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Préface

I’année de mon recrutement en tant que Maitre de Conférences a coincidé avec la premiere
année d’observations du satellite SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory) : 1996 a été le
début d’une ere nouvelle, au cours de laquelle les instruments de SOHO ont révélé un Soleil
inattendu, dynamique, parfois menacant, mais toujours surprenant.

Le satellite SOHO, mission de I’Agence
Spatiale Européenne et de la NASA, a été
lancé le 2 décembre 1995 pour observer le
Soleil, 24 heures sur 24.

| I’étude  de lintérieur solaire par la
sismologie, I’étude de 'atmosphere chaude a
partir du rayonnement émis, et I’étude du
vent solaire in situ sont les trois grands
themes de la mission, qui doivent permettre
de mieux connaitre les trois grands
domaines auxquels la communauté SOHO a
décidé de s’attaquer : la dynamique interne,
les mécanismes qui conduisent aux
températures ¢levées de la couronne, les
mécanismes qui engendrent et accélerent le
vent solaire.

La France est tres fortement impliquée dans les deux premiers thémes de recherche et
I'TAS apporte une contribution majeure a I'utilisation et I'exploitation des données de trois
instruments. Dans I’équipe de physique solaire et stellaire de I'IAS, Daccent est
particulicrement mis sur les mécanismes de chauffage de la couronne et d’accélération du
vent solaire, ainsi que sur la structure et la rotation de I'intérieur du soleil par la mesure
des fréquences de ses oscillations libres.

Les observations et l'analyse des données SOHO, sont rendues possibles par MEDOC
(Multi-Experiment Data and Operations Centre), le Centre d'Opérations, d'Analyse et
d'Archivage des données SOHO, installé a et par 'L A.S.

Jai axé ce mémoire particulicrement autour des principaux résultats sur I’atmosphere
externe du Soleil, obtenus a partir des observations SOHO (mais pas seulement), par la
communauté solaire en général, et par I’équipe de physique solaire et stellaire de I'IAS en
particulier, en insistant notamment sur mes propres résultats. Mes principales activités de
recherche s’articulent essentiellement autour des observations réalisées depuis SOHO
(avec les spectro-imageurs SUMER et CDS, et 'imageur EIT) et sont liées au diagnostic
de I'atmosphere solaire et de quelques-unes de ses structures remarquables, comme les
protubérances.

J’ai souhaité également consacrer un chapitre a MEDOC dont je suis la responsable
scientifique depuis septembre 2000, et qui contribue au meilleur retour scientifique
francais de SOHO.

A partir de 1996, a la suite de mes deux années de post-doctorat (bourse CNES) qui se
sont déroulées a 'IAS, au cours desquelles, tout en poursuivant les travaux commencés en
these, je me suis préparée a 'analyse des données SUMER de SOHO, mon activité s’est



partagée entre recherche et enseignement (du 1¢f au 3¢ cycle), mais aussi entre
lorganisation de quelques manifestations scientifiques, l’encadrement de plusieurs
¢tudiants de 3¢ cycle et la participation a des taches collectives. Je souhaite en faire ici un
résumé.

*Organisation de manifestations scientifiques :

- Co-présidente du Comité d'Organisation de ’Ecole d'été «Space Solar Physics » (30
¢tudiants européens), qui s’est déroulée a l'Institut d'Astrophysique Spatiale, du 1¢* au 13
septembre 1997, dans le cadre des Euroconférences de I'European Physical Society et de
'European Astronomical Society.

- Responsable du Comité Local d'Organisation et membre du comité scientifique de
I'Atelier international SOHOS, organisé par I'TAS (200 Personnes), qui s'est déroulé du 22
au 25 Juin 1999 a Paris.

- Membre du comité local et du comité scientifique de l'atelier international "Eclipse"
organisé par I'TAP en avril 2000 et responsable de la publication des comptes-rendus.

- Co-organisatrice des Ateliers ““The Quiet Sun: Transient Events and Coronal Heating” (3-
5 Décembre 2001) et « Active Region Loops » (13-15 Novembre 2002) a MEDOC.

- Organisatrice de l'atelier sur la planification des instruments SUMER/CDS (3 et 4 avril
2002) a MEDOC.

- Co-organisatrice en Octobre 2003 de latelier « logiciels SOHO » associé a un atelier
traitement d’images a MEDOC, dans le cadre du réseau européen TOSTISP dans lequel
I’équipe de physique solaire et stellaire est impliquée.

*Taches collectives :

- Membre titulaire de la CSE 34 de Paris XI depuis avril 98 et vice-présidente du college B
jusqu’a Avril 2004.

- Membre titulaire en 2000 et 2001, suppléant depuis 2002, de la CSE 34 de 1'Observatoire
de Paris (college B).

- Elue en juin 1999, réélue en juin 2004 au Conseil de 'UFR d’Orsay. Membre de la
commission de la Pédagogie et de la commission des Enseignants de 'UFR.

- Elue en juin 1999 et réélue en avril 2002 au Conseil du Laboratoire (Représentante des
chercheurs).

- Responsable du centre MEDOC, depuis Septembre 2000.

- JPai participé au colloque de prospective du CNES dans le groupe « Information », en
septembre 2002.

*Encadrement d’étudiants de 3¢ cycle :

Suite a sa participation a ’'Ecole « Space Solar Physics » de septembre 1997, nous avons
accueilli en these Valérie Aletti, étudiante du DEA d’Astrophysique et Techniques
Spatiales. V. Aletti a pu bénéficier pendant les deux semaines de I’école d’une formation a
la physique solaire et aux traitements des données du satellite SOHO, et elle a pu ainsi étre
tres rapidement opérationnelle sur le sujet de thése que nous lui avons présenté sur le
chauffage de la couronne solaire. Cette these, soutenue en janvier 2001, portant sur le
« Chauffage intermittent de la couronne solaire : diagnostic, étude statistique et
modélisation des points brillants observés par SOHO.» comportait un volet
observationnel et de traitement de données et un volet de modélisation. Cest sur le
premier volet que jai encadré Valérie: nous avons réalisé ensemble les observations
nécessaires a son étude, pour plusieurs instruments de SOHO, dans le cadre de campagnes
MEDOC. Je lui ai transmis mon expérience en traitement de données et nous avons pu
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extraire de ces jeux de données les résultats statistiques pouvant étre comparés aux résultats
de modélisation.

Sur ce méme sujet, j’avais auparavant encadré le stage de DEA (Physique des Plasmas) de
S. Régnier, avec qui nous avons publié un article (Régnier S., Bocchialini K., Vial J.-C,,
1998, Analyse statistique de Points Brillants de la Couronne Solaire, observés par SOHO,
CRAS, t. 3206, Serie 11 b, p. 211.)

Du 2 avril au 5 juillet 2001, jai encadré le stage de J. Ballot, étudiant du DEA
d’Astrophysique et Méthodes Associées. Le theme en était « Points Brillants et émergence
de flux magnétique a la surface du Soleil : Analyse des observations THEMIS et SOHO du
12 Mai 2000 ». J. Ballot a été amené a réduire et analyser des données obtenues un an
auparavant par lui-méme et Frédéric Paletou (co-encadrant du stage) a I’Observatoire
THEMIS aux Canaries, a l'occasion de son stage de deuxieme année de Magistere
(maitrise).

Du 15 Octobre 2001 au 19 Mars 2002, a raison d’une fois par semaine, j’ai aussi encadré 2
¢tudiants de DI'Ecole Doctorale d’Astrophysique dans leur projet méthodologique
« Déroulement d’une campagne d’observations SOHO a MEDOC ». Ces deux étudiants
ont été initiés a la physique solaire et aux objectifs de SOHO dans ce contexte. Cette
expérience a été renouvelée en 2002-2003, dans le méme contexte, et en 2003-2004 dans le
cadre de ’Ecole Doctorale « Ondes et Matiere ».

Depuis la rentrée 2003, je co-encadre, en collaboration avec Jacques Solomon la thése de
Guillaume Pouget sur I’: « Analyse de structures magnétiques solaires observées a
partir de la sonde solaire SOHO et du télescope THEMIS : oscillations, diagnostic,
instabilités. », suite au stage de DEA (« Optique et Photonique ») qu’il a fait sous ma
responsabilité d’Avril a Juin 2003.
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Chapitre 1 : Introduction

1.1- Les défis solaires :

1.1.a- Le chauffage de la couronne
La plupart des ¢étoiles, a Dexception peut-¢tre des étoiles de type A (Narain et
Ulmschneider, 1990) présentent une atmosphere externe dont la température est bien
plus grande que celle de leurs photospheres. Dans le cas particulier du Soleil, soixante ans
d’efforts ont été nécessaires a la communauté solaire pour pouvoir commencer a
expliquer le paradoxe d’une température coronale 200 fois plus élevée que celle de la
photosphere.
L’atmosphere solaire perd de Iénergie :
- dans la chromosphere, les pertes sont principalement radiatives ; elles varient de 2
105 erg/cm?/s dans le soleil calme a 107 erg/cm?/s dans les régions actives,
- alors que dans la couronne, elles se font par conduction, rayonnement et perte de
masse (vent solaire) ; elles varient de 10* erg/cm?/s pour les pertes de masse dans
le soleil calme a 107 erg/cm?/s par conduction dans les régions actives (Table 1,
extraite de Aletti, 2001).

Chromosphere Région de transition et Couronne
erg/ cm?/s Basse | Moyenne | Haute
Rayonnement Rayonnement | Conduction Perte de
masse
Soleil 210°a 2100 3107 10 210° 104
calme 3,3 10¢°
Trous 210°a 2100 3100 104 6 104 106
coronaux 3,3 106
Régions > 107 107 1,5 100 5100 1052 107
actives 107

Table 1: Pertes d’énergie estimées selon le processus a 'wnvre et en fonction des régions solaires.

Pour entretenir chromosphere et couronne, ces pertes doivent étre compensées par un
apport d’énergie qui se manifeste notamment sous la forme de températures élevées dans
la chromosphere et la couronne.

L’équilibre entre les pertes et les sources dénergie peut s’écrire sous la forme:

V.(Fgravité + Fenthaipie + Feinstique + Feonduction + Frayonnement + Ft:hauffage) =0ou F représente des



flux. Les termes cinétique, d’enthalpie et de gravité concernent essentiellement le vent
solaire et dominent dans Patmosphére externe, le terme de conduction domine dans la
région de transition, le terme de rayonnement domine dans les régions actives ; dans la
couronne interne, les trois derniers termes dominent : I’évaluation du terme de chauffage
nécessite de connaitre les pertes par conduction et par rayonnement. Les pertes par
conduction peuvent étre déduites des modeles empiriques, a partir de la connaissance des
gradients de température ; les pertes radiatives peuvent étre déduites de la connaissance de
la température et de la densité (Withbroe et Noyes, 1977).
La photospheére étant plus froide, la source d’énergie ne peut étre d’origine thermique
compte-tenu du second principe de la thermodynamique ; la couronne étant peu dense, la
source d’énergie ne peut étre d’origine radiative. Il est a présent admis par la communauté
solaire que l'origine de cet apport d’énergie est de nature mécanique, et qu’elle est due aux
mouvements aléatoires sub-photosphériques et photosphériques via la convection.
Le moyen de transport de cette énergie depuis lintérieur de I'Etoile vers les couches
supérieures est trés probablement associé au champ magnétique, mais par quels
mécanismes cette énergie se transforme en chaleur, voila une question qui n’a toujours pas
trouvé de réponses définitives, méme si on pense que lactivité coronale est liée a la
dissipation d’énergie magnétique. Les principaux acteurs sont la magnétohydrodynamique
(MHD), le transfert radiatif et une atmosphére hors équilibre thermodynamique local
(hors-ETL). Les processus dominants sont de nature a la fois magnétique et
hydrodynamique, non linéaires de surcroit.
On peut néanmoins ranger ces mécanismes de chauffage en deux catégories (Malara et
Velli, 2001) :
- ceux qui reposent sur I'idée que I’énergie est injectée continuellement dans la couronne
par un flux d’ondes, avec un temps caractéristique bien plus court que le temps nécessaire
a une onde d’Alfvén pour parcourir une structure magnétique (typiquement 20 a 100 s
pour une boucle coronale, 400 a 900 s pour un granule (Zirker, 1993)).
Des 1948, de nombreux auteurs, comme Biermann (1948), Schwarzschild (1948),
Thomas (1948), Schatzman (1949) ou encore Osterbrock (1961) ont attiré
attention des astrophysiciens sur le probleme de la propagation d’ondes dans les
atmospheres stellaires magnétisées. Depuis, la question de Iefficacité de ces ondes
produites par la convection, en termes de dépot d’énergie dans les couches externes
du soleil commence a peine a étre résolue, grace aux efforts menés au cours de la
deuxieme moitié du XXemesiecle.
On sait a présent que les ondes acoustiques, liées aux fluctuations de pression se
propageant dans le plasma, sont inefficaces pour chauffer la couronne puisqu’elles
s’atténuent rapidement dans la chromosphere sans atteindre la couronne. A
Iinverse, les ondes magnétiques ou encore ondes d’Alfven, véhiculées le long des
lighes de champ magnétique sont difficilement amorties et ne dissipent pas leur
énergie assez rapidement pour chauffer la couronne.
Les ondes magnétosonores lentes et rapides présentent, quant a elles, les
caractéristiques de compression et de déformation des ondes sonores et des ondes
d’Alfven. Ondes d’Alfvén et magnétosonores constituent les ondes MHD!. Lors de

L’onde d’Alfven est solution de 'équation de dispersion ca?k, — @? = 0 ou ca=Bo/ (poto)”* est la vitesse
d’Alfven, k, est la direction du champ magnétique de module Bo, po est la masse volumique. Les ondes
magnétosonores lente et rapide ont pour solutions :

2
a? = k7 [C52 + a2 £ 4 ((Cs2 + ca2 P — des2en? cosZG] ot C2 =y Py/po est la vitesse

du son (y, coefficient adiabatique, est le rapport de la capacité calorifique du plasma a pression constante



la progression d’une telle onde, les variations de la structure du champ et de la
pression du fluide s’entretiennent mutuellement. On distingue, pour les ondes
magnétosonores, les modes rapides et les modes lents dont on pense qu’ils seraient
présents dans la couronne solaire. Pour que leur énergie soit dissipée dans la
couronne, il faut que les propriétés électriques du milieu permettent le déplacement
des lignes de champ et la dissipation de DIénergie magnétique selon le méme
mécanisme que pour les ondes d’Alfven (le déplacement des lignes de champ crée
un courant de particules chargées qui rencontrent suite a des chocs une résistance a
leur mouvement, dissipant Iénergie sous forme de chaleur). Il faut aussi que la
viscosité soit suffisante pour en dissiper I’énergie mécanique contenue dans les
fluctuations de pression.

Dans sa revue sur le chauffage coronal, Zirker (1993) rappelle que non seulement
les ondes d’Alfvén sont difficiles a exciter mais aussi a dissiper. Les mécanismes de
dissipation tels que la viscosité, 'amortissement radiatif, 'amortissement Landau, la
résistivité ne sont pas efficaces sauf dans les régions a forts gradients. La turbulence,
la réfraction et le cisaillement magnétique sont des mécanismes qui pourraient
conduire a de forts gradients et ainsi a la dissipation des ondes magnétiques, par
effet Joule (courant « AC »).

- et les mécanismes quasi-statiques dans lesquels le temps caractéristique est bien plus

grand que le temps nécessaire a une onde d’Alfvén pour parcourir une structure.
Dans ces conditions, ’énergie magnétique est stockée lentement dans le champ
magnétique coronal suite aux mouvements aléatoires photosphériques des lignes de
champ, puis libérée soudainement. I’échauffement de la couronne serait alors di a
de petits événements semblables aux éruptions solaires (10°° a 1033 ergs) mais de
plus petites dimensions et délivrant un million voire un milliard de fois moins
d’énergie (10%* a 1077 ergs): les nano-éruptions. La présence permanente de
nombreux petits « points brillants », en période de faible activité solaire donc en
I'absence de grosses régions actives donnant lieu a des éruptions, permettrait
d’expliquer la persistance de lexistence de la couronne maintenue a plusieurs
millions de degrés.
L’apport d’énergie nécessaire varie de 8 105 erg/s/cm? pour le soleil calme a 107
erg/s/cm? pour une région active (Vial, 1994). Parker (1988) a estimé une limite
haute a ’énergie libérée par une nano-éruption de 2 106 ergs/cm?/s. Il suffirait ainsi
de 5 nano-éruptions chaque seconde pour rendre compte de Iénergie d’une région
active.
La littérature sur cette thématique est longtemps restée théorique, dans la mesure ou
I'observation directe des phénomeénes décrits n’est pas réalisable avec les
instruments dont dispose la communauté solaire : en effet compte-tenu de la faible
résistivité du plasma (de Pordre de 107 €2m), la dissipation nécessite a la fois de
forts gradients du champ magnétique et des petites échelles spatiales matérialisées
par des nappes de fortes densités de courant et de faibles épaisseurs, comprises
entre 0,1 a 1 km, c’est-a-dire bien en—dessous des résolutions spatiales actuelles (de
Pordre de la seconde d’arc ou 700 km).

et de la capacité calotifique a volume constant et Py la pression) et 0 est 'angle entre la direction de
propagation de 'onde et le champ magnétique
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Schéma 1 : 1e chauffage coronal : principales théories.

Le probleme de la dissipation semble pouvoir se résoudre par la génération de structures a
petites échelles spatiales. Dans la théorie qui implique les ondes, ce sont les hétérogénéités
du plasma qui génerent les petites échelles (Malara et Velli, 2001), alors que dans le cas des
mécanismes quasi-statiques, des nappes de courant de petites dimensions pourraient
assurer la dissipation par effet Joule. Un chauffage par dissipation ohmique de courant ou
par reconnexion de ligne de champ magnétique, alternatif au chauffage par ondes,
pourrait contribuer pour une fraction importante au chauffage coronal voire méme étre
LLA source du chauffage chromosphérique et coronal (Withbroe et Noyes, 1977).

Le schéma 1 résume les principales idées relatives au chauffage coronal et sur lesquelles
nous reviendrons dans les chapitres qui suivent.

1.1.b- L’accélération du Vent Solaire

Cest d’aprés l'observation des mouvements des doubles queues cométaires que
Iexistence du vent solaire a été pressentie dans la premicre moitié du XX¢ siecle. Le
Soleil perd 1 million de tonnes par secondes ; au niveau de I'orbite terrestre, la densité du
vent est de Pordre de 10 particules par cm? et son flux se décline en deux régimes révélés
par la sonde Ulysses, le vent solaire lent de vitesse moyenne égale 2 400 km/s, issu des
régions équatoriales solaires, et le vent rapide de vitesse moyenne égale a 700 km/s, issu
des trous coronaux polaires (et équatoriaux). Chauffage coronal et accélération du vent
solaire sont intimement liés, mais le mécanisme fondamental de 'accélération du vent
solaire n’est pas encore véritablement compris. Les Ejections Coronales de Maticre
(CME) sont des ¢léments transitoires du vent solaire lent, et représentent 5% des pertes
totales de masse (Withbroe et al., 1991). Le mécanisme a I'origine du déclenchement des
CME est toujours inconnu, bien qu’il soit clair que le champ magnétique coronal y joue
un réle déterminant.



1.1.c- Les relations Soleil-Terre

L’intérét pour les CME s’est amplifié ces 15 derni¢res années, quand on a pris conscience
que ces phénomenes spectaculaires étaient fondamentaux pour les études en météorologie
spatiale, et que leurs effets géomagnétiques et leurs impacts sur activité technologique
terrestre sont significatifs. A 'occasion de CME halos, il arrive en effet que des particules
réussissent a pénétrer dans latmosphere terrestre, génerent de puissants courants
¢lectriques causant des aurores boréales, mais aussi des variations rapides de I'intensité du
champ magnétique terrestre conduisant a des orages magnétiques. Une CME éjecte
typiquement 10'2 kg de maticre, s’échappant a la vitesse voisine de 1000 km/s. S’il faut 8
minutes aux photons pour parvenir a la Terre, quelques jours sont nécessaires aux
particules du vent solaire pour franchir les 150 millions de kilometres qui séparent le Soleil
de la Terre. La prédiction et la détection systématique de ces événements violents, via
I’élucidation du mécanisme de leur déclenchement est non seulement indispensable a la
compréhension de ces phénomeénes mais est aussi nécessaire pour parer a larrivée de
particules énergétiques pouvant affecter les satellites en opération autour de la Terre ou
causer de graves dommages sur des installations électriques par exemple.

Nous allons au cours de ce manuscrit essayer d’apporter des éléments de réponses a ces
problématiques pour la résolution desquelles SOHO a été congu.

1.2- Le régne de SOHO : Solar and Heliospheric Observatory :

Déja huit ans d’observations, et un volume sans précédent de résultats qui ont
révolutionné nos connaissances sur le Soleil | C’est le pari qu’a remporté SOHO, mission
ESA/NASA, en otbite autour du Soleil depuis début 1996.

SOHO est une mission de la premicre pierre angulaire du programme Horizon 2000 de
IAgence Spatiale Européenne. Associées aux observations de CLUSTER (en
fonctionnement depuis I'été 2000), autre moitié de cette pierre angulaire de PESA; les
observations réalisées avec les 12 instruments de SOHO offrent une occasion inégalée de
comprendre les variations qui affectent le comportement du Soleil et son influence sur
Ienvironnement terrestre. Avec ses spectrometres, imageurs, coronographes, et analyseurs
de particules, complémentaires et indépendants a la fois, dotés de hautes résolutions
spatiale, spectrale et temporelle, SOHO a permis de nombreuses avancées. Citons-en
quelques-unes (nous reviendrons sur certaines dans la suite, plus en détails) :

-GOLF, VIRGO et MDI ont donné des mesures précises du profil de la vitesse du son
dans le Soleil (Basu, 2003 ; Basu 2002 ; Couvidat et al., 2003).

-MDI a permis la premicre visualisation 3D de taches, a partir de mesures de la vitesse du
son des écoulements de maticre sous les taches, par effet Doppler en utilisant la technique
temps/distance (Kosovichev et al., 2000). IL’une des conséquences de ce résultat est de
prévoir émergence d’une tache dans la zone convective, avant qu’elle n’atteigne la
photosphere. Lindsey et Braun en 2000 ont obtenu les premicres images de la face cachée
du soleil déduites de reconstructions holographiques obtenues a partir des observations
des modes p sur la face visible du soleil. La vitesse du son est modifiée par la présence de
champ magnétique notamment dans des structures de type régions actives, qui pourraient
donner lieu a des éjections coronales de maticre, les CME. On a ainsi la possibilité de
prévoir au moins 8 jours a 'avance larrivée d’une région active sur la face visible. MDI a



aussi mis en évidence le « tapis magnétique » constitué de boucles de champ a différentes
échelles spatio-temporelles (Schrijver et al., 1997).

- Des différences d’images EIT successives, de la couronne dans la raie du Fe XII, formée
a 1,5 MK, montrent une augmentation de l'intensité (densité) suivie d’une raréfaction
associ¢ée a une onde de choc en expansion sur le disque, depuis le site d’initiation de la
CME (Thompson et al., 1999). Ce type d’ondes donne ensuite lieu en général a une CME
halo, qui se dirige d’abord vers SOHO puis vers la Terre. SOHO a permis d’affirmer que
les CME ont leur source dans la chromosphere, les protubérances étant a l'origine d’un
fort pourcentage des CME.

-SUMER, CDS et EIT ont montré que la région de transition et la couronne sont tres
dynamiques ; ces mémes instruments ont observé de tres nombreux événements explosifs
pouvant contribuer de facon significative au chauffage coronal (Aschwanden et al., 2000).
-SUMER et CDS ont permis de déterminer la température dans un trou coronal dont la
valeur n’est pas sans conséquence sur le mécanisme d’accélération du vent solaire (David
et al., 1998).

-Des atlas du spectre UV du soleil, entre 67,0 et 160,9 nm (Curdt et al., 2001 ; Parenti et
al. 2004) ont été construits a partir d’observations dans diverses structures avec SUMER ;
1100 raies ont été identifiées, dont 150 n’avaient jamais été observées auparavant.
-SUMER a permis la détection de la source chromosphérique du vent solaire rapide
(Hassler et al., 1999).

-UVCS a mis en évidence que la vitesse du vent rapide était plus faible en maximum
d’activité. Les vitesses étant les mémes a grandes distances du Soleil, un phénomeéne
d’accélération a nécessairement lieu au-dela du champ d’observation d’'UVCS. UVCS a
révélé la possible absorption par résonance cyclotronique ionique d’ondes d’Alfvén au-
dela de 2 a 3 rayons solaires pouvant générer les fortes vitesses observées (Kohl et al.,
1998).

-LASCO a mis en évidence la structure hélicoidale (Dere et al. 1999) de 30% des CME (St
Cyr et al. 2000).

SOHO sera par ailleurs contemporaine a la prochaine mission STEREO (fin 2005). En
effet, la mission SOHO, qui a démarré lors d’'un minimum solaire, et qui devait durer
deux ans, est prolongée jusqua 2007, de facon a couvrir l'intégralité d’un cycle solaire de
11 ans.

Malgré la moisson de résultats déja obtenus, beaucoup de questions restent encore sans
réponse : les mouvements de maticre sub-photosphériques, Iévolution du champ
magnétique, le chauffage a micro-échelle, la physique des CME, TI'accélération du vent
solaire, etc ... sont autant de sujets que les observations réalisées par SOHO, en
coordination avec les instruments actuellement en fonctionnement en vol (TRACE,
RHESSI, CORONAS, ...) ou au sol (THEMIS, ...) cherchent a éclaircir.

Les observations SOHO sont a Porigine de plus de 1100 articles publiés dans des revues a
comité de lecture et plus de 1500 communications dans des comptes-rendus de
conférences, entre 1998 et 2002 (http://soho.estec.esa.nl/publications/).

1.3- Travaux des champs :

De par sa proximité, et grace aux moyens modernes d’observation, le Soleil nous offre
I'occasion unique de déterminer le champ magnétique depuis ses tubes de flux
photosphériques élémentaires jusqu’a I’héliosphere, d’observer a toutes les échelles les
sites de dissipation d’énergie, de vérifier les théories en cours sur la génération du champ,
sa dynamique et sa disparition, et de comprendre le champ magnétique des autres étoiles



de méme type. Les nombreuses observations de I'atmosphére solaire (par exemple avec
Yohkoh, SoHO, TRACE, THEMIS) nous montrent un milieu dynamique, riche et
complexe, composé de structures de tailles, températures, morphologies différentes, dont
I’évolution est largement controlée par le champ magnétique.

Le champ magnétique, créé par la rotation différentielle interne du Soleil, est présent sur
plusieurs échelles spatiales dans I'atmospheére solaire ; les structures typiques observables
et que nous évoquerons dans la suite de ce manuscrit couvrent deux ordres de grandeurs,
des points brillants chromosphériques de quelques 10° kilometres de diameétre, aux mailles
du résean chromosphérique, aux régions actives et aux boucles coronales de quelques 10
kilometres, aux protubérances de quelques 10* a quelques 105 kilométres de long, jusqu’aux
trous coronaux polaires de quelques 105 km de diametre.

Les observations MDI (Schrijver et al., 1997 ; Schrijver, 1998) montrent que le champ
magnétique est en renouvellement permanent (émergence, fragmentation, mélange et
disparition de tubes de flux sur une échelle de temps inférieure a 40 h).

Fig. 1: Tapis magnétique : en noir et blan,
polarités magnétiques opposées observées avec
MDI ; en vert, image EIT (Fe XII a 19,5
nm) ; extrapolation des lignes de champ
magnétigue.

Sur la Fig. 1, sont superposées plusieurs informations : en noir et blanc, des polarités
magnétiques opposées observées avec MDI, en vert, I'image (Fe XII a 19,5 nm) EIT
associée, ou le champ magnétique se concentre dans les régions actives. Enfin, figurent
aussi des lignes de champ magnétique issues de calculs d’extrapolation (ou le champ est
potentiel, c’est-a-dire sans courant, ce qui n’est pas le cas en général sur le Soleil). Ce
montage symbolise le « tapis magnétique », mis en évidence avec SOHO.

Solanki (1999) passe en revue la formation du champ magnétique, causée par les
processus de convection et la structuration du plasma par ce méme champ magnétique.
Poussées par les mouvements de convection, les lignes de champ magnétique qui
émergent a la surface du soleil, s’agglutinent aux fronticres des cellules de granulation
photosphériques, et ont tendance a se concentrer aux intersections de plusieurs granules,
en tubes de flux verticaux. Avec 'altitude, dans la chromosphere, les tubes s’évasent pour
former la canopée magnétique : les lignes de champ magnétique sont alors essentiellement
horizontales dans les cellules, alors qu’elles conservent leur orientation verticale dans le
résean et les régions actives (Gabriel, 1976). Plus haut dans la couronne, les lignes de champ
magnétique (notamment dans les régions actives) retournent pour une grande part d’entre
elles vers un site photosphérique voisin, de polarité opposée. Dans cette configuration, les
protubérances peuvent trouver leur place et étre soutenues par le champ magnétique contre
la gravité.



Enfin, si le champ magnétique est unipolaire sur une assez vaste région, alors les lignes de
champ sont verticales. C’est ce qu’on retrouve dans les frous coronanx, qui vont alors
favoriser ’échappement de la matiere contribuant au vent solaire rapide.

Aux altitudes coronales, les lignhes de champ peuvent avoir de multiples orientations les
unes par rapport aux autres : elles peuvent alors former des « discontinuités tangentielles »
ou des nappes de courant (Parker, 1993). Les nappes de courant, sites de reconnexion
magnétique, jouent un role clé pour la dissipation et donc pour le chauffage de la
couronne. Les points brillants observés dans la région de transition et la couronne
pourraient étre les manifestations observationnelles de ces discontinuités.

Les nappes de courant peuvent par ailleurs aussi étre créées suite a une perturbation de
nature turbulente, de type ondes magnéto-hydro-dynamiques (MHD), qui peuvent
conduire a la torsion des lignes de champ magnétique.

Ce champ magnétique, dont le role est dominant dans la structure de ’'atmosphere solaire,
est donc vraisemblablement I'ingrédient de base du chauffage coronal.

Pour que I’énergie magnétique puisse ctre transformée en chaleur dans I’atmosphere
solaire, il faut que le champ magnétique puisse diffuser dans le plasma ; le plasma ne doit
alors pas étre un conducteur parfait et posséder une certaine résistivité. Cependant, le
milieu coronal étant faiblement collisionnel, la résistivité est faible. Les événements
coronaux se produisant a des échelles de temps assez courtes (de 'ordre de quelques
minutes), le plasma doit diffuser sur de petites échelles spatiales. A moins que cette
résistivité ne soit pas si faible qu’on ne le croit: la source de cette résistivité
supplémentaire pourrait étre associée a des fluctuations locales de charge moyenne,
produites par la turbulence, plus efficace que les collisions.

On le voit, les réponses aux questions que nous nous posons encore et qui sont les
objectifs scientifiques de la mission SOHO se trouvent tres certainement dans la
connaissance du champ magnétique dont 'observation directe (avec SOHO) au-dela de la
photosphere n’est pas d’actualité (sauf dans le domaine radio que nous n’exploitons pas
ici). La détermination de ce champ passe aussi par le diagnostic du plasma dont les
variations d’émission peuvent étre induites par lactivité du champ magnétique. Le
diagnostic des structures magnétiques de l'atmosphere solaire, combinant a la fois
I'observation multi-longueurs d’onde et les efforts de simulation numérique doit donc
contribuer a 'identification des processus a I’ccuvre dans 'atmospheére solaire.

1.4- Plan du manuscrit :

Ce manuscrit rassemble mes principaux résultats? sur le diagnostic de 'atmospheére solaire
obtenus a partir des observations réalisées depuis SOHO ou au sol. Ces résultats sont
présentés dans le contexte plus vaste des problématiques solaires et des débats en cours,
portant sur lanalyse des données et les simulations numériques développées pour
contribuer a leurs interprétations.

1.4.1- Deux grands thémes servent de base a I'ensemble de travaux présentés ici: le
chauffage de la couronne et I'origine du vent solaire.

Dans l'atmospheére solaire, le couplage entre les mouvements de matiere et le champ
magnétique donne lieu a des processus complexes qu'il est possible d'étudier en détail et

? Dans les pages qui suivent, les publications auxquelles j’ai contribué sont en gras.



qui font du soleil un véritable laboratoire de plasmas. Le champ magnétique est
I'ingrédient fondamental que nous allons essayer de suivre depuis la chromosphere jusqu’a
la couronne.

Les différents scenarii proposés pour expliquer le chauffage coronal reposent tous sur
I'idée que le champ magnétique est présent a toutes les étapes, du transfert de I’énergie
mécanique disponible au niveau photosphérique, au stockage sous forme d’énergie
magnétique et a la dissipation dans la couronne.

Le chapitre 2 sera consacré au « Chauffage par ondes » tandis que le chapitre 3 traitera
du « Chauffage par mécanismes quasi-statiques ».

Le chapitre 4 sera dédié¢ aux régions sources du vent solaire rapide.

Dans le chapitre 5, nous nous intéresserons aux sources des ¢jections coronales de
matiere (CME), éléments des relations Soleil-Terre.

1.4.2- Pour tenter de répondre aux questions que I'on se pose sur les causes du chauffage
coronal, sur 'accélération du vent solaire et sur les raisons qui poussent les protubérances
éruptives a déclencher des CME, nous avons suivi plusieurs approches et méthodes :

- Panalyse multi-longueurs d’onde se retrouve tout au long de ces travaux ; nous avons
en effet profité de la complémentarité des instruments de SOHO et des possibilités
d’observations au sol (voir §2.1-, 2.3-).

- la technique de mesure d’oscillations dans diverses couches ou structures de
Patmosphere est employée dans les chapitres 2 et 5 (voir §5.2-).

- les propriétés de 'analyse statistique sont exploitées dans le chapitre 3.

1.4.3- Enfin, les structures observées qui illustrent ces problématiques sont :

- le réseau chromosphérique (chapitre 2), dont le champ magnétique forme une canopée,
et sert de support aux ondes,

- les points brillants (chapitre 3), formés aux intersections de lignes de champ de
polarités opposées, et qui pourraient étre la manifestation d’un chauffage intermittent a
petite échelle,

- les trous coronaux (chapitre 4) sources du vent solaire rapide,

- les protubérances (chapitre 5), quiescentes ou de régions actives, et qui sont sources de

CME.

1.4.4- Nous consacrons le chapitre 6 au centre MEDOC qui offre aux observateurs de la
communauté solaire des moyens informatiques et humains pour répondre a leurs besoins
scientifiques, en termes d’observations et d’analyse des données SOHO.
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Chapitre 2 : Chauffage par ondes

Les séries, spectrales et temporelles, d’observations du rayonnement apportent a I’étude
de I’évolution de la matiére et du chauffage chromosphérique et coronal des informations
essentielles sur la dynamique de l'atmosphere. Elles montrent que des ondes et des
oscillations sont détectées dans une vaste variété de structures. Les oscillations sont
présentes dans les taches, les protubérances, les boucles coronales, le réseau, l'inter-réseau,
depuis les couches internes jusqu’au vent solaire, des ondes radio a 'UV.

Dans ce chapitre nous allons nous intéresser aux oscillations mesurées dans le réseau
chromosphérique (§2.1-) et dans les couches plus externes, la région de transition (§2.2-)
et la couronne (§2.3-), a partir d’observations multi longueurs d’onde, au sol ou spatiales,
auxquelles j’ai participé.

2.1- Mesures d’oscillations dans le réseau chromosphérique :

C’est dans les années 1960 qu’ont été détectées les premicres oscillations de 3 a 5 minutes
de période dans la chromosphere (Jensen et Orall, 1963 par exemple). Les périodes de 3
minutes ont été détectées partout au niveau chromosphérique alors que les périodes de 5
minutes sont absentes des cellules localisées a lintérieur des mailles du réseau
chromosphérique (Damé et al. 1984).

Dans ce contexte, en collaboration avec S. Koutchmy de I'Institut d’Astrophysique de
Paris, nous nous sommes engagés dans l'observation du réseau chromosphérique, en
distinguant les frontieres du réseau (au champ magnétique concentré verticalement) des
cellules, situées a 'intérieur des mailles (au champ magnétique en canopée). Nous avons
analysé les profils des raies Ca II (393,4 nm) et He I (1083 nm) observées au sol, a
Pobservatoire de Sacramento Peak (NM, USA). Ces travaux, largement décrits dans ma
these (Bocchialini, 1994), ont conduit aux conclusions suivantes : des oscillations sont
observées en vitesse pour ces deux raies; les spectres d’amplitude obtenus par la
transformée de Fourier de la vitesse montrent que les périodes d’oscillations dans les
frontieres du réseau sont différentes de celles des cellules. Dans les cellules, on note bien
plus de puissance a 6 mHz (2,8 minutes) que dans le réseau, alors que des fréquences de 3
mHz (5,5 minutes) apparaissent avec des amplitudes voisines, aussi bien dans les cellules
que le réseau. La fréquence dominante dans le réseau est 3 mHz. A cette étude sur les
basses fréquences, nous avons ajouté une étude du spectre d’amplitude de la vitesse et de
intensité de la raie He I, aux fréquences supérieures a 20 mHz (périodes inférieures a 50
s). La puissance mesurée a ces fréquences est plus forte dans les cellules que dans le

réseau, comme a basse fréquence, et largement au-dessus du bruit (Bocchialini et al.,
1994).

11



En 1995, nous avons poursuivi ce travail en appliquant pour la premiere fois la technique
de la transformée en ondelettes a des oscillations chromosphériques (Bocchialini et
Baudin, 1995), sur le méme jeu de données que celui du paragraphe ci-dessus. L’avantage
de cette technique sur la classique transformée de Fourier étant que linformation
temporelle est conservée ; elle permet donc de mettre en évidence le caractére discontinu
d’un signal oscillant. On peut alors mesurer la durée de trains d'onde et déceler leur
décalage temporel, entre les altitudes ou sont formées les raies analysées, notamment la
raie He I'a 1083 nm et la raie Ca II K a 393,4 nm (Fig. 2a).

Dans les cellules, la durée des pics d’énergie a une fréquence donnée est de 'ordre de 12
a 15 minutes, alors que les pics peuvent durer jusqu’a 20 minutes dans le réseau. Comme
avec la transformée de Fourier, nous avons bien sur retrouvé des fréquences
d’oscillations différentes dans le réseau (3,5 mHz, c’est-a-dire 4 min 45 s) et dans les
cellules (6 mHz, c’est-a-dire 2,8 minutes). De plus, les signaux observés a deux altitudes
différentes sont en phase dans les cellules (ondes stationnaires) alors qu’ils sont décalés
dans le réseau. Dans le réseau en effet, le signal semble en avance dans la raie He I, alors
que les modeles classiques 1D de Avrett et Loeser (1992) placent I'altitude de formation
de ’'Hélium au-dessus de celle du Ca II. Ce résultat remet en question la pertinence de
ces modeles au moins pour les raies étudiées (difficulté due a Ca II qui est une raie
optiquement épaisse?).
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Fig. 2a : Spectre de puissance en fonction du temps et de la fréquence, dans les cellules a gauche, dans le
résean a droite, en He I (1083 nm) en haut, en Ca Il K (393,4 nm) en bas (Bocchialini et
Baudin, 1995).

On s’attend en effet a voir ces ondes progresser vers le haut, comme nous l'avons
observé avec d’autres raies du méme jeu de données.

3 A cette longueur d’onde de 393,4 nm, les photons émis par la couche de plasma observée sont en partie
réabsorbés et réémis plusieurs fois avant de s’échapper. La compréhension de la formation de la raie du Ca II K
doit alors nécessairement passer par la résolution des équations du transfert de rayonnement, couplées aux
équations de I’équilibre statistique, exercice complexe qui sort du cadre de ce manuscrit.
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Fig. 2b : Spectre de puissance en fonction du temps et de la fréquence, dans le résean, en Si L
(Baudin et al., 1996).

En effet, nous disposions aussi dans ce jeu de données, de la raie photosphérique Si I (la
formation des raies photosphérique est, elle, bien comprise), dont nous avons comparé le
comportement avec la raie He I (optiquement mince). IL’analyse en ondelettes des
vitesses mesurées dans ces deux raies dans le réseau montre (Fig. 2b) un décalage
temporel entre Si I et He I, indiquant clairement une propagation vers le haut des ondes
détectées, canalisées par le champ magnétique (Baudin et al., 1996).

Les vitesses de propagation déduites des décalages temporels sont comprises entre 26 et
45 km/s, compte-tenu d’une différence théorique entre les altitudes de formation de ces
deux raies de 1600 km. Ces vitesses sont plus élevées que celle de la vitesse du son dans
ce milieu, estimée a 10 km/s. Les oscillations a la fois en intensité (Bocchialini et al.,
1994) et en vitesse et cette forte vitesse permettent de conclure sur la nature magnéto-
sonore des ondes détectées.

Cette différence de fréquence que nous venons d’évoquer entre réseau et cellule se
retrouve aussi dans les observations que nous avons effectuées avec 'instrument MTR en
novembre 2000 (spectropolarimétrie MulTiRaies) au cours d’une campagne THEMIS. Les
raies Fe I (501,5 nm), Ca I (468,5 nm), Na D1 (580,0 nm), Mg b2 (517,2 nm), HP3 (486,1
nm) et Ha (656,3 nm), listées dans Pordre des altitudes estimées de formation, ont été
observées simultanément a une cadence de 30 s dans le soleil calme (Baudin et al., 2002).
La cellule observée oscille 2 4 mHz (4,2 minutes) quelle que soit la raie donc Daltitude
considérée, mais montre aussi un signal fort entre 6 et 8 mHz (2 a 2,7 minutes). Le réseau
oscille entre 2 et 3,5 mHz (4,8 a 8 minutes), les raies formées a plus haute altitude donnant
un signal a plus basse fréquence ; on note aussi du signal significatif autour de 1,7 mHz
(9,8 minutes) en How et HP.

La encore, la durée des impulsions mesurées est de 'ordre de 20 minutes.

L’ébauche d’étude sur les décalages temporels entre les différentes raies, reposant sur les
temps d’apparition des paquets de puissance est un peu troublante, dans la mesure ou
selon la zone analysée (quelques pixels choisis dans le réseau), il semble que la propagation
se fasse vers le haut ou vers le bas. Ce résultat suggere que le signal est probablement
sensible au bruit et qu’une analyse plus fine est nécessaire.

2.2- Mesures d’oscillations dans la région de transition :

Les oscillations de 5 minutes (3 mHz) associées aux « modes de pression » et observées
quotidiennement au niveau photosphérique pénétrent, on vient de le voir, dans la
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chromosphere et on peut les observer en particulier dans le noyau des raies H et K du
calcium ionisé.

En se limitant a des considérations purement hydrodynamiques, les modes de pression
devraient étre totalement réfléchis vers l'intérieur a cause du fort gradient de température
dans la région de transition chromosphere-couronne. Cependant, ces régions étant tres
hétérogenes et structurées par le champ magnétique, on ne peut exclure la possibilité de
"fuites d'oscillation" par des phénomenes complexes comme la transformation d'ondes
acoustiques en ondes MHD par exemple (Gouttebroze et al. 1999). A des altitudes ou
B= p/B?/2w), rapport de la pression gazeuse et de la pression magnétique, est de
Pordre de 1, les oscillations acoustiques peuvent se convertir facilement en ondes MHD,
du fait de la similarité des vitesses de phase (Judge et al., 2001).
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Fig. 3 : Spectres de puissance des variations d'intensité mesurées dans 4 raies du silicium. 1es
températures de formation angmentent de ganche a droite et de haut en bas (Gouttebroze et al.,

1999).

En 1997 et 1998, nous avons effectué six séquences d'observation avec SUMER/SOHO,
a des altitudes supérieures a celles considérées dans Judge et al. (voir §2.4-). Les durées
d'observation vont de 8 a 16 heures, selon les cas, et les raies étudiées couvrent un large
intervalle de températures de formation, de Si I (vers 6 10° K) a Ne VIII (vers 8 10° K), de
la chromosphere a la région de transition.

L'analyse de ces données —dans laquelle la distinction réseau/cellule n’est pas faite- met en
évidence la présence d’oscillations en intensité, pour des températures inférieures a 50000
K, entre 2,5 et 7 mHz avec un maximum a 3,5 mHz (entre 2,5 et 6,7 minutes), signature
des modes p, mais indique aussi que les spectres de puissance des TF sont de plus en plus
faibles pour les températures supérieures (Fig. 3). Les modes p semblent étre arrétés par la
région de transition (Gouttebroze et al, 1999), c’est-a-dire pour des raies formées a des
températures supérieures a 50000 K. Les ondes MHD ne semblent donc pas présentes
dans le Soleil calme aux températures ci-dessus, et dans la gamme de fréquences
comprises entre 1 et 10 mHz (1,6 et 16 minutes).
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2.3- Recherche d’élargissement spectral dans la couronne :

Nous avons aussi entrepris la détection d’ondes a plus haute altitude dans la couronne.
Méme si la couronne solaire est observable depuis SOHO, les observations au sol au
cours des éclipses totales viennent compléter les données obtenues depuis I’espace ; elles
permettent notamment d’observer les régions trés pres de la surface solaire, chose
impossible avec les coronographes a bord de SOHO, et surtout, a plus haute cadence
temporelle.

A T'occasion des éclipses de 94 et 99, que nous sommes allés observer respectivement au
Chili et en Iran, nous avons mis en ceuvre une expérience de spectroscopie a haute
dispersion spectrale sous la direction de S. Koutchmy de 'TAP. L’expérience a consisté
en une série d'une trentaine de clichés, obtenus a différentes altitudes dans la couronne,
dans la raie verte du Fe XIV, formée a 2 millions de Kelvin. Le but était de mettre en
¢évidence un ¢élargissement de la raie, signature du passage d'ondes progressives,
candidates au chauffage de la couronne, et de comparer les résultats des 2 éclipses, 'une
correspondant a un minimum d’activité (1994), lautre étant proche d’un maximum
(1999).

Pour la période de minimum d’activité, la raie verte est observée dans les régions
équatoriales, jusqu'a deux rayons solaires. En revanche, aucune émission n'est mesurable
au pole Nord, alors qu'une faible émission au pole Sud est décelée. Pour la période
proche du maximum d’activité, la raie verte du Fe XIV est observée partout dans la
couronne, jusqu'a 2 rayons solaires, aussi bien dans les régions équatoriales qu'aux poles.
L'intensité de la raie rapportée a celle du continu est nettement plus élevée qu'en 1994.
Toutefois, les résultats préliminaires ne révelent pas d'élargissement, aux hautes altitudes
ou les observations ont été réalisées, jusqua 1,9 rayon solaire (Bocchialini et
Koutchmy, 2001).

2.4- Discussion :

Nos résultats concernant les oscillations dans le réseau et portant sur la durée de vie du
signal et sur la fréquence d’oscillation ont été confirmés récemment par Banerjee et al.
(2001a) pour des observations réalisées dans d’autres longueurs d’onde, depuis ’espace,
avec SUMER pour N Ia 131,8 nm, CII a 133,5 nm, C 1T a 103,7 nm et O VI a 103,8 nm
formées dans la chromosphere et avec CDS pour O III a 59,9 nm et O V a 63,0 nm
formées dans la haute chromospheére. Les oscillations observées sont interprétées comme
étant des oscillations des tubes de flux dues a des ondes produites par intermittence, sur
des durées de 10 a 20 minutes, et excitées par des éléments magnétiques, localisés dans
les frontieres du réseau.

Dans la mesure ou les outils de diagnostic permettant de différencier les divers modes ne
sont pas suffisants, et dans la mesure ou la topologie du champ magnétique est mal
connue dans la région de transition, la seule tentative d’interprétation avancée par
Banerjee et al., est que ces oscillations observées dans la gamme 2-4 mHz sont dues,
d’une fagon générale, a des ondes magnéto-acoustiques, ce que nous suggérions quelques
paragraphes plus haut. Dans les trous coronaux, Banerjee et al. (2001b) montrent la
présence d’oscillations de plus longues périodes (20 a 30 minutes), détectées par CDS,
aussi bien dans le réseau que les cellules, dans une gamme de températures comprises
entre 20000 et 250000 K. Ces oscillations sont interprétées comme étant dues a des
ondes magnéto-acoustiques lentes, qui se propagent vers le haut, le long des lignes de
champ ouvertes.
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Judge et al. (2001) ont montré a partir d’observations MDI, TRACE (Si I/Fe I a 170 nm)
et SUMER (de C I a 119 nm jusqua OVI a 103,7 nm), que la réponse de la
chromosphere aux modes p (relativement uniformes) photosphériques est intermittente,
dans le temps et 'espace, et qu’elle est de moins en moins cohérente a altitude croissante.
L’intermittence spatiale serait un effet de la canopée magnétique : le champ magnétique
est supposé altérer la dynamique. Les auteurs montrent des différences de phase non
nulles entre les observations TRACE et SUMER, dans la bande [3 — 10 mHz], dans les
cellules, manifestations d’une propagation vers le haut.

11 reste donc toujours un désaccord dans la littérature pour savoir si les ondes sont plutot
stationnaires (réfléchies par la région de transition) ou progressives, dans les cellules.
Deubner (1998) a montré un changement des caractéristiques des oscillations mesurées a
partir de laltitude de 1 Mm qui semble étre une région charniére pour la propagation.
Au-dela de 1000 km, les ondes seraient stationnaires car réfléchies par la région de
transition. Ce résultat est cohérent avec Bocchialini et Baudin (1995), dans les cellules.

Tous les résultats évoqués dans ce chapitre 2 (recherche de décalage Doppler dans les
profils de raies observés et recherche d’élargissement « statistique ») semblent confirmer
I'absence d’ondes au-dela d’une température de 50000 K dans le soleil calme, a des
fréquences inférieures a 10 mHz. Mclntosh et al. (2003) ont notamment montré, a partir
d’observations chromosphériques faites avec TRACE que les oscillations disparaissent

aux altitudes ou f s’approche de 1. Ces auteurs interpretent cette disparition comme
étant ’évidence de I'interaction entre les oscillations et la canopée magnétique.

On pourra cependant noter que dans les boucles coronales, et dans des raies formées a
plus de 6 MK, Curdt et al. (2003) ont mesuré les oscillations observées par SUMER, en
intensité et en vitesse Doppler (dans la gamme 7-31 min). L’oscillation s’amortit
rapidement, dans la raie du Fe XIX. Cette oscillation est interprétée comme étant due a
une onde magnéto-acoustique lente, déclenchée impulsivement, de fagon répétitive mais
aléatoire, peut-étre par des événements a petite échelle spatiale de type mini-éruption (ou
nano-éruption, voir Chapitre 3). Le plasma aux propriétés différentes dans une boucle et
dans le Soleil calme, permet ici la dissipation de I’énergie de 'onde et donc le chauffage de
la boucle.

Porter et al. (1994) montrent que les modes lents (de période inférieure a 100 s dans les
régions actives, bien inférieure a ce qu'ont mesuré Curdt et al. dans les boucles) peuvent
fournir un chauffage qui compense les pertes radiatives. Ils considerent que ces modes
lents sont créés dans la couronne par des mouvements turbulents issus de sites de
reconnexion magnétique. Ils montrent aussi que les modes rapides des ondes MHD, de
période inférieure a 75 s se dissipent efficacement pour équilibrer les pertes radiatives,
dans le soleil calme. Dans les régions a fort champ magnétique, les ondes de trés courtes
périodes (inférieures a 1 s) se dissipent elles-aussi efficacement pour équilibrer les pertes
radiatives dans les régions actives.

A Toccasion de Iéclipse du 11 Aott 1999, Phillips et al. (2001) ont ainsi recherché la
présence d’oscillations de fréquence supérieure a 1 Hz, dans la raie verte a 530,3 nm, a
partir d’une analyse standard par transformée de Fourier et a partir d’une analyse en
ondelettes. Quelques pixels de leurs images seulement révelent une puissance significative
entre 8 et 11 Hz (entre 0,09 et 0,125 s), mais uniquement dans des structures bien
identifiées, de type sommet de boucle coronale.

L’interprétation précise de ces résultats observationnels en termes d’énergie souffre
toujours de grandes incertitudes.
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Une récente analyse théorique réalisée par Rosenthal et al. (2002) souligne que jusqu’a
présent, I’étude des oscillations magnéto-acoustiques dans une atmosphére magnétisée est
en général confinée a des systemes dans lesquels les variations du milieu ont lieu dans
une seule direction spatiale. Ces modeles, méme s’ils rendent parfois compte des
observations (voir Carlsson et Stein, 1997, par exemple sur les phénomenes de grains
dans les raies Ca Il H et K) ne peuvent étre qu’une approximation grossiére de la
dynamique complexe a 3D qui régit I’atmosphére solaire. Rosenthal et al. (2002) ont
introduit dans leur modéle (qui s’applique aux cellules ) des champs magnétiques a 2D
tout en gardant une stratification a 1D, et une géométrie plan-paralléle. Malgré ces
simplifications, une des conséquences majeures liées a ce champ 2D est I’effet produit par
I’inclinaison du champ sur la propagation des ondes de nature acoustiques. Dans le cas
des cellules, ou le champ magnétique est globalement non vertical sur plusieurs échelles
de hauteur, I’effet est de réfléchir la quasi totalité de I’énergie vers le bas. L’altitude de la
réflexion dépend de la géométrie du champ et de la fréquence de I’onde. L’atmosphéere
solaire ayant une surface complexe, ces altitudes de réflexion seraient multiples, ce qui
expliquerait la nature intermittente des oscillations observées.

Apport de mes travaux a cette thématique :

Nous avons montré que réseau et cellule chromosphériques présentent des oscillations en
intensité et/ou en vitesse a des périodes dominantes respectivement de 5 et 3 minutes. La
technique de la transformée en ondelettes a permis de déterminer la durée des pulsations,
typiquement de 'ordre de 15 minutes dans les cellules et plutot 20 minutes dans le réseau.
La Table 2 rassemble mes résultats, obtenus a partir d’observations disjointes, au sol et

avec SOHO.
Température Altitude | Raie Cellule Réseau Soleil Calme
(K) (km) (en vitesse) (en vitesse) (en intensité)
100000 2300 |SilV Non observée Non observée Pas de signal
80000 2200 | St 1T Non observée Non observée Pas de signal
20000 2100 [SilI Non observée Non observée 3,5 mHz/4,5 minutes
8000 1600 - 1900 He 1 3mHz/5,5 minutes |3 mHz/5,5 minutes | Non observée
6 mHz/2,8 minutes | 3,5 mHz/4,5 minutes
>20 mHz/< 50 s >20 mHz/< 50 s
7000 1900 | Ha 4 mHz/4,2 minutes |2,75 mHz/6 minutes | Non observée
7 mHz/2,4 minutes | 1,7 mHz/9,8 minutes
6500 1700 |Call K5 |3mHz/5,5 minutes |3 mHz/5,5 minutes | Non observée
6 mHz/2,8 minutes | 3,5 mHz/4,5 minutes
6000 1100 |Sil 3,5 mHz/4,5 minutes | 3,5 mHz/4,5 minutes
6000 1100 | HB 4 mHz/4,2 minutes |2 mHz/8,5 minutes Non observée
1,7 mHz/9,8 minutes
5000 600 Mg b2 4 mHz/4,2 minutes | 2,7 mHz/6,2 minutes | Non observée
4200 500 Na D1 4 mHz/4,2 minutes | 3,5 mHz/4,8 minutes | Non observée
4500 300 Cal 4 mHz/4,2 minutes | 3,5 mHz/4,8 minutes | Non observée
5000 200 Fel 4 mHz/4,2 minutes |3,5 mHz/4,8 minutes | Non observée

Table 2 : Fréquences et périodes d'oscillations pour différentes structures, en fonction des raies observées
(températures et altitudes de formation d'apres le modele Avrett et 1oeser, 1992).

Les décalages temporels des pics de puissance comparés entre deux raies formées a deux
altitudes différentes semblent montrer que les cellules sont le sicge d’ondes stationnaires,
alors que dans le réseau la conclusion d’ondes progressives vers le haut est moins nette.
Pour des températures inférieures a 50000 K, les vitesses (16 a 45 km/s) déduites du
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modele de Avrett et Loeser (1992), supérieures a la vitesse du son, font penser que les
ondes progressives détectées sont des ondes magnétosonores. Dans le soleil calme, en
dehors des trous coronaux, I'absence d’ondes au-dela de 50000K semble confirmée dans
des raies de la région de transition.

Nous venons de passer en revue les théories qui mettent en jeu des ondes MHD. Le

chapitre suivant est consacré aux mécanismes quasi-statiques faisant intervenir des
courants a petite échelle, des reconnexions, ou encore la turbulence.
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Chapitre 3: Chauffage par mécanismes
quasi-statiques

Que l'on considére le scénario de Parker qui met en jeu des reconnexions magnétiques
(§3.1-) ou celui de van Ballegooigen qui propose une cascade turbulente magnétique
(§3.2), ces deux mécanismes reposent sur 'idée de base que les mouvements lents de la
convection photosphérique modifient la topologie magnétique et donnent lieu a
Papparition de nappes de courants qui pourront chauffer la couronne par effet Joule
(Longcope et Sudan, 1992).

La description de boucles coronales par un champ magnétique potentiel (VAB = 0)
permet de reproduire a grande échelle les propriétés des structures observées. Toutefois,
des écarts a ce champ potentiel peuvent exister sans qu’on puisse pour autant les identifier
observationnellement, surtout sur des boucles de petite taille. La topologie du champ est
alors plus justement décrite par un champ sans force, tel que VAB = aB (ot o est le

cisaillement magnétique, en m). Les champs sans force conduisent a des courants, qui
sous la forme de nappes de courant, peuvent ¢tre une importante source de chauffage

(Narain et Ulmschneider, 1990).

Dans sa revue sur le chauffage coronal, Zirker (1993), expose les mécanismes quasi-
statiques mettant en jeu des courants électriques (courants « DC», par opposition aux
courants « AC» évoqués pour les ondes d’Alfvén, voir chapitre 2): on distingue les

courants alignés le long des lignes de champ (lorsque P est inférieur a 1) des courants
perpendiculaires aux lignes de champ (lorsque [3 est supérieur a 1).

3.1- Scénario de reconnexion magnétique :
Dans le cas des courants transverses, on patle de nappes de courant. C’est dans ce cas
notamment que peuvent se produire les reconnexions magnétiques qui conduiront aux

nano-éruptions de Parker (Fig. 4) : des nappes de courant se forment spontanément suite
a 'enchevétrement des lignes de champ da aux mouvements photosphériques qui font
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apparaitre une composante perpendiculaire du champ magnétique (discontinuité
tangentielle). La valeur de la discontinuité tangentielle augmente avec le temps, de méme
que le nombre de ces discontinuités. Le systeme s’écarte alors de I’équilibre. Lorsque
I'angle O entre la composante initiale B du champ et la composante transverse bl qui
apparait suite aux mouvements des lignes de champ est de Pordre de 14 degrés, alors la
composante transverse vaut environ ' de la composante initiale (bL = B tan 0), et
Iénergie emmagasinée en 5 10* s est suffisante pour contre-balancer les pertes d’énergie
de la couronne (107 ergs/cm?/s). Une reconnexion magnétique impulsive va produire une
dissipation d’énergie (de l'ordre de 10%* ergs) qui permettra au systeme de retrouver un
état d’équilibre final (Parker,1988).

La phase de reconnexion produit aussi de la turbulence qui peut entrainer a nouveau des
phénomenes de reconnexion. Le temps de stockage de Iénergie étant long devant la
dynamique du systeme, on peut penser que cette énergie est la superposition des énergies
(plus faibles) libérées par plusieurs reconnexions (Aletti, 2001). La diffusivité magnétique
n étant de Pordre de 1 m?/s dans la couronne et le temps de diffusion du champ
magnétique s’exprimant comme L.2/m (ou L est I'échelle spatiale), on voit aussi que des
petites échelles spatiales de I'ordre de 10> m sont nécessaires pour rendre compte des
durées observées de quelques secondes a quelques jours dans un certain nombre
d’événements comme les points brillants sur lesquels nous reviendrons dans la suite.

AAA/K
o |

N B

Fig.4: A ganche, systeme de boucles coronales observées par TRACE, a hante résolution spatiale. A
droite, schéma des lignes de champ magnétique mises a l'horizontale, entre denx plans symbolisant la
photosphere. 1. orientation des lignes varie, compte-tenu des monvements photosphériques.

3.2- Scénario de cascade turbulente :

Dans le cas de courants s’écoulant le long des boucles coronales, ceux-ci peuvent se
dissiper directement par effet Joule, suite a une cascade turbulente.

Pour que le chauffage par dissipation de courant soit efficace, van Ballegooijen (1980)
précise que les densités de courant doivent étre élevées (la résistivité étant faible). Il
propose que ces densités élevées soient produites par un processus de cascade turbulente
d’énergie magnétique, déclenchée par le mouvement aléatoire et continu des pieds des
lighes de champ (forcage magnétique), entrainant le développement de forts
gradients (tourbillons de toutes tailles) ; énergie magnétique est alors transférée des
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grandes échelles aux petites échelles lors des interactions entre les tourbillons, et le
systeme évolue ainsi dans le temps en une succession d’états d’équilibre, sans reconnexcion.
Zirker (1993) indique que ces cascades peuvent aussi impliquer des ondes d’Alfvén (qui
pourront se dissiper grace aux forts gradients) et donc des courants « AC ».

I’idée générale des travaux que nous avons menés sur cette thématique repose sur ces
deux modeles qui pourraient intervenir conjointement dans le chauffage de la couronne,
et que nous allons tenter de valider en termes d’observations et de simulation numérique.

3.3- Observation de Points Brillants ; approche statistique :

Les scénarios succinctement décrits précédemment sont appliqués par leurs auteurs aux
boucles de régions actives observées dans la couronne ; nous avons voulu transposer ces
modeles a des boucles de bien plus petites dimensions : celles formant les points brillants.
Quand on regarde attentivement un film EIT pris dans la raie 2 19,5 nm par exemple, et a
cadence de 12 minutes, on constate qu’on est confronté au champ magnétique dans une
vaste gamme d’échelles spatiales et temporelles, des points brillants aux larges boucles
coronales, de leur émergence a leur disparition.

Dans ce large spectre, les petites échelles semblent jouer un role essentiel : c’est ainsi qu’il
devient admis que le chauffage coronal, quel qu’en soit son «processus origine »
(reconnexions, turbulence MHD) s’effectue dans de petites nappes de courant.

Depuis la proposition de Parker en 1988, d’un concept de chauffage coronal par les
nano-éruptions, la recherche de signatures de petits événements, notamment dans le
soleil calme, a été largement motivée par le fait que les instruments de types EIT,
SUMER et CDS a bord de SOHO, qui permettent de sonder P'atmosphere de la
chromosphere a la couronne ont de bonnes résolutions spatiales, ainsi que le satellite
TRACE (mais dont la sensibilité est insuffisante pour le soleil calme).

Comment valider observationnellement un mécanisme de chauffage nécessitant des
petites échelles de Pordre de la centaine de metres quand la résolution spatiale des
instruments de SOHO est de 'ordre de la seconde d’arc soit 700 km ?

Les points brillants (quelques milliers de km de diametre) qui semblent « s’allumer et
s’éteindre » sur des échelles de temps de quelques minutes a quelques jours, sont autant
de phénomeénes qui donnent un caractére intermittent (spatial et temporel) au chauffage
de la couronne, si on pense effectivement que ces événements participent au chauffage.
Drautre part, si on suit ’hypothese de Parker que les événements observés, les plus petits
étant de la taille du pixel de SUMER (700 km), sont le résultat de la superposition de
plusieurs reconnexions élémentaires, alors les événements observés sur des échelles
différentes (notamment en termes d’énergie totale, ou d’intensité dans une raie) ont des
propriétés identiques. Ces propriétés sont mises en évidence par des distributions de ces
grandeurs qui suivent des lois de puissance. Ces lois de puissance révelent une invariance
d’échelle : tant qu’on reste a des échelles supéricures a ’échelle de dissipation, les
événements observés sont tous produits de facon similaire.

C’est donc cette caractéristique statistique que nous avons voulu retrouver a partir de
Iobservation des plus petites structures du soleil calme accessibles avec SOHO. Nous
nous sommes intéressés aux points brillants que nous avons considérés sous deux
formes ( Fig. 5) : Les points brillants, plutot circulaires, bien définis spatialement, qui
s’étendent sur plusieurs pixels des instruments SUMER, CDS et EIT, et des points
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brillants beaucoup plus petits, dont 'information non résolue est contenue dans un seul
pixel de ces mémes instruments.

High resclulion MDI doto
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Fig. 5: A ganche, point brillant observé par CDS dans la rawe an Mg X ; au centre, le champ
magnétique correspondant vu par MDI ; a droite, image EIT a 19,5 nm  montrant une multitude de
points brillants de toutes tailles (Aletti, 20017 ).

Harvey (1993) rappelle que les points brillants ont été observés en détail a partir d’images
X (Golub et al, 1974) et EUV de Skylab (Habbal et Withbroe, 1981). Ces petites
structures ont une durée de vie qui varie de quelques heures a quelques jours, et qui
montrent une forte variabilité sur des échelles de quelques minutes. Les points brillants
vus en X coincident avec des dipdles magnétiques.

Pres et Phillips (1999) ont étudié les points brillants du soleil calme, avec EIT/SOHO,
dans la raie du Fe XII, et en X avec Yohkoh, et ils ont trouvé que les points brillants ont
une durée de vie particulicrement bien corrélée avec la durée de vie de ~2 jours du champ
magnétique déterminé avec des magnétogrammes MDI.

C’est dans ce contexte que nous avons entrepris une collaboration avec les groupes de
physique théorique de 1'Ecole Normale Supérieure de Pise et I'Université de Florence,
collaboration qui s'appuie sur les premiers résultats d'analyse obtenus en septembre 97 sur
les données des spectro-imageurs SUMER et CDS, de limageur EIT et du
magnétographe MDI a bord de SOHO.

Régnier et al. (1998) et Bocchialini et al. (1998) ont mené une analyse multi longueurs
d’onde de points brillants d’une dizaine de pixels de diametre, observés avec SUMER et
CDS, suivis dans le temps. Ces observations sont faites avec une résolution de 1” pour
SUMER, 2” pour CDS, et il est possible de s’intéresser aux pixels qui composent la
structure observée. Nous avons fait ’hypothese que chaque pixel de chaque structure est
indépendant de ses voisins et que l'intensité mesurée est le résultat de la superposition
d’événements plus petits mais non détectables. Nous avons recherché des lois de
puissance dans la distribution des intensités intégrées, mesurées simultanément dans
plusieurs raies de la chromosphere et de la région de transition, sur ces petits champs de
vue dont on suit ’évolution temporelle. Les lois de puissance sont définies en construisant
I’histogramme des intensités pour chaque raie étudiée : pour 'ensemble des raies étudiées,
la distribution des intensités les plus fortes s’écarte fortement d’un ajustement par une
fonction 2. Les lois de puissance identifiées ont des indices de pente variables avec la
température : I'indice est maximal pour une température de 6 10> K. Aletti (2001) a
complété ce travail en analysant les pentes obtenues dans la distribution des intensités
intégrées pour un autre jeu de points brillants et confirme que les pentes les plus fortes
sont obtenues entre 5 et 6 10°K (Fig. 06).
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Fig. 6: Variation des pentes des lois de puissances mesurées pour plusieurs raies (données CDS ¥,
données SUMER +) en fonction de la température de formation des raies (Aletti, 2001).

Si comme le suggerent Lu et Hamilton (1991), Hudson (1991) ou encore Vlahos et al.
(1995), la pente est caractéristique de I’énergie dissipée, alors I’énergie dissipée est
probablement maximale a cette température. Il y a certainement une information qui
reste a établir sur le lieu des reconnexions qui vont produire un chauffage local, et la
dissipation (refroidissement radiatif) susceptible d’étre a lorigine de ces pentes.

Ce résultat peut étre rapproché de celui de Chae et al. (1998) : des vitesses non thermiques
ont ét¢ mesurées a partir d’observations SUMER, dans le soleil calme, dans des raies
formées entre 10* et 2 10°K (Fig. 7). Ces vitesses sont inférieures a 10 km/s pour des
températures inférieures a 2 104K, elles atteignent un maximum de 30 km/s a 3 10°K, puis
redescendent au-dela de cette température. Cette variation suit le méme comportement
que les indices des pentes de Aletti. Malgré l'origine incertaine de ces vitesses non-
thermiques, Chae et al. privilégient une turbulence MHD a petite échelle, turbulence plus
importante dans la région de transition. La turbulence peut participer a la dissipation de
Iénergie en la transportant des grandes aux petites échelles spatiales et ainsi favoriser un
nombre plus important d’événements dissipatifs observés, éventuellement via des
reconnexions, qui du fait du réarrangement de la topologie magnétique entrainent la
création d’ondes d’Alfven.

Aletti et al. (1999), Bocchialini et al. (1999), Aletti et al. (2000) se sont aussi intéressés
a la distribution en intensité de I'ensemble des pixels du soleil calme, observé par EIT
dans un champ large, dans la raie coronale du Fe XII. La résolution spatiale est ici de 2,4”.
Des images (21) suffisamment espacées dans le temps pour assurer 'indépendance des
événements ont été sélectionnées, du type de celle de la fig. 5. Les auteurs font
I’hypothése que tous les pixels sont indépendants les uns des autres, ce qui se justifie la
encore si on fait I'hypothése que lintensité dans un pixel est la superposition
d’événements élémentaires beaucoup plus petits.
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Fig. 7: Vitesses non thermiques en fonction de la température, dans le soleil calme (Chae et al., 1998)

La présence d’une loi de puissance a pu étre mise en évidence sur I’histogramme en
échelle log-log de 1a fig. 8. La mise en évidence d’une loi de puissance est la caractéristique
statistique macroscopique du mécanisme microscopique de dissipation d’énergie que nous
avons cherché a valider. La valeur de la pente en elle-méme n’est pas le point le plus
important (voir {3.5- pour une discussion a ce sujet).

3.4- Résultats de simulations numériques :

L’intermittence (spatiale ou temporelle) peut se définir par la présence d’ailes non
gaussiennes dans une distribution de variable et elle est une signature de la turbulence ;
elle exprime la présence de forts gradients aux petites échelles pouvant apparaitre sous la
forme de nappes de courant (Galtier, 1998). C’est ce qu’on observe dans les résultats de
simulation numérique de Einaudi et al. (1996) ou Georgoulis, Velli et Einaudi (1998) qui
ont interprété le scénario de Parker en termes de turbulence MHD, en utilisant des
modeles « fluides » qui donnent une description physique du systéeme, mais au prix d’un
gros effort de calcul.

Galtier (1998) précise que Iinvariance d’échelle observée en turbulence est aussi une
propriété des modeéles mécaniques d’avalanches, appelés modéles « auto-organisés
critiquement » ou SOC (Self-Organized Criticality), construits sur I'idée que suite a une
petite perturbation, le systéme dans un état métastable, sera entrainé vers un nouvel état
critique. Les avalanches, déclenchées de facon intermittente, ne présentent aucune échelle
caractéristique (invariance d’échelle), ce qui va se traduire par des lois de puissance dans
les distributions de la taille ou de la durée des avalanches.

Partant de cette idée, Lu et Hamilton (1991) ont proposé des modeles de type Automate
Cellulaire dans lesquels le champ magnétique de la boucle modélisée s’auto-organise a
partir d’états critiquement stables, de facon non pas locale comme dans les codes SOC,
mais globale. Toutefois, dans ces modeles, mis en ceuvre plus facilement que les codes
basés sur la résolution des équations de la MHD, la dynamique interne de la boucle n’est
pas prise en considération.
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Entre ces deux extrémes (codes SOC et MHD), Aletti (2001) a proposé un code de
simulation que nous appellerons code phénoménologique, dans lequel la simulation ne
repose pas sur la résolution stricte des équations de la MHD réduite qui décrivent
I’évolution du champ magnétique de la boucle modélisée, mais cherche a modéliser les
effets de ces équations grace a un formalisme simplifié, en s’appuyant aussi sur 'idée
d’une réorganisation globale de la densité de courant. Cette variable est en effet celle qui
est retenue dans ce modele puisque c’est a la condition d’une forte densité de courant que
la dissipation peut étre efficace.

Le code 2D d’Automate Cellulaire initialement écrit par Einaudi et Velli (1999), a été donc
amélioré (Aletti, 2001) en y incluant I'évolution du champ magnétique et la propagation
des ondes d’Alfven (passage a 2,5 D), dans le but d’obtenir des quantités observables qui
pourront alors étre comparées a nos observations décrites au paragraphe 3-3.

La boite de simulation se présente comme une grille de 64 (direction x) par 64 (y) par 30
(2). Le fort champ magnétique est supposé uniforme et dirigé dans la direction z. Ce fort
champ magnétique implique que la dynamique de la boucle se situe dans les plans
perpendiculaires a la direction des lignes de champ. La perturbation du systeme se fait a la
base de la boucle. L’effet du forcage externe est simulé en appliquant une perturbation sur
le champ de vitesse via la fonction de courant. L’effet des termes non linéaires est simulé
en donnant a la perturbation un spectre en énergie de type Kolmogorov (on pourra voir
Galtier, 1998 pour une définition). La propagation de la perturbation est assurée par les
ondes d’Alfven d’un plan a un autre.

On ne fixe pas a priori la valeur finale de la densité de courant, mais on laisse le systeme
évoluer selon ’équation d’induction considérée dans le cadre de la MHD résistive.

On laisse se propager les perturbations créées aux bords et quand la densité de courant en
un point de la grille va dépasser une certaine valeur critique, des dissipations d’énergie
vont se produire. Il y a alors redistribution globale du champ magnétique via son potentiel
vecteur. Cette redistribution se fait suivant l'équation d'induction de la MHD réduite prise
dans le cas idéal. Elle se fait dans 'espace de Fourier et est donc globale sur tout le plan.
La redistribution du champ magnétique peut comme dans les codes SOC classiques
entrainer 'augmentation de la densité de courant au-dela de la valeur critique de la grille.
Et on a ainsi la création d’une avalanche dans un plan mais qui n’est pas nécessairement
localisée dans 'espace comme c’est le cas pour les codes SOC.

La fig. 8 montre le résultat de cette simulation, assez proche des observations : énergie
dissipée suit une loi de puissance, déja mise en évidence lors de I'analyse statistique
d’observations de petits événements solaires, mais aussi dans les codes SOC ou MHD.
Cette figure est obtenue pour un jeu de parametres libres du systeme (la valeur seuil du
courant, efficacité de la dissipation, et la diffusivité magnétique). Les seules 3 simulations
faites pour 3 jeux de parametres (un seul parametre variable) ont conduit a des résultats
trés similaires en termes d’écart a la gaussienne et de valeurs de pente, mais n’ont toutefois
pas permis de dégager de conclusion plus robuste quant a Iincidence de leurs valeurs
numériques sur la valeur des pentes.

Ce mode¢le hybride, entre un modele MHD (mais simplifié, introduisant des ondes
d’Alfven qui propagent Iénergie venant de la photosphere dans toute la boucle
magnétique modélisée) et un modele d’Automate Cellulaire (qui rend compte d’une
réorganisation spontanée du champ magnétique, de type Self Organized Criticallity,
lorsqu’une valeur seuil est atteinte) a été récemment amélioré par Buchlin et al. (2003).
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EIT (Fe XII), en échelle log-log. On note une déviation a la fonction }? aux fortes intensités, pouvant
étre interprétée comme une signature de l'intermittence du chauffage. A droite, le résultat de la simulation
numérique a 3D wmise en anvre. La loi de puissance anx fortes intensités met en évidence le caractére anto-
similaire des énergies des événements produits de facon intermittente (Alettz, 2001).

3.5- Discussion :

Les distributions en loi de puissance que nous avons obtenues sur des événements de type
points brillants ont été par ailleurs observées dans les distributions en énergie des
¢éruptions solaires, notamment en X avec YOHKOH (Crosby et al., 1993). Aschwanden et
al., (2000) ont rassemblé sur la Fig. 9, les résultats des observations de nombreux auteurs ;
des lois de puissance d’indices de pente variés sont présentes sur 8 ordres de grandeur en
énergie, des nano-éruptions aux éruptions.

Si on pense que ce sont les nano-éruptions qui contribuent au chauffage de la couronne
plutot que les éruptions, Hudson (1991) a montré que les indices des pentes des lois de
puissance devaient étre inférieurs a —2. Ces considérations s’appliquent aux distributions
de DPénergie fofale dissipée par un événement, et non pas seulement aux observations
réalisées pour quelques raies du spectre UV par exemple. Ainsi, larticle de Aletti et al.
(2000) met en garde quant a l'interprétation des valeurs des pentes qui pourrait conduire
a des conclusions trop radicales sur la participation ou non des nano-éruptions au
chauffage. De plus, les valeurs des indices des pentes peuvent différer d’un article a un
autre pour un méme jeu de données, simplement parce que la définition de I'événement
n’est pas la méme :

en utilisant des images EIT, Berghmans et al. (1998) ont identifié des événements de la
taille du pixel a partir de I’évaluation de la perte d’énergie radiative (associée a I'intensité
des raies observées), qui est proportionnelle a la variation de la mesure d’émission ; avec
un jeu de données similaires, Krucker et Benz (1998) ont identifié des événements en
évaluant I’énergie qu’il est nécessaire d’injecter pour rendre compte de I'intensité mesurée ;
cette énergie est proportionnelle a /a racine carrée de la variation de mesure d’émission. Les
premiers auteurs trouvent des indices de lois de puissance de valeur absolue inférieure a 2,
alors que les seconds trouvent des indices de valeur absolue supérieure a 2. Dans le
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premier cas, les nano-éruptions sont inefficaces pour le chauffage, alors que dans le
second cas, elles sont efficaces pour chauffer la couronne !

Parndll & Jupg (4939): TRACE 1741435
P: M, JmE,, 2 D22 o qagy

Keucier & Begz, (1999, S0 HOVEIT 1714195 A
K: ME,J-E‘FE%‘"'s']&gg.]N-i 1150
Aechuanden £t ol {1339 TRACE 135 4

A WEgmE, 300 gy

Shirmizu {1937, YohkahiSKT

S MEoE,y . M2

Cramby. & Demi= (1 RES =25 kel |
€ ME, =B, | 99, p2ara

=
i
o ]
E =
TI|
. L ]
=
F L SXR i
b H
H H
3’ H
H L ]
v
3 i
i —
Wl |
L MNANOFLARES MIZROFLARES (MILLFLARES

1 % 1 1
027 mlzE 10 10 1

Rare mergy E[erg]

Fig. 9 : Distribution du nombre d’événements en fonction de leur énergie (en erg). Résultats de plusienrs
antenrs (Aschwanden et al., 2000).

Les codes de simulation numérique donnent I’énergie dissipée, alors que les observations
révelent plutot la luminosité dans une raie. Buchlin et al. (2003) font remarquer qu’il
serait crucial pour lavenir de développer des modéles qui produisent des quantités
observables, de facon a renforcer les liens entre observations et simulations.

Néanmoins, indépendamment des valeurs des indices des pentes obtenues, les résultats
décrits dans les paragraphes 3.3- et 3.4- et ci-dessus plaident en faveur d’un systeme
turbulent forcé, dont I’échelle de dissipation est inférieure a la résolution spatiale des
instruments.

Si les distributions en lois de puissance de grandeurs observables sont une signature
indirecte du chauffage a micro-échelle, les résultats d’Innes et al. (1997) portant sur des
observations faites avec SUMER dans les raies du Si IV notamment (139,3 et 140,2 nm,
formées vers 10°K), d’événements explosifs dans la chromosphére, révelent la présence de
jets bi-directionnels de plasma a une vitesse de I'ordre de la vitesse d’Alfvén. La structure
de ces jets semble évoluer ainsi que le prédisent les modeles théoriques de reconnexions
magnétiques, ce 2ype de résultats n’ayant cependant pas été de nonveau obtenu par la suite.

L’intermittence ¢évoquée quelques paragraphes plus haut, obtenue au cours des
simulations numériques de divers auteurs, et soupconnée d’étre a l'origine des lois de
puissance, a été observée par Patsourakos et Vial (2002a) pour la région de transition et la
basse couronne, dans les raies O IV et Ne VIII observées avec SUMER, la fente de
SUMER «coupant» des mailles du réseau chromosphérique. A partir d’une série
temporelle de 450 minutes environ, ils ont calculé le « flatness spectrum » (quantité sans
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dimension), signature d’intermittence pour des valeurs supérieures a un certain seuil. Ils
ont mis en évidence que pour des échelles de temps inférieures a 35 minutes (et méme
inférieures a 5 minutes), la majeure partie de la région observée est intermittente, propriété
davantage prononcée a petite échelle temporelle. Spatialement, ces signes d’intermittence
se retrouvent un peu partout.

Ces résultats sont la encore en faveur d’un chauffage impulsif de la région de transition et
de la couronne via une turbulence MHD de type intermittent.

J’ai par ailleurs participé a une étude sur I’évolution temporelle de la région active AR
7978 qui présente cette particularité d’avoir été suivie sur 7 rotations solaires, de Juillet a
Décembre 1996, avec SOHO (MDI, EIT, CDS, SUMER) et YOHKOH, de son
émergence a sa phase de décroissance (Van Driel-Gesztelyi et al., 2003). Cette région
¢était I'unique région active a cette époque a la surface solaire et présentait une
configuration magnétique dipolaire, classiquement utilisée dans de nombreux modeéles. En
déduisant des parametres physiques de I'évolution a long terme de cette région active et en
corrélant les conditions globales du plasma avec le champ magnétique d’une part et en
comparant avec les modeles appropriés d’autre part (Démoulin et al, 2003), le mécanisme
responsable du chauffage coronal a été recherché.

Dans une étude préliminaire (van Driel-Gesztelyi et al., 1999, 2001, 2003), nous avons
montré que la densité de flux magnétique (en fonction de Iintensité des raies étudiées) et
la mesure d’émission (en fonction de la température) suivent toutes deux des lois de
puissance, dont les exposants croissent avec la température de formation des émissions
observées. Nous avons montré que les flux émis par la couronne et la région de transition
dépendent respectivement de la puissance 2 ou 1 du flux magnétique moyen.

Sur la base de ces résultats, Démoulin et al. (2003) ont trouvé que les modéles s’appuyant
sur une accumulation de I’énergie, des nappes de courants et de la turbulence MHD
¢taient en meilleur accord avec les observations que les modcles qui attribuent le
chauffage coronal a la dissipation d’ondes MHD injectées a la base de la couronne.

Apport de mes travaux a cette thématique :

Nos efforts conjoints de simulation numérique de structures a champ magnétique fermé,
et d’observation des plus petites structures observables par les instruments de SOHO sont
en faveur d’'un chauffage impulsif de la région de transition et de la couronne via une
turbulence MHD de type intermittent, dont les échelles de dissipation sont bien
inférieures aux résolutions spatiales de nos instruments. On peut résumer ces quelques
phrases a l'aide du schéma 2. La détermination via les simulations numériques de
signatures subtélescopiques et directement observables, autres que celles de distributions
en loi de puissance, sera décisive pour mieux cerner ces processus de chauffage a petite
échelle. Les prochains instruments d’observation devront a la fois allier une résolution
spatiale bien meilleure que 1” mais aussi une bonne sensibilité pour pouvoir détecter un
signal suffisant dans le soleil calme.
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Schéma 2: Chanffage a petite échelle spatiale : liaisons possibles entre théorie, modélisation et
observations.

Dans ce chapitre, nous nous sommes intéressés particulicrement a une topologie de
champ magnétique en boucle, donc fermée. Le fait que les deux extrémités de la ligne de
champ soient soumises aux mouvements sub-photosphériques, favorise la formation de
nappes de courant, et donc un chauffage a petite échelle, de type nano-éruptions, donc
intermittent. Les reconnexions magnétiques qui S’ensuivent peuvent déclencher
I'apparition d’ondes MHD, qui pourront elles-aussi se dissiper et participer au chauffage
coronal.

Dans le chapitre suivant, c’est le champ ouvert qui va étre 'objet de notre attention,
matérialisé par les trous coronaux, dans lesquels des ondes MHD vont pouvoir se
propager, voire entrer en résonance avec les ions et alors les accélérer pour former le vent
solaire rapide.
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Chapitre 4 : Origine du vent solaire rapide

Dans les années 50, Parker (1958) a prédit I'existence d’un vent solaire rapide, a partir
d’'un modele basé notamment sur lhypotheése que la conduction thermique est
responsable de I'accélération des particules. Ce type de modele dépend donc de maniere
critique de la température dans les trous coronaux, qui sont la source du vent solaire

rapide.
4.1- Remise en cause du modéle d’accélération de Parker :

La mesure de la température dans les trous coronaux, avant la mission SOHO, n’avait
jamais ¢été faite de manicre satisfaisante, a cause de la faible émissivité des trous et de
I'importance de la lumicre diffusée par les télescopes des instruments. En utilisant les
spectrometres SUMER et CDS, David et al. (1998) ont effectué la premicre mesure de
température électronique dans un trou coronal polaire : la faible valeur trouvée (moins
d'un million de K), inférieure a la température hors du trou coronal, invalide
formellement le modele de Parker.

Le diagnostic utilisé est basé sur le rapport d’intensité de 2 raies de 'O VI, 17,3 nm/103,2
nm, qui dépend uniquement de la température des électrons pour la composante de
Iexcitation due aux collisions avec les électrons libres. Les températures obtenues sont
inférieures 2 1 MK avec un maximum a 1,15 rayon solaire puis tombe autour de 0,4 MK a
1,3 rayon solaire (Fig. 10). Ces résultats qui sont les plus précis obtenus jusqu’a
maintenant indiquent donc que les vitesses du vent rapide ne sont pas dues a des
processus thermiques. Les fortes vitesses du vent rapide sont probablement dues a une
accélération directe par les ondes magnétohydrodynamiques. Cette idée est en accord avec
un transfert d’énergie vers les ions, notamment les ions lourds, comme observé par
UVCS/SOHO (Kohl et al. 1997, Kohl et al., 1998), nous y reviendrons au paragraphe 4.4.
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Fig. 10 : Logarithme de la température dans la conronne calme (pointillés) et dans un trou coronal (trait
Plein), en fonction du rayon solaire (David et al., 1998).

4.2 Diagnostic des trous coronaux a basse altitude :

Avant I’ére SOHO, les observations de trous coronaux a basse altitude étaient assez rares.
Bien que les trous coronaux soient nettement visibles dans la couronne de par leur
intensité réduite, il y a peu d’indications d’une signature particuliére au niveau
chromosphérique.

A partir des observations OSO8 du 27 au 29 novembre 1975, une des premicres analyses
de profils de raies de la chromosphere a été réalisée par Bocchialini et Vial (1996), dans
des régions du soleil calme, dont le signal en He I a 1083 nm indique la présence d’un
trou coronal a plus haute altitude. Ces profils sont comparés a ceux obtenus hors du trou
coronal. Le résultat surprenant suivant a été mis en évidence : les profils enregistrés au
niveau chromosphérique (Lo, LB, Ca II K et H, Mg II k et h), dans un trou coronal sont
plus intenses qu’en dehors et ce d’autant plus que la raie considérée est formée haut dans
la chromosphere (Fig. 11).

Ce résultat, confirmé par Patsourakos et al. (1997) sur un jeu de données SUMER dans
la raie LB, pourrait étre attribué au gradient de la région de transition, moins fort dans les
trous coronaux. Seule la modélisation hors équilibre thermodynamique local (hors-ETL,
I’émission observée n’est pas seulement due aux collisions électroniques mais aussi au
rayonnement incident des couches connexes) peut confirmer cette suggestion. Une telle
modélisation aurait pu étre entreprise a la suite de nos travaux de modélisation multi
longueurs d’onde du réseau chromosphérique (Bocchialini et Gouttebroze, 1996), mais
Parrivée des données SOHO a la méme époque m’a « détournée » de cette activité.

Une recherche de signatures de trou coronal équatorial a été également réalisée dans des
raies de la région de transition, formées entre 7 10* et 2,5 10> K, par Lemaire et al.
(1999). La figure 12 montre que les trous coronaux sont détectables en intensité des la
région de transition. Pour la premiere fois, il a été montré qu’en moyenne les raies sont
plus larges dans les trous que dans le soleil calme et cette différence augmente quand la
température d’ionisation des éléments observés diminue, c’est-a-dire que les vitesses non
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résolues sont plus dispersées :
s’échappe le vent solaire rapide.
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Fig. 12 - En haut : Histogramme des intensités des raies en soleil calme (F) et dans un trou coronal(*) ;
les abscisses sont la racine carrée du nombre de coups sur le détectenr. En bas : les largeurs Doppler
corvespondantes des raies indigquées : a ganche Ne VI, au milien O 1/, a droite O 117 (Lemaire et

al., 1999)

Dans les années 1970, des mesures du vent solaire rapide ont montré qu’il était issu des
régions polaires ou le champ magnétique est ouvert, les trous coronaux. Ce sont Hassler et
(1999) qui ont confirmé cette idée largement répandue, grace a des mesures

al.
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spectroscopiques faites avec SUMER a la source, pour la premicre fois. Ils ont pour cela
fait Pétude comparative de deux larges régions balayées par SUMER, I'une a moyenne
latitude, I'autre pres du pole nord. Les mesures de SUMER sont réalisées simultanément
dans la raie chromosphérique du Si II (formée a 10* K) et dans la raie coronale du Ne VIII
(formée a preés de 10°K). La raie du Si II permet d’identifier les mailles du réseau
chromosphérique (réseau et cellules).

Fig. 13 : A gauche : Champ balayé par SUMER (cadre blanc), superposé a une image EI'T dans la raie
dn Fe XII a 19,5 nm. A droite : carte de vitesses Doppler calenlées a partir de la raie du Ne VI1II a
77,0 nm, dans le champ de SUMER, superposée aux frontieres du résean chromosphériqgue (Hassler et
al., 1999).

En mesurant le déplacement Doppler de la raie Ne VIII, et en comparant aux positions
de la raie au repos les plus récentes (atlas de Curdt, 2001), ils ont mis en évidence le
résultat suivant : dans les régions a moyenne latitude, la raie est globalement décalée vers
le rouge, alors que dans le trou coronal, la raie est fortement décalée vers le bleu (5 a 12
km/s) indiquant un échappement de la matiére favorisé par les lignes de champ
magnétique ouvertes. En regardant plus en détail, ils ont montré que les vitesses les plus
fortes (10 a 20 km/s) dans le trou coronal étaient mesurées sur les bords des mailles du
réseau et plus particuliecrement aux intersections des mailles, ce que I'on retrouve aussi
dans la région a moyenne latitude (Fig. 13). Ils ont aussi noté que les lieux des vitesses les
plus fortes n’étaient pas nécessairement les lieux des intensités les plus fortes, suggérant
que la topologie locale du champ magnétique qui est concentré dans les intersections des
mailles va induire soit un transfert d’énergie en chauffage (champ fermé) soit en
accélération (champ ouvert).

4.3- Contribution respectives des plumes et des inter-plumes :

Les mesures de températures déduites des observations citées dans David et al. (1998), et
décrites dans le paragraphe 4.1-, ont été réalisées sans résolution spatiale (utilisation du
détecteur GIS, astigmatique, de CDS) et donc plumes et inter-plumes sont mélangées. Les
plumes sont des structures froides, denses, organisées le long de lignes de champ
magnétique, perpendiculaires aux trous coronaux polaires, plus ou moins cylindriques et
qu’on voit au limbe. Les plumes étant plus intenses que les inter-plumes, leur contribution
est donc majeure dans la détermination de la température, ce qui pourrait remettre en
cause les conclusions de David et al.

Koutchmy et Bocchialini (1996 et 1998) ont noté qu’en /umiére blanche et contrairement
a ce qui est observé en UV ou en X, les plumes observées au cours d’éclipses se
révélaient étre parmi les structures les plus calmes (statiques) de I'atmosphere solaire. 11
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semble que les plumes soilent réparties autour des poles, et qu’elles soient connectées a
Pactivité du réseau, et qu’elles suivent les lignes de champ magnétique. La densité des
électrons dans les interplumes est comprise entre 1,5 100 et 2 107 cm™, alors qu’elle est
dix fois plus forte dans une région polaire incluant plumes et interplumes, jusqua 2
rayons solaires. Au dela, il n’est plus possible de distinguer les plumes des inter-plumes.
Les inter-plumes permettraient aux ondes MHD de se propager, et seraient alors la
source du vent solaire rapide, mais cette conjecture mérite d’étre appuyée par d’autres
observations.

Certains groupes pensent en effet que les inter-plumes sont les sources du vent solaire :
c’est la conclusion a laquelle arrivent Teriaca et al. (2003) a partir d’observations SUMER
et UVCS, dans les raies OVI a 103,2 et 103,7 nm, et Lo, conclusion qui repose sur I'idée
que les plumes sont des structures statiques, cernées par les inter-plumes.

Patsourakos et Vial (2000) ont mené des observations conjointes lors de I'éclipse de 99,
au sol et avec SUMER a 1,05 rayon solaire, d’une inter-plume située dans un trou coronal
polaire. La combinaison des mesures de décalage Doppler et de Doppler dimming a
permis de déterminer pour la premicre fois la vitesse d’écoulement du vent solaire a cette
altitude : elle approche la valeur notable de 70 km/s, valeur qui favorise les inter-plumes
comme principales sources du vent solaire rapide.

Wilhelm et al. en 1998 ont fait une étude des plumes dans un trou coronal polaire, de 0,03
jusqua 0,6 rayon solaire au-dessus du bord; ils ont montré avec SUMER que la
température électronique dans les plumes varie de 800000 K a 330000K, et qu’elle est
inférieure a celle des inter-plumes (entre 750000 et 800000 K). Ce résultat suggere que le
vent rapide prend plutét sa source dans les inter-plumes.

A plus grande distance du soleil, a partir d’observations faites avec UVCS, Giordano et al.
(2000) ont mesuré les écoulements dans les plumes. A I'aide de la technique du Doppler
dimming appliquée au rapport des intensités des ions O VI 103,2 nm/103,7 nm, ils ont
déduit des vitesses plus importantes dans les inter-plumes que dans les plumes, jusqu’a 4
rayons solaires.

Tres récemment, Gabriel et al., (2003) ont fait une étude de la contribution des plumes
polaires au vent solaire rapide. Les résultats sont basés sur les mesures qui ont servi a
David et al. (1998). Ils se sont intéressés entre autres a la structure 3D des plumes :
certains groupes suggerent que ce sont des cylindres, d’autres que ce sont plutot des sortes
de rideaux qui ondulent, et selon qu’on les voit de face ou de c6té, on voit des inter-
plumes (moins denses) ou des plumes (plus denses). Les observations SUMER ont été
faites simultanément dans les raies a2 103,8 nm et 103,2 nm de ’OVI. Ces données sont
uniques puisqu’elles consistent en un balayage de la zone observée ; en effet, quelques
mois apres ces observations, SUMER perdait sa capacité a faire des balayages. I.’ensemble
des données a été consciencieusement corrigé des effets de lumiere diffusée (les
¢talonnages absolus en intensité ne sont pas nécessaires dans la mesure ou les résultats
sont déduits des rapports des deux raies de POVI).

Les vitesses déduites dans l'inter-plume sont croissantes, de 20 a 50 km/s, entre 1,05 et
1,35 rayon solaire, alors qu’elles sont plutot constantes et autour de 100 km/s pour la
plume. Il y a donc un écoulement de matiere tant dans les plumes que dans les inter-
plumes.

Pour conclure sur ce travail, en ce qui concerne la contribution plume/inter-plume au
vent solaire, en comparant le flux de protons estimé dans la plume et dans l'inter-plume a
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celui estimé a la base de la couronne en général, les plumes contribueraient a part égale
avec les inter-plumes au vent solaire rapide, ce qui au final ne remet pas en cause les
résultats de David et al, sur le fait que la température électronique dans les trous
coronaux ne dépasse par 1 MK.

Une autre interprétation est apportée par DeForest et Gurman (1998) qui ont montré, a
partir d’observations réalisées avec EIT, que les plumes étaient composées de structures
filamentaires, de 3 a 57, évoluant sur une échelle de temps de 'ordre de 10 minutes. Ils
ont mis en évidence des effets de propagation dans chaque plume observée, entre 75 et
140 km/s, le mouvement se faisant a vitesse constante. DeForest et Gurman interpretent
leurs résultats en termes d’ondes compressives (10 a 15 minutes de période) plutdt qu’en
termes d’écoulement de matiere. Ces ondes transporteraient un flux d’énergie mécanique
compris entre 150 et 400 W/m?, comparable au flux requis (1 kW/m?) pout chauffer le
trou coronal.

I’ensemble de ces résultats montre que les inter-plumes participent de facon nette au vent
solaire rapide, mais ne permet pas de trancher clairement sur la participation des plumes.

4.4- Résonance cyclotronique ionique :

I’énergie nécessaire pour chauffer la couronne calme est du méme ordre de grandeur
que Pénergie nécessaire a 'accélération du vent solaire rapide issu des trous coronaux : de
Pordre de 109 erg/cm?/s. D’autre patt, a basse altitude, les propriétés du réseau sont
assez proches bien que différentes (voir §{4.2) dans les régions a champ ouvert et a champ
fermé. On peut alors penser qu'un mécanisme commun est a origine du chauffage et de
I'accélération du vent rapide (Axford et al., 1999). Avec le modele de chauffage par nano-
éruptions de Parker décrit au chapitre 3, dans la configuration de lignes de champ
fermées, les ondes générées par le mouvement des lignes de champ sont des ondes basse
tréquence. Cependant, dans les structures a champ ouvert, la présence de ces ondes basse
fréquence dans le vent solaire n’apporte que quelques pourcents de ’énergie requise. Ce
n’est donc pas le mécanisme retenu par Axford et al. Ils suggerent au contraire que le
chauffage est lié a 'excitation d’ondes d’Alfveén a haute fréquence émises par le réseau,
comprises entre 0,01 Hz et 10 kHz (McKenzie et al., 1995), donc des périodes comprises
entre 104 et 100 secondes, en conséquence a des micro-éruptions. Mais le mécanisme
précis de production de ces ondes est encore mal compris. Ces perturbations hautes-
fréquences du champ magnétique sont la conséquence naturelle de reconnexions a petite
échelle dans le plasma chromosphérique ; elles peuvent ensuite se propager a travers le
fort gradient de température vers la couronne. Elles peuvent étre aussi produites par une
cascade turbulente dans la couronne (Peter et Vocks, 2003).

Marsh et al. (2002) rappellent que des oscillations de courtes périodes (voir les références
incluses), entre 5 et 100 s, sont essentiellement détectées dans les trous coronaux, plus
particulicrement pour les raies coronales. Ils insistent sur le fait qu’ils trouvent (a partir
d’observations faites avec CDS) ces courtes périodes aussi pour des raies de la région de
transition (log T. compris entre 5,3 et 6,1 K), dans le réseau et I'inter-réseau. Ces courtes
périodes sont interprétées comme étant dues a des ondes magnéto-acoustiques rapides.
Des ondes de tres courtes périodes (0,09 a 0,125 s) ont été détectées lors de I’éclipse de
1999 par Phillips et al. (2002), voir §2.4.

Cranmer (2002) souligne, dans une courte revue sur 'accélération du vent solaire dans les
trous coronaux, que la base de la couronne (r < 1,5 rayon solaire) est probablement
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chauffée par des mécanismes différents de ceux qui sont a I'ccuvre a de plus grandes
distances. Cette vision est soutenue par le fait que les taux de collisions coulombiennes
sont tres différents a la base (ou toutes les especes semblent couplées collisionnellement)
et dans le vent supersonique (qui est plutét non collisionnel). La complexité et la
topologie du champ magnétique qui changent avec l'altitude renforcent aussi 'idée de
deux régimes. Cranmer rappelle que les vitesses élevées du vent ne peuvent étre produites
sans lexistence d’'un dépot progressif d’énergie a la base de la couronne, comme Axford
et al. le proposent.

La grande majorité des modcles théoriques, développés dans le cadre de ce consensus
général, implique un transfert d’énergie par une propagation des fluctuations magnétiques
(par des ondes, des chocs ou de la turbulence) vers les particules.

Des observations réalisées avec UVCS, a plusieurs rayons solaires au-dessus de la surface
(Kohl et al., 1998) montrent que les ions sont beaucoup plus chauds que les électrons et
que les températures ioniques perpendiculaires sont bien plus importantes que les
températures ioniques paralleles. Les ions sont donc chauffés préférentiellement dans la
direction perpendiculaire au champ magnétique. Ces résultats trouvent une explication
dans un mécanisme qui repose sur I'absorption résonante des ondes d’Alfvén a haute
fréquence, par les ions cyclotrons (10 a 10* Hz).

Dolla et al. (2004) s’intéressent aux signatures d’ondes cyclotroniques ioniques dans la
basse couronne, a partir de la largeur d’une vaste gamme de raies observées, aux poles
solaires. Bien que les auteurs restent prudents sur la détermination de ces largeurs donc
de la variation thermique, leurs résultats semblent montrer un chauffage préférentiel des
ions a faible rapport charge sur masse, signature d’un possible chauffage cyclotronique
ionique.

Raouafi et al. (2003) ont regardé les effets d’'une distribution anisotrope de champ de
vitesses sur Iintensité et les propriétés de polarisation de raies optiquement minces. Une
telle anisotropie peut étre interprétée en termes d’ondes cyclotroniques ioniques, qui
d’apres les modeles pourraient exister dans la couronne. Raouafi a trouvé qu’un champ
de vitesse anisotrope a un effet sur la direction de polarisation rectiligne et influence les
rapports d’intensité. Ces résultats théoriques doivent étre confrontés aux observations
SUMER réalisées au-dessus d’un trou coronal polaire (a 1,3 rayon solaire).

Pour conclure, on vient de voir que le modéle d’Axford et al. (1999) suggere que le réseau
de supergranulation est une source possible d’énergie, de flux de maticre et de flux
magnétique nécessaire au chauffage de la couronne et a 'accélération du vent solaire. Ce
modele (Fig. 14) montre que la configuration du champ magnétique est modifiée suite
aux mouvements des pieds des lignes de champ, mouvements qui poussent les lignes vers
le réseau, et donnent lieu a des reconnexions magnétiques. Apres reconnexion, la ligne de
champ ouverte permet I’échappement d’ondes et de plasma (dont le déplacement vers le
haut donnera une vitesse Doppler décalée vers le bleu), la ligne de champ fermée picge
un volume de plasma qui constituerait un point brillant (dont le déplacement vers le bas
donnera une vitesse Doppler décalée vers le rouge, lorsque le plasma se refroidit). La
validation de ce modéle mettant en jeu des reconnexions magnétiques et des micro-
¢éruptions doit passer par 'observation et le diagnostic du réseau chromosphérique, ce
que nous avions commencé a étudier avec les observations de OSO-8.
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Fig. 14 : Evolution des lignes de champ magnétique dans le résean chromosphérigue sous l'effet des
mouvements subphotosphériques (Axford et al., 1999).

II apparait clair que nous devons reprendre nos efforts d’observation, d’analyse et de
modélisation multi longueurs d’onde du réseau chromosphérique, dans et hors des trous
coronaux, évoqués dans le chapitre 4, en nous basant cette fois sur les observations
SOHO.

Apport de mes travaux a cette thématique :

En ce qui concerne la source du vent solaire, nous avons montré que les intensités dans
le réseau chromosphérique situé dans un trou coronal étaient plus élevées que celles du
réseau hors d’un trou coronal. Ce résultat permettrait de détecter les trous coronaux a
basse altitude. Dans les raies de la région de transition, les profils des raies tout en étant
moins intenses dans les trous coronaux qu’en dehors, sont plus larges : ce résultat permet
de penser que la turbulence est augmentée a la base des régions d’ou s’échappe le vent

rapide.

Nous venons de nous intéresser aux sources du vent solaire rapide. En ce qui concerne le
vent solaire lent, celui-ci est issu des jets équatoriaux, ou de linterface entre jets et trous
coronaux. Abbo et Antonucci (2002) ont montré a partir d’observations dans 'O VI faites
avec UVCS que les sources probables du vent lent étaient les régions le long de I'axe des
jets au-dessus de 2,3 rayons solaires d’une part, et d’autre part, les régions adjacentes aux
fronti¢res du jet en —dessous de 1,7 rayon solaire.

Les Ejections Coronales de Matiere (CME) contribuent a ce vent lent, et offrent une large
gamme de vitesses et de conditions physiques. L’origine des CME se trouve tres souvent
dans I’éjection de protubérances qui font 'objet du Chapitre 5.
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Chapitre 5: Sources des Ejections
Coronales de Matiere

Les Ejections Coronales de Matiere (CME) sont associées pour la plupart aux éruptions
de particules énergiques (flares) ou aux protubérances éruptives. Le débat sur le lien de
cause a effet entre CME et flares est toujours en cours, mais il n’est pas impossible que
les flares accompagnent les CME sans pour autant en étre les déclencheurs (Webb, 1998).
Zhou et al. (2003) citent dans leur introduction les travaux de nombreux autres auteurs
ayant travaillé sur le lien entre CME-flares-protubérances éruptives. Ils rapportent
également que sur les 197 CME halos qu’ils ont étudiées, 88% sont associées a un flare,
et 94% sont associées a un filament éruptif. On voit ainsi que le diagnostic des
protubérances, pré-éruptives ou méme calmes, est essentiel a compréhension de la
physique des CME.

Les protubérances brillantes (vues au limbe), ou les filaments sombres (mémes objets vus
en projection sur le disque solaire) sont des structures complexes de la couronne solaire,
puisqu’il s’agit de «poches» hors-ETL de gaz froid dans un environnement de
température élevée, 100 fois plus denses que la couronne dans laquelle elles baignent, et
maintenues en équilibre contre la gravité par le champ magnétique qui joue le role
fondamental de support. Il arrive que cet équilibre soit rompu, la protubérance pouvant
étre éjectée. Cette rupture peut s’accompagner d’une éjection coronale de matiere (CME)
dont les effets peuvent étre ressentis au voisinage de la Terre.

Les phases de formation, la morphologie, la structure fine ou encore la dynamique des
protubérances sont passées en revue par Rompolt (1990). Les protubérances constituent
un laboratoire de plasma confiné partiellement ionisé, dont nous allons résumer les
parametres les plus récents déduits des observations, SOHO notamment, et des mod¢les
les plus modernes, en nous inspirant de la revue de Patsourakos et Vial (2002). Notons
que Parenti et al. (2004) viennent de publier le premier atlas de protubérances entre 80,0
et 125,0 nm.
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5.1- Diagnostic des protubérances calmes et éruptives :

5.1.a) Formation des protubérances :

Les mécanismes de formation des protubérances sont toujours mal définis méme si
plusieurs scenarii sont actuellement proposés: la protubérance est-elle formée, par
condensation dans la couronne, de plasma évaporé de la chromosphere ? Par injection
depuis la chromosphere a la suite d’une émergence de flux et d’une reconnexion
magnétique ? Par transport magnétique de maticre coronale qui se condense ? La Fig. 15
résume schématiquement ces trois processus. Il est a noter que dans les trois cas
présentés, la maticre protubérantielle est piégée dans un creux des lignes de champ
magnétique (modele de Kippenhahn et Schliiter, 1957).

heating uplow o
conling & condensation

{hy

ek o

flux emergence miass ajechon

(<) Q

Lrapping

cooling condensation & fall Irapping

Fig. 15 : Modeles de formation de protubérance : (a) Chauffage conduisant a une évaporation de
matiere suivie d'une condensation coronale et d’un refroidissement. (b) Emergence de flux: déclenchant des
reconnexions magnétiques qui injectent directement la matiere chromosphérigue dans la conronne. (c)
Refroidissement de matiére coronale, condensation puis dépot. On notera que dans les trois scénarios, la
matiere froide est piégée dans un crenx magnétique, (revue de Patsourakos et V'ial, 2002).

5.1.b) Le champ magnétique :

Comme le rappelle Démoulin (1998) dans sa revue sur le champ magnétique dans les
filaments, ces structures sont toujours situées sur une ligne d’inversion du champ
magnétique. Le champ magnétique d’une protubérance est compris entre quelques Gauss
et une centaine de Gauss. Il a fallu attendre les travaux de Leroy et al. (1983) et les
mesures de polarisation pour déterminer les trois composantes du champ magnétique
(voir aussi Bommier et al.,1994), par effet Hanlé qui modifie la direction de polarisation.
Le débat sur 'existence d’un creux magnétique supportant la mati¢re protubérantielle
contre la gravité existe depuis 50 ans; d’apres Karpen et al. (2001), ce n’est pas une
condition nécessaire a lexistence d’une protubérance, lorsqu’elle est formée par
condensation, c’est-a-dire lorsque la matiere est dans un état dynamique. Toutefois, ces
auteurs n’excluent pas aussi la présence d’un creux dans la formation d’une protubérance
(Karpen et al, 2003).

Priest (1989) a proposé un modele de formation de ce creux a I'aide d’un grand tube de
flux torsadé : la torsion (assurée par les mouvements photosphériques) est telle qu’un
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creux se forme au sommet du tube, dans lequel le plasma peut s’accumuler. Lorsque la
torsion atteint un seuil, la protubérance est éjectée. Ce modele 3D est séduisant dans la
mesure ou il prend en compte la forte composante axiale du champ magnétique présente
dans les protubérances, et dans la mesure ou il donne une raison a Iéruption de la
structure.

Anzer et Heinzel, (2003) ont présenté un modele lui aussi basé sur 'idée de Priest mais
eux considerent un ensemble de fins tubes de flux torsadés et étroits. Ce modcle est aussi
une alternative a celui de Aulanier et Schmieder (2002) qui met en jeu des polarités
parasites dans une région plutot uniforme et bi-polaire et dont les parametres sont ajustés
pour rendre compte uniquement des observations en Ho.. Heinzel et al. (2003) proposent
un modele spectroscopique (qui repose sur des observations EUV) permettant de
déterminer les altitudes auxquelles le plasma du filament se trouve piégé dans les tubes de
flux torsadés. Leur modcle rend compte également de lintensité intégrée des raies
observées par CDS dans un filament. Ces 3 derniers modeles reposent sur des tubes de
flux torsadés et se distinguent du modécle de Karpen et al. (2003) qui proposent un
modele d’arcades fortement cisaillées conduisant aussi a des creux magnétiques. La Fig.
16 montre les résultats d’'un modele d’arcades cisaillées et d’'un modele de tube de flux
torsadé.

(b) t=430

Fig. 16 : A gauche, évolution des lignes de champ magnétigne pour un modéle d’arcades cisatllées. En
haunt, arcades magnétiques initiales ; au milien, apres un faible cisaillement ; en bas, en fin de simulation
apres un fort cisaillement. A droite, résultat de la simulation pour un modéle de tube de flux torsade.
Dans les denx cas, la matiére protubérantielle est piégée dans les creusc magnétiques, le long de la ligne
neutre (Karpen et al. 2003).

A-t-on des évidences observationnelles directes de ces creux magnétiques ? Les
instruments a bord de SOHO n’en ont pas trouvés. La difficulté réside aussi dans le fait
que la résolution spatiale de nos instruments n’est pas suffisante pour distinguer les tubes
de flux individuellement. Toutefois, Bommier et al. (1994) rapportent la présence de
creux magnétiques identifiés zudirectement par des mesures de polarisation par effet Hanlé.
Afin de déterminer les parametres physiques qui précedent les éruptions de filaments
solaires, la reconstruction de champ magnétique coronal a été étudiée par Régnier &
Amari (2001) :
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Les parameétres pré-éruptifs caractéristiques sont principalement I’hélicité magnétique,
I’énergie magnétique ainsi que la distribution de courant. Pour évaluer ces parametres,
trois études ont été menées consécutivement: (i) 'analyse des données magnétiques
(mesure du champ magnétique au niveau de la photosphere), (i) I'utilisation de codes
numériques pour reconstruire le champ magnétique coronal a partir du champ
magnétique photosphérique, (iii) la visualisation et I'interprétation du champ magnétique
calculé. L’hypothese d’'un champ magnétique sans force, non linéaire, est celle qui donne
les meilleurs résultats en termes de reproduction des structures observées (Fig. 17).

Fig. 17 : Comparaison géométrigue entre les observations et le champ magnétique reconstruit (Régnier et
Amarz, 2001).

5.1.c) Structure fine :

La morphologie fine des protubérances reste toujours énigmatique: deux types de
scenarii s’opposent : (i) celui d’une structure fine faite de fils froids, entourés d’une région
de transition chaude (Chiuderi-Drago et al. 1992), fils dont la taille et le facteur de
remplissage (rapport du volume occupé par le gaz froid et du volume de la protubérance)
sont mal déterminés ; (if) celui de fils individuels isothermes mais avec des températures
pouvant varier de 10 K a 10° K d’un fil a un autre (Pojoga, 1994).

Pour la premiere fois, en 1996, nous avons réalisé des observations simultanées en UV et
radio d’un méme filament avec SUMER, CDS/SOHO et le VLA (Alissandrakis et al.,
1997, Chiuderi-Drago et al., 1998, Chiuderi-Drago et al., 2001) :

I’observation conjointe UV et radio de la région de transition, entre la chromosphere et
la couronne ou entre le filament et la couronne, est un moyen de faire le diagnostic de
cette fine couche de plasma. L’absorption du rayonnement émis sous le filament, dans le
continu de Lyman par le gaz froid du filament (Schmahl et Orrall, 1979), est responsable
de la faible intensité observée dans le filament dans les raies UV de la région de transition,
a faibles longueurs d’onde (< 78 nm, avec CDS/SUMER). Toujours dans les raies de la
région de transition, mais cette fois a plus grandes longueurs d’onde (> 139,3 nm, avec
SUMER), le filament n’a pas de signature spectrale : il est invisible (schéma 3). Ce résultat
indique que Iémission de la région de transition entre le sommet du filament et la
couronne est négligeable.

I indique d’autre part que la détection du filament est dépendante de la longueur d’onde

et non de la température : un méme élément, O IV a une signature si A = 55,4 nm et n’a

pas de signature si A = 140,1 et 140,4 nm, c’est-a-dire selon que la longueur d’onde
observée est supérieure ou pas a 91,2 nm, téte du continu de Lyman.
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Drautre part, le filament apparait sombre également dans les raies coronales de CDS
(toutes a A < 91,2 nm) ou radio, mais moins sombre que dans les raies de la région de
transition et ses bords sont moins bien définis ; ce résultat est lié a une faible émission
coronale du sommet du filament. En effet, le gaz dense et froid du corps du filament est
opaque en radio et le rayonnement dans cette longueur d’onde ne peut donc provenir que
de zones plus chaudes situées au sommet du filament.

A < 91,2 nm absorbées A

Filament noir

Corps froid de
la protubérance

Couronne
Transition
Ho absorbé
Chromosphére Filament noir

Schéma 3 : Signature spectrale d’une tranche verticale de  filament. Les fleches en rose indiquent le
rayonnement coronal, en vert et bleu le rayonnement de la région de transition, en marron le rayonnement

Hae

La détermination du facteur de remplissage du filament (0,4 £ 0,2) et 'ensemble des
résultats ci-dessus plaident en faveur d’un modéle (probablement trop simple) de
filaments composés de fils froids, entourés d’une « gaine » plus chaude de type région de
transition, le tout baignant dans un chaud plasma coronal , I'épaisseur de la région de
transition filament-couronne est estimée a 700 = 600 km d’apres I’émission manquante,
et a partir de 'absorption du continu de Lyman, la densité d’hydrogene dans les fils est
estimée a 2 10! cm- (Chiuderi Drago et al., 1998). Ce mod¢le de fils froids pourrait
expliquer la différence d’émission observée entre le sommet et les « parois » latérales du
filament, qui serait due a un angle de vue différent des fils, selon qu’ils sont vus sur le
disque ou au limbe. Dans la mesure ou les fils sont supposés étre alignés le long des
lighes de champ magnétique (Fig. 16), il est clair que I'observation du méme filament,
suivi du disque au limbe (ce qui n’a pas été fait !), fournirait une détermination précise de
Porientation des lignes de champ dans la structure.

Le suivi d’'un filament devenant protubérance est devenu impossible pour SUMER qui ne
permet plus d’observations sur le disque (les détecteurs étant devenus trop sensibles).
Drautre part, I'observation d’une protubérance est rendue difficile avec SUMER qui
nécessite un pointage en temps réel (afin de ne pas prendre le risque que la fente coupe le
disque). Quant a CDS, il offre un panel de raies formées a plus haute température, et
seules quelques-unes d’entre elles donnent juste assez de signal dans une protubérance ou
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un filament. Enfin, il arrive bien souvent qu’un filament disparaisse avant d’arriver au
limbe...

L’ensemble de ces résultats peut étre rapproché des conclusions de Schmieder et al.
(2003) portant sur un filament observé conjointement avec SUMER, CDS et THEMIS et

dont Pextension spatiale est jusqu’a 5 fois plus grande en EUV qu’en Ha.

Le mod¢le de Aulanier et Schmieder (2002) cité plus haut reproduit Pextension sous la
forme de condensations de plasma qui pourraient absorber I’émission EUV. Ces
condensations, qui constituent les extensions latérales du filament, se forment dans des
régions ou le champ magnétique présente des polarités parasites et groupées a des
altitudes inférieures a 4000 km au-dessus de la photosphere. Le modele de Anzer et
Heinzel (2003) également cité plus haut, reproduit lui aussi les extensions observées
en EUV, mais la hauteur des creux magnétiques soutenant le plasma absorbant est
comprise entre 15000 et 30000 km.

Les observations du filament dans des raies coronales de CDS discutées dans Chiuderi
Drago et al. (1998) donnent des indications permettant peut-étre de trancher entre les
résultats de ces 2 modéles : si les extensions sont formées a haute altitude, elles sont alors
situées au-dessus d’un volume suffisant de plasma émetteur de rayonnement coronal

quelles absorberont si A < 91,2 nm. En revanche, a basse altitude, les raies de A < 91,2
nm ne seront pas absorbées puisque le matériau émetteur sera situé¢ a plus haute altitude
que les extensions. Le modéle de Anzer et Heinzel (2003) semble ainsi plus pres des
observations.

5.1.d) Températures et densités :

La caractérisation des parametres comme la température et la densité, mais aussi la vitesse
est a la base des modeles théoriques de ces objets. Leur diagnostic est rendu difficile par
la structure fine, confirmée par SUMER et CDS. Cependant, la simultanéité des
observations dans plusieurs raies, réalisées sur une protubérance proche du poéle nord, et
surtout la mesure du rapport de raies bien choisies (OIV a 140,1 et 140,4 nm), a permis
de déduire des densités électroniques comprises entre 1,3 107 et 1,4 10'° cm? (Madjarska
et al., 1999), intervalle de valeurs qui réduit assez fortement celui trouvé par Wiik et al.
(1997) : 3107 — 3 10" cm?,

La gamme des températures déduites d’observations SOHO et couplée aux modeles de
Gouttebroze, Heinzel, Vial (1993) est plutot étendue : 5000 — 15000 K, mais porte sur
Pobservation dune protubérance qui a été «victime» d’une disparition  brusque,
s’accompagnant d’un fort chauffage (Ofman et al., 1998).

Parameétres Physiques Gammes de valeurs
Densité électronique (cm?, a 10°K) 1,310°-3 101
Densité de colonne d’hydrogeéne neutre (cm) 1016 - 1019
Température électronique (K) 5000 - 15000
Pression (dyne cm?, a 10> K) 0,03 — 0,38
Nombre de fils 15-20
Dimensions des fils (km) 200 - 400
Facteur de remplissage 0,1 — 0,001
Fréquences d’oscillation (minutes) 3-5,6-12,>40
Vitesses d’écoulement vertical et hotizontal (km/s a 105 K) 2-13
Vitesses non-thermiques (km/s a 105 K) 26

Table 3: Parametres physigues de protubérances, mesurés ou déduits d’observations SOHO.
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En conclusion de ce sous-chapitre, on peut dire que depuis SOHO et TRACE,
d’énormes progres ont été réalisés sur le diagnostic des protubérances/filaments,
notamment en termes de modélisation (hors-ETL, voir par exemple Labrosse et
Gouttebroze, 2001) a 1D ou multi-composantes, bien que les parametres physiques
déduits de ces observations et de ces modcles soient encore situés dans des intervalles
plutot larges (voir Table 3, extraite de Patsourakos et Vial, 2002b).

5.2- Sismologie des protubérances :

Les observations menées depuis une vingtaine d’années dans les protubérances pour
détecter des oscillations ont permis de rassembler des informations sur les périodes
typiques, les vitesses de phase ou encore les temps d’amortissement. A partir de ces
informations, combinées aux modeles théoriques cherchant a décrire les ondes MHD
associées aux oscillations, s’est développée la sismologie des protubérances, permettant
de sonder leur structure interne et de rechercher leurs propriétés.

Les oscillations dans les filaments et les protubérances sont réparties en 3 catégories
(Molowny-Horas et al., 1997) : les courtes périodes inférieures a 5 min (observées au
limbe), les périodes intermédiaires comprises entre 5 et 20 min, et les longues périodes,
de 40 a 90 min. Les périodes de 5 min détectées a la fois en vitesse et en intensité en Hou
sont interprétées comme ¢étant dues a lagitation du champ magnétique par les
oscillations photosphériques (Balthasar et al., 1988). Du coté des longues périodes, des

oscillations en vitesse le long de la ligne de visée ont été détectées en Haw dans la gamme
(50-80 min) (Wiehr et al., 1984), et en He I dans un filament de région active autour de
2h30 par CDS (Régnier et al., 1999).

En ce qui concerne les périodes intermédiaires, la technique de la transformée en
ondelettes nous a permis de mesurer les périodes dominantes des oscillations détectées
dans une protubérance quiescente observée par SUMER et CDS, et la durée sur laquelle
elles sont présentes. Des oscillations, a la fois en intensité et en vitesse ont été observées
dans 4 raies de la région de transition (Si IV 139,4 et 140,3 nm ; O IV 140,1 et 140,4
nm) pour la premicere fois avec SUMER (Blanco et al. 1999, Bocchialini et al. , 2001).
Ces observations ont permis non seulement de vérifier que les oscillations
photosphériques et chromosphériques sont transmises dans la région de transition, mais
montrent aussi 'existence d’oscillations intermédiaires de 6 a 12 minutes de périodes (Fig.
18a et 18b).

Des oscillations en zntensité ont été mesurées a des fréquences comprises entre 2 et 3 mHz
(8 a2 5 minutes de période, voire 3 minutes de période), sur des trains d’onde d’une durée
de 10 a 25 minutes selon les raies considérées. Ces périodes sont caractéristiques de
celles de la photosphere et de la chromosphere (5 et 3 min resp.) qui peuvent étre les
sources des oscillations. Des paquets de fréquence de 'ordre du mHz (15 min) sont aussi
décelables dans certaines raies et semblent indiquer une forte vitesse de propagation (170
km/s), proche de la vitesse d’Alfvén.

La période dominante des oscillations en wifesse est de 7 minutes (2,3 mHz) et est
identifiée comme des « Fast Sausage Modes » (Régnier et al., 2001). Les vitesses sont
comprises entre 2 et 13 km/s (ce qui confirme les résultats de Madjarska et al. 2001).
Ces vitesses augmentent avec la température.

On notera que les excitations des oscillations en intensité sont tres différentes dans le
temps de celles des oscillations en vitesse. Les périodes de ces oscillations sont elles aussi
différentes : on est donc probablement en présence de deux phénomenes distincts mais
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non identifiés. I’un faisant osciller la protubérance dans le plan d’observation
(oscillations en vitesse). L’autre mettant en évidence des variations d’intensité dans la

protubérance (oscillations en intensité).

Fig. 18a : Oscillations en intensité dans une protubérance pour 4 longuenrs d'onde (Si IV a 130,4 et
140,3 nm, O IV a 140,1 et 140,4 nm). Diagramme en fonction du temps (en minutes) et de la

[fréquence (en mHz), Bocchialini et al. (2001).
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Fig. 18b : Oscillations de la vitesse dans wune protubérance pour 4 longuenrs d'onde (cof fig 18a).
Diagramme en fonction du temps (en minutes) et de la fréquence (en mHz), Bocchialini et al.

(2001).
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Dans le cadre de la détermination de la structure magnétique des protubérances, I'étude
de la propagation des ondes MHD est un moyen indirect d'effectuer un diagnostic de la
densité, de la température et du champ magnétique de ces structures. L’exploitation de
modeles MHD tels que celui de Joarder et Roberts (1993) a permis a Régnier (2001)
d’identifier des modes a partir des périodes mesurées (modes d’Alfvén ou
magnétoacoustiques) sur un filament observé en mai 2000 par CDS, notamment dans la
raie de 'He I (58,4 nm). Des oscillations en vitesse de longues périodes (supérieures a 20
minutes), de périodes intermédiaires (de 5 a 20 minutes) ont été observées.

Le modecle de Joarder et Roberts pour les filaments exploité par Régnier lui a permis
d’identifier des modes a partir des périodes mesurées. Cette identification permet aussi de
faire un diagnostic du filament : détermination de la température, de I’angle entre le grand
axe du filament et le champ magnétique, et la vitesse d’Alfven qui fait intervenir le
rapport du module du champ magnétique et de la racine carrée de la densité ; 'une de ces
deux grandeurs au moins doit donc étre déterminée par un autre diagnostic. Dans le
modele utilisé, le filament est représenté comme un parallélépipéde rectangle (de
longueur L, de hauteur H et de largeur 2a). Le champ magnétique B est incliné d'un angle

¢ par rapport a l'axe principal du filament et est fixé a une distance | du filament a des
murs parfaitement conducteurs, représentant la photosphere. La gravité est négligée ainsi
que la courbure des lignes de champ supportant le filament. Pour déterminer les modes
d'oscillation du filament, les équations de la MHD sont linéarisées en introduisant des
perturbations de déplacement, de vitesse, de champ magnétique, de pression et de
densité. I’écriture des équations de dispersion conduit 2 6 modes qui peuvent étre
regroupés 2 a 2, selon leur vitesse de phase : les modes d’Alfvén pair et impair, les modes
magnétoacoustiques lents « kink » et «sausage », et les modes magnétoacoustiques
rapides « kink » et « sausage »* (on trouvera dans Régnier, 2001, p. 73 la définition des
modes Alfven « pair » et « impair », « kink » et « sausage », lents et rapides). Le rapport
des fréquences primaires de deux modes couplés est égal pour les 3 couples de modes, ce
rapport ne dépendant que du rapport des parametres a et | qui définissent le filament. A
la période longue d’une heure, Régnier a associé un mode d’Alfvén impair, a celle de 20
minutes, un mode magnétoacoustique rapide "kink" et a celle de 10 minutes, un mode
d'Alfvén impair. De cette identification, 'angle entre le grand axe du filament et le champ
magnétique est estimé a 18° (Régnier et al., 2001). Compte-tenu de I'absence de grandes
périodes (de 'ordre de 5 a 6 heures), la température ne peut pas étre déduite.
G. Pouget vient de reprendre ce travail dans le cadre d’une thése que je co-encadre
avec J. Solomon. Apres s’étre familiarisé avec les logiciels de traitement des données
SUMER et CDS, il a commencé par analyser une série d’une durée de 7h30 observée en
mai 2003 au cours d’'une campagne MEDOC ; en faisant ’hypothése d’une température
de 8000 K pour le filament observé en He I a 58,4 nm, il a obtenu (Pouget et al., 2004)
un angle de 27° et une vitesse d’Alfven de 'ordre 50 km/s.
Les autres objectifs de ce travail sont :

- d’analyser les observations de plusieurs longues séries temporelles (supérieures a

15 h) réalisées sur un filament avec CDS et la protubérance qu’il est devenu en

* Dans un plasma uniforme ou régne un champ magnétique homogene, on distingue 3 types d’ondes : les modes
d’Alfven, magnéto-acoustiques rapide et lent, dont on a parlé au Chapitre 1. Dans un plasma au champ
magnétique non homogeéne, mais concentré sous la forme de tubes de flux, il existe aussi trois modes : le
longitudinal (ou sausage), le transverse (ou kink) et le torsionnel. Ces deux derniers modes ne s’accompagnant
pas de fluctuations de la section des tubes, on peut les comparer au mode d’Alfven du cas homogene ; le mode
longitudinal qui lui s’accompagne de variations de la section des tubes peut étre rapproché des modes lent et
rapide du cas homogene. Le couplage entre ces modes est probable au-dessus de la canopée magnétique, ou les
tubes de flux s’évasent (Narain et Ulmschneider, 1990).
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passant au limbe, a la fois avec SUMER et CDS, afin de rechercher les basses
fréquences nécessaires a la détermination de la température. Ce travail est en
cours.

- La température mériterait d’c¢tre déterminée indépendamment du modeéle utilisé,
en combinant des observations simultanées réalisées dans des raies dont le
rapport ne dépend que de la température. Cette technique nécessite un bon
rapport signal sur bruit, ce qui n’est pas facile a obtenir avec SUMER ou CDS
dans des structures peu émissives comme les filaments. C’est cependant I'un des
objectifs observationnels que nous avons mis en ceuvre lors de la campagne
MEDOC 13 (voir chapitre 6) de Juin 2004,

- de voir la sensibilité des résultats en fonction des modéles,

- d’examiner I’évolution possible vers un état instable de certains des modes

d’oscillation conduisant a la disparition des filaments et protubérances de régions
actives, pouvant entrainer des éjections de matiere coronale (CME).
Sur ce dernier point notamment, nous avons commencé a analyser un jeu de
données d’un filament qui présente de violentes oscillations associées a une
disparition momentanée de la structure observée. Nous avions entrepris un travail
du méme type sur un autre jeu de données (Baudin et al., 1998) sur lequel nous
avions relevé une rapide évolution temporelle avant I’éruption du filament observé,
et des oscillations dans la gamme 2-8 mHz (2-8,5 minutes) avec un renforcement
autour de 3 et 5,5 mHz (5,5 et 3 minutes) au début de I’éruption. Nous discutions
du réle possible joué par les petites échelles dans le déclenchement de Iéruption.

Parallélement a ces travaux sur les oscillations, nous avons développé une collaboration
avec nos collegues théoriciens bulgares, sur un mécanisme d’intensification des FAC
(Field-aligned electric currents) a la frontiére chromospheére-protubérance (Nenovski et
al.,, 2001) : Les perturbations MHD créées au niveau des pieds de la protubérance
engendrent des ondes se propageant vers le haut ; nous avons étudié la possibilité que ces
ondes, transportant des FAC, subissent des réflexions multiples sur les pieds de la
protubérance modélisée, entrainant 'augmentation des FAC, alors possibles sources de
déstabilisation des protubérances calmes.

5.3- Les éjections coronales de matiere :

L’expulsion de 10" kg de matiére dans I'espace interplanétaire avait déja été notée par les
coronographes a bord des missions spatiales telles que Skylab ou SMM. Mais il était
impossible a I'aide de ces seuls coronographes de localiser et de comprendre la source de
ces ¢jections. Clest ce que SOHO a pu faire grace a EIT qui détecte I'événement et
LASCO qui le suit jusqu’a 30 rayons solaires. Des programmes de surveillance de CME
sont mis en ceuvre quotidiennement dans la raie a 19,5 nm sur EIT, avec une cadence de
12 minutes, souvent insuffisante pour voir le phénomene en détail.

Des observations réalisées avec UVCS montrent sur un exemple de CME que le plasma est
froid et donc issu de la protubérance a lorigine de Iéjection (Ciaravella et al., 2000).
Ciaravella et al. (2003) viennent de publier les paramétres physiques d'une CME pour ses
trois composantes : (i) son front brillant entourant (i) une cavité contenant (iii) de la
maticre protubérantielle, I'ensemble étant comparé aux propriétés physiques du jet qui
prend sa source dans la méme région d’ou est issue la CME. Les résultats montrent que le
front brillant de la CME est plus dense et plus froid que le jet coronal ambiant. Ils n’ont
pas noté de variations qui pourraient étre reliées au passage d’un choc. La vitesse du front
de la CME est plus faible que la vitesse du son locale. e sommet de la protubérance
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montre une étonnante forte température, mais des observations réalisées avec SMM par
exemple ont montré qu'une protubérance en élévation pouvait voir son plasma s’ioniser
jusqu’a atteindre des températures coronales. Les informations sur la cavité sont quant a
elles assez pauvres, a cause de la faible émission dans les raies d’observation.

La combinaison de films EIT et LASCO a permis d’affirmer que de nombreuses CME ont
leur source dans la chromosphere (Plunkett et al., 2002). Cependant, la signature EUV des
CME n’est pas unique et le lien avec les observations en lumiere blanche est complexe et
peu clair (Plunkett et al., 2002). Schmieder et al. (2002), montrent que les CME sont les
conséquences d’une instabilité globale du champ magnétique ; Pohjoilanen et al. (2001)
insistent sur I’évolution rapide du champ magnétique précédant une CME. Maia et al.
(2003) interpretent les observations d'une CME via un couplage d’échelle depuis des
nappes de courant jusqu’a I'interaction entre des régions actives.

Des signes précurseurs des éruptions associées a des filaments ont été mis en évidence : le
champ magnétique photosphérique est trés cisaillé a proximité de la ligne d'inversion de la
composante verticale du champ magnétique et le filament oscille (Martin, 1998).

La fig. 19 montrant une onde circulaire, voire sphérique, est obtenue par soustraction de 2
images EIT successives, de la couronne dans la raie du Fer XII, formée a 1,5 MK ; cette
onde est en expansion depuis le site d’initiation d’'une CME. Cette onde est associée a une
CME halo, qui s’est dirigée d’abord vers SOHO puis vers la Terre (Thompson et al., 1999).
Les ondes se propageant concentriquement dans la basse couronne est I'une des
découvertes LASCO/EIT les plus remarquables de SOHO. Cette découverte rend tout
simplement possible la prédiction d’événements tels que les CME, a la base de la
météorologie spatiale.

0 UT | 05:07 UT ; 05:24 UT
Fig. 19 : Différence de 2 images successives dans la raie dn Fe XII (19,5 nm) obtenues avec EIT, qui
met en évidence une onde circulatre en expansion depuis le site d'initiation d'une CME.

Des observations combinées entre SOHO et une instrumentation au sol, que nous avons
menées lors de Iéclipse de 1999, ont permis d’identifier un possible précurseur de la
CME qui a suivi la totalité : les images en lumiere blanche révelent la présence d’une
structure en forme d’arches, qui rappellent la forme d’un déome en projection (Koutchmy
et al., 2004), dans les heures qui précedent la CME (Fig. 20). De plus, les spectres de la
raie du Fe XIV a 530,3 nm, mesurés dans la protubérance située a la base de cette
structure en arches, montrent un fort élargissement (30 km/s) qu’on peut attribuer a la
turbulence. Le sommet des arches semble se déplacer lentement vers I'extérieur a une
vitesse de 3,5 = 2 km/s. A partir d’images EIT et LASCO, la CME présente une vitesse
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de 440 km/s, vitesse typique des CME. Le lien entre les arches et la CME reste encore a
étre compris (reconnexion, boucles de courant ?).

Fig 20 : Composite de la couronne du 11 Aodit 1999. La partie grisée est une image en lumiére blanche
obtenne avec un filtre neutre radial an conrs de l'éclipse (les coulenrs et les contrastes ont été retravaillés) ; la
partie rouge, est la couronne vue par LASCO-C2. Le carré orange isole la structure d’arches, possible
précursenr de la CME.

5.4- Relations Soleil-Terre :

Lors de la campagne MEDOC de Mai 2003, nous avons réalisé, en collaboration avec nos
collegues du LESIA, du CETP, du LPCE et du LPG, des observations coordonnées entre
SOHO, les radars SupetrDARN et EISCAT/ESR, et le satellite CLUSTER. L’orbite de
CLUSTER, localisée la plupart du temps dans la magnétogaine, était favorable pour des
observations conjuguées. Un événement particulicrement intéressant s’est produit entre le
26 et le 30 mai 2003. A la suite de P'activité solaire entre le 26 et le 28 mai, CLUSTER (Fig.
21) a observé une compression inhabituelle de la magnétosphere le 29 mai, une intensité
exceptionnelle des ondes et un comportement des particules encore incompris. Les effets
de cette activité ont aussi été observés dans I'lonosphere, et jusque dans la thermosphere.
Cet évenement pose de nombreuses questions, en particulier sur le lien entre lactivité
solaire, qui ne semble pas exceptionnelle bien que forte, et son effet dans I'environnement
terrestre qui, au moins du point de vue magnétosphérique est exceptionnel.

Les sources solaires de cet événement inhabituel sont identifiées comme les deux CME
vues par EIT le 27 mai 2003 a 23:12 UT et le 28 mai 2003 a 0:24 UT, et issues tres
probablement de la région active 0365 observée par CDS, quelques heures apres le
déclenchement de la CME. Des mesures trés préliminaires des vitesses Doppler dans la raie
de ’'He I révelent un décalage vers le bleu au niveau de la région active (Fig. 22), qu’on peut
associer peut-étre a un échappement de la maticre post-CME. L’interprétation de
Iensemble de ces résultats est en cours. On pense toutefois pouvoir dire que non
seulement ces deux CME sont parmi les plus fortes enregistrées, mais elles ont aussi la
particularité d’étre trés rapprochées dans le temps. La seconde étant plus rapide que la
premicre, elles se rattrapent et cumulent leurs effets au niveau de 'ionosphere.

Si les mesures réalisées in-situ dans la magnétosphere et l'ionosphere permettent d’obtenir
directement les parametres physiques cherchés, la situation n'est pas aussi simple pour les
observations du Soleil réalisées par télédétection. Les observations du Soleil se font en
général sur un systeme complexe (ou les effets d’intégration sur la ligne de visée sont
parfois difficiles a évaluer) et doivent passer par des étapes de déconvolution avant
d’arriver aux parameétres physiques pouvant étre reliés a une influence plus lointaine, dans
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Ienvironnement terrestre notamment. Malgré cette difficulté, ces observations menées sur
le Soleil sont I'unique moyen de remonter a la source des événements observés dans
I'ionosphere et la magnétosphere terrestre.
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Fig. 21: Densités spectrales de puissance du champ magnétique (les denx figures du hant) et du champ
Clectrigue (les denx figures du bas) pour le 29 mai 2003, de 18 :30 a 19 :38 UT, mesurées par
CLUSTER. On note un événement tres fort et inhabituel entre 19 :00 et 19 :30 UT, pouvant étre
associé anx 2 CME successives émises par la région active 0365 les 27 et 28 muai.

De facon générale, les observations solaires pouvant ¢ctre liées a un effet mesuré au
voisinage de la Terre posent les questions suivantes (entre autres) :

- S'agit-il d'une éruption, de l'envol d'une protubérance ou des deux ?

- Quelle est la position de la source sur le disque solaire, vue depuis la Terre ?

- L’événement solaire est-il lié par sa position, aux trous coronaux ou aux grandes
structures magnétiques de la couronne ?

- Y a-til existence d'une onde de Moreton (onde EIT) et, si oui, quelle est sa vitesse de
propagation ?

-Y a-t-il une CME ? Quelle est sa nature (densité, vitesse) ?

- Quelles sont les propriétés chimiques (abondances), physiques (densité, température) et
magnétiques de la région active ayant donné lieu a une éruption (avant et pendant
l'éruption) ?

- Peut-on détecter des particules énergiques émises par la région en question, déterminer
leur nature et évaluer leur énergie ?

- Peut-on chiffrer (avec précision) I’évolution temporelle de 'événement ?
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Fig. 22: 28 Mai 2003, 15 beures aprés la CME : Evolution temporelle pendant 50 minutes, de
balayages CDS sur I'’AR 0365, dans la raie de 'He 1, et OV, alternativement en intensité en hant, en
vitesse Doppler en bas.

Ces observations peuvent ¢tre interprétées en termes statistiques sur un grand nombre
d'événements, ou étre comprises, une par une, pour des évenements individuels. Bien sur,
le fil conducteur entre ces observations et les effets terrestres reste la propagation dans le
vent solaire. Toute possibilité d'observer cet effet directement serait précieuse.

Apport de mes travaux a cette thématique :

Les CME qui sont des éléments transitoires du vent lent restent des structures dont
Porigine est mal comprise méme si on pense que le champ magnétique joue la encore un
role déterminant et si on constate que les éruptions de protubérances sont souvent des
déclencheurs des CME. EIT permet de voir sur le disque le site d’initialisation des CME
et notamment des CME halos qui pourront avoir un impact sur 'environnement terrestre.
Les hautes résolutions spatiale, spectrale et temporelle des spectrometres de SOHO ont
notamment permis de déterminer des gammes de valeurs de parametres observables dans
les protubérances, dont le diagnostic s’enrichit lorsqu’on leur applique les techniques de
sismologie couplées aux simulations numériques MHD. En prévision de la mission
STEREO (voir chapitre 7), qui fournira des images a 3D de la couronne et des
protubérances en particulier, les efforts de modélisation et d’extrapolation du champ
magnétique sont a poursuivre pour déterminer les propriétés d’une protubérance pouvant
donner lieu a une éruption suivie potentiellement d'une CME.
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Chapitre 6 : Le centre MEDOC

Les méthodes de diagnostic utilisées au cours des chapitres précédents démontrent lintérét
des observations conjointes multi-instruments. SOHO a d’ailleurs été concu dans cet esprit.
Ces instruments permettent une « cartographie » a chaque altitude de I'atmosphere solaire :
MDI produit des cartes du champ magnétique photosphérique, SUMER sonde la
chromosphere et la région de transition, CDS sonde la région de transition et la couronne,
EIT image la couronne, pour ne citer que ces quelques instruments. D’autre part, la
combinaison de raies observées par SUMER et CDS (on peut par exemple se référer au
travail de David et al., 1998, cité au chapitre 4) permet a partir du calcul du rapport de leurs
intensités de déduire la température électronique de la structure observée. On a vu au
chapitre 5 que la coordination entre instruments SOHO, et des satellites comme CLUSTER
a permis de suivre Peffet de deux CME vues depuis la région de transition et la couronne
(avec CDS et EIT) jusque dans I'ionosphere et la thermospheére terrestres. Les observations
conjointes entre le sol et SOHO lors d’une éclipse ont permis a Patsourakos et Vial (2002) de
faire le diagnostic d’une inter-plume (chapitre 4).

Cette coordination entre SOHO, d’autres satellites, et les observatoires au sol est notamment
favorisée par le centre MEDOC (Multi-Experiment Data and Operations Centre). MEDOC
est 'un des 3 centres européens d’archivage des données du satellite SOHO et il est Je centre
européen d’opérations et d’analyse de ce satellite ; en fonctionnement depuis 1995 et situé a
I'TAS, MEDOC a été congu pour :

1) faciliter 'acces des Européens aux opérations et aux observations SOHO,

2) qu'existe en Europe une copie de I'archive des données SOHO,

3) que ces données soient facilement accessibles aux Européens,

4) assurer le meilleur retour scientifique en France et en Europe de Pexploitation des
données.
MEDOC, complete les centres SOHO (Experiment Operations Facility-EOF, et
Experiment Analysis Facility-EAF) implantés au Goddard Space Flight Center, de la NASA,
aux USA.

De par son importante contribution a la réalisation et aux étalonnages de plusieurs
instruments (EIT, SUMER, GOLF), I’équipe de physique solaire de I'TAS est a méme d’aider
les utilisateurs européens et d’enseigner son savoir-faire en termes de traitement de données.
La contribution francaise a SOHO s’¢tend aussi aux instruments SWAN (Service
d’Aéronomie), et LASCO (LAM). Les scientifiques frangais, notamment ceux de I'IAS sont
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donc les interlocuteurs privilégiés des utilisateurs européens des données SOHO ; le besoin
d’accéder aux données de ces expériences et la présence de plusieurs PI ou co-I de SOHO a

I'TAS, a justifié la mise en place du centre de traitement de données, d’archivage et
d’opérations MEDOC.

6.1- Les opérations SOHO :

MEDOC est un centre d’opérations et d’expertise instrumentale, dédi¢ a SOHO. Il permet
aux communautés scientifiques de physique solaire et de physique des plasmas naturels, de
participer, depuis Orsay, aux opérations de la mission SOHO (Fig. 23).

La préparation et la mise en ceuvre des opérations de certains des instruments de SOHO
sont en effet possibles depuis MEDOC a loccasion de deux campagnes annuelles. Ces
campagnes, a forte participation européenne, ont en particulier l'objectif d'exploiter la
coopération avec les grands observatoires sol Européens, tels Tenerife (THEMIS), Pic du
Midi, etc...

Ces opérations, déléguées a MEDOC par 'EOF, consistent en la planification quotidienne
des observations de plusieurs instruments de SOHO et des observatoires sol, et en Penvoi de
commandes directement a un des instruments (le spectrometre SUMER dont les données
sont tres largement analysées a 'TAS).

Fig. 23 : Exemple d’'une journée de planification ; en abscisse fignrent les heures de la_journée du 22 mai
2003, en ordonnées le planning des observations de quelques-uns des instruments SOHO et TRACE.

MEDOC offre aux observateurs européens la possibilité de réaliser leurs propres
observations selon leurs propres objectifs scientifiques, sans avoir la contrainte de se rendre
aux USA. La treizieme campagne d’observations a MEDOC s’est tenue en Juin 2004. Ce
mode de fonctionnement est prévu jusqu’en 2007, les opérations SOHO étant financées
par ’Agence Spatiale Européenne jusqu’a cette date.

MEDOC contribue aussi a la planification des programmes d'observation de routine
(notamment pour I'instrument GOLF).
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6.2- I’archive SOHO :

MEDOC est approuvé par 'Agence Spatiale Européenne en tant que «Centre Européen
d'Archivage des données SOHO». Avec la coopération des équipes instrumentales,
MEDOC a en effet pour mission d’archiver les données de tous les instruments, données
ayant le niveau approprié pour un acces et un emploi facile par les scientifiques extérieurs ;
ces données sont disponibles dans ’Archive au plus tot 3 a 4 semaines apres 'observation.
Une « Archive Mission » évolutive est maintenue a Orsay pour aider au planning
d'observations, en période de campagne, et pour une analyse des données regues quelques
heures apres Pobservation.

La configuration et les performances de MEDOC garantissent une entrée facile dans
I'archive de SOHO qui contient (janvier 2004) plus de 1 000 000 fichiers (~1,6 Tbytes),
accessibles par Internet grace a une interface utilisateurs développée a MEDOC. L'acces se
fait par catalogue, disponible a Orsay, et dispose des diverses interfaces nécessaires au
dialogue avec l'utilisateut.

Les données du satellite TRACE et de I'instrument SPIRIT du satellite CORONAS, dont
les observations sont conjointes a celles de SOHO, sont également en cours de chargement
dans cette archive. Elles seront prochainement accessibles par les utilisateurs de la méme
fagon que les données de SOHO, via une nouvelle interface en cours de développement.

6.3- L’analyse des données SOHO :

Le centre MEDOC est relié par ligne dédiée a I'EOF et recoit, en période de campagne, le
flot de données SOHO en temps réel, ainsi que toutes les données auxiliaires nécessaires a
la planification et a 'exécution des programmes SOHO.

La fonction d'analyse des données repose sur les possibilités offertes a Orsay d'accueillir
des visiteurs. Les chercheurs qui souhaitent mener a bien des analyses approfondies
peuvent bénéficier de la présence d'experts de divers instruments. Plus de 250 personnes
sont venues bénéficier des services MEDOC.

L'analyse des données peut se faire a l'aide des logiciels spécialisés fournis par les équipes
instrumentales de SOHO et par les utilisateurs qui alimentent le SolarSoftWare (SSW),
installé et réguliecrement mis a jour a MEDOC, mais aussi téléchargeable depuis les sites
web SOHO ou MEDOC.

Des outils de traitement de données ont ainsi été développés par des scientifiques de
MEDOC. J’ai notamment été amenée au cours de mon post-doc (CNES) a remplir une
tache de service liée au développement d’un logiciel de traitement des données SUMER. Il
s’agit d’un logiciel de reconstruction d’images afin de produire un « soleil entier », alors que
I'observation se fai(sai)t en plusieurs bandes horizontales, obtenues par balayage du soleil.
En tenant compte de la rotation différentielle non négligeable au cours de 'observation
complete, il faut faire coincider ces bandes et apporter les corrections nécessaires de
distorsions artificielles pour obtenir I’équivalent d’une photo instantanée du soleil. Ce
programme (constrimsol.pro) est disponible dans le ssw. D’autre part, en collaboration
avec P. Lemaire (co-PI SUMER), nous avons écrit un programme (sum_read_corr_fts.pro)
synthétisant 'ensemble des corrections instrumentales a apporter aux données SUMER,
afin de fournir aux utilisateurs un outil complet et unique de réduction de données. Ce
programme est lui aussi dans le ssw.

En plus des outils de traitement de données (de type corrections instrumentales), MEDOC

met 2 la disposition de la communauté internationale un code de traitement de la lumiere
diffusée et un code de calcul de transfert de rayonnement, tous deux développés a I'TAS et
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qui peuvent étre utilisés pour interpréter les données SOHO. Ces codes sont disponibles
sur les pages web de MEDOC. L’équipe scientifique de I'instrument EIT a MEDOC a
aussi modifié le logiciel « officiel » de traitement des données EIT pour minimiser le temps
de calcul sur la machine utilisateuts.

6.4- Formation a I’analyse des données :

Les scientifiques peuvent utiliser leurs comptes MEDOC depuis leur laboratoire, mais
peuvent bénéficier d’une aide personnalisée en se rendant a MEDOC :

IIs ont a leur disposition des moyens informatiques et une capacité d’acces a des données
volumineuses. Ils peuvent directement dialoguer avec les scientifiques de I'TAS fortement
impliqués dans l'expérience SOHO, ce qu’il est plus difficile de faire a distance. Par ce
moyen les scientifiques externes a 'IAS acquierent des compétences sur les données, mais
aussi sur les moyens d'analyse au contact des scientifiques de I'TAS.

MEDOC organise, depuis 1997, au moins une fois par an des ateliers d'apprentissage des
outils de traitement, et des ateliers de travail autour des données (Atelier « Protubérances »,
Atelier « Boucles Coronales », ...) : MEDOC dispose pour cela de moyens informatiques,
d'une salle de réunion, d’une salle d’analyse et d'un acces facile aux données et aux logiciels.
Ces ateliers mobilisent une trentaine de participants en moyenne.

Dans notre effort de formation des thésitifs et des post-docs, nous avons notamment
organisé deux événements :

En septembre 1997, notre école d’été a rassemblé une vingtaine d’étudiants d’européens
pendant 2 semaines, au cours desquels ils ont pu profiter des moyens mis a disposition par
le centre pour découvrir SOHO et les techniques de traitement de données a 'occasion de
travaux pratiques, encadrés par les spécialistes internationaux. Parmi les étudiants frangais,
plusieurs sont a présent chargés de recherche ou astronomes adjoints. Parmi les étrangers,
plusieurs ont maintenant un poste permanent dans leurs pays.

En octobre 2003, dans le cadre du PNST et du réseau européen TOSTISP (sur la
turbulence dans les plasma spatiaux), un atelier a été organisé autour du théme "Signal
processing and data analysis from recent space solar missions - small temporal and spatial
scales".

Un atelier sur le traitement des données STEREO est prévu pour 2004 ainsi qu’un atelier
de préparation au gigantesque volume de données du satellite SDO (voir chapitre 7).

6.5- Responsabilité scientifique de MEDOC :

Depuis 'automne 2000, la responsabilité scientifique du centre MEDOC de I'TAS m’a
été confiée. Le role de responsable scientifique consiste en I'organisation de campagnes
d’observations (coordination des observations, diffusion des informations, propositions de
séminaires, accueil de visiteurs), 'organisation d’ateliers de travail internationaux, le suivi
des expériences spatiales solaires futures pouvant alimenter notre archive, la mise a jour du
site web, en 5 mots : faire vivre scientifiquement notre centre.

Dans ce cadre, j’ai organisé 8 campagnes d’observation avec SOHO. Chaque campagne
accueille en moyenne une demi-douzaine de participants (européens en général). Parmi eux,
est choisi un Science Operation Leader (SOL), point de contact entre les observateurs et
les « planificateurs » des instruments. Il gére et anime les réunions quotidiennes de
planification, en veillant a ’homogénéité des plannings des différents instruments. De plus,
pour chaque instrument de SOHO impliqué dans une campagne, un « planificateur » se
porte volontaire pour gérer les demandes des observateurs, écrire leurs programmes
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d’observations, préparer les plannings quotidiens de I'instrument dont il a la charge, assister
aux réunions quotidiennes, et faire une évaluation grossicre de la qualité scientifique des
données obtenues le jour précédent.

Outre la coordination des campagnes (prise de contact avec les observateurs, synthese des
propositions d’observations transmises ensuite aux « planificateurs » et au SOL), j’ai moi-
méme a plusieurs reprises joué un réle actif sur une semaine en tant que SOL ou
« planificateur » (CDS ou SUMER indifféremment).

Nous avons toujours accordé une place importante aux observations conjointes entre
SOHO et d’autres observatoires, en vol ou au sol. Notamment, le télescope THEMIS (aux
Canaries) a presque toujours participé a nos campagnes depuis qu’il est en fonctionnement.
A Toccasion de la 10¢m¢ campagne MEDOC, et a I'initiative de MEDOC, des observations
conjointes et complémentaires ont été entreprises entre SOHO et 'expérience SPIRIT du
satellite russe CORONAS-F, dont les données sont tres similaires a celles de EIT. Ces
deux instruments ont la possibilité d’observer le Soleil simultanément dans des longueurs
d’ondes complémentaires, ce qui enrichit les jeux de données obtenus.

A Toccasion de la 11¢m¢ campagne MEDOC (19 mai — 1¢ juin 2003), un nouvel élan a été
apporté grace a notre initiative de réalisation d’observations conjointes entre SOHO,
CLUSTER, SuperDarn, Hiscat.... SOHO et CLUSTER, pierres angulaires de ’Agence
Spatiale Européenne, n’avaient jusqu’a présent jamais participé a des observations
conjointes de fagon organisée.

La venue d’une vingtaine de visiteurs, de I’Observatoire de Paris, de Grenoble, de la Cote
d’Azur, du CETP a Vélizy ou encore d’Orléans, témoigne de lintérét porté par la
communauté, du PNST notamment, a cette thématique.

Cette campagne a aussi été 'occasion de proposer 5 séminaires assurés par nos visiteurs.
Cette expérience (thématique prédéfinie et séminaires), tres concluante, a été renouvelée
lors de la 12ém¢ campagne de Novembre-Décembre 2003. La liste des séminaires est
disponible sut www.medoc-ias.u-psud.fr/science/SEMINARS.html.

On trouvera sur le site www.medoc-ias.u-psud.fr/science/MEDOCpub.html une liste des

publications relatives a des observations SOHO menées lors des campagnes MEDOC.
Cette liste est non exhaustive car il n’est pas toujours facile de repérer les articles traitant
des données SOHO acquises au cours d’une de nos campagnes, sur ADS...En effet, les
observateurs ne pensent pas toujours a informer la responsable scientifique de leurs
publications.

6.6- Centre thématique de physique de données solaires spatiales :

Le centre MEDOC recouvre actuellement quatre niveaux de compétence en étant :

- Un centre européen d'archivage des données SOHO,

- un centre de mission (c'est a dire préparation des télécommandes instrumentales et
mise en ceuvre de campagnes de controle de l'instrument, controle a distance de la
planification des observations de SOHO, ...),

- un centre de traitement et de diffusion de données,

- un centre d'expertise sur les données et leurs outils de traitements.

La principale plus value de MEDOC réside dans sa capacité a fédérer les activités
scientifiques autour des données grace a l'organisation de campagnes de programmation
des instruments SOHO, l'organisation de sessions de formation sur les outils et les données
SOHO, l'organisation d’ateliers sur les résultats scientifiques de SOHO, la mise a
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disposition de moyens logistiques (moyens informatiques, salles de réunions, bureaux), la
disponibilité sur place de scientifiques connaissant les données.

Le systeme actuel est organisé autour des expériences de SOHO. Toutefois il dispose aussi
des données de l'expérience SPIRIT du satellite russe CORONAS-F (MEDOC est le
centre d’archivage officiel de ces données) et des données des instruments du satellite
TRACE (miroir du site américain, données en libre service) qui observe la couronne solaire
a haute résolution spatiale et temporelle.

Les observations de SPIRIT, sur le méme mode de fonctionnement que celui de EIT sont
complémentaires des observations EIT. I’acces a ces données répond aux conditions d’un
accord signé entre I'TAS et le FIAN (Moscou): les PI ont un acces immédiat a leurs
données, un délai d’'un mois est nécessaire pour les collaborateurs qui auront motivé et
justifié leur demande aupreés du PI, un délai d'un an est requis pour le reste de la
communauté. Des logiciels d’analyse des données sont développés entre I'équipe EIT et le
FIAN sur la base de 'expérience acquise avec EIT.

D’autres projets (américains ou européens) utiliseront les ressources de MEDOC pour
archiver leurs données.

MEDOC, qui a développé une dynamique autour de son centre d'opérations SOHO,
évolue naturellement d’un Centre de Données pour la mission SOHO vers un Centre de
Données Solaires Spatiales de facon plus générale. Les données de STEREO (voir chapitre
suivant) seront accueillies a MEDOC des le début 2006 (miroir du site américain) ;
MEDOC se propose de constituer une copie européenne des données de SDO (a partir de
2008) ; le CNES a sollicit¢ MEDOC pour participer a I’archivage de PICARD. 11 s’agit
d’une expérience CNES, de mesure simultanée de l'irradiance solaire absolue, du diametre
solaire et de la rotation différentielle. Son objectif est d'améliorer notre connaissance de
l'influence du forgage solaire sur le climat de la Terre et la physique et la structure interne
du soleil. Toutefois, PICARD est en attente, pour une durée inconnue.

La mission LYOT (voir chapitre suivant), si elle est sélectionnée par le CNES, devrait voir
ses données archivées a MEDOC.

Pour la physique stellaire, COROT (CO-Rotation and planetary Transit) est une mission
CNES dont le lancement est prévu fin 2005. Ses objectifs scientifiques sont la détection et
I’étude des vibrations des étoiles, et la recherche de planctes extra-solaires, en particulier
des planctes telluriques. MOST (Microvariabilité et Oscillations Stellaires) est une mission
de l'agence spatiale canadienne, précurseur de COROT, fonctionnant sur le principe de la
photométrie a haute précision mais aux objectifs plus limités. Les données de MOST et de
COROT seront également archivées (archive mission) au sein de MEDOC, a partir de
2004 pour MOST (lancé fin 2003) et 2006 pour COROT.

Cette extension a de nouvelles expériences, spatiales et essentiellement solaires, couplée aux
activités de valorisation scientifique développées autour des données SOHO, et aux
produits a valeur ajoutée offerts par MEDOC a la communauté solaire, donne a MEDOC
les caractéristiques d’un Centre Thématique, d’apres la définition du CNES, avec lequel
nous avons commencé une étude de faisabilité.
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Chapitre 7: Vers des observations a tres

hautes résolutions spatiale et temporelle

7.1- Problémes non résolus :

A partir des résultats et discussions que nous venons de rassembler dans ce document, on
ne peut quiinsister sur ce que nous avancions dans lintroduction au § 1.3 : le champ
magnétique joue un role prépondérant dans la physique de I'atmosphere solaire et de ses

structures :

- 1I est probablement la clé du chauffage coronal et est présent dans les différentes
¢tapes des scénarios proposés (transfert, stockage et dissipation de I’énergie
mécanique présente dans les mouvements photosphériques). Méme si les indices en
faveur d’un chauffage a micro-échelle sont forts, nous ne disposons toujours pas de
signatures décisives de ces processus sub-télescopiques. Nous ne savons pas
comment sont générés et dissipés les champs magnétiques intermittents. Les
reconnexions magnétiques sont-elles les processus élémentaires ? Quel est le lien
entre la turbulence et les variations de configurations magnétiques ? La mesure des
champs magnétiques directement dans la couronne (avec les instruments sol ATST
et FASR), a haute résolution spatiale (mieux que 0,03”) apportera des contraintes

aux efforts de modélisation et d’extrapolation en cours.

- Il est probablement la clé de I'accélération du vent solaire : le vent rapide s’échappe
des trous coronaux a champ ouvert, et prend sa source aux intersections des mailles
du réseau chromosphérique. L’accélération des ions semble étre due a I'absorption
résonante d’onde d’Alfvén a haute fréquence. Mais qu’en est-il pour le vent lent ?
La signature des processus a lorigine du vent doit étre cherchée au niveau
chromosphérique, a haute résolution spatiale, et reliée aux mesures in-situ. Cest

I'objectif de la Sonde Solaire.

- Les CME sont des conséquences des instabilités du champ magnétique, mais on ne
comprend toujours pas précisément les causes de leur éruption, ni de leur
accélération, on se sait pas si leur taux varie d’'un cycle a Pautre. On ne connait pas
le lien de cause a effet, s’il existe, entre CME et éruption, entre CME et

protubérance.
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On voit donc que la détermination du champ magnétique solaire, dont on ne connait pas
lorigine, doit étre I'une des priorités de la communauté solaire pour comprendre les
processus physiques fondamentaux de P'activité et de la variabilité solaire et stellaire.

En effet, le Soleil nous offre la chance de déterminer le champ sur une vaste gamme
d’échelles spatiales, des tubes de flux élémentaires jusqu’a héliosphere, afin de vérifier les
théories sur ’émergence, la structure, la dynamique et méme la destruction des champs
magnétiques.

Cependant, la détermination du champ magnétique solaire passe par le diagnostic du plasma,
puisque les mesures sont faites sur le plasma dont la variabilité est une réponse a la
présence du champ.

Nous allons voir dans le paragraphe suivant les objectifs scientifiques des missions a venir,
dans lesquelles I’équipe de physique solaire et stellaire est impliquée.

7.2- Futures instrumentations :

L’évaluation des variations et la mesure des conséquences des phénomenes solaires sur
Penvironnement terrestre (Relations Soleil-Terre) sont 'un des themes prioritaires de notre
communauté scientifique dans le contexte du programme « International Living with a
Star » ILWS).

La surveillance de 'atmosphere solaire (qui se fait déja depuis SOHO) et de ses variations
est 'un des objectifs de la mission américaine Solar Dynamics Observatory (SDO) dont le
lancement est prévu en 2008.

*SDO (premier élément de ILWS), constitue le socle scientifique d’un domaine
d’application nouveau, la météorologie spatiale, maillon de la chaine des relations Soleil-
Terre.

SDO (orbite géosynchrone) est un satellite NASA a participation internationale, multi
instruments et multi longueurs d’onde, a trés haute cadence temporelle (<10 s). Avec son
volume de données 1000 fois supérieur a celui de SOHO, les phases pré et post-éruptive
du plasma coronal pourront étre finement étudiées. I.’équipe de physique solaire et stellaire
de I'TAS est co-I de cette mission.

SDO est aussi considéré comme le « 3me eil » de la mission américaine STEREO, a
laquelle 'TAS participe.

*STEREO (Solar-TErrestrial Relations Observatory) dont le lancement est prévu pour
début 2006 permettra aussi des avancées dans le diagnostic des CMEs: grace a
Pobservation simultanée par un jeu de 2 satellites multi-instruments, en orbite
héliocentrique, d’'une méme CME vue sous deux angles différents (Fig. 24), sa structure 3D
pourra étre appréciée. STEREO offrira une cadence temporelle de 1 minute et 2000x2000
pixels (au lieu d’une cadence de 12 minutes et de 1024x1024 pixels avec EIT).

Toutefois, seule une vue considérablement rapprochée du Soleil permettra de comprendre
les phénomenes observés et d’améliorer les diagnostics.

*LYOT (Lyman alpha Orbiting Telescopes), proposé par I’équipe de physique solaire et
stellaire de I'TAS, comblera I’absence d’observations en Lyman a sur SDO, tout en lui étant
parfaitement complémentaire, avec des cadences d’observation similaires et un
recouvrement de deux ans des dates d’opération. LYOT sera aussi un précurseur du
coronographe Lyman a prévu pour voler a bord de Solar Orbiter. LYOT, en orbite
héliosynchrone, abordera plusieurs problemes de la météorologie spatiale en effectuant une
surveillance continue de l'activité de la chromosphére et de la basse couronne solaire a
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haute résolution spatiale et temporelle. Les objectifs principaux sontla détection des
Ejections Coronales de Maticre (CMEs) et lidentification de leurs régions sources,
identification des signes précurseurs des CMEs, avec I'objectif de développer des outils de
prédiction, et la surveillance de la distribution spatiale et de la variabilit¢ du flux
chromosphérique et coronal VUV et EUV.

Fig. 24: Les 2 satellites de STEREQ, embarquant les mémes instruments aunront une orbite
héliocentrigue, I'un précédant la Terre l'antre la suivant.

*Solar Orbiter, prochaine mission de I’Agence Spatiale Européenne (2013), en combinant
tres haute résolution spatiale, mesures in-situ et par télédétection a quelques dizaines de
rayons solaires au-dessus de la surface, observations hors du plan de l'écliptique (Fig. 25) et
en co-rotation, répondra a cet objectif.
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Fig. 25 : Orbite de Solar Orbiter. A gauche, vue du dessus, a droite vue par rapport a ['équatenr solaire.

*Enfin, la Sonde Solaire est de nouveau a 'ordre du jour a la NASA, dont 'objectif, en se
rapprochant a quelques rayons solaires de la surface, est de mesurer localement les
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parameétres physiques du plasma de la couronne et du vent solaire, d’imager la couronne et
d’observer la chromosphére par spectro-imagerie. Il sera alors possible d’associer micro
(mesure des fonctions de distribution et de leurs écarts aux maxwelliennes) et macro
(imagerie a I’échelle de quelques dizaines de kilomeétres) physique.

7.3- Vers un observatoire solaire virtuel :

Compte-tenu de I'ensemble des données que nous avons commencé a (SOHO, TRACE,
CORONAYS) et que proposons (STEREO, COROT, MOST, SDO, LYOT,..) d’archiver et
des produits qui pourraient en découler, MEDOC a commencé a devenir un « Centre
Thématique solaire spatial ».

D’autre part, MEDOC doit s’insérer dans le prochain Centre de Données Spatiales de
I'TAS, qui rassemblera 4 sous-centres thématiques (ou liés a des missions). MEDOC en est
aujourd’hui la principale composante en termes de fonctions et d’expertise.

L’analyse des données (actuelles et futures) recueillies, nécessite des techniques de
traitement du signal de plus en plus sophistiquées du fait du nombre croissant de ces
données (STEREO sera 10 fois plus volumineux que SOHO, et SDO 1000 fois plus!) et
du besoin d’optimiser les retours scientifiques, en mettant a la disposition de la
communauté spatiale (solaire notamment) des données accessibles, homogenes et
facilement exploitables.

MEDOC est ainsi activement impliqué dans I’European Grid of Solar Observations
(EGSO) dont le but est de construire les bases d'un observatoire solaire virtuel. Dans ce
projet financé par la Commission FEFuropéenne, MEDOC est responsable du
développement des modules d'accés aux archives distribuées et de l'interface utilisateur

(http:/ /www.egso.org/).

Petite pensée pour finir :

11 est clair que je souhaite a la fois :

-activement participer a ’'analyse des données des futures missions citées plus haut, dont la
moisson sera —on Pespére- encore plus fructueuse que celle de SOHO et

-faciliter leur distribution vers la communauté solaire, dans le cadre du poéle thématique
solaire MEDOC.
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