nombreuses observations
menées indépendamment au sol et par mesures de vitessdegadit permis de détecter une signature
claire, soutenus par les résultats de quelques instrurspati@ux. Nous nous sommes penchés sur ce
probléme et avonskectué une nouvelle analyse des données brutes (ayant wrtraigmal-a-bruit voi-
sin de I'unité) mettant en évidence un exces de puissanceasition attendu. L'analyse a été étendue
en @fectuant un filtrage par curvelettes ce qui a permiffe@uer une sélection de pics comparés a ceux
proposés comme modes p a partir de données sol.

Une fois l'identification des modedfectuée, il est important d’estimer au mieux leurs parareétre
(fréquence, amplitude, largeur ... ). Contrairement agi§olous ne connaissons pas l'angle d'inclinai-
soni de I'axe de rotation des étoiles. Cette orientation a unimfmrtant car elle détermine les rapports
d’amplitude des composantes des multiplets. La distante eas composantes ou ce qu’on appelle le
splitting rotationnelsy est une mesure de la rotation moyenne de I'étoile. Un des lfreum) intéréts
de l'astérosismologie est justement de pouvoir obtenirastienation directe de ces 2 paramétres. Pour
extraire au mieux le splitting et 'angle d’'inclinaison,sdgrécautions doivent étre prises étant donné que
ces 2 observables sont corrélés. J'ai contribué au dévettoppt d’'une nouvelle approche potiieetuer
une détermination précise detdv pour des soleils tournant lentemegtZQ.)

Fic. 6.13 — Vues d’artiste de MOST, COROT & SONG.

Perspectives

De nombreuses perspectives s’ouvrent a nous puisque lekgimes années verront I'envol (au
propre comme aufiguré) de plusieurs missions dédiées au Soleil et aux étoiles.eEquc concerne
le Soleil, les missions SDO, PICARD ou DynaMICCS devraiaarnpettre d’aboutir a une vision encore
plus détaillée de sa dynamique et des processus controlanysle d’activité. Notamment en étudiant sa
variabilité dans dférentes longueurs d’ondes, en continuant a scruter sareimgrace a la sismologie
en espérant pouvoir mesurer sans ambiguité les modes d&gravapporteront alors des contraintes
trés fortes sur la dynamique des régions les plus profondéoteil. | ne faudra pas non plus négliger
les améliorations des modéles actuels et notamment laiplesecrdes couches les plus externes trés
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sensibles a I'activité afin de pouvoir séparer Iffsts superficiels (excitatigmmortissement des modes,
magnétisme, turbulence) de ceux de la structure et de landgoa interne. Une vision du Soleil en 4
dimensions sera bientdt accessible en suivant sa dynarméizesurface au coeur sur au moins un cycle
de 11 ans. De plus de nouvelles expériences en laboratdolrel(MJ) vont permettre d’étudier dans des
conditions astrophysiques des phénomeénes apparaissep¢@udes étoiles et de valider notre connais-
sance d'ingrédients fondamentaux nécessaires a la matitilistellaire comme I'opacité ou I'équation
d’état des plasmas.

L'étude des étoiles a travers le diagramme H-R bénéficiesagports conjoints des projets de sis-
mologie stellaire CoRoT, HARPS, SONG ou Kepler, de mesurespectropolarimétrie grace a ES-
PADONS pour explorer les champs magnétiques et des progrésld modélisation 12D/3D de la
structure stellaire. Il faudra également poursuivr&de et continuer affiner les techniques d’analyse
pour déterminer le plus précisement possible les progrides oscillations et pour obtenir la meilleure
information possible sur les intérieurs stellaires. Natant les outils exposés dans cette thése devront
étre validés sur les données réelles de CoRoT et en ce guért@ntanalyse par curvelettes, voir si
leur domaine d’application peut étre étendu a d'autresselasle pulsateurs, appliquée a des mesures
au sol mongmulti-sites (je pense a SONG et a la prochaine campagne ef\adifon de Procyon) et
pourquoi pas tenter d'utiliser cette méthode dans le cadrtadecherche de modes g (a partir d'un
diagramme-échelle des modes g, réguliers en période).

On voit donc que dans les années a venir I'évolution stellag verra doter de nouveaux outils
aussi bien observationels (sismologie, spectropolarieyénterférométrie) que numériques (simulations
1D/2D/3D) qui lui promet encore un bel avenir. Avenir auquel nowaraissance du Soleil continuera
de jouer un role fondamental de passerelle vers les autidssaies autres galaxies et notre univers.
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Annexe B

Introduction du champ magnétigue dans
CESAM

B.1 Les équations

On souhaite introduire le champ magnétique dans un code &Ds @ cadre de la description suivie
(Lydon & Sofia 1995), les équations de la structure interremg@nt en compte la pression magnétique,
telle qu'utilisées dans CESAM, sont :

0Pt _ GM _6Pg 6Pmag
M T T HmRET oM T oM
or 0Pt T
oM~ oM Pr
oR 1
oM~ 47R%p
oL
6_M = €—€€G
_0U Prop
C T T 2at
G~ T§ dl éﬁapproximation de Kippenhahn

at -~ Pt p ot

avec R = Py + Pmag = Py + B(R)?/87 (on rappelle que ces équations sont écrites en c.g.s).

Si on considére un champ magnétique présentant un profisigau€Gough & Thompson 1990) de la
forme :

R- 2
3 = B ("5
Bo
BR) = ﬁ(dz - R+ 2RR, - R),
la pression magnétique s’écrit :
B2 BZ 2
Pn(R) = & = —8ﬂ34(d2 -RP+2RRy - Rg)
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et le gradient de pression magnétique est :

dPn B3

R - zﬂ—gét(Ro—R)(dz—Rz+2RR)—R%)
dPp, B} Ry-R

W™ = sed rp @ RTRR-R)

L'équilibre magnétostatique (EG?) devient :

dPy _ _GM ' dPmag sous forme eulérienne
R - R’ TGR
GM B% 2 2
" TR o RE R 2RR Ry
dPg _ _GM  dPmag sous forme lagragienne
dM 4R dM grag

GM B Ro-R » 2
- _ — -R+2RRy -
47R*  8r2d* R2p G F2RR-RY)

Dans CESAM, les équations de la structure interne sont soai@es avoir été transformées suivant le
changement de variables suivant :

= InP(— prm)

= InT(— trn)
(R/Ro)*(— ay3

= (L/Le)*(— ayd
= (M/Mo)?*(= ayy

T O AN S
I

soit

P = & >dP=¢€d¢
= € —>dT =€ldy

= Rol( dR_Z\/ng

3
L = Lo2¥25dl= sLo Vada

3
M = Mg?—dM= EMO\/ﬁd,u

Ainsi I'équation de I'équilibre hydrostatique en variablagrangiennes pour CESAM s’écrit :
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& = mlr) (B
1;:4 “Fgf ? “f—(Ro = Ro VO)(d* = RS + 2RoRo V2 - R))
i - el () fj
;8;4 = et R - R VO - Re¢ + 2RoRo \E - R - - 2)
o = el (e
1218;4 I\Fgf f _fl(Ro = Ro O)(d* = REC + 2RoRo 2 — R)

(-1 R 1 Re (~Ry+20))
[ P 2vTRo-RoVl P-Re+2RRovI-RZ O T

La contribution dde au grdient de pression magnétique ailiége magnétostatique est notégmag:

3B2 M
dymag = 16”2(;4 Rj VH el (Ro Ro VO(d? — R2¢ + 2RoR, /¢ — R2)
9 d¢ 1dp
= dymad— - ——
e du Y ,05#)
d d¢ 1 1dp Rs 1 Ro Ro
——= = dymad - - - -—— - —
0¢ du Y E( ¢ pog 2\/—RO—R®\/_ d? - R2§+2R0Ro\/_ Rz( \/Z))
En variables eulériennes pour CESAM, on obtient :
d GM . BiRo _
d_i - R 652 - 27r2d4 e (Ro — Ro{)(d” — R3£% + 2RoRof — RY)
0 d§ GMo u _,10p 1
= — —_ e _ 4 -
oudc Ro 22" (pau u)
0 d¢ GMou 0 2 dp
- 2 - = —pe - — 4+ —
o R 2 "2 %)
BZRo 2R (Rg — Rx?) R
e ¢(Ry — Rod)(d? — R27% + 2RgRo — R 0_ "o -0
2@ (Ro = Ro)(d — REL? + 2RoRot ~ RY)( R+ TRt R o RZ)

Le calcul du gradient convectif se fait en se placant dansdieecde la MLT. En suivant Kippenhan &
Weigert (1992), on a :
— dans le cas standard, sans champ magnétique, le gradisettbV ., est tel que :

Irr+1)

V —Vag = B

(B.1)

et est obtenu en résolvant :

I3+ T +1)— B(Viad — Vad) = 0 (B.2)
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avec
ad = T Tdinp
B - Im35(oCp)?
HoK?2
3
K — 4acT
3xp
_ GM
9= ®r
1, V.2, 2AIm2
§& = 7—2( A—|m)( +—3v72)
- B 3 «LP
d = TeracGmT4
w = kplm

— dans le cas avec champ magnétique (Lydon & Sofia 1995) : themntaconvectif est tel que :

y Vy 19) v . -
+2]- y5(1— f)v, - [EVadf +(1- f)]ng > 0 : convection

y
V-Vay=—7=|1

avec un gradient adiabatiqgue modifié :
’ 4

et on doit résoudre non plus une équation cubique mais qigEa

2AY* + V3 + VA2[1 + 2ACY23(1 - )2V, Vag] - Vy-— [cygv“g(l —f)v,]=0
a

avec
_ Cpp 3+(1)2
70T 2acT 3w
= 0
c . 9O
8H,
1 1
VvV =
70 VC \/Vrad — Vad + [gfvad +(1- N3V,
y = VeonVY0

On a donc maintenant I'ensemble des équations incluanedess liés a la pression magnétique telles
gu’elles doivent étre codées dasn CESAM2k.

B.2 Dans CESAM

La nouvelle version, 2k, présente une programmation moe@utaettant a profit fortran90. Ceci
apporte une meilleure lisibilité des routines et de leuenattion. La figureB.1 illustre les liens entre
les routines devant prendre en compte le champ magnétiguehamp magnétique est introduit au
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travers grace a la routinchampmagnetique. f dans laquelle sont spécifiés et codés le profil de B(R), le
gradient de pression magnétique dPyd&get les contributions a I'’équation de I'équilibre hydaditue,

en ayant suivi le changement de variables adéquat. Cetti@acest appelée darstatic_m. f, dans
laguelle on initialise les valeurs des pressions total@aetgse, et on introduit les contributions du champ
magnétique aux équations de la S.1. De fait il n’est pas sé@esde modifier les autres routines utilisant
soit Pt soit Py. La présence ou non du champ magnétique, ainsi que sonitatestnt spécifices dans
le fichier d’entrée des paramétres initiaux (microphysigte . don. Les modéles ont été calculés avec
des paramétres standards (abondances de Grevesse & N@g|sat8c diusion microscopique selon
Michaud & Prdfitt 1991).

static.f
Initialisation de : P, P, T, M, L, R

Ecriture des équations de I'équilibre

IF(magnetisme) THEN
Pr S PP

VP, =VP4+VP,

thermo.f

Entrées: P, P, T, X, M, L, R

Sorties @ p, U, V, ¢ x, 0, V4

convection LN
N

V.o Hp, critere de

etat.f
Entrées: P,, T

Sorties : p, U, d, Cp, V4, @, B, Ty, dinP/dInT,dInP/dIn p,
Ly, 1"2/(1"2 -1), F3'1

,/’

%,
s,

conv.f
Entrées : x, g, 6,1, Cp, p, Hp, V|
Sorties : V

Ve VX LV,

rad’

conv

champmagnetique.f
Entrée : B(R)
Sorties : VP, (R), % (R)

etat.f

Entrées : Pg, T

Sorties : p, U, 8, Cp, V4 o, B, Ty,

\,
.
NN V'ad = Vag (1v/a 7,)

L
N Mg

Y e
\\\ : V,, = diny/dinP;

N,

-7 5 v=-dinp diny,
T Caleul de L

Fic. B.1 — Schéma illustrant les liens entre lefé@tientes routines de CESAM ou le champ magnétique
doit étre introduit.

L'introduction du champ magnétique a posé des problémes ldagalcul des évolutions. Ces pro-
blémes ont été résolus et des modéles ont pu étre calculéditmés. Un profil gaussien du champ
magnétique a été introduit avedidrentes intensités (de 0 a 10MG) et figlientes profondeurs dans la
zone convective (a la base 0Bt au-dessus de 0.99 R Mais I'étude des diérents profils obtenus ne
montrent aucune fierence ! De méme que la comparaison des fréquences caléypéesr de modeles
différemment magnétisés. Le pas de temps peut étre modifé emaepiuune évolution et en fixant un
nouveau pas pour essayer de suivre une évolution sur ddteéateractéristiques d’'un cycle d’activité
mais un pas de temps de l'ordre de I'année n’a pu étre ut{lied.travaux doivent étre poursuivis pour
permettre la validation d’outil compléntaire aux simuag 3D MHD entreprises par A.S.Brun et L.
Jouve a Saclay.

‘dInP/dInT,dInP/din p, T, T/(T, -1), Ty-1
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