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CHAPITRE I 

GENERALITES 

"Ve. deux diosei tune. 
L'awOA c'&&£ ti iot&U." 

IPiLivVLt, 1949) 



Vaste par ses dimensions, le soleil ne l 'est pas 
moins par la diversité des phénomènes qu ' i l offre aux inves
tigations des physiciens. Pour s'en convaincre, i l n'est 
que d'observer la pluralité de ceux qui s'affairent autour 
de lu i : spécialistes de la physique atomique, de l'hydro
dynamique, des champs magnétiques, du transfert de rayonnement, 
observateurs de neutrinos, de photons allant des rayons X aux 
ondes radio, voire climatologues eu archéologues... A une 
époque où d'aucuns considèrent la physique solaire canne une 
branche "classique" (pour ne pas dire viei l lot te) de l 'as t ro
physique, par opposition aux verts pâturages qui s'étendent 
au delà des frontières de notre système solaire, i l n'est 
peut-être pas inutile de rappeler quelques banalités : tout 
d'abord, la physique solaire est un cas, exceptionnel en astro
physique, où la proximité de l 'objet en permet l'étude détai l lés . 
I l en résulte bien souvent l'établissement d'un dialogue fécond 
entre observation et théorie : la première suggère un sujet 
d'étude à partir duquel la seconde bât i t un modèle quantitatif 
dont les conséquences peuvent être à leur tcur confrontées I 
la première. Ce schéma, relativement fréquent en physique solaire, 
l ' e s t bien moins dans d'autres domaines de l'astrophysique : bien 
souvent, le développement de la connaissance y est freiné par 
l'impossibilité pratique de /érif ier par observation les consé
quences des théories. Bien des idées, parmi les plus passionnantes, 
en restent ainsi au stade de la spéculation. La position privi
légiée qu'occupe le soleil , tant dans l'espace que dans l 'espri t 
des astronemes, a fait de lui le nccêle d'ésoile servant à élaborer 
nouera de concepts qui assurent le léveloppemer.- de la physique 
stel laire. Ainsi, l'existence l'une chromosphere et d'une couronne 
solaires, qui a posé (etcontinue ï poser) tant de problèmes aux 



théoriciens, a-t-elle donné l'idée que des phénomènes analogues 

pouvaient exister auteur des étoiles. La recherche systématique 

de chromospheres stellaires qui en a résulté, notaranent à l'aide 

de moyens spaxiaux, a montré la généralité de tels phénomènes. 

On pourrait trouver bien d'autres exemples, tels les vents ou 

les taches stellaires. Bsur être juste, il faut cependant 

reconnaître que de tels transferts de connaissances peuvent 

s'effectuer en sens inverse et que, par exemple, la théorie 

des pulsations des céphéïdes a contribué à celle des oscillations 

solaires, mais de tels cas sont beaucoup plus rares. L'atmosphère 

solaire a également suscité l'élaboration d'une théorie de la 

formation des raies hors ETL, dont les conséquences profondes 

en matière d'interprétation des spectres stellaires sont bien 

connues, (bis nous touchons là à ce que la physique solaire 

peut apporter â la physique proprement dite. îtour qui s'occupe 

de transfert de rayonnement, l'atmosphère solaire est en effet 

un laboratoire où l'on peut réunir de vastes quantités de plasma 

dans des conditions de température et de pression fort éloignées 

des conditions terrestres. Ainsi, les seules vérifications expé

rimentales dont on dispose en ce qui concerne la théorie de la 

diffusion partiellement cohérente Ccf. chapitre IV) sont-elles 

issues de l'observation de profils de raies du spectre solaire 

et de leurs variations du centre au bord du disque. Cn pourrait 

également mentionner ce que l'étude de l'atmosphère solaire peur 

apporter Cou a déjl apporté) à l'hydrodynamique ou la magnéto-

hydrodynamique . 

Si l'on quitte le morde réel pour pénétrer dans l'univers 

mental des astronomes, on n'a plus un seul soleil mais (au moins) 

deux : le soleil actif et le soleil calae. Ce dédoublement est 

à la fois spatial et Temporel : les deux se partagent le disque 

solaire à un instant donné, mais leur importance relative varie 

avec le cycle d'activité. Arcuellœent, le soleil actif semble 

retenir1 la majeure partie des attentions, en raisen de la pro-

fosion de phénomènes spectaculaires et souvent inexpliqués qui 



le caractérisent. C'est donc en tournant le dos à une tendance 

assez générale que nous consacrerons cette Hèse au soleil calme 

uniquement. Cette attitude possède tcut de mime ses justifications. 

En effet, si le soleil calme est moins complexe dans l'ensemble 

que le soleil actif, il n'en est pas moins le siège d'un certain 

nombre de phénomènes intéressants et mal expliqués, conue la 

remontée de température dans les couches extérieures ou l'exis

tence du réseau cnrcroosphérique. Le soleil calme a de plus 

l'intérêt d'être relativement homogène, en ce sens que l'on 

retrouve les mêmes structures un peu partout avec des deviations 

moyennes plus faibles que pour les structures actives. Ceci 

permet d'en obtenir, à partir des observations, une bonne connais

sance statistique se prêtant bien à des études quantitatives, 

travaux de modélisation en particulier. On pourrait aussi dire, 

d'une façon un peu simpliste, qu'il vaut mieux essayer de 

comprendre les choses les plus simples avant de s'attaquer aux 

plus compliquées, s'il n'était si difficile, dans ce domaine, de 

discerner les unes des autres. 

Pour décrire l'atmosphère solaire, on peut procéder 

verticalement ou horizontalement. Les modèles d'atmosphère 

unidimensionnels, que l'on retrouvera tout au long de ces lignes, 

ignorent les variations horizontales. A titre d'exemple, nous 

avons représenté sur la figure (1.1) la variation de température 

en fonction de l'altitude correspondant â un tel modèle. La partie 

la plus basse que nous considérerons est la zone convective. Les 

échanges d'énergie s'y font principalement par convection et ce 

mécanisme très efficace maintient un gradient de température 

relativement faible (en valeur absolue) dans toute cette région, 

par ailleurs inaccessible aux observations spectroscopicues. 

On ttouve au-dessus la photosphère, où la température dinir-ue 

d'une façon plus brutale, les pertes d'énergie étant dues 

presque uniquement au rayonnement. Cette couche relativement 

jair.ce, où se forme l'essentiel du spectre visible, est par la 

même la région la mieux connue du soleil. Un peu plus haut, 

http://jair.ce
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l e gradient de tatzérature s'inverse e t commence la chromosphère, 
objet de nos jjwestisations. Suivant en cela Athay (1976), nous 
l'avons subdivisée sr. trois couches : la basse chromosphere, 
voisine du minimn ie température, qui débouche après une légère 
remontée sur une partie en pente douce : la moyenne chromosphere.. 
Cette zone, dont la -ençératura moyenne est de l'ordre de 6500 K, 
se termine par une remontée brutale de température, suivie d'un 
plateau à environ 2C :00 K, qui constitU'Trt la haute chromosphere. 
En continuant à progresser vers le haut, on arrive dans la 
couronne solaire, cil régnent des températures de l'ordre de 106 K, 
après avoir traversé une mince couche, di te région de transition, 
caractérisée par un gradient de température très élevé. 

Quant à la structure horizontale du soleil calma, elle 
se caractérise essentiellement, au niveau chromosphérique, par 
la supergranulation. Lorsque l'on effectue des spectroheliograrar.es 
dans une raie d'origùie chromosr œrique, coime par exemple la 
raie K du oalciun ionisé, cette structure apparaît cjnne formée 
d'un réseau bril lant délimitant des cellules plus sombres. La 
fana, de ces cellules est assez irrégulière et laur dimension 
moyenne est de l 'ordre de 30a00km. Les r^c.tres de champ magnétique 
montrent que la quasi-totalité de celui-ci est concentrée le long 
des mailles du réseau (Dhromosphérique. Celies-ci sont le siège 
d'autres phénomènes : les mesures de vitesse y indiquent un 
mouvement de matière descendant, qui pourrait être l'indice d'un 
phénomène général de circulation dans l a chromosphère. C'est 
également sur les mailles de ce réseau que sont concentrés les 
spicules, comme l'indiquent les spectrohéliograœses effectués 
dans la raie Ha. 

Un des problèmes majeurs posés par la chromosphere est 
celui de son équilibre énergétique. L'augmentation de la tempé
rature avec l ' a l t i tude r.e peut en effet s'expliquer îans l 'exis
tence d'un apport d'énergie de nature non radiative. Une discus
sion détaillée de ce croblème sor t i ra i t du cadre de notre étude. 

http://spectroheliograrar.es


Rappelons simplement que l'hypothèse la plus frêquemne-ït 

avancée pour expliquer1 ce phénomène consiste en un dégagement 

de chaleur par dissipation d'cndes acoustiques. Cette hypothèse 

est toutefois coticestée à l'heure actuelle, les observations 

les plus récentes n'ayant pas permis la. mise en évidence d'cndes 

d'une amplitude suffisante pour fournir la quantité d'énergie 

requise. 

Malgré son appellation, notre soleil calme est agité 

de toutes sortes de mouvements. Du point de vue observaxiomel, 

on peut les classer en deux catégories, les mouvements résolus 

d'une part, les non-résolus d'autre part, les premiers peuvent 

être détectés par eux-mêmes, soit par observation directs du 

déplatanent de la matière, cornue dans le cas des jets de plasma 

qui constituent las spicules, soit le plus souvent par le 

glissement des raies spectrales consécutif I l'effet Doppler. 

C'est ainsi que se manifestent les oscillations de cinq minutes 

qui affectent la photosphère, ou celles de trois minutes que 

l'on trouve dans la chromosphere (et qui seront traitées an 

détail dans les derniers chapitres), sans parler des ondes 

de plus longue période qui ont *té également observées. 

Les mouvements dits non-résolus ne sont pas obser

vables directement. Cela peut provenir d'une résolution spatiale 

insuffisante des instruments, mais il existe aussi des raisons 

intrinsèques : ainsi en va-t-il des ondes de courte période, 

dont la longueur d'onde peut-être nettement plus faible que 

l'épaisseur de le. région de formation des raies spectrales 

existantes. Ces mouvements non résolus se manifestant en 

élargissant les raies spectrales par effet Doppler. Cn a en 

effet constaté que les largeurs des raies formées dans la 

chromosphere étaient nettement supérieures 1 celles que l'on 

pouvait attendre des mouvements thermiques des atomes. Pour 

reconstituer la profil des raies spectrales, on est ainsi 

amené = introduire une "vitesse nicroturbulente", fonction 

de l'altitude, qui se composa avs_- la vitesse liée S l'agitation 

thermique pour définir les largeurs Coppler (cf. chapitre IV). 



Cette façon de traiter les vitesse aléatoires d'origine non-

thermique suppose cependant que la taille des éléments de 

volume dans lesquels cey vitesses sont corrélées est nettement 

inférieure au libre parcours moyen des photons. Comme nous 

le verrons au chapitre V, cette hypothèse de la micrat-jrbuleixe 

ne permet pas d'expliquer correctement les profils observés 

d'un certain nombre de raies. H est donc vraisemblable que 

ces mouvements non résolus peuvent être aussi bien de type 

"macro-turbulent" que miaroturbilent. Quant à leur nature réelle, 

il est bien difficile de savoir s'il s'agit de vraie turbulence 

ou dlondes, qu'elles soient sonores, gravifiques ou magnétiques, 

ou encore hybrides des précédentes. 

En physique solaire comme dans d'autres domair.es, 

l'étude de.^érorilnes passe de plus en plus souvent par la 

modélisation. Nous entendons par "modèle" un mécanisme fictif, 

bien.défini mathématiquement, qui simule un phénomène physique 

réel. Ce modèle, toujours beaucoup plus simple que le phénomène 

qu'il représente, en facilite la compréhension. En dehors de 

ce rôle explicatif, les modèles peuvent posséder d'au-i*es vertus 

ils jouent en particulier un rôle unificateur en Itablissant des 

liens entre des observations séparées. Ainsi, par exemple, ceux 

qui représentent la chromosphère doivent permettre d'expliquer 

à la fois le spectre ultra-violet et l'émission centimétrique 

du soleil. Il peuvent égalejfcïnt jouer un rôle de référence, 

lorsqu'on les utilise à un autre usage que celui pour lequel 

ils ont été initialement conçus. U s se substituent alors au 

phénomène qu'ils représentent. _%i chapitre '/II, nous utiliserons 

ainsi un modèle d'atmosphère, initialement conçu pour l'inter

prétation des raies spectrales, afin .'.'étudier les modes d'oscii 

lation chromosphériques. 3ien que cette classification soit 

imprécise et assez subjective, on peut essayer de classer las 

modèles en trois catégories, en distinguant les théoriques, les 

empiriques et les semi-empiriques. A ces trois catégories corres

pondent trois sortes de phénomènes. Les modèles théoriques 

http://domair.es


s'appliquent à des phénomènes dont la nature est dans l'ensemble 

bien connue : c'est le cas, par exemple, de la variation de 

température dans la photosphère que l'on parvient assez bien 

à reproduire par application d'un certain nombre de lois 

physiques (équilibre radiatif, équilibre hydrostatique, équi

libre sta-istique des populations, etc...) (cf. Kurucz, 19?!0. 

C'est également le cas des oscillations de cinq minutes (voir 

par exemple Ando et Osaki, 1975). Les modèles empiriques, qui 

se limitent pratiquement S une description phénoménologique, 

s'appliquent essentiellement à des objets dont le ncde de 

fonctionnement est «al compris, même s'ils sont bien observés 

(par exemple, en physique solaire, les taches ou les spicules). 

Enfin, les modèles semi-empiriques représentent un cas inter

médiaire entre les deux précédents et s'appliquent ainsi à des 

phénomènes partiellement connus. C'est le cas de ceux qui 

simulent la structure verticale de la chromosphere et que l'on 

étudiera plus en détail au chapiare II. Une partie des méca

nismes applicables à la photosphère (équilibre hydrostatique, 

équilibre statistique, transfert de rayonnement) restent 

valables dans ce cas, mais l'équilibre radiatif ne permet pas 

de reproduire la remontée de température déduite des observations. 

On est donc amené à se fixer a priori la variation de température, 

ce qui revient à supposer l'existence d'une source d'énergie 

non radiative, de nature inconnue. 

Ainsi, les lignes qui suivent seront en grande partie 

consacrées à deux sortes de modèles : les premiers, de type 

semi-ançirique, chercheront à représenter la structure verticale 

de l'atmosphère solaire et occuperont les chapitres II 1 V. '̂ es 

autres, de rature plutôt théorique, auront l'ambition de 

simuler les oscillations de la chromosphère et seront traités 

au cours des chapitres VI 5 X. 



CHAPITRE H 

L'ATMOSPHERE HÏDRÛSTATIQUE 

"... ied moioi pm&itat componata ^ùxcXui. 

{ViAgWL, -19) 



Ce chapitre, came les trois qui le suivent, est consacré 

à l'atmosphère solaire la plus simple qui se puisse concevoir : 

sous l'action de la seule force de gravitation, la matière se 

dispose en couches concentriques qu'aucun mouvement ne vient 

perturber. Les paramètres qui définissent la structure de l'at

mosphère sont alors des fonctions d'une seule variable, l'altitude, 

et les variations de densité et de pression sont définies, via 

la loi des gaz parfaits, une fois que l'on se donne la composition 

chimique et la température. En raison de la faible épaisseur de 

l'atmosphère comparée au rayon solaire, on poussera plus loin 

encore la simplification en négligeant la courbure, es qui conduit 

à une atmosphère plan-parallèle. Bien qu'une telle démarche paraisse, 

à juste titre, en contradiction avec les observations, les modèles 

unidimensionnels développés depuis une quinzaine d'années se sont 

révélés aptes à expliquer une grande partie, si ce n'est la majeure 

partie, des propriétés du spectre solaire. Des effets naguère 

attribués systématiquement aux inharoogénéîtés, tels les "anomalies" 

dans les variations centre-bord de certaines raies ctoomosphériques, 

sont même rentrés dans le giron de l'atmosphère plan-parallèle 

depuis 1" introduction de la diffusion partiellement cohérente. 

De tels modèles ne peuvent certes pas vraiment tout expliquer, sinon 

les chapitres VI à X perdraient leur objet, mais même dans ce cas 

(l'étude des oscillations), il est nécessaire de se définir un modèle 

de départ çtl'il est conmode de choisir en équilibre hydrostatique. 

Tout cela justifie l'attention qui leur est ici consacrée. 

H . 1. Bref historicue 

the revue des modèles d'atnosphère solaire a été fa i te , 
en particulier, par ftmrstt (1977). On pourra s'y reporter pour 
plus de détails . Ces icdèles sont de type soit théorique, 



soit semi-empirique. Les premiers ont l'intérêt 

de ne pas postuler a priori la variation de la température 

avec l'altitude, nais de calculer celle-ci en supposant que 

l'atmosphère est en équilibre radiatif. Ces modèles théoriques, 

très employés en physique stellaire, le sont moins en 

physique solaire, mais on peut citer, par exemple, ceux de 

Kiirucz (197>*) o u d e Gustafsson et al. (1975). Dans le cas du 

soleil, de tels modèles présentent l'inconvénient majeur de ne 

pas représenter la remontée de température chrcmosphérique, le 

maintien de celle-ci exigeant une source d'énergie non-radia-ive, 

dont le nature est encore mal connue. C'est pourquoi on se 

limitera ici aux modèles semi-empiriques, où l'on se donne au 

départ la variation de température en fonction d'une variable 

représentant l'altitude, qui peut être l'altitude elle-même 

ou la masse par unité de surface (densité intégrée le long d'une 

ligne verticale), par exemple. On se donne également la composition 

chimique, la gravité et éventuellement la vitesse moyenne du 

champ de vitesses "mdcroturbulent". Les premiers modèles, en 

particulier ceux connus sous les noms de "Utrecht Reference Photo

sphere" (Heintze, Eubenet et De Jager, 13BM-), "Bilderberg Conti

nuum Atmosphere" (Gingerich et Ce Jager, 19E8) ou "SAO 5",étaient 

basés, du point de vue théorique, sur l'hypothèse de l'équilibre 

thermodynamique local et cherchaient à reproduire le plus fidè

lement possible les intensités contenues dans tous les domaines 

spectraux suffisamment connus du spectre solaire. Avec le 

"Harvard Smithsonian Beference Atmosphere" (HSRA : Gingerich et al., 

1971), toujours basé sur les intensités continues, un progrès 

théorique fut accompli avec l'introduction des écarts S l'ETL 

pour l'atome d'hydrogène. En utilisant un modèle d'atome d'hjcrcgène 

plus complexe et en étendant les méthodes de transfert hcrs-ETL 

à un certain nombre d'autres éléments abondants dans l'atncsphère 

solaire, Vernazza, Avrett et Loeser (1973) proposèrent un modela 

("VAL") s'étendent de la photosphère à la région de transition 

chromosphère-couronne. Ces mimas auteurs perfectionnèrent ensuixe 

leur modèle en proposant des modifications dans la région du nôni-Tur. 

de température (Vernazza, Avrett et Loeser, 1976). La base 



observationnelle de tous ces modèles était toujours constituée 

par les intensités continues du spectre solaire. L'amélioration 

des méthodes de calcul concernant les profils de raies (succes

sivement et schématiqueroent : l'abandon de l'EÏL, l'utilisation 

de modèles d'atones comprenant de nombreux niveaux, l'introduction 

de la diffusion partiellemsnt cohérente) ont incité certains auteurs 

à utiliser ces profils pour construire des modèles d'atmosphère. 

Cela a conduit, par exemple, Ayres et Linsky C197B> à proposer 

un modèle ("AL"), basé sur les raies de Mg II et Ca H , dont le 

rainimim de température est sensiblement plus chaud ( W O jç gu xieu 

de 4150) que celui du VAL ou du EiSRA. l'usage des profils de raies 

reste cependant plus critiquable, en matière de modèles d'atœsphère, 

que celui des continus, en raison de la complexité du mécanisme 

de formation de certaines d'entre elles et des incertitudes qui 

affectent fréquemment les paramètres atomiques. 

H . 2. Le calcul des modèles semi-empiricues 

Conformément à ce qui a été dit plus haut, nous utilisons, 

pour nous définir un modèle send-erapirique : 

- une grille de valeurs peur la masse m par unité de 

surface (que l'on peut définir comme la densité 

intégrée le long d'un rayon solaire, à partir de l'ob

servateur) 5 

- les températures T correspondant 1 ces valeurs de m ; 

- les vitesses moyennes v_ de microturbulence (pour les 

mêmes valeurs de m) ; 

- les abondances des divers éléments (Aj) ; 

- le champ de gravitation (g). 

H faut bien entendu ajouter à cela un certain nombre de 

paramètres atomiques en fonction des détails eu problème que l'en veut 

traiter : sections efficaces d'excitation et d'ionisation par col

lision, forces d'oscillateur, sections de photoionisation, para

mètres d'élargissement des raies, etc... 



les principaux résultats de ces calculs sont les 
altitudes z, les densités p, les densités électroniques H , 
ainsi que les intensités dans diverses parties du spectre solaire 
(raies et continus) qui permettent de tester la validité du modèle. 

le problems consiste à résoudre un système d'équations 
comprenant : l 'équilibre hydrostatique, l'équilibre d'ionisation 
des éléments les plus abondants, 1'équilibre statistique des 
populations des niveaux (pour l'atome d'hydrogène et éventuellement 
d'autres atones), le transfert de rayonnement dans les transitions 
étudiées, l a figure 2.1 résume les rapports entre les diverses 
grandeurs mises en jeu par ces équations : les principales variables 
sont figurées par des rectangles, les équations Cou systèmes 
d'équations), que nous examinerons plus en détail par la suite, 
par des cercles. Les flèches indiquent le sens habituel des calculs 
numériques, allant des grandeurs uti l isées courre données aux 
équations, et des équations aux "inconnues". Ce schéma i l lus t re 
l'interdépendance des systèmes, et par suite la nécessité de les 
résoudre sisultanément. Ainsi, par exemple, l 'équilibre hydrostatique 
dépend, à cause de la pression électronique, de la densité électro
nique, qui est déterminée par l ' ionisation de l'hydrogène e t des 
métaux (ou, plus généralement, des autres éléments). L'ionisation 
de l'hydrogène est couplée, via l 'équilibre statistique, aux champs 
de rayonrement dans les transitions Craies et continus) relatives 
à cet élément. Ceux-ci dépendent à leur tour, via les équations de 
transfert, de la densité, de la température, et mine des champs de 
rayonnement dans les autres transitions par l'intermédiaire des 
ternes s* e t B Ccour les raies : cf. chapitre 4) ou ï„ e t n Coeur 
le continu de Lyman i cf. chapitre 3). Cn peut résoudre numériqjetsnt 
ces systèmes par itération, en ajoutant aux données du prcbienfi une 
première évaluation ce certains paramètres Cpar exemple les champs 
ds rayonnement), que l 'on change par la suite jusqu'à obtention de 
la convergence. Cela conduit à des systèmes de "boucles" imbriquées, 
te ls celui schématisé par la figure 2.2, que nous avons u t i l i sé 
pour résoudre simultanément l 'équilibre hydrostatique et l 'équilibre 



Figure 2.1 : Représentation schématique des systèmes d'équations entrant 

dans le calcul d'un modèle d'atmosphère seni-enpirique : 

les cercles représentent les systèmes ci'équations et les 

rectangles, les variables entrant dans ces systèmes. Les 

flèches indiquent le sens dans lequel les calculs numériques 

sont effectués. 

Signification des symboles : 

\ 
S 

m 

T 

Nion 

abondance de l'élément OO 

champ de gravitation 

masse par unité de surface (variable de profondeur) 

température | fonctions de m 

vitesse moyenne de turbulence ) 

altitude géométrique 

densité 

densité électronique 

température de rayonnement 

probabilité d'excitation/ionisation par'~collisions 

peculation du niveau (j) d'un atome 

probabilités d'excitation/ionisation par rayonnement 

coeficients de couplage pour une raie 

populations des ions 

intensité spécifique 
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Figure 2.2 : Systàre de boucles e t de t e s t s peur l a résolut ion numérique 

des systèmes d'équations d l f i r i s s a n t un œedèle d'atmosphère. 



d'ionisation de l'hydrogène, l ' ionisation des autres éléments 
('létaux") étant supposée conforme à l 'équilibre therrodynamique 
local (loi de Saha). Ce système de boucles est assorti de divers 
tests destinés à vérifier la convergence des calculs et portant 
sur le rapport d'ionisation n = N />L, les températures de rayon
nement T r dans les continus de l'hydrogène, les bilans radiatifs 
p j - , les populations N. des niveaux, e t les altitudes. 

H . 3. L'ég^'iibre hydrostaricue 

Si p est la densité, la. variation de la pression avec 
l 'a l t i tude est donnée par l'équation de l'équilibre hydrostatique 

§ - - SP (2-D 

L'épaisseur de l'atnosphère étant faible par rapport au 
rayon du solei l , on peut considérer la gravité cornue constante e t , 
par intégration de l'équation précédente, obtenir la relation simple : 

P = mg (2.2) 

La pression totale résulte de la somme de plusieurs ternes : 

la pression due aux atomes et aux ions est N. KT, M» étant la densité 

de ces particules. La ccntribution des électrons est N g KT. fax deux 

précédentes, il faut ajouter la contribution des mouvements turbulents 

non résolus dont l'atmosphère solaire est le siège : VipWj*, v T 

étant la vitesse moyenne de "microturbuler.ce". On négligera ici la 

pression de radiation, dont l'ordre de grandeur est nettement plus 

faible. Si l'atnosphère esr composés de n éléments différents, dont 

les abondances sont A- et les masses des atomes Uj, on obtient : 

P = Ng[CCj+n>KT+ V Î C J V ^ ] (2.3) 

http://microturbuler.ce


o u i on a posé 

cz * 
R A _ 

" H " l A. 
3 

d = 
P A A.li. 

: : 

et Tl = 
N 

4 

C2.W 

(Nj, : densité d'hydrogène totale) 

(2.3) peut encore s'écrire, en fonction de m : 

F. -caswt 4 " V T Z ) É (2.s) 

Eh combinant cette expression avec (2.2), on obtient 

pour z l'équation différentielle : 

<& = " 4- (2*^ kl + 4" vT2) d On m) (2.6) 
g Oĵ  2 

Si le taux d'ionisation n est connu, on peut intégrer 

numériquement cette équation par une méthode classique (celle de 

Kitta-Bunge, par exemple) pour en déduire les altitudes et, par 

la même occasion, les densités de l'hydrogène et des électrons. 

Certains auteurs, en particulier Vemaiza, Avrett et Loeser 

(1973), donnent les paramètres initiaux en fonction de l'altitude 

géométrique. Dans ce cas, c'est m que l'on doit déterminer, ce qui 

revient à prendre l'équation (2.S) dans l'autre sens. 

H . H. Un modèle initial pour l'étude des oscillations 

A partir- du chapitre VI, nous étudierons les oscillations 

dans l'atmosphère solaire. Pour cela, ncus devons ncus définir un 

modèle en équilibre hydrostatique qui constituera les conditions 

initiales du Mouvement (ou, pour employer le langage de l'hydro

dynamique linéaire, qui servira de support à la propagation des 

ondes). Comme on le verra au ccurs des chapitre VI et VII, les 



oscillations de l'atmosphère solaire forment un système s'étendant 

à travers la zone convective, la photosphère st la chromosphere, n 

faut donc se donner1 un modèle englobant ces diverses parties de 

l'atmosphère et montant jusqu'à la hase de la ccuronne, ce qui 

constitue un ensemble beaucoup plus étendu que les modèles usuels. 

Pour le construire, on doit donc faire appel â des sources diverses 

et raccorder les "morceaux d'a-biosphère" ainsi obtenus. 

Un tel modèle est soumis, de la part des observations, 

à deux catégories de contraintes : les unes, de nature hydro-

dynasique, sont représentées par la fréquence des oscillations, 

liée aux fréquences propres des "cavités" photosphiriques et 

chrciicsphériques, cornue an le verra au chapitre VI. Ces fréquences 

propres dépendent essentiellement des variations de température 

avec l'altitude géométrique. Les autres contraintes, que l'on peut 

qualifier de "spectroscopiques", sont fournies par les intensités 

dans un certain nombre d-> raies et de continus du spectre solaire, 

dont les régions de formation sont incluses dans le modèle. Contrai

rement aux précédentes, ces contraintes ne dépendent pas directement 

des dimensions géométriques de l'atmosphère, nais plutôt des densités 

de matière le long de la ligne de visée, qui définissent les pro

rondeurs optiques. Pour pouvoir tester un modèle au moyen de ces 

deux sortes de critères, il est donc nécessaire d'avoir à la fois a 

et m, c'est à dire de résoudre l'équilibre hydrostatique. 

Ce modèle comprend ainsi une zone convective, dont la 

structure de température est déterminée pat' le flux d'énergie 

sortant du soleil, par l'intermédiaire de la théorie de la "disxsnce 

de mélange". Mous avons utilise, à est effet, les tables de 3aker 

et Temesvary (1965). La photosphère est sans doute la partie la 

mieux connue de l'atmosphère solaire, la majeure partie du spectre 

visible provenant de cette région : nous avons repris la variation 

de température donnée par Vemazsa, Avrett et Ioeser, (1973) (VAL), 

pour la région du minimum de température, il était nécessaire de 

faire un choix entre les modèles relativement froids, basés sur 



les continus (par exanple celui de Vernazza, Avrett et Loeser, 
1976), et les modèles plus chauds, comme celui d'Ayres et Linsky 
(1976), basé sur les ailes des raies de Ca U . L'un des principaux 
objectifs de ces calculs étant l'étude des raies de Xg II et Ca I I , 
un modèle du second type (avec un minimum è ^500 K) a été préféré, 
ce qui n'implique pas une prise de position ce notre part dans la 
controverse sur l a température de cette région ! Dans la chromo-
sphère proprement di te , l'augmentation des inhoregénéïtés laisse 
une certaine latitude quant au choix de la structure de température. 
On a adopté i c i une température légèrement inférieure à celle du 
VAL pow deux raisons : +mrt ri'ahoni, la -""•\:v=—°nn de l'énergie 
mécanique des ondes commence à se manifester dans cette région 
et tend S la réchauffer au cours des expériences ; ensuite, les 
variations (réversibles) de température qui accompagnent les 
mouvements créent des variations fortement non-linéaires des 
fonctions Sources dans les raies chromosphéricues, s i bien que 
l ' intensité moyenne qui en résulte est nettement supérieure à 
l ' intensité du modèle statique (un exemple de cet effet sera donné 
au chapitre IX) ; on a donc compensé cet effet en prenant un modèle 
in i t ia l légèrement plus froid. Efer rapport au VAL, le plateau 
"Lyman B" a été également refroidi de 2000 K environ, suivant en cela 
les recommandations de Lites, Shine et Chiproan (1978). L'épaisseur 
de la région de transition chrcmosphFre-ccuronne est comparable 
à celle donnée par Jordan (1975), mise à pan: la partie supérieure 
qui a été réduite de façon â arriver plus rapidement dans la 
couronne (et supprimer ainsi quelques points inutiles à nos calculs). 

En ce qui concerne les vitesses ce :aioroturfculence, 
nécessaires à l ' interprétation des largeurs de raies observées, 
on a pris pour référence celles données par le VAL. Toutefois, i l 
est apparu avantageux de les récuire d'environ 20% dans la chromo-
sphère. D'une parc, cela permet de tenir ccnçte de l'élargissement 
résultant des oscillations ; d'autre part, cela tard à réduire 
quelque peu les dimensions gécnstrigies de l'atmosphère (via 
l 'équilibre hydrostatique) et par suite S augr.er.ter les fréquences 

http://augr.er.ter


propres d'oscillation et à les rapproche? des fréquences 

observées (sans cela, les périodes d'oscillation seraient 

nettement supérieures à 200 secondes). 

Les principaux paramètres du recèle sont indiqués 

dans la table n°l qui comprend, outre les données (m, T, v T ) , 

les altitudes, les densités d'hydrogène (atones et ions), et les 

rapports d'ionisation n résultant des calculs nentionnés plus 

haut. Les parties de ces calculs relatives à l'équilibre statistique 

et au transfert de rayonnement pour l'hydrogène, fournissent en 

même temps les intensités dans les raies et les continus, ainsi 

que leurs variations centre-bord. Ces calculs seront donc détaillés 

dans les chapitre H I et IV. 



MODELE 

TABLE 1 

D'ATMOSPHERE N°18 

m T v. 
(g/cn -') (K) (km/s) 

7.90 ( :-s) 1 000 000 8.0 
7.95 ( :-s) 1 000 000 7.9 
8.05 ( :-6) 316 000 7.7 
8.08 ( :-6> 158 000 7.6 
a.îo ( :-«) 79 400 7.6 
8.12 ( ;-6) 39 800 7.5 
8.18 ( :-6) 20 000 7.4 
8.40 ( ;-6) 19 000 7.0 
8.80 j :-6) 17 800 6.2 
8.85 ( :-«) 12 600 6.1 
8.90 | :-6) 9 000 6.0 
1.00 | ;-s) 7 410 5.9 
1.26 | :-5) 6 790 5.7 
1.58 ( :-s) 6 640 5.5 
2.51 | :-B) 6 520 5.1 
3.98 1 i-5) 6 430 4.7 
1.00 | [-4) 6 310 4.0 
2.51 1 [-4) 6 190 3.3 
6.31 i 1-4) 6 030 2.5 
1.58 l [•3) 5 780 1.8 
3.08 i (-3) 5 370 1.0 
1.00 i (-2) 4 920 1.3 
2.51 l (-2) 4 570 1.0 
5.01 ! (-2) 4 510 1.0 

(km) (cm3) 
2 745 6.83 (+8) 1.20 
2 438 6.88 (+8) 1.20 
2 076 2.19 (+9) 1.20 

2 035 4.37 (+9) 1.20 
2 021 8.60 (+9) 1.20 

2 014 1.68 (+10) 1.20 

2 003 3.42 (+10) 1.05 

1 977 3.73 (+10) 1.04 

1 935 4.28 (+10) 1.02 

1 931 6.18 (+10) 9.12 (-1) 
1 928 9.04 (+10) 7.37 (-1) 
1 884 1,26 (+11) 6.41 (-1) 
1 812 1.83 (+11) 5.14 (-1) 

1 749 2,50 (+11) 4.03 (-1) 

1 635 4.60 (+11) 2.23 (-1) 

1 536 8.15 (+11) 1.19 (-1) 
1 359 2,33 (+12) 3.76 (-2) 
1 200 6.39 (+12) 1.45 (-2) 

1 054 1.74 (+13) 6,92 (-3) 
920 4,73 (+13) 2.93 (-3) 

797 1,32 (+14) 8.65 (-4) 
686 3.S3 (-14) 2.57 (-4) 
582 9.78 (+14) 1.43 (-J) 
508 1.98 (+15) 1.32 (-4) 



TABLE 1 (suite et f i n ) 

1.00 (-1) 4 500 1.0 435 3.96 (+15) 1.20 (-4) 
2.00 (-1) 4 570 1.0 361 7.80 (+15) 1.14 (-4) 

3.98 (-1) 4 740 1.0 285 1.50 (+16) 1.17 (-4) 

1.00 5 040 1.0 179 3,54 (+16) 1.26 (-4) 

2.51 5 570 1.0 64 8.05 (+16) 1.70 (-4) 

3.98 6 170 1.0 0 1.15 (+17) 3.63 (-4) 

5.01 6 920 1.0 35 1.30 (+17) 1.24 (-3) 

6.31 8 320 1.0 77 1.35 (+17) 8.91 (-3) 

7.94 9 550 1.0 - 125 1.45 (+17) 3.17 (-2) 

1.00 (+1) 10 300 1.0 - 181 1.66 (+17) 5.65 (-2) 

1.58 (+1) 11 500 1.0 - 306 2.24 (+17) 1.14 (-1) 

2.51 (+1) 12 700 1.0 - 455 3.03 (+17) 1.92 (-1) 

3.98 (+1) 13 700 1.0 - 626 4.24 (+17) 2.59 (-1) 

6.31 (+1) 14 700 1.0 - 819 5.98 (+17) 3.25 (-1) 

1.00 (+2) 15 800 1.0 - 1 036 8.40 (+17) 3-97 (-1) 

1.58 (+2) 16 900 1.0 - 1 278 1.19 (+18) 4.59 (-1) 

2.51 (+2) 18 100 1.0 - 1 550 1.70 (+18) 5.19 (-1) 

3.98 (+2) 19 400 1.0 - 1 851 2.44 (+18) 5.75 (-1) 



CHAPITRE III 

TRANSITIONS CONTINUES ET DENSITE ELECTRONIQUE 



Au cours du chapitre précédent, on a vu que l'équation 

de l'équilibre hydrostatique (2.6) pouvait être intégrée à condi

tion de connaître le paramètre - n, rapport de la densité électro-

idque à la densité d'hydrogène, représentatif de l'ionisation du 

milieu, ta valeur de ce paramètre est elle-même déterminée par de 

nombreux processus contrôlant l'ionisation de chaque élément 

chimique présent dans l'atmosphère. Parmi ceux-ci, l'hydrogène 

occupe une place prépondérante, puisqu'il constitue à lui seul 90% 

(en nombre d'atomes) de l'atmosphère solaire. Pour cette raison, 

et aussi parce que son équilibre d'ionisation met en jeu des méca

nismes complexes, la majeure partie de ce chapitre lui sera consacrés. 

H I . 1. Origine des électrons 

L'équilibre d'ionisation de chaque élément chimique varie 

avec l'altitude en fonction des conditions physiques et des champs 

de rayonnement qui y régnent. Dans la zone convective, l'hydrogène 

est suffisamment ionisé pour que sa contribution soit prépondérante. 

D'autre part, en raison de la densité élevée, les collisions entre 

particules sont tris nombreuses et maintiennent des populations d'ions, 

d'atomes et d'électrons conformes à l'équilibre thermodynamique local. 

Plus haut dans l'atmosphère, au voisinage du minimum de 

température, le taux d'ionisation de l'hydrogène tombe à un niveau 

très bas, de l'ordre de 10 , si bien que la contribution d'éléments 

moins abondants, mais plus facilement ionisables, devient la princi

pale source d'électrons libres. Ces éléments sont principalement les 

métaux : sodium, magnesium, aluminium, silicium, calcium et fer. 

El raison de la diminuuicn de la fréquence des collisions, et de 

l'augmentation du libre parccurs moyen ces photons, qui peuvent 



ainsi transiter librement entre régions de températures différentes, 

les populations de ces ions peuvent différer sensiblement de ce 

qu'elles seraient à l'ETL (en particulier, en ce qui concerne le 

silicium : cf. Vernazza, Avrett et Lceser, 1976). Il apparaît 

néanmoins que, globalement, les calculs d'ionisation des métaux 

effectués en ETL donnent une approximation satisfaisante de la 

densité électronique dans cette région. 

Avec la remontée de température chrcmosphérique, réap

paraît l'ionisation de l'hydrogène qui devient à nouveau la prin

cipale source d'électrons libres. Cependant, du fait de la faible 

opacité de la chromosphere pour un certain nombre de transitions 

de l'atome d'hydrogène, une grande partie des photons s'échappe de 

l'atmosphère, provoquant une diminution de l'intensité moyenne du 

rayonnement. Les processus de photoionisation perdent ainsi de 

leur efficacité et ramènent le taux d'ionisation de l'hydrogène 

nettement en-dessous de ce qu'il serait à l'ETL. un calcul global 

des champs de rayonnement et des populations des niveaux de cet 

élément est donc nécessaire pour déterminer la densité électronique. 

Dans la région de transition et la couronne, l'hydrogène 

est totalement ionisé. Des variations de n (entre 1 et 1.2) peuvent 

encore se produire du fait de l'ionisation de l'hélium, là encore, 

cette ionisation se fait hors ETL, et il faudrait la traiter, en 

toute rigueur, de la même façon que celle de l'hydrogène. Si nous 

l'avons traitée ici en ETL, c'est simplement parce que le phénomène 

ne concerne qu'une très faible couche de l'atmosphère, et que la 

différence d'épaisseur de la région de transition qui pourrait en 

résulter est négligeable quant à la dynamique chronosphérique (il 

en irait tout autrement, bien entendu, si le but de ces calculs 

était la formation des raies de l'hélium). 

m . 2. L'écT'I-ibre theraicd'/naiiique local 

L'ETL étant une chose bien connue depuis longtemps des 

astrophysieiens, il ne s'agit pas ici de rappeler ses principes, 



mais de montrer son application concrète à la détermination des 
populations d'ions s t d'électrons dans l a zone convsctive et l a 
photosphère. En équilibre themcdynanàque, les populations H. 
et N. 1 de deux états successifs d'ionisation d'un mène élément 
sont régies par la loi de Sana : 

^ C ^ ^ e x p C - ^ ) 

(m : nasse de l'électron, U-, U. . : fonctions de partition ; 

les autres symboles ont leur sens usuel) 

Le membre de droite est, pour une transition donnée, 

uniquemant fonction de la température. On peut donc écrire (3.1) 

sous la forme : 

-tfr * H f.<T) < 3 - 2 ) 

D e 3 

Par récurrence, on peut en déduire la population de 

chaque état d'ionisation (j = 1, ..., 1) 

N0l-j F.(T) 
N 4 = N r - T 3 (3.3) 

Z N 3 F.'(T) 
V=1 s 1 

j-1 
avec : F.(T) = J~1 f-'(T) C3.>») 

i i'=i ̂  
(M- est la densité numérique de l'élément considéré) 

Le nombre moyen d'électrons l i iérés par un atcrs de 
cet élément (c'est-à-dire, S une constante pris, sa charge élec
trique) est : 



ECNe,T) = j I 1 (M) i = >1 ̂  H 1 - 3 (3.5) 

jii'i'e 

Pour une température donnée, E est une fonction décrois

sante de la densité électronique. Cette propriété, assez intuitive 

du point de vue physique, se peut démontrer ainsi : 

En posant : u = A Cj-1) F. K1'3 

et : v - A , F. N 1 _ : 1 , on a : 

3Ne v* l V 3N e

 U 3N S

J v* j=l j'=l *j ] e ^ ] 3 +D3 J 

En utilisant la symétrie des sommations par rapport à j 

et à j', et en remarquant que les termes correspondant à j'=j sont 

nuls, on peut transformer cette expression en : 

3N vi j=l j'=j+l *j *j Ne l l D 2' J V ' 

Les F. et Ne étant posit ifs, cette quantité est toujours 
négative, ce qui démontre la décroissance de E en fonction de N e . 

Si le milieu considéré est formé de n éléments d'abon
dances A,-, la densité électronique est solution de 1 ' équation de 
neutralise électrique de l'atmosphère, qui peut j ' écr i re : 

N e = "H i l l A i E i C N e ' T > C 3 ' 7 ) 

Four une température donnée, le membre de droite es-
une fonction strictement décroissante de M=, ce qui assure l 'un i 
cité de la solution. Numériquement, celle-ci peut être obtenue assez 
facilement par la méthode de Newton. 



H I . 3. L'éguilihre statistique 

Comme cela a été dit plus haut, les électrons existant 

dans la chromosphere proviennent essentiellement de l'ionisation 

de l'hydrogène. Le paramètre n est donc principalement déterminé 

par le rapport NQ/NJ,, O Ù N C est la population d'hydrogène ionisé 

(niveau "continu"), rapport qui peut être très différent de celui 

correspondant à l'ETL par suite de l'échappement des photons. 

Les rapports antre les populations N. des différents 

niveaux de l'hydrogène sont déterminés par les équations de 

l'équilibre statistixjue : si l'on considère c niveaux (le dernier 

étant le continu), et si P .̂  est la probabilité de transition par 

unité de temps du' jême au kèrne, la condition pour que les populations 

de ces niveaux restent .constantes peut s'écrire (cf. Kosseland 1926) : 

N J kii p j k = J i N k p k j ^ = i => »- 3 5 

Les ternes P ^ ne correspondant à aucune transition, on 

peut poser, formellement : 

P 33 = - J l Pjk ( 3 - 9 ) 

ce qui réduit l'équation (3.8) à la forme : 

J l N k P k j = ° (M, - . , c) (3.10) 

Ce système de c éqiaT-'nns i c inconnues ne suffit pas, 

toutefois, à déteraiiner complètement les populations une fois que 

l'on connaît les -eaux de transition. H est en effet de rang (c-1), 

chaque équa-ion étant une combinaison linéaire de toutes les autres. 

Pour résoudre le prcblème, on remplace la dernière équation du 

système nar la relaxion : 

.-H N^ = M (3.11) 

]=1 1 T 



qui exprime l a conservation des atomes. Le système ainsi 
obtenu peut-être inverse par les méthodes numériques habituelles 
pour déterminer les populations. 

En ce qui concerne les probabilités de transition, 
i l convient de distinguer les transitions entre deux niveaux 
discrets (excitation et désexcitation), que l'on traitera au 
chapitre IV, de celles qui lient un niveau discret au continu 
(ionisation e t reccmbinaison). Pour ces transitions continues, 
canne d 'ai l leurs peur les transitions discretes, ? j k est la 
sonne de deux termes C i k et 5.^, représentant respectivement les 
transitions collisionr.êlles et radiatives. Les premières s 'ac
compagnent d'échanges d'énergie entre les atomes et les particules 
responsables des collisions, qui sont principalement des électrons. 
Les probabilités de transition correspondant à l'ionisation par 
collision électronique sont proportionnelles à la densité électro
nique et dépendent de la température : 

c i c " N e flicCT) < 3 - 1 2 ) 

(pour la détermination des fJ ĉ, on pourra se reporter à un ouvrage 

"classique" comme ceux de Jefferias, 1968, ou de Mihalas, 1970). 

La probabilité de transition du processus inverse, parfois appelé 

"recombinaison â trois corps" car il met an jeu un ion et deux 

électrons, s'obtient en écrivant que les deux processus se com

pensent exaetemiînt lorsque le gai-, est en équilibre thermodynamique 

C 0 . = ^ ) * C i c (3.13) 

où (M-/N ) est le racoort des coculations en SIL : 
i c •• ~ 

M. g- . z v hv. 

c 

Cgj : poids statistique du niveau (i) ; V : fonction de partition ; 

Vi i fréquence du seuil de la Transition}. 



Dans le cas des transitions rediatives, l'atome échange 

de l'énergie avec le champ de rayonnement. Le nombre de chatons 

émis ou absorbés, par unité de temps et de volume, au cours de 

ces processus, œrrespcnd à un nombre égal à.s transitions, ce qui 

conduit aux relations suivantes (valables aussi bien peur les 

raies que les continus) : 

M s R s i = ^ ° H v d v < 3- 1 5> 
0 

et : M i R i s = tTr J" *-^ du (3.16) 

où R. et R . représentent les probabilités de transition rsdiatives 
entra le niveau inférieur (i) et le niveau supérieur (s), e v et <v 

les coefficients d'émission et d'absorption relat i fs â la transition, 
et J l ' in tensi té moyennée sur la direction : 

I IJty) du (3.17) 

Si a est la section efficace de photoionisation peur 

la transition (i-c), le coefficient d'absorption est N^Oy, d'où 

l'on déduit : 

«• a J 
hc " M i r * -T5T1 d y ( 3 ' 1 8 ) 

v i c 
le coefficient d'émission re la t i f à la recombinaison se 

compose de deux termes provenant des émissions spontanées e t induites, 
l iés par la relation d'Einstein : 

. CI) . c ' Jv> , (S) , , 1 9 ) 

En écrivant que, à l 'équilibre themcdynaroiçue, les processus 
radiatifs d'ionisation et de recembir-aisen se compensent exactement 
pour chaque frecuer.ee, et que Jv est égals à la fonction de Planck : 

http://frecuer.ee


on obtient pour le coefficient d'émission spontanée : 

ev ( S ) = N c ^ ) * % B'„ CX) 

où B'v est la fonction de Wien : 

B' v (T) = -^1 exp C- g ) (3.22) 

D'où la probabilité de photo-recombinaison : 

R c i S " • «fe* C § B ' v « ) ( 1 ^ > dv (3.23) 

Ces formules sont particulièrement utiles lorsque l ' a t 
mosphère est optiquement mince aux fréquences considérées, comme 
c'est le cas pour la chromosphère dans les continus de Ealmer et 
de Faschen. L'intensité moyenne est alors constante et égale I 
la moitié de l ' intensité intégrée dans l 'angle solide de 2T 
stéradians tourné vers l 'extérieur du solei l (l ' intensité dans 
l'angle solide opposé étant nulle). On peut obtenir cette intensité 
à part ir des observations du spectre solaire, ou canne résultat 
d'un calcul de transfert de rayonnement dans les couches plus 
profondes de 1'atmosphère. 

I l est commode d 'u t i l i ser , pour représenter J v , des 
températures de rayonnement moyennes T définies par la relation : 

f" TTÔ J„dy=f ffXeydv (3.») 
V j c vjc 

où B est la fonction de Planck. Dans la majejre œrtie des calculs 

dont il sera question par la suire, ncus avens fixé ces temtersr^res 

de rayonnement respectivement à 5000 X et taOO K pour les continus 

de Ealaer et de Paschen, afin de calculer les S< c dans la chrenosphèrs. 

Dans les calculs où plus de trois niveaux étaient utilisés, les 

températures de rayonnement des deux continus d'ordre plus élevé 

étaient fixées i 4550 K et ̂ 300 K. 

(3.20) 

(3.21) 



H I . t . Formation du continu de Lynan 

Avec le continu de Lyman de l'hydrogène, on est en 
présence d'une transition continue qui ne se laisse réduire I 
aucune des deux approxi.'iations évoquées précédenrerrc : l'STL ou 
l'atmosphère optiquement mince. Ccnrae pour les raies, qui seront 
traitées au chapitre IV, i l est nécessaire de résoudre l'équation 
de transfert pour déterminer le champ de rayonnement dont: dépend 
la probabilité de photoionisation Ri c . Bien que l'on puisse a 
priori u t i l i ser les mêmes méthodes pour t r a i t e r raies et continus, 
i l apparaît que les propriétés de convergence du système i térat if 
sont bien meilleures lorsque l'on t ra i te differeunsenx ces deux 
catégories de transitions. Une première différence concerne les 
probabilités de transition radiatives : pour les continus, on 
ut i l i se des prcbabilités "symétriques" t e l l e s qu'elles sont définies 
par les formules (3.18) et (3.23), alors que pour les raies on 
adoptera des probabilités "nettes", en ut i l i sant seulement la 
différence entre deux transitions radiatives opposées. Une 
autre différence, l iée d'ailleurs I la précédente, concerne la 
façon dont on obtient les coefficients de couplage E et n 
(qui correspondent respectivement aux termes (1-e ) at c B u t i 
lisés pour les raies) . Comme nous allons le voir, on ut i l ise pour 
les continus une première estimation des populations des niveaux 
non concernés par la transition, alors que e e t B sont des 
combinaisons des taux de transition uniquement. 

Bien que le traitement qui suit s'applique essentiellement 
au continu de Lyman, on peut aussi l ' u t i l i s e r pour d'autres continus 
(ce que nous avons fai t , dans certains calculs, pous les continus 
de Balmer et de Paschen au lieu de fixer les tançérsturss de 
rayonnement:). Ainsi continuerons-nous 1 u t i l i se r l 'indice ( i ) , au 
lieu de (1), pour le niveau inférieur. 

En t rai tant l'émission induite comme une absorption 
négative, on obtient, à partir des expression (3.19), (3.21) et 



(3.22) la fonction source relative à la transition : 

Soi(v) = ̂  î (3.25) 

b.exe(jg)-l 

où b. est le coefficient d'écart à l'ETL : 

N. N 
bi " JÇ (Hî'" ».26) 

Conine b^ expOm/KT) est en général tares supérieur 
à 1, la fonction source de la transition se réduit à : 

B ' ( T ) 
S .(V) = — Ï (3.27) c i b . 

i 

A partir de la dernière équation du système (3.10), on 

peut obtenir, en isolant les termes P ^ et P c c : 

H p. c-1 H. p. 

i ce ^ î ce 

L'intérêt de cette expression est d ' isoler le terme Pi 0 

qui seul dépend de l ' in tensi té J dans l a transition considérée. 
En combinant les expressions (3.26) à (3.28), on peut mettre la 
fonction source de la transition sous la forme : 

S c i<v) = 5 V J' J y * v d v + n v (3.29) 
v i e 

' v / v 

£ • * , . 
(3.30) 

le 

v - p ^ f e * 3 ' , ™ ( i v S - d y ' <3-3i> 

e t : \ ' - ? t {Tj* <Cic + S ï V B' , CD (3.32) 



la. fonction source d'une transition continue donnée par 

la formule (3.29) est analogue à celle que l'on rencontrera au 

chapitre suivant pour les raies. L'analogie entre n v et s*B* est 

particulièrement évidente pour un atome à deux niveaux : en tenant 

compte de la relation (3.135 entre les probabilités des transition 

collisionnelles, riv se réduit alors à : 

C21 
C21 + *21 

que l 'on pourra rapprocher des fo-.mules (U.19) et (U.2Q) du cha
pitre suivant, tons le cas général d'un atome comprenant plusieurs 
niveaux discrets, le terme Dv contient en outre les contributions 
des divers processus d'ionisation de l'atome â partir des autres 
niveaux. Etant donnée une prer-ère estimation des rapports de 
population erttre niveaux discrets , des probabilités de transition 
par collisions , et des probabilités de phoxoionisation â part ir 
des autres niveaux discrets, on peut calculer les coefficients £v 
e t ' n v pour la transition (i-c). Si, comme c 'est le cas pour le 
continu de Lyman, on peut négliger' les autres causes d'émic;ion et 
d'absorption, l a fonction source totale se réduit à l'expression 
(3.29), et l 'équa ion de transfert ceut s 'écrire : 

u ^ = I.; - n v - 5 V J * 'dv' x | f I '(u')du' «.au) 
V V . 

ne 
(ceci découle de l'équation générale (4.t8) que l'on verra au 
chapitre suivant). La résolution de cet te équation fournira les 
intensités I , à partir desquelles on pourra déterminer la proba
bi l i té de photoionisation Rfc et les tanpératures de rayonnement 
correspondantes. 

Au cours du processus i té ra t i f décrit au chapitra 
précédent (cf. figure 2.2), on partira d'une première estimation 
des températures de rayonnement e t on recalculera les populations 
des niveaux correspondant à l 'équilibre statistique. Pour chaque 
transition continue traitée (en général le continu de Lyman, 



parfois ceux de PPIUFT et de Paschen) on calculera les coefficients 

de couplage Ç v et iiv, puis les intensités par résolution de 

l'équation de transfert. Les températures de rayonnement ainsi 

obtenues seront, à la fin de l'itération, comparées à celles de 

la premiere estimation pour évaluer la convergence et serviront à 

définir un nouveau jeu pour l'itération suivants. 

En ce qui concerne la résolution de l'équation de 

transfert (3.34), on peut utiliser des méthodes tout è fait 

analogues à celles qui seront exposées au chapitre suivant pour 

les raies. H n'est donc pas nécessaire de les décrire ici. En 

particulier, la méthode de Fsautrier utilisée pour résoudre 

l'équation (4.51) s'applique parfaitement aux continus. Certaines 

simplifications sont même possibles, en raison de l'absence de 

diffusion partiellement cohérente, et aussi du fait que le profil 

4 V du coefficient d'absorption ne varie pas avec l'altitude. 



CHAPITRE IV 

FORMATION DES RAIES CTROMOSFHEKIOUES 



Connaître le mode de formation des raies spectrales 

nous est essentiel à plus d'un titre. Tout d'abord, certaines 

d'entre elles interviennent dans l'équilibre de notre atmosphère : 

par l'intermédiaire de l'équilibre statistique, les principales 

raies de l'hydrogène (la, Ha, LS) peuvent modifier considérablement 

le mécanisme d'ionisation de cet élément et agir ainsi sur la 

structure de l'atmosphère. Conjointement avec les continus, les 

raies spectrales sont également un outil de diagnostic précieux 

pour l'atmosphère statique. H n'est guère de couche de l'atmosphère 

qui ne puisse être étudiée au moyen de tout ou partie de l'une 

d'entre elles : ailes des raies de Mg II et Ca II pour la photosphère 

et le minimum de température ; ailes de la et noyau de Mg II k 

pour la moyenne chromosphere ; noyau de la, raies de l'hélium, etc., 

pour la région de transition, enfin, elles sont l'unique téioin 

des mouvements de l'atmosphère, que 1'jn ne peut restituer sans 

une suffisante connaissance de leur mécanisrre de formation. Ca méca

nisme sera analysé, pour l'atmosphère statique, dans le présent 

chapitre et, pour l'atmosphère dynamique, au chapitre VUE. 

IV. 1. Retour sur l'équilibre statisticue 

Comme on l'a vu au chapitre précédent, les équations 

de l'équilibre statistique permettent de déterminer les populations 

des niveaux et les termes de couplage i^ et i\_ relatifs à une 

transition continue, à partir des probabilités de transition ?.v. 

H reste maintenant à déterminer les probabilités relatives aux 

transitions entre niveaux discrets, eue l'or, peut classer en tran

sitions interdires et permises, revrr les preiaiàres, les ?.v se 

réduisent â des ^rotabili~és de transition ccllisicnneiles C. v. 

rtour les secondes, il faut ajouter des ternes radiatifs Riv. déper-car.t 

du champ de rayonnenent conforrrsrent à la formule (3.16). 



Les Cj]ç sont données par des formules analogues à 
celles que nous avons déjà rencontrées pour les continus : en 
désignant par ( i ) e t (s) les niveaux inférieur et supérieur, 
on a ainsi : 

c i s = N e n i s <*.« 

*•• C s i • fr" =is < l t > 2 ) 

s 
le rapport des populations à l'ETL étant cette fois : 

,Ni,« g i -""is. „ „ 

Les ternes &^s se déduisent eux-mêmes par intégration 

des sections efficaces d'excitation par collision 0^, qui sont des 

fonctions de la vitesse v de l'électron incident : 

Sîjs = f v f(v) a ^ dv CU.iO 

où f(v) est la fonction de distribution des vitesses. Cette distri

bution étant supposée maxwellienne, et a- étant donnée le plus 

souvent en fofiCtion de l'énergie cinétique n de l'électron, on en 

déduit une formule plus utile dans la pratique : 

Ois = ci)'* ( M ) - V* f o ^ (n) n expC- ̂ > du 0».S> 

Les probabilités de transition radiatives sont, pour 
les transitions permises : 

hi " % + B s i ' s i C 4 - 6 ) 

et : ? l s = *_, J s i (4.7) 

DO 

avec : lsj_ - ) Jy *y dv (4.a) 
o 

(ifc, étant le profil du coefficient d'absorption de la ï-aie). 



Pour les calculs, on les remplacera par les probabilités 
"r.2ttes" : 

R ^ - 0 (U.9) 

Considérons en effet les équations de l'équilibre 
statistique (3.8). En les écrivant sous la forme : 

i i iKk c*j - N J c j k

+ % <Rkj - 1 v i • ° «•••") 
« k 

on voit que le remplacement des R par les R', pour une ou plusieurs 

transitions (j-k) ne modifie aucunement la forme de ces équations • 

On peut encore écrire R' sous la. forme : 

R , S i = A 5 i P S i <"»-U ) 

oû. p . est l e bilan radiatif ("net radiative bracket") introduit 
par Thomas (1960). p • est nul en ETL, égal à 1 pour une raie 
optiquement mince excitée par collisions (cas assez général pour 
les raies cororales). 

Les intervalles de fréquence couverts par les raies é'.jnt 
très é t roi ts , les équations (3.15) et (3.1S) nous permettent de 
calculer les coefficients moyens pour l'émission spontanée, l'émis
sion induite e t l'absorption : 

M s A s i ( 1 * - 1 3 ) 

(t.m) 

(t.15) 

J.) -
00 

o 
(s) 

0 
dv _

h v i s 

I ( " = 
h v i s 

«s 3 s i 7 s i 

Ti
l 

h v i s 
4ir h -13 



En trai tant l'émission induite comme une absorption 
négative, on peut définir une "fonction source globale" : 

g(s) N A ± 

" ? - I ( I ) / J s i » i B i « - V s i 

Ce qui, en tenant compte des relations liant les 

coefficients d'Einstein : 

? B,-. = B . * —S A • (4.17) 
Ss " S 1 to3^ S 1 

prend la forœ : 

S,, - ^ 

Të:~ 1 

S sl 

(t.18) 

Dans le cas d'un atoms à deux niveaux, les équations de 

l'équilibre statistique se raiœnent à une seule équation liant 

Ni et Ni qui, jointe aux relations C*.2) et (t.3), permet d'écrire 

(4.18) sous la forme bien connue : 

7 M + e BVCT) 
Sa = — (H.19) 

1 + E 

où l'on a posé : 

6 = j^-[1 - exp C-]§J>1 C4.20) 

Notons tout de suite que là fonction source globale 

Ct. 19) s'identifie avec la fonction source de la transition dans 

le cas où la diffusion est totalement ir.cohérente dans la raie. 

Comme on le verra dans le prochain paragraphe, cette fournie reste 

valable dans le cas d'une fonction de redistribution R plus 

générale en remplaçant '21 par une "intensité redistribuée" : 

j 2 l C v ) = _ L j " ? V v J y , *,. (lt.2i) 



la forme (t. 19) peur la fonction source se prête 

particulièrement bien à la résolution de l'équation de transfert : 

elle isole le terme J"IÏ correspondant à la diffusion (absorption 

puis émission dans la même transition), largement prépondérant 

pour les raies qui nous concernent, du terme £3 lié aux processus 

de création et de destruction de photons par collisions. Ce 

dernier terme, bien que d'un ordre de grandeur nettement plus 

faible que le terme de diffusion, contrôle les variations 

d'intensité avec l'altitude et détermine ainsi la solution de 

l'équation de transfert. Dans le cas plus général d'un atome 

â plus de deux niveaux, on cherchera de m&ne à séparer les termes 

de diffusion des termes de contrôle, à cette différence près que 

ceux-ci seront plus complexes : il ne se limiteront plus à un 

terme de collision, mais engloberont tous les processus suscep

tibles de peupler ou de dépeupler les niveaux entre lesquels 

s'effectue la transition à l'exception de la diffusion dans la 

raie concernée. 

Un bon moyen de réaliser cette séparation consiste à 

mettre les équations de l'équilibre statistique sous la forme : 

N. P . f . 

IT = if" t f (1*-22) 

f s i ' 
de transition Pi k, autres que celle, P s i , qui contient l'inten-

Jsi 
nettes). Les termes fs,-

suivante : en supprimant la s-ième équation du système (3.10), 

on obtient un système de (c-1) équations pour les variables 

J i p y i - - ?sj «=i, -i, ••!. •• •<=> w.23) 
ts S 



On a, par la mime occasion, retiré du membre de gauche 

la s-isme colonne qui contenait les termes ? . et P , dépendants 

de "3 .. La matrice carrée d'ordre (c-1) ainsi obtenue est régulière 

et on peat l'inverser. En désignant par il±k ̂  coefficients de la 

matrice inverse, on obtient F o u r l's rapports de population des 

solutions de la forme : 

c 
- - j j j n j k P s k (3=1, . . . , s-i, 8+1, ..., c)o».2t) 

S 

La i-ème de ces relations peut s 'écrire 

T- -- - % p si " j i % psk < u " 2 5 ) 

is 
s 

dont on déduit la formule (4.22) en posant : 

*!. - " p i « " TÇÏ " " c i « " Tq£ < u - 2 6 ) 

rt: f s i = T r T j l n i ] c P s k <*- 2 7 5 

is 

En repartant l'expression de (N.j/Ns) dorméa par (4.22) 

dans (4.18), on peut mettre la fonction source globale sous la 

forme : 

31, . EB (T)+nB •s . sx+ M { l t 2 8 ) 

C4.29) 

(4.30) 

(4.31) 

•», s i - ' -

1 + e + n 

e •fe [ 1 - exp <-S>i 

n •fc (1 - 1 
S I 

B _2hy> 1 B 
" c ' 3" 

"is 



L'expression '"'•.28) a l'avantage de distinguer, parmi 
les ternes re la t i fs I l'apport ou au re t r a i t de photons dans la 
transition <s-i), ceux (e, 3) qui se rapportent à la création/ 

destruction collisionnelle, de csix (n, 3) résultant d'échanges 
avec les autres transitions (raies ou continus). Four introduire 
un minimum de termes dans l'équation de transfert et parfaire 
l'analogie r.-ec l 'atone à deux niveaux, on écrira la fonction 
source sous l a fonce plus compacte : 

5 s i = E* B* + (1 - E V s i (4.32) 

^ * e + n enposantie =— "— 
1 + e + n 

_ GB m + nB 
et : B s — -

e + n 

IV. 2, Diffusion des photons 

tbus avons jusqu'ici parlé de l 'équil ibre statistique 
sans expliciter les variations en fréquence des coefficients 
d'absorption et d'émission à travers une r a i e . Sans entrer dans 
les détails (que l 'on pourra trouver dans de nombreux ouvrages), 
rappelons quelques notions sur le profil • u du coefficient 
d'absorption, déjà ren-ontré dans la fornule (4.8). Dans le 
référentiel de l'atome, tout d'abord, coexistent des causes 
d'élargissement naturelles et collisionnelles. L'élargissement 
naturel provienr de la aivra de vie finie des niveaux qui, confor
mément à la ïïscanique quantiçue, entraîne une incertitude inver
sèrent proportionnelle sur les énergies. I l se carecxérise par 
une constanta d'amortissement r „ , irjJépencante-isl'environnement 
physique de l'atome, que l 'on peut déterminer à partir des proba
bil i tés de désexcitation de chacun ces deux niveaux : 

(4.33) 

(4.34) 

rM = r i + r s = j<i A i : + j l s A s j (4.35) 



L'élargissement collisionnel provient des perturbations 

apportées à l'atome, au cours du processus d'émission ou d'absorp

tion, par les particules environnantes çui peuvent être chargées 

(effet Stark) ou neutres (élargissement VanderWaals e t de résonance), 

la plus grande partie des travaux sur ce sujet a été effectuée dsns 

les deux cas limites : l'approximation d'impact, valable lorsque 

la durée de la collision est faible devenu la durée du processus 

d'émission ou d'absorption, et l'approximation quasi-statique dans 

le cas opposé. Des théories "unifiées" ont toutefois été proposées 

(par exemple, celle de Smith, Cooper et Vidal, 1969). Cens de 

nombreux cas rencontrés en physique solaire (en particulier lorsque 

l'approximation d'impact est valable), le profil engendré par 

l'élargissement collisionnel est analogue au profil naturel, d'où 

il résulte un profil de lorentz : 

ou Av est l'écart en fréquence par rapport au centre de la rais, 

et T la somme des consiani.es d'asortissensnt naturel r„ et col

lisionnel r . Les ailes de la raie Lyman-a font toutefois exception, 

leur élargissement collisionnel étant dominé par l'effet Stark qui 

y génère, du moins approximativement, un profil de Hbltsmark (dé

croissant en Av 2 ) . Cet élargissement Stark reste toutefois suf

fisamment petit devant la largeur naturelle pour eue l'on puisse 

le négliger dans le calcul de ç v, mais, canne nous le verrons plus 

loin, on devra en tenir compte dans le calcul des fonctions de 

redistribution. 

Le profil précédent, valable dans le référentiel de 

l'atome, se trouve à nouveau élargi par effet Eoppler lorsqu'on 

le considère dans un referential fixe, par suite des mouvements 

ae l'atome. La distribution des vitesses étanc supposée maxwellienne, 

le profil de tcrercûz (*.3E) se -prouve ainsi Transfoins en profil 

de Voigt : 

http://consiani.es


où H est la fonction de Voigt : 

et iv D la largeur Eoppler : 

A V D = I ^ + V ) V S <*-39> 

Dans une region spectrale voisine du centre de la raie 

(typiquement, trois largeurs Ibppler pour a = r/(Wivrj)s:10"3), 

souvent appelée "noyau Doppler", cette fonction reste voisine d'une 

fonction de Gauss : 

H <a,x) = exp C-x1) (U.uo) 

alors que, à l'extérieur, le profil de Lorentz devient prépondérant : 

H<a,x)=^f^- Ct-tl) 

Examinons maintenant la dépendance en fréquence du coef

ficient d'émission ou, ce qui revient au même, de la fonction source. 

Comme on l'a vu précédemment, les trois parties de l'expression Ct.28) 

correspondent à des processus différents. Le tanne eB (T) se rapporte 

à l'excitation par collision du niveau supérieur, suivie d'une 

émission. Ce processus ne privilégiant aucune portion du niveau 

supérieur, l'émission qui en résulte aura le mime profil que le 

coefficient d'absorption (qui est le profil naturel de la raie), 

ce qui rend ce terme indépendant de la fréquence. En ce qui concerne 

le second terme, la situation est beaucoup plus complexe, dans 

la mesure où il résulte de nombreux processus dont certains peuvent 

peupler la niveau supérie'.:r de façon inhonogène (en particulier, 

l'absorption des phctons dans une autre transition où le champ de 

rayonnement varie •très vite avec la fréquence). Cependant, ce cas 



ne st présente guère dans la pratique : par exemple, pour les 

raies de Mg H , ce terme de couplage est négligeable par rapport 

au terme de création thermique ; dans le cas des raies de 

l'hydrogène, la majeure partie de ce terne prcv'r-vt des recom

binaisons en cascade à partir du continu, qui peupi-srt égaleaant 

le niveau supérieur de façon homogène. Dans tous les cas que 

no'is avons étudiés, on peut donc légitimement considérer que le 

terme £ B de la formule (t.32), qui résulte des deux précédents, 

est indépendant de la fréquence. H en va autrement peur le terme 

(1-e )<T correspondant à la diffusion (absorption suivie d'une 

émission dans la même raie). Nous nous limiterons ici au cas d'une 

transition dont le niveau inférieur est le niveau fondamental, 

et supposai ans la diffusion isotrope. (Pour une discussion plus 

complète, on pourra consulter l'article de Hummer (1962) ou 

l'ouvrage de Jefferies (1968)). 

Sciant x la fréquence réduite du photon absorbé (dans 

le référentiel "fixe") : 

v-v . 

x' celle du photon réémis, et Ç et Ç' les quantités correspondantes 

dans le référentiel de l'atome. En raison de la largeur nulle du 

niveau fondamertal, l'absorption d'un photon de fréquence Ç va 

peupler le sous-niveau correspondant du niveau supérieur. Si l'atome 

ne subit aucune perturbation entre le moment de l'absorption et 

celui de la réériission, celle-ci s'effectuera 1 la rcëme fréquence 

Ç' s Ç. Si par contre il subit des collisions élastiques dans 

l'intervalle, son énergie pourra varier de façon aléatoire à 

l'intérieur du niveau supérieur, et la fréquence de réémission ne 

sera plus corrélée avec celle de l'absorption. Cela conduit à deux 

cas limites : dans le premier, où l'intervalle de temps entre deux 

collisions est beaucoup plus long que la durée de vie du niveau 

supérieur (T c «f\j>, la diffusion est cohérente dans le referential 

de l'atome, ce qui, après changèrent de repère, conduit I la 



fonction de redistribution des fréquences (cf. Humer, 1962) : 

(la fonction de redistribution des fréquences est, par définition, 

la densité de probabilité peur qu'un phôton soit absorbé à la 

fréquence réduite x et réémis à la fréquence réduite x'). 

Dans le second cas limite (r »/"„), toute corrélation 

disparaît entre Ç et Ç 1, ce qui, ramené à un référenriel fixe, 

conduit à la fonction de redistribution : 

R^ (**•> = ̂  jV f ^ S « <iSr? 4n - & d y w - w 

Plus généralement, dans le cas où 1'approximation d'impact 

est valable pour l'élargissement collisionnel, la fonction de redis

tribution est une combinaison des deux précédentes : 

R Cx'x,) = ? ^ k "n* Cx'x'5 + « T ^ S * = » <X'X,) ("',,5) 

(cf. Omorrt, Smith et Cooper, 1972). 

Revenons maintenant aux fréquences non réduites, avec : 

* v = $(x)/AvD e t R w , = R(x,x')/AvD

2. la. fonction source de 

la transition pourra s'écrire : 

S i (V) = s* B" • (1 - s*) f f R j . c v . (H.U6, 
Y V 0 v 

En ce qui concerne le calcul numérique des fonctions 

précédentes, la fonction R,-̂ ., est habituellement remplacée par 

la fonction de redistribution complète, assez peu différente neis 

beaucoup plus facile à déterminer : 

R , = 1(1 $ , (4.K7) 
\w' v «' 



Une méthode pour calculer la fonction RJJ a été indiquée 

par Adams, Hummer et Rybicki C1971). La jfomile qu'ils donnent 

pour les ailes est particulièrement utile. Pour le noyau de la 

raie, il est en général plus rapide, lorsque l'on ne cherche pas 

une très grande précision, d'intégrer numériqueEsnt l'équation 

(4.43), des algorithmes très rapides existant actuellement pour 

calculer la fonction de Voigt. 

Signalons, pour terminer, que la formule CH.H5) peut 

être étendue aux ailes de la raie Lyman-a de l'hydrogène, pour 

lesquelles l'approximation d'impact n'est pas valable, en utilisant 

un paramètre r (x) dépendent de la fréquence. 

IV, 3. Resolution de l'équation de transfart 

Une fois obtenus les paramètres de couplage s et B 

et déterminées les fonctions. 4 et R ^ ' corne indiqué dans les 

paragraphes précédents, on peut calculer les intensités dans la 

transition par résolution de l'équation de transfert, comme s'il 

s'agissait d'un atome â deux niveaux. Cette équation a la forme 

habituelle : 

dl 

» Si; "**-** -- <»••«» 

où y est la variable de direction (cosinus ce l'angle entre le 
rayon lumineux et la verticale), T^ l a profondeur optique à la 
fréquence v et Sy la fonction source totale . 

A l'absorption et à l'émission dans la raie étudiés, 
i l convient d'ajouter une émission et une absorption continues. 
L'absorption continue se peut décomposer en deux termes : d'une 
part, un terme de diffusion pure et â peu près cohérente (dif
fusions Thomson et teyleigh), dont le coefficient d'absorption 
sera K e t la fonction source 0* . D'autre perr, un terme dû aux 



continus "lié-libre" ou "libre-libre" de divers ions ou atac=, 

dont le coefficient d'absorption et la fonction source s.;ront 

notés Kj. et S-.. On posera : 

KDP + KIA 
(4.49) 

p = "g + *» (4.50) 

où K_ est le coefficient d'absorotion global de la raie défini 

par la formule (4.15). Moyennant ces notations, et en utilisant 

l'expression (4.46) pour la fonction source de la raie, la fonction 

source totale pourra s'écrire > 

SCT.V) = X T S [s*B* + (1-e*) X f°R , J* d\)'] + j^-[cJ t(l-c)S„] (4.51) 

Comme variable de profondeur, i l es t conraode de remplacer 
l 'a l t i tude z par l a profondeur optique globale dans la raie : 

«a 

T(z) = J K R ( z 1 ) dz ' (4.52) 

La profondeur optique x à la. fréquence v s'en déduira par : 

dt v = (r + i|>v) dT (4.53) 

Pour résoudre cette équation, on ut i l isera la méthode 
générale donnée par Feautrier (1964). En posant, pour y > 0 : 

Yv (u) = \ [ y u ) + IyC-y)] (4.54) 

et : Z v (u) = \ [ I U ( U ) - y - u ) ] (".S3) 

on transforme l'équation (4.48), après éli-nination de Z^, en : 

d*Y 
M1 7 ^ 4 - Yv - S v C.56) 



On discrétise les profondejrs ( T - , i=l, . . . , l ) , les 
directions (U a,a =1, . . . , m) et les fréquences (Vg,8 =1 n) , 
puis on remplace les dérivées par des différences : 

aa _ 1 , aB aB _ aB 'aS î f u s 7 , 
3 T i ^ ~ ^a l

 a i+l/2 . i - 1 / 2 J " , 5 7 ) 

d V Y i + 1 - Y 1 Y 1 - Y 1 -

*B Û B 

avec : A*~' /2 = f C r i _ 1 + r 1 + ^ - 1 + « ^ ( T 1 - T 1 " 1 ) CH.58) 

4 + V > = i ( r 1 • r i + 1

 + t J + * i + 1 ) Cx i + 1 - T 1 ) (K.59) 

et i A* = -| (A^"V2 + A* + V l) (H.60J 

On transforme d'autre part l ' intégrale de diffusion en 
sonne finie, au moyen de foruules de quadrature appropriées (en 
fréquence et en direction), ce qui aboutit à l'expression discrète 
correspondant à CM-.51) : 

S 1 = ** . feV+Cl-E 1) i * ï R1 h Y1 1 S UU l l ï "'=1 S'=l 8B' V Vfi' ) 
*B+ r *B 

B 

En introduisant des indices composites direction-fréquence 
î smCB-D-H* et k = m(8'-l)+a', en met l'équaticn de transfert scus 
la forme matricielle : 

- A 1 Y 1 " 1 + B 1 Y1 - c 1 Y 1* 1 = E 1 C».62> 

où Y et E sont des vecteurs de dimension mn et A, 3 et C des 

matrices carrées d'ordre mn . Las setrices A et C sont diagonales : 



^k = T H W
 Sjk W-«M 

û s A s 
la matrice B a pour composantes : 

B * • A 3 k + c 3 k + V - ^ r V V - ^ r V V ( l t - 6 5 ) 

et le vecteur E : 

i j = -T^L- l^Cl-c 1) 4 A + 4 e 1 sM (1.66)' 

On peut résoudre l'équation différentielle du second 

degré Ct.SB) en précisant des conditions aux limites. Pour cela, 

on traitera l'atmosphère comme une couche d'épaisseur finie dont 

les faces supérieure et inférieure sont éclairées avec des inten

sités connues I ~ * C-U) et I 1 1 1 1 (u). Cans le cas habituel d'une 

atmosphère semi-infinie sans rayonnement incident, on ramènera 

ce problème au précédent en considérant une épaisseur suffisante 

pour que l'ETL soit atteint et en posant : 

I ^ p (-u) = 0 (t. 67) 

et : i j ^ ( u ) = B v <T) (U.68) 

D'une façon générale, ces conditions aux limitas 

s'écriront, pour la face supérieure : 

Y, (U) - u - 7 = = I°, U P C-W) Ct.63) 
V C T V V 



e t , pour la face inférieure : 

Y v ( U ) + » - 5 T = Ĉ  C y ) < l v-7 C , ) 

Après discrét isat ion, ces équations se irettsnt sous 

une forma matric ie l le analogue à U.62) : 

B 1 Y 1 - C 1 Y 2 = E 1 (i*.71) 

e t : - A 1 Y 1 " 1 + B 1 Y 1 = E 1 (H.72) 

C».73) 

CV.7H) 

(4.75) 

( t . 76) 

(1.77) 

(it.78) 

les équations C».62), H.71) e t C*.72) forment alors 

un système tridiagpnal d'équations matr ic ie l l es que l 'on résout 

par élimination, selon l e schéta indiqué par Feautrier, à l 'a ide 

de netrices auxi l ia ires D 1 et de vecteurs r~ : 

1°) D 1 = ( 3 1 ) " 1 C 1 e t F 1 = CB 1)" 1 E 1 W.79) 

2 ° ) d e i = 2 à i = l 

é = ( 3 i - A i D i " 1 ) " 1 C i e t F 1 = C 3 i - A i D 1 " 1 ) " 1 ^ t A 1 F 1 - 1 ) ( 

4c «* 

4c "4c* s * 

4 = Î UP i*j 

4c - .1-174 s j k 
°B 

% • 4 c * 6 * 

* 
. . inf 

(Vj) 



3°) Y1 = T1 (H.B1) 

1°) de i = 1-1 à i s i 

Y1 = D 1 Y i + 1 + F 1 (4.82) 

Les Y étant ainsi déterminés à chaque profondeur, 
on en déduit aisément les intensités globales : 

1 
J > f * d« J Y (u) du (H.83) 

o o 

puis les probabilités radiatives nettes R' . correspondant à 

la transition, par application des formules (4.5) à (t.10). 

Ces nouvelles valeurs peuvent être comparées à celles initialement 

supposées pour évaluer la convergence. Les Y servent égalaient 

à calculer les fonctions sources à l'aide de la formule C*.6D, 

et par suite les profils des raies et leurs variations centre-bord. 

On peut également résoudre les équations de transfert 

sous la forme intégrale. Plusieurs méthodes différentes ont été 

proposées et on trouvera une description très détaillée de l'une 

d'entre elles dans le rapport de Avrett et Lceser (1969). Cas 

méthodes n'ont pas toujours la souplesse de celles basées sur 

l'équation différentielle, sais peuvent présenter certains avantages, 

came celui de permettre la détermination d'un opérateur intégral 

liant directement S et e B , dont nous verrons les applications 

au chapitre VIII. Nous nous limiterons ici au cas où la diffusion 

est totalement incohérente st l'absorption continue négligeable, 

hypothèses valables pour le noyau des raies intenses et qui simplixier.t 

le traitement en rendent la fonction source irdéçendante de la 

fréquence. La méthode consiste alors 1 déterminer les coefficients 

d'une matrice carrée M d'ordre 1, telle que : 

S = ï IT 1 e" B" (H.3") 



Canne Itybicki (1971) l ' a montré, on peut également 
calculer une t e l l e matrice en combinant de façon différente les 
coefficients de l a méthode de Feautrier. Moyennant les hypothèses 
précédentes, l'équation (t.SI) s e récuit i c i à : 

S 1 = E 1 B 1 + (1 - E 1 ) 7 1 (4.35) 

avec : T 1 = & v£ £ C*.85) 

cette dernière équation étant la ferme discrltisée de (".83). 
En util isant des coefficients A et C analogues aux précédents, 
et en séparant la partie non-diagonale de 3, c'est-à-cire en 
posant : 

2 

(4.87) 

(4.88) 

et : Bt = AT + Ct + 1 (4.89) 

en a un système de (1 x m x n) équations : 

- Â  YÎ"1 + Bj Yj - é ri+1 - (1-e1) 3* - E 1 B 1 (4.90) 

Au lieu de regrouper ces équations, canne précédesnent, 
en matrices correspondant chacune è une profondeur, en jeux le 
faire en fonction des indices j de direction-fréçuer.ce. Cala 
conduit à un système d'équations xarricielles : 

T. ï . t ' J j s K (4.91) 

4 = "a 4 = S *f*" 
4* V 4* A* 4 + 1 / 2 

é: Aj + cj + i 



où les T. ont la forme tridiagorale : 

A >1 -i -
T. = •< > (H.92) 

0 0 - A* B^ J 

U est une nstaice diagonale : 

U*1' = Ce1 - 1) i W (t.93) 

(sauf IT = tr 1 = 0), et Y, 7 et K sont des vecteurs de diiijension 1. 

En particulier, K contient les termes de couplage e B : 

K 1 = t 1 B* (i = 2, 1 - 1) (4.94) 

avec IT = 0 et K" = ÏT. L'équation (4.86) s ' éc r i t également sous 
forma matricielle : 

mn 
J = A± W. Y. (t.95) 

où les WJ sont des matrices diagonales. Après inversion des 

mtrices T., on peur combiner les équations (4.91) et (t.95) 

pour obtenir : 

m n .1 _ . 

7 = •?! H j T j < K " U J ) ( 1 ,- 3 6 ) 

En posant : 

inn . 
X = z W. T. c"- 9 7> 



on obtient : 

J = (I +-K»" 1 X K (t-98) 

où I est la matrice unité. Pour obtenir les fonctions sources, 

il suffit de remarquer que l'équation (t.35) s'écrit, sous 

forme matricielle : 

S = K' - U'u" (1̂ .99) 

où K' et U' diffèrent de K et U seulement par les premiers 

et derniers termes : U' 1 1 = E 1 - 1, U' 1 1 = s 1 - 1, K' 1 = s 1 3 1 . 

et K' = e B , ce qui peut s'écrire 

K = I' K" in.lliï 

V étant la matrice unité dont on a remplacé le premier terme 

par 0 et le dernier par 1/e,. En combinant les équations Ct.98) 

à (t.100), on obtient finaleient : 

S = NK' (f.101) 

avec N= I - U' (1 + XU)"1 XI1 W.102) 

L'équation Cv.101) étant équivalente à C*.B4), la 

• résolution numérique de l'équation de transfert se ramène donc 

au calcul de la matrice N, ce qui peut se faire au noyer, ces 

formules (̂ .97) et (t.102). Mous verrons, au chapitre VHI, 

l'intérêt d'une telle formulation de l'équation de trsr^fert 

pour déterminer les variations d'intensité dans les raies, 

lorsque 1'atmosphere est en mouvement. 



CHAPITRE V 

DISCUSSION CES MODELES STATIQUES 

"À peine m'ajX-it (pit entes, coûtée, niponte., 
que. je. vlà V ExpitUincz appnocheJi i t lu aalomxji 
du pafctique rfe.i Hypothè&zi cfowcatet, aei uoâtai 
i'a^aisAeA vt ion paué 4 ' eut*.' ouunin. ioai nos 
piedi." 

(Wcfeto-t, !74S| 



L'atmosphère statique et unidimansionnelle est sans 

doute la représentation la plus élémentaire qui s'offre â 

l'imagination. Hélas, depuis l'abandon de l'ETL, son aimable 

simplicité n'est plus guère qu'une apparence recouvrant un 

ensemble complexe de processus physiques. Nous avons décrit 

ces processus au cours des chapitres précédents et, car la même 

occasion, exposé les néthodes utilisées pour la prévision des 

intensités émises. C'est la comparaison de ces prévisions avec 

le spectre observé qui permet la construction de modèles semi-

empiriques. Mieux vaut dire tcut de suite que la construction 

d'un modèle de ce type, qui permettrait une bonne reproduction 

de toutes les raies et continus du spectre solaire, est du 

domaine de l'utopie. L = modèles semi-empiriques résultent en 

fait de compromis entre diverses sources d'observations tout 

en étant, en général, optimisés pour un jeu de données bien 

déterminé. La plupart d'entre eux, tels le HSBA (Gingerich et al, 

1971) ou ceux proposés par Vemazza, Avrett et Loeser (1S73, 

1976 et 1980), sont ainsi optimisés pour le spectre continu du 

soleil, qu'ils reproduisent d'une manière satisfaisante pour 

toutes les longueurs d'ondes usuelles. Ce choix se justifie 

par la simplicité (toute relative) du mécanisme de formation du 

continu, alors que les raies sont perturbées par divers phénomènes 

d'origine dynamique (effet Dcpplsr) eu par la diffusion partiellement 

cohérente. (Dans le cas du continu de Lynan, l'hypothèse de 

l'équilibre statistique est toutefois remise en question par la 

présence de mouvements, en raison de la lenteur du processus de 

recembinaison.) D'aucuns ont cependant essayé de construire, au 

moins localement, des modèles d'atmosphère à partir des profils de 

raies. C'est le cas, par exemple, de Ayres et Linsky (1976), qui 



ont proposé des ncdèles de photosphère basés sur les intensités 
observées dans les ailes les raies de (a I I et de Mg I I , lesquels 
diffèrent sensiblement de -;eux dérivés des continus. L'existence 
de données abondantes sur les raies de résonance de l'hydrogène, 
du magnésium (H) e t du calcium (II) nous a incités à entre
prendre la construction de modèles de ce type,. comprenant cette 
fois toute la chromosphere. (Cas données ont été fournies par 
l'ins-Lrument placé par le LPSP à bord du sa te l l i te 0S0-8, décrit 
en détail par Artzner et a l . 1977 et 3onnet e t a l . 1978). Nous 
ne pouvons pas donner i c i les résultats définit ifs c" ce travail 
qui est en cours I l'heure actuelle, mais nous ç ései.rura. dans 
ce chapitre un échantillon de résultats de calculs susceptible 
de servir de base à une te l le construction. (Signalons qu'une 
partie des résultats concernant la formation des raies de la série 
de Lyman a été déjà publiée : Gouttebroae e t a l . 1978). L'entreprise 
se justifie principalement par ls fait que les raies susnommées 
assurent une bonne couverture de toute la chromosphère. D'autre part, 
lorsque l'on sai t l'ùifortencs des pertes radiatives occasionnées 
par lesdites raies, l'existence de ncdèles semi-empiriques permettant 
de bien reproduire leurs intensités est rassurante quant à la validité 
des bilans d'énergie qu'on en peut déduire. 

V. 1. L'hydrogène 

Pour la discussion des modèles d'atmosphère, on utilisera 
deux éléments du spectre solaire relatifs à l'atome d'hydrogène : 

o 
la raie lytrzr.-n. (vers 1216 A), pour laquelle on dispose d'obser-

o 
vations OSO-3, et le continu de Lynsn (912-700 A), pour lequel 
on utilisera les données rapportées par Vemazza, Avrsrc et Loeser 
(1980). 

En raison de sa grande intensité et de sa position rela

tivement isolée dans le spectre solaire, la raie Lynan-a couvre 

un large intervalle de longueur d'onde. Les altitudes de formation 



correspondant au noyau de la raie se trouvent dans la haute 

chromosphere et la base de la région de transition, alors que 

celles oui correspondent aux éiiles couvrent toute la moyenne 

chromosphere. Le modèle d'atome d'hydrogène utilise pour les 

calculs comprend cinq niveaux et un continu. Les paramètres 

atomiques pour cet atome sont, pour la plupart, connus avec une 

précision satisfaisante, aussi avons nous repris les valeurs 

données par Vernazza (1972). En ce qui concerne la diffusion 

des photons dans les raies, nous avons supposé la redistribution 

partielle pour les raies La et LS, complète pour la raie Ko. 

Pour déterminer la fonction de redistribution relative à La, 

nous avons utilisé un paramètre d'amortissement dépendant de 

la fréquence pour tenir compfe du profil lié à l'effet Stark, 

lequel diffère du profil de _orentz habituel. (Pour plus de 

détails, on pourra se reporter à l'appendice de l'article de 

Basri et al, 1979.) L'équilibre du continu de Lyman est étroite

ment lié à celui de La et dépend essentiellement de la struc

ture de la haute chromosphere. Le mécanisme de redistribution 

dans Lo revêt une grande importance, non seulement pour la 

détermination des intensités dans les ailes de la raie, mais 

encore pour l'équilibre statistique de l'atome d'hydrogène et, 

par suite, l'ionisation et l'équilibre de l'atmosphère. Pour une 

même atmosphère (déjà décrite au chapitre IX, et que nous appel

lerons modèle 18), nous avons effectué les calculs une fois en 

supposant la redistribution partielle dans les raies de la série 

de Lyman, et une autre fois en redistribution complète. Les 

intensités obtenues pour l'aile de La à l'issue de ces deux 

raiml s sont représentées sur la figure (5.1). L'hypothèse de la 

redistribution complète conduit à des intensités nettement plus 

fortes, le rapport pouvant atteindre un facteur 10. La construction 

d'un modèle d'atmosphère à partir de l'aile de Lo , en supposant 

la redistriiution complète, conduirait donc à une sous-esTimation 

des températures dans la moyenne chromosphère. L'effet de cette 

hypothèse sur l'équilibre global de l'atmosphère peut être 

illustré par la comparaison des densités électroniques obtenues 
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i r 1 
6 7 8 AX 

Figure 5.1 : Comparaison des ir.ter.rités (.erg. csr1 s"1 sr _ l Hi~ l) dans l'aile 

de la raie La ce l'hicroç^ne, obtenues a partir du modèle d ' atmosphère 

18'i selon eue l'on surpose la redistribution complète eu partielle, 
o 

En abscisses : écart en longueur d'onde CA) car rapport au ce-rare. 



au cours de ces dejx calculs. Ces densités sont représentées 
sur la figure (5.2), qui montre que l'hypothèse de l a redistr i 
bution complets conduit à une scus-sstination de la densité 
électronique (jusqu'à un facteur 2) dans la moyenne chromosphere. 

V. 2. Le magnésium et le calcium ionisés 

En plus du continu de Lyman et de la raie La produits 
par l'atone d'hydrogène, nous utiliserons, pour l'étude de la 
chromosphere, les raies de résonance de Ca I I e t Mg I I . Afin de 
limiter le nombre de comcaraisons nécessaires, ncus utiliserons 

o o 
seulement les raies Mg k (279S A) sz Ca K (3931* A). Las noyaux 
de ces deux raies sont formés dans la moyenne chromosphere, la 
région de formation de k étant toutefois située plus haut que 
celle de K (d'environ 300 km pour le modèle 13). Quant aux parties 
situées à l 'extérieur des pics de ces ra ies , el les permettent 
d'explorer la basse chromosphere et la région du minimum de 
température. Canne pour La , les données ut i l isées pour les 
comparaisons proviennent de l'expérience 050-B, bien que les raies 
de Ca II aient été longuement étudiées à part i r du sol. 

Ftaur les calculs relat ifs à l ' ion Mg XL, on ut i l ise 
un modèle d'atome à trois niveaux et un continu. Les coefficients 
d'Einstein sont t i rés des tables de Wiese et a l . (1969). Les 
sections efficaces de photo-ionisaricn sont celles de 31ack et al-
(1972). En ce qui concerne las sections d'excitation par collision, 
ncus avons u t i l i sé les valeurs de Surke e t Mcores (1968) pour les 
transitions (1-2) et (1-3), qui correspondent respec-iveirenr aux 
raies h et k, et celles de Blaha (1972) pour la transition (2-3). 
Les sections efficaces d'ionisation par collision sont déduiras 
des mesures de Martin et a l . (1963). Les constantes d'élargissement 
par collisions agissant sur le profil de ces ra ies , non pas 
tellement par l 'élargissaient supplémentaire qu'elles procurent 
(généralement inférieur à 1'élargissement naturel), mais parce 
qu'elles déterminent l e degré de cohérence des fonctions de 
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redistributicn. Four l'effet Stark, on utilise les valeurs de 

Jones et al. (1972) et, pour l'effet Van der "<faals, celles de 

Deridder et Van Kensbergen (1976). Au cours du paragraphe 

précédent, nous avons utilisa la raie L a de l'hydrogène pour 

illustrer l'influence du processus de redistribution sur un 

profil de raie au centre du disque, jtn's ce processus influence 

également profondément les variations centre-bord des profils, 

canine on peut le montrer- à l'aide de la raie k. En étudiant 

cette raie par une méthode purement analytique (Gouttebroze 1973, 

Gouttebroze et Leraaire, 1974), nous avions constaté que les 

variations centre-bord des profils ne pouvaient être reproduites 

au moyen de fonctions sources indépendantes de la fréquence. La 

figure C5.3) montre les profils calculés, peur diverses positions 

sur le disque solaire, à partir du modèle d'atmosphère de Linsky 

et Avrett (1970) et en présence de redistribution partielle. 

Les profils correspondants, obtenus dans l'hypothèse de la 

redistribution complète, sont représentés sur la figure (5.4). 

Enfin, on a parte sur la figure (5.S) quatre profils observés 

en divers points du disque (pour une fois, ces profils 

proviennent de l'expérience ballon de Laieara (1971) et non d'0S0-8). 

En comparant ces trois figures, on peut constater que les deux 

modes de redistribution rendent compte de l'assombrissement centre-

bord observé dans la partie comprise entre les deux pics (k 2). 

Par contre, dans la partie extérieure aux pics (ou, plus exactement, 

comprise enrre les pics k 2 et les minima k 1), 1'hypothèse de 

la redistribution complète conduirait à un embrillancement centre-

bord qui n'est pas observé en réalité. La redistribution partielle 

donne, au contraire, une variation centre-bord conforme aux obser

vations. 

Pour le calcul des raies de Ca II, on utilise un modèle 

d'atome à cinq niveaux et un continu, cernerenant cinq transitions 

permises : les raies H et. X, ainsi eue le tripler infra-rouge. 

Las deux premières (raies de résonance) sont traitées en redistri

bution partielle et les trois raies infra-reuse an redistriburion 
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complète. Pour les paramètres atomiques, reus avons repris les 
valeurs données par Shine e t Linsky (197U), à l'exception ces 

constantes d'élargissamem: par collisions, pour lesquelles reus 
utilisons-les valeurs empiriques ce Ayres (1377). 

V. 3. la région du minJTnim de temcératura 

On regroupe sous cette appellation la. basse chroiiEsphère 
e t la haute photosphère, conformément aux définitions du chapitre 
premier. les interc-Lùes dans les ailes proches des raies de !•% H 
et C" • v dépendent des températures qui régnent dans cette région. 
' .a mcueles établis à part ir du spectre continu du soleil tais 
l e HSEA, ou ceux de Vemazza, Avrett et Leeser, ont un ndniaro de ' 
température voisin de U20G K. Ayres e t unsky (1975) ont montré 
que de te ls modèles conduisaient à des intensités trop faibles 
dans les ailes des raies de Ca H et de Mg ï l et qu ' i l fa l la i t 
augmenter la température du minimum d'environ 300 K pour repro
duire les intensités observées. Nous pouvons seulement i c i confirmer 
leurs conclusions : à t i t r e d'exemple, nous montrerons les résultats 
obtenus a part ir d'un modèle "de type continu", le modèle C (soleil 
calme moyen) de Vemaaza, Avrstt et lceser (1380) eue .-.eus appel
lerons VAL 3C par l a suite. Canne exemple d'un modèle "de typa raie", 
nous utiliserons notre modèle n a18, décrit au chapitre H , et qui 
comporte, comme ceux préconisés par Ayres et Linsky, un ndnisun 
de température à 4500 K. Las courbes de température correspondantes 
sont représentées sur l a figure (5.5), et les profils Ca II K 
calculés à part i r de ces modèles sur la figjre (5.7). A t i t r e de 
comparaison, on a porté sur cette mêse figure un profil de soleil 
calme moyen observé par OSC-3. 

V. '+. la moyenne chrcmcsshêra 

Eans cette région, la ccurbe de tenspérature du izcdèle 13 
diffère asses peu de celle ce VA1 3C. rcur rentrer l'influence des 
températures dans cette partis ce l'atmosphère, r.cus avons ccr-striit 



Elgire 5.5 : Ccmparaiscn des variations de ~ançér=—jre (K) dans 1= région ïu 3iri3L3! 
pour les nscfèlas *9 et VAL 3C, en fcncricn es l î densité intégrée (g =r.' 
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trois autres modèles en modifiant localement la courte de tempé

rature : dans les modèles 19 et 20, le gradient de température 

de 18 est approximativement conservé ; le modèle 19 est sensible

ment plus froid et 20, plus chaud. Le modèle 21, qui comporte un 

gradient de température plus élevé, correspond approximativement 

au HSRA. Les variations de température peur ces trois modèles 

sent représentées sur la figure (S.8). 

Sur la figure (5.9), on a tracé les intensités calculées 

dans le continu de Lyr. *> pour les aedèles 18, 19, 20 et VAL 3C, 

ainsi que les observations qui ont servi de base 1 ce dernier 

modèle. Cans cette comparaison, on voit tout d'abord que les modèles 

18 à20 donnent des résultats assez voisins, os qui montre que las 

intensités dans le continu de Lymart dépendent faiblement de la 

moyenne chromosphere, mais beaucoup plus de la haute chromosphere. 

On constatera également le très bon accord entre les intensités 

calculées à partir du VAL 3C et les observations, qui illustre 

le fait que ce modèle est optimisé pour le spectre contir,u. 

Examinons maintenant la raie L a . Les résultats des 

calculs pour les modèles 18 â 21 sont représentés sur la figure 

(5.10) en même temps que les valeurs observées par 0E0-8. Le 

noyau de la raie est insensible à la température de la moyenne 

chromosphere. Les ailes, par contre, permettent d'étudier cette 

partie de l'atmosphère. Le modèle 18 est ici le plus satisfaisant 

(un léger relèvement de la température permettrait cependant un 

meilleur accord). Les modèle 19 et 21 sont trop froids et 20, 

trop chaud. 

Un autre test pour la moyenne chromosphere est apporté 

par la raie k du magnésium .ionisé. Sur la. figure (5.11), nous 

avons porté les intensités calculées à partir des modèles 13, 20 

ex VAL 3C, ainsi que les observations 0S0-3 (les courtes corr^s-

poniant aux autres modèles ent été supprimées pour la clarté du 

schéma). Il convient ici de dissocier le problème du profil pro

prement dit de celui de l'intensité intégrée. En effet, aucun ces 
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Figure 5.5 : Varia-ions de température CIO dans la moyenne chromosphere en 

fonction de la densité intégrée (g cm - 2) pour les modèles 13, 

19, 20 et 21. 
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Figura S.11 : Intensités (ICT'erg. cm"2 s"1 sr" 1 Hz" 1) dans la raie ic de Mg --i 

calculées tour les .-recèles d'atnosDhèrs 13, 20 et VAL 3C, et ccrxsr*-' 

aux obsar'/aTions, en fonction ce l'écart en longueur d'onde CA) p&r ; i 

rapport au centre. I 



modèles présentés ici ne reproduit correctement le profil de 

la raie. Les vitesses non-thermiques y sont traitées dans l'ap

proximation nicraturbulente, qui donne toujours des pics trop 

étroits. Un remède à cette situation pourrait être l'adjonction 

d'un champ de vitesses macroturbulent oui tendrait à "adoucir" 

les pics et combler les creux excessifs. Nous verrons d'ailleurs 

au chapitre IX comment l'introduction d'oscillations permet 

d'améliorer sensiblement la situation. En ce qui concerne les 

intensités intégrées, celle correspondant au modèle 18 est ici 

un peu trop faible, et c'est le modèle 20, le plus chaud, qui 

donnerait le résultat le plus proche des observations. Quant 

au modèle VAL 3C, il donne une intensité beaucoup trop faible. 

Il fau1: cependant remarquer qu'une telle comparaison est sensible 

aux incertitudes concernant l'abondance du magnésium, et certains 

paramètres atomiques, tels les sections efficaces d'excitation 

par collision, incertitudes qui sont encore assez grandes à 

.l'heure actuelle. Elle est également sensible à la calibration 

absolue des observations dont on ne peut négliger les incertitudes. 

Ces problèmes devront être réexaminés avant que l'on puisse 

conclure à la nécessité d'un modèle plus chaud que 13 pour repro

duire les intensités dans les raies de tte; H . 

Les remarques précédentes concernant le profil moyen 

restent valables pour la raie K de Ca H , comme on peut le voir 

sur la figure (5.12) : les pics des profils calculés restent trop 

aigus et les renversements centraux trop profonds. Même au niveau, 

relativement bas, de la formation des raies de Ca II, les champs 

de vitesses non-thermiques ne peuvent donc être assimilés I une 

simple microturbulence. En ce qui concerne l'intensité moyenne, 

les modèles 18 et 21 sont les plus satisfaisants. Cn aboutit ainsi 

aux mêmes conclusions que dans le cas de l'aile de La , selon 

lesquelles les modèles 19 et 20 seraient respectivenent trop 

froid et trop chaud. 



rigjre 5.12 : Intensités (lC"6erg. ca~ a s"1 s r _ 1 H z - 1 ) dans la rsie K is Ca Tl 

calculées à ^anrir des acdèles 13, 19, 20 et 21, ccmcarées aux 
s 

observations, en fcnctdan de l'écart en longueur d'onde CA) par 
raiicort su centre. 



V. 5. La haute chromosphere 

Elle se compose esser.tiellar.ent, selon les modèles 

admis, d'un plateau d'une température de l'ordre de 20 COO K, 

précédant la remontée rapide de la région de transi .t*on chromo— 

sphère-couronne. Ce palier de température est parfois appela 

"plateau Lyman-$", car il est nécessaire pour explio.uer le ren

versement central de cette raie. Nous n'avons pas fait récennent 

de calcul systématique pour étudier la structure de ce plateau, 

comme nous l'avons fait pour le reste de la chromosphere. C'est 

pourquoi nous nous bornerons à rappeler quelques résultats obtenus 

au cours d'une étude arité-teureconcernant les raies de la série 

de Lyman (Qsuttebroze et al, 1978). La comparaison portait sur 

trois modèles dont le premier (A) servait de référence. Le deuxième 

(D) comportait un plateau deux fois plus épais. Dans le troisième 

modela, le plateau était remplacé par une transition en pente 

douce, comme indiqué sur la figure (5.13). Les résultats, portés 

sur la figure (5.14) montrent l'importance du plateau pour la 

détermination des intensités dans le noyau de la raie La . Encore 

une fois, on soulignera la différence de forme entre les profils 

calculés et observés, différence que l'on peut attribuer à des 

champs de vitesse non-thermiques et non réductibles â de la 

microturbulence. Quant à l'émission globale, elle est mieux repro

duite par le modèle (A) que par les deux autres, ce qui permet 

une évaluation de l'épaisseur du plateau, connaissant sa température 

(bien entendu, cette température peut égalèrent faire l'objet de 

discussions, comme Lites, Shins et Chipnen (1978) l'ont montré). 

Les quelques exemples traités eu cours de ce chapitre 

auront montré, si cala était nécessaire, ;ue les Tccèles reproduisant 

le spectre continu du soleil de façon satisfaisante r.e sont pas 

nécessairement ceux qui prédisent des profils de raies les plus 

conformes aux observations. Ceci est peut-%trs lié au fait sue 

l'atmosphère solaire n'est ni hcncgèr.e ni inrobile, de serre 

que le meilleur modèle "unicioensicnnel-staticue" n'est pas 

http://esser.tiellar.ent
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Figure 5.1 1 1 : Intensités (ÎCf 8erg. cnf2 s" 1 s r" 1 Hz - 1) dans la raie Za 
de l'hydrogène (partie centrais) calculées à partir des 
modèles A, 2 et E et ccsntarêss aux observations, er. fonction 

s 
de l'écart: en loneueur d'onde (A) tar ratnort au centra. 



forcéirent le même selon que l'on considère telle ou telle 

partie du spectre. Nous avons essayé ce poser des jalons pour 

la réalisation d'un modèle de chromosphere reproduisant "de 

façon satisfaisante" les raies de l'hydrogène, de îfe II et de 

Ca II, qui sont probablement les plus importantes pour l'équi

libre énergétique de cette région. V un des principaux problèmes 

posés par l'utilisation des raies, et qui était scmœ toute 

secondaire lorsque l'on s'intéressait surtout aux continus, est 

de traiter correctement les champs de virasses non-thermiques 

sans se limiter à l'hypothèse de la microturbulence. Cala pose 

bien entendu le problème de la nature réelle de ces mouvements 

(turbulence, ondes, oscillations ?), lequel est loin d'être 

résolu. Au cours des chapitras suivants, traitant des oscillations, 

nous essaierons également d'apporter quelques éléments de réponse 

à ce problème. 



CHAPrTRE VI 

BEFLEXIONS, CAVITES ET MOEES D'OSCILLATION 

"Echo pcuUant quant biuiyt on moine. 
Vu&uA nivizue. ou tu* titan" 

[Villon, Utl) 



Ijss atmosphères en équilibre hydrostatique évoquées 

au cours des chapitre précédents peuvent être parcourues 

d'ondes sonores (entre autres). Si les ondes de fréquence élevée 

ignorent pratiquement le champ de gravitation, il en va tout 

autrement des ondes de basse fréquence dont les longueurs 

d'onde sont comparables à l'échelle de hauteur de l'atmosphère. 

Ce problème est déjà fort ancien, puisqu'il fut abordé par 

Poisson (1807), pour la première fois semble-c-_l. Il fut 

repris en particulier par Lamb (1908), qui traita de façon 

détaillée l'atmosphère isotherme. Bien d'autres travaux suivirent, 

tous consacrés I l'atmosphère terrestre. Bien que les orries 

sonores qui parcourent l'atmosphère solaire ne fussent pas tris 

différentes de leurs homologues terrestres, on ne commença l 

se préoccuper de leur existence que beaucoup plus tard. 

Biermann (191*6) proposa de telles ondes pour expliquer le 

chauffage de la couronne. Plus tard, l'observation d'oscillations 

de cinq minutes (Leighton, Moyes et Simon, 1962), affectant 

les raies photosphériques, et de trois minutes environ (Jensen 

et Orrall, 1963) pour les raies de résonance de Ca H , amenèrent 

un développement rapide de la théorie des ondes dans Vatmosphère 

solaire. En raison de l'abondance de la littérature sur ce sujet 

et de la variété des problèmes abordés, r.ons ne chercherons pas 

ici 1 faire une revue exhaustive, nous limitant à ce qui -couche 

à la théorie des oscillations de trois minutes. 

VI. 1. Scuations de l'hvdrcdyr.c.'aicue 

Pour les besoins de la présente étude, on se limitera 

à des ondes adiafcaticues, sans forces magnétiques et sans 

viscosité, la. première de ces hypothèses est peut-être la plus 



discutable : il était en effet admis jusqu'ici (cf. Stix, 1970) 

que le temps de relaxation par rayonnèrent dans la chromosphère 

atteignait environ 500 secondes au voisinage du minimum de 

température et continuait à croître avec 1'altitude dans la 

chromosphère, ce qui, comparé à la période d'environ 2C0 secondes, 

assurait un caractère pratiquement adiaiatique a ces oscillations. 

Giovanelli (197B) a récemment remis en cause ces valeurs, et, 

en tenant comité de l'influence des principales raies et des 

continus, a obtenu des temps de relaxation compris entre 36 

et H75 secondes dans la circmosphère. Toutefois, si les résultats 

peuvent en être modifiés quantitativement, les considérations 

qui vont suivre resverrt valables du point de vue qualitatif, 

même pour la photosphère où les oscillations sont plus proches 

du cas isotherme que du cas adiabatique. Les deux autres appro

ximations .sont parfaitement justifiées pour le soleil calme, 

où les oscillations chromosphéricues sont le plus souvent 

observées CJensen et Orrall, 1963) : le champ .magnétique moyen 

y est trop faible pour perturber les mouvements de façon sensible. 

Quant à la viscosité, elle est partout négligeable (cf. Souffrin, 

1966). 

Ifayennant ces hypothèses, les paranètres physiques de 

l'atmosphère (densité p, pression P, température X, vitesse u, 

énergie interne E) sont liés par les trois équations suivantes : 

§£=-p7.û (6.1) 

qui exprime la conservation de la masse, 

p | = - î ? t p f (6.2) 

qui n'est autre que l'équation de la dynamique (F = i ï l , et 
où g désigne le champ de gravitation. Enfin : 

§ • - ' & # 



qui exprime la conservation de l'énergie. Cans les trois 
équations précédentes, D/Dt représente la "dérivée advective", 
3/3t + ù*.7 (qui correspond à la dérivée dans un repère mobile 
l i é au fluide), 

On admettra de plus que l'atmosphère est formée d'un 
gaz parfait de masse molaire moyenne u, ce qui donne une équation 
supplémentaire exprimant l 'é las t ic i té du gaz : 

P = ^ (B.t) 

Pour discuter des rodes d'oscillation, i l est conmode 
de considérer que la pression, la température et la densité ne 
subissent que de faibles perturbations (SP, ST, fip) par rapport 
à l'équilibre hydrostatique (P 0 , T 0 , p„). En substituant P 0 + 6; 
à P (et de mime pour les autres variables) dans les équations 
précédentes, et.en négligeant tous les termes d'ordre supérieur 
I 1, on obtient les "équations linéarisées" : 

• ^ + 7 . ( P o S) = 0 (B.5) 

P o | ^ + V S P - « p g = 0 (6.6) 

et : - ^ SP + Po [g.u + c 2 V.u 1 = 0 (6.7) 

où c est la vitesse du son, définie par la relation : 

c 2 - r^E] . . = YZa. (6.8) 
c l3p' adiabatique ' p 0 

Par combinaison des équations précédentes, on peut 

obtenir, peur la vitesse, l'équation aux dérivées partielles 
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suivante : 

1 ^ = c J ? CV.ït) + Cyl) <7-û) g + 7 (g.u) (5.9) 

(Four les détails de ces calculs, aiaintenant classiaues, l'on 

pourra consulter par exemple l'article d'Uchida 967).) 

Considérons maintenant une couche de l'atmosphère 

où la température et le degré d'ionisation sont unii raies. 

La vitesse du son, ainsi que l'échelle de hauteur H = cV(-jg), 

y sont constantes. 

D'autre part, si l'on considère une onde se ; "Dpagsant 

dans le plan (x,z), on peut, par transformation de Fourrar, la 

considérer comme la superposition d'un nombre fini ou ii ;ini 

d'ondes planes et monochromatiques définies par une fréçuence 

circulaire m et un nombre d'onde horizontal K, : 

S (t,x,z) = j " du |°iï tu,k.ri,z) e
i C u t H k H x ) dk H (6.10) 

L'équation aux dérivées partielle (6.9) étant linéaire, 

on peut la résoudre pour chaque onde élémentaire U, et, par 

substitution dans (6.9), obtenir l'équation suivante pour sa 

composante verticale Uz : 

Après avoir effectué le changement de variable : 

n - U 2 exp (- -|j) (S.12) 

et introduit la fréçuence de couture accustiaue u. = vg/(2c) 
1/- A 

et la fréçuence de Brunt-ïaisMla <>j£ - (y-1) 2 g /c , on cbti=r-



pour n. l'équation de propagation : 

t a 2 - diî d!?, 
avec: kj = - ^ + k* <£ - 1) 

On obtient ainsi des solutions de la forme : 

U z C^kjj.z) Ï exp (-|j) Me 1*** + Be _ î kz 2) (6.15) 

Ces ondes ne peuvent se propager que si kj est positif j 

k représente alors le nombre d'onde vertical. Si k* est négatif, 

seules peuvent exister des ondes évanescentes. Fcur visualiser 

ces propriétés des ondes, on utilise le " diagramme k - m " 

(figure (6.1)) : les courbes d'équation kî = 0 délimitent 

trois régions du plan Oc,,tu). La région supérieure, où k z est 

réel, correspond aux ondes acoustiques (pour lesquelles l'essen

tiel de la force de rappel est fourni par la .pression). Dans la 

région centrale, k est imaginaire et les ondes sont évanescentes. 

la région inférieure enfin, où k est de nouveau réel, est celle 

des ondes de gravité internes (l'essentiel de la force de rappel 

étant, dans ce cas, fourni par la poussée d'Archiiièie). 

VI. 2. Réflexions et cavités 

Un bon moyen d'obtenir des oscillations consiste à 

avoir â la fois une cavité résonante et une source d'énergie 

excitatrice. Dans l'atmosphère solaire, où la température décroît 

tout d'abord avec l'altitude, passe par un mninum, puis croît 

à nouveau dans les couches extérieures (figura 1.1), il existe 

plusieurs moyens d'obtenir une cavité résonante, les fréquences 

aL et Ug diminuant lorsque la taspérature suspente, les courbes 

k| = a se déplacent dar.s- le diagranre (k-"i) en fonction de 

l'altitude. Considérons, par execple, une atmosphère forsnée de 

trois couches à des températures différentes (figure 5.2) : 

(6.13) 

(6.W) 
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Figure 5.1 : Diagram» "fc-u" résumant las proprié-és ces cndes gravi-o-
acoustieues en fonction du rxmbre d'onde horizontal CJcp e 
de la fréquence circulaire Cm). 
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une onde correspondant à des valeurs de k. et tii situées dans 

la région CI) pourra se propager dans la couche la plus chaude 

CTj) mais non dans les deux autres, et subira une réflexion 

totale aux frontières de la couche (T,) ; de même, une onde 

de la région ( H ) pourra se propager dans les couches (?_) 

et (Tj), mais nondans (HA etc.. (Connie on pourra le remarquer 

au vu de la figure (6.2), ce phénomène affecte aussi bien les 

ondes de gravité que les ondes acoustiques.) 

Ainsi une onde située dans la région (III) du dia

gramme (k,io) peut se trouver piégée dans une couche de tençérature 

intermédiaire (T,) comprise entre une couche plus froide (T-) 

et une aunre plus chaude (T 3). ODÏIJIB l'avaient suggéré naguère 

Ulrich (1970) et Laiiacher et Stein (1971), ce mécanisme fournit 

une cavité résonante pour les oscillations de cinq minutes, dans 

la descente de température de la zone convective, juste au-dessous 

de la photosphère. Le même phénomène peut se produire dans la 

remontée de température chromosphérique, et cela peut constituer 

l'origine des oscillations de trois minutes, observables dans 

les raies de résonance de Mg n et de Ca II en particulier, et 

qui sont l'une des principales originalités de la dynamique 

chromosphérique. 

Di sus de ces réflexions totales, peuvent se produire 

des réflexions partielles à chaque changement de température. 

Associées à d'autre réflexions totales ou partielles, elles 

forment ce que l'on pourrait appeler des "cavités ouvertes" 

(S la manière d'un interféronètre Fabry-Pérot), susceptibles 

d'amplifier certaines fréquences propres par résonance. 

Kîur en finir avec les réflexions, il faut mentionner 

l'effet tunnel : une onde arrivant d'une ccuche où elle peut 

se propager, confcrsémen- au diagramme (S.2), à la limi-e 

d'un ccuche de non-propagation, n'est réfléchie •sotaleiser.t que 

si cette dernière a une épaisseur infinie. Si =u contraire la 

couche "isolante" est suffisamment mince, les ondes peuvent 



la traverser grâce à l'effet tunnel, bien connu en mécanique 

quantique. Dans l'atmosphère solaire, cet effet peur s'appliquer 

à des ondes de la région (III) du diagramme (k - u) piégées 

dans les cavités liées aux gradients de température photcsphé-

riques ou chrcraosphsriques, qui peuvent ainsi communiquer à 

travers la région du minimum de température. Cet:e région possède 

donc une "opacité acoustique" pour les ondes des régions (I) à 

(IH) du diagramme (k - u>), et qui augmente (pour fc, donné) 

avec la période : ainsi, les ondes responsables des oscillations 

de 300 secondes ne traversent pratiquement pas la région du 

minimum de température et restent confinées dans la zone 

convective, tandis que celles associées aux oscillations de trois 

minutes "passent" assez facilement , ce qui perrtfit un couplage 

efficace des cavités photosphériques et chromosphériques. 

VI. 3. tfedes d'oscillation et nodes verticaux 

Comme toutes les cavités, celles de l'atmosphère solaire 

ont leurs fréquences propres, ou plus exactement leurs couples 

(]<j,,iii) propres, déterminés par les conditions aux limites, 

l'épaisseur de la couche où l'onde se propage, et le nombre 

d'onde vertical k > qui est fonction de k.., et lu, selon l'équation 

(B.1W. Les points du diagramme (k-w) qui correspondent ainsi 

à une des valeurs propres d'une cavité de l'atmosphère serre 

généralement appelés "modes d'oscillation". Comme les températures 

varient de façon continue dans l'atmosphère solaire, les dimensions 

des cavités dépendent elles-mêmes de k„ et w, si bien que la 

détermination de ces modes d'oscillation n'est pas immédiate. 

Ulrich (1970) a montré que ces modes d'oscillation se regrou

paient le long de courbes séparées du plan (k..-<u), courbes parfois 

désignées sous le nom de "modes verticaux". Des calculs plus 

détaillés de ces aedes verticaux ont été faits ul-cérieureirent 

par taio et Csaki CS7S, 1S77) et Ulrich er Rhodes (1977), 

er leur existence, du moins en ce qui concerne les oscillations 

de cinq minutas, a été vérifiée expérimantalaîrent par Ceutner 

(1975). 



L'existence de modes propres dans l'atmosphère 
solaire ne suffit pas I elle seule à expliquer les périodes 
observées. Encore fauc-il que les oscillations correspondantes 
soient excitées par un mécanisme susceptible ce leur fournir 
suffisamment d'énergie pour compenser les pertes par rayonnèrent 
ou conduction. Cela peut-être réalisé de diverses Tanières, 
en produisant du bruit ou des chocs è la base eu à l 'intérieur 
même de l'atmosphère, ou par un mécanisme tranfcréant l'énergie 
thermique en énergie mécanique. C'est à un mécanisme de cette 
dernière sorte, proposé jadis par Eddington pour expliquer les 
pulsations des Céphéîdes, que l'on peut attribuer l 'entretien 
des oscillations de cinq minutes : lorsque l 'opacité du ^ z 
constituant une couche de l'atmosphère d'une étoile croît avec 
la température, i l prélève sur le flux radiatif se dirigeant 
vers l 'extérieur une quantité d'énergie d'autant plus grande 
qu ' i l est plus opaque, donc plus chaud. Ainsi, toute fluctuation 
locale d'énergie interne tend à être amplifiée. A partir d'une 
perturbation in i t ia le , l'amplitude des oscillations croît 
jusqu'au moment où le bilan énergétique s'annule (ce qui suppose 
que les gains ou les pertes d'énergie varient non-linéairemenr 
avec l'amplitude). Ando et Osaki (1975) ont calculé les taux 
de croissance re la t i fs à ce mécanisme dans l'atmosphère solaire 
et ont démontré que, parmi les medes d'oscillation corrspondant 
à des ondes piégées dans la zone cenvective, les plus suscep
tibles d 'être amplifiés de cette façon occupaient une partie 
du diagramme (k-cu) centrée sur une fréquence voisine de (2ir/300s), 
avec une large dispersion en ce qui concerne les nombres d'onde 
horizontaux, en accord avec les observations d'oscillations 
de cinq minutes. 

VI. 4. Oscillations de trois ainutes 

Comme peur les oscillatic.-^ de cir.c .T-ir-utes, i l existe 
pour les oscillations ce trois .-ainutes, d'criïi.-.e chromosphériqua, 
une explication basée sur les modes propres de l'azaosthàre. 



Ando et Osaki (1977) et Ulrich et Rhodes (1977) ont montré 

que certains modes correspondant à des périodes de l'ordre 

de 230 secondes (mais variables avec le modèle d'atmosphère 

utilisé) pouvaient être piégés dans la chromosphere. A la 

différence de ceux relatifs aux oscillations de cinq minutes, 

ces modes chrcmosphériques traversent facilement par effet 

tunnel la zone du mininum de température, leurs fréquences 

étant seulement légèrement inférieures à la fréquence de 

coupure locale. Ils sont de ce fait liés à deux cavités couplées, 

l'une photosphérique et l'autre chrcransphérique, et peuvent 

être alimentés en énergie par le mécanisme d'Eddington opérant 

dans la cavité inférieure. Le modèle non-linéaire que nous 

présenterons au cours du chapitre suivant est basé sur un 

mécanisme analogue. 

Dans la mesure où les observations d'oscillations 

ohromosphériques n'ont encore ni confirmé ni infirmé cette 

théorie, il est intéressant d'examiner d'autres possibilités 

d'explication. L'une d'entre elles, proposée par Provost (1976) 

consiste à considérer l'atmosphère solaire comme un filtra 

passe-haut, dont la fréquence de coupure varie avec l'altitude, 

agissant sur un spectre de bruit continu mais décroissant 

lorsque la fréquence augmente et provenant de couches plus 

profondes. Ce bruit pourrait être la conséquence de chocs 

provoqués par des granules ascendants arrivant à la base de 

l'atmosphère. Une autre source possible est constituée par la 

turbulence associée aux mouvements convectifs, selon un méca

nisme proposé par Lighthill (19S2), Au niveau chromosphérique, 

l'action de ce filtre sur le spectre de bruit favorise les 

ondes de période comprise entre 150 à 200 secondes environ, 

ce qui donne lieu à des pseudo-oscillations observables. 

Une autre hypothèse consista à considérer la zone 

du mir.iman de température comme une cavité ouverte limitée par 

les remontées de température inférieure et supérieure, où 



les ordes de fréquence supérieure à la fréquence de coupure 

se réfléchissent partiellement. Las vitesses à l'intérieur 

de cette couche peuvent se trouver ainsi amplifiées par 

résonance pour certaines valeurs de la fréquence, coimie cela 

se produit dans un tuyau d'orgue ouvert Cune autre analogie 

est l'interfércraètre de Fabry-Férot en Dorique). Ce mécanisme 

avait été proposé par Kahn (1961) pour expliquer les oscilla

tions de cinq minutes. Appliqué au modèle d'atmosphère défini au 

au chapitre I, ce mécanisme pourrait fournir des oscillations 

de trois minutes, sa période fondamentale étant légèrement 

inférieure à la période de coupure du minimum de température 

(qui est d'environ 200 secondes). 

Un quatrième mécanisme possible est celui prévu 

par lamb C13ÛB) : c'est l'oscillation résiduelle et faiblement 

amortie d'une atmosphère isotherme après une perturbation. La 

période d'une telle oscillation est égale 1 la période de 

coupure acoustique. Appliquée à la région du minimum de tempé

rature, ce mécanisme fournirait également une oscillation de 

période voisine de 200 secondes. Ce type d'oscillation ne 

transportant pas d'énergie, son amortissement est lié uniquement 

aux pertes radiatives et ecnductives. la source d'excitation 

pourrait résider dans les mouvements de la photosphère liés 

aux oscillations de cinq minutes, ou dans les chocs provoqués 

par les granules. 

On remarquera toutefois que, si ces deux derniers 

mécanismes peuvent effectivement expliquer les périodes observées, 

leur zone d'action privilégiée serais constituée par la région 

du minimum de température et non la moyenne chromosphere, 

comme semblent l'indiquer les observations des raies de résonance 

de Ca II et de Xg II. C'est pourquoi, sans peur autant les 

eœlure définitivement, ncus donnerons la préférence au premier 

mécanisme eue nous avons présenté (onces piégées dans la remontre 

chremosphérique). 
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CHAPITRE VII 

CHOCS ET OSCILLOTION'J 
(Approche non-l inéaire) 

"Continua vinti voiuont moue, mgnaqae. iuAgurvt 
azquaita... " 

[VingUe., -19) 



Les équations linéarisées de l'hydrodynamique exposées 

au chapitre précédent ne permettent pas, mare qualitativement, 

de prévoir tous les aspects de la dynamique atmosphérique solaire. 

Exactes dans la limita de mouvements infinitésimaux, ces équations 

perdent laur validité lorsque l'ordre de grandeur des perturDations 

C6P, ST, etc..) devient comparable à celui des variables 1 l'équi

libre (p 0, T 0, e t c . ) , ou lorsque les vitesses liées aux oscil

lations deviennent des fractions importantes de la vitesse du son. 

Cette dernière condition devient particulièrement critique 

dans les couches extérieures de l'atmosphère : par exemple, une 

onde acoustique progressive se propageant à travers la photosphère 

et la chromosphere parcourt une distance, correspondant à une 

quinzaine d'échelles de hauteur, où les variations de température 

sont relativement faibles. L'amplitude des vitesses d'une telle 

onde, variant en raison inverse de la racine carrée de la densité 

(ce qui correspond à un flux d'énergie constant), subirait ainsi 

au cours de ce trajet une amplification de l'ordre de 

expClS/î,) =: 1300. .Xërne si sen amplitude au départ est aussi faible 

que 10m/s, rendant son comportement: parfaitement "linéaire" dans 

la photosphère, elle atteindrait des vitesses supersoniques 

en haL.*: de la chromosphere. Autrement dit, une telle onde sera 

transformée en onde de choc et partiellement dissipée au cours 

de son trajet chraaosphérique. Ainsi, le traitement linéaire des 

ondes ignore trois aspects essentiels de la dynamique chremosphé-

rique : la déforma-ion des ondes (qui "défarlenr" lorsque las 

vitesses associées approcher;: la vitesse lu son) ; l'écheuffement 

de l'atmosphère dû à la dissipation de ces ondes, qui modifie 

en retour sa structure «n température, donc ses propriétés dyna

miques ; enfin, le transfert d'impulsion qui, en projetant l'atmo

sphère vers le haut, œdifie également sa géométrie. L'utilisation 



de modèles hydrodynamiques non-linéaires s' impose donc pour 

l'étude de raies spectrales famées dans la haute Cet moyenne) 

chromosphère. En contrepartie, les iréthodes non-linéaires 

applicables â l'atmosphère solaire sont, en pratique et pour 

des raisons de complexité, limitées 1 une dimension, ce qui ne 

permet pas une représentation détaillée des modes d'oscillation. 

Les deux approches, linéaire et non-linéaire, restent donc 

complémentaires. C'est de ces modèles dynamiques non-linéaires, 

qui ont fait par ailleurs Cou feront) l'objet de deux articles 

CGouttebroze et Leibacher 1980, et Leibacher, Gouttebroze et Stein 

1980), que nous allons parler dans les chapitres suivants. 

VII. 1. Equations et méthodes de résolution 

Comme au chapitre précédent, nous nous limiterons à 

des ondes adiabatiques (quitte à revenir plus tard sur ce poi".t 

dans la discussion) et sans forces magnétiques. Four les besoins 

du calcul, on exprime les équations fondamentales C6.1 à 6.3) 

en coordonnées lagrangiennes : chaque couche de gaz est repérée 

par son "altitude lagrangienne" h, indépendante du temps ; son 

altitude réelle, "eulérienne", z varie au cours du temps, et les 

deux coïncident au temps t = 0. La composante verticale (la seule 

non-nulle) de la vitesse est ainsi : 

•u ( h lt) = iS-^iîl ( 7 i l ) 

Il est également préférable, dans cette formulation, 

d'utiliser le volume spécifique V (h,t), au lieu de son inverse 

la densité. Dans ces conditions, l'équation ce conservation de 

la masse s'écrit : 

V Ch,t) = V Ch,0) 9 a ^ ' t } (7.2) 

et l'équation de la dynamique : 

â L g l S l = - V Ch,0) ILÇhlïl - s (7.3) 



et l'équation de conservation de l'énergie : 

SL^IÏ , . ? C h , t ) 3 L f t l « C7.4) 

Eh ce qui concerne la résolution numérique de ces 
équations pour des conditions initiales at des conditions aux 
limites données, nous avons bénéficié de crogramnes de calail 
mis au point par Jchn W. Leiiacher. Pour cette raison, nous ne 
donnerons pas de description dé caillée de la méthode uti l isée. 
Nous préciserons simplement que celle-ci est basée sur le rem
plaçaient des équations aux dérivées partielles par des équations 
aux différences finies, avec addition de viscosité ar t i f ic iel le . 
Cette méthode, due à Von Neumann et Sichtmyer (1950), permet 
de trai ter aussi bien les onces de choc que les autres fonces 
d'ondes. La transfarma-tien des dérivées partielles en différences 
finies s'effectue, bien entendu, en introduisant des découpages 
appropriés de l'espace e t du temps. Cela n 'est pas sans inconvé
nient pour les ondes de choc : en l'absence de viscosité, le front 
d'une te l le onde se réduit en effet à une surface où les variables 
physiques (densité, vitesse, température) varient de façon discon
tinue, une t e l l s discontinuité se prêts mal à des calculs numériques. 
Bar contre, la viscosité a pour effet de donner une épaisseur finie 
au front de l'onde. Or, le traitaient d'une te l le onde par la 
méthode des différences finies est possible s i l'épaisseur du 
front est supérieure a l ' intervalle entre les points du découpage 
spatial. La viscosité naturelle du milieu étant en général beaucoup 
trop faible peur reproduire des fronts d'onde d'épaisseur suffisante, 
Von Neumann et Bichtntyer ont proposé d'ajouter un terme de "viscosité 
art if iciel le" dependant du découpage spatial u t i l i s é . Us ont montré 
que cette opération, bier. que ne donnant pas une représentation exacte 
du front d'onde lui-mÊœ, ne nidifiait praticuensnt pas les conditions 
physiques de part et d'autre ce ce front, ni la dissipation d'énergie 
procuite au cours du choc (équations de Kugoniot). Ces méthodes sont 
décrites de façon détaillée dans l'ouvrage de siehfciç-er at Maxtor, 
(1967). Quant â celles utilisées dans nos calculs, on les trouvera 
dans la thèse de Leibacher (1971). 



Le problème à résoudre est défini par un jeu de conditions 
initiales et de conditions aux limites. Les conditions initiales 
sont définies par le ncdèle d'atmosphère en équilibre hydrostatique 
décrit au chapitre V. Les conditions aux limites sont guidées par 
deux préoccupations : d'une part, reproduire le plus fidèlement 
possible les propriétés hydrodynamiques de l'aïacsphère solaire. 
D'autre part, fournir l 'excitation nécessaire à la production 
d'oscillations. La première de ces préoccupations se heurte 1 
une difficulté l iée à l 'ut i l isat ion exclusive d'ondes verticales. 
Cornue on peut le remarquer à l 'aide de la figure (6.2), les ondes 
verticales se propageant dans une région chaude peuvent être 
réfléchies totalement à la limite d'une région plus froide (dont 
la fréquence de coupure est supérieure à la fréquence de l'onde), 
mais l'inverse n 'est pas vrai : seules les ondes se propageant 
obliquement (ranne celles de la région VI du diagramme 6.2) peuvent 
subir une réflexion totale quand elles atteignent une région plus 
chaude. Ainsi, pour reproduire au moyen de seules ondes verticales 
les cavités de l'atmosphère solaire, nécessaires i la production 
d'oscillations, i l faut ajouter des réflexions en haut et en bas 
de l'atmosphère. A la limite supérieure (base de la couronne), 
cela est réalisé en supposant que la pression est constante 
(surface l ibre) . A la limite inférieure, on introduit une paroi 
rigide, dont la position, dans la zone convective, est déterminée 
de façon S reproduire le mieux possible les oscillations de cinq 
minutes. Cette paroi est également uti l isée pour induire des 
mouvements dans l'atmosphère, en lui imprimant un déplacement 
approprié, de façon à simuler un mécanisme physique d'excitation. 

Cornue dans le cas de l 'équilibre hydrostatique, on 
a tenu compte de la contribution du champ de vitesses microtur
bulent à la pression, la vitesse moyenne de microturbulence (v ,̂) 
étant supposée indépendante du temps. D'autre part, les mouvements 
étant supposés adiabatiques, les fluctuations de tanpérature, 
pression et densité sont liées entre elles par l e rapport ces 
chaleurs spécifiques y• Ce coefficient dépend toutefois de I ' ioni
sation, et _xc suite de l 'al t i tude. Plusieurs cas peuvent se 



présenter : tout d'abord, dans les régions où l'atmosphère est 
presque complètement neutre Girininim de température) ou complètement 
ionisée (couronne et région de transition), le gaz se comporte 
comme un gaz parfait monoatcmique et y vaut 5/3. Cens la zone 
conveotive, où le principal constituant (l'hydrogène) est partiel
lement ionisé, l ' ionisation, contrôlée par les collisions, est 
constataient en équilibre avec la pression et la température ; 
dans ce cas, les variations d'énergie interne produites par l 'action 
des forces exercées sur l e gaz servent en grande partie à modifier 
son équilibre d'ionisation, ce qui a pour effet de réduire la 
valeur de y (jusqu'à environ 1.1 pour un gaz à demi ionisé). 
Dans la chromosphere, le gaz est là encore partiellement ionisé, 
mais les taux d'ionisation et de recombinaison radiatifs deviennent 
largement prépondérants par rapport à leurs homologues collisionnels ; 
l 'ionisation de l'hydrogène est alors contrôlée par le champ de 
rayonnement (principalement dans les continus de Lyman et de Balmer, 
et la raie Lyman-a), lequel n'est pas défini lccalement. D'autre 
part, certains taux de recombinaison (continu de Lyman en particulier) 
sont suffisamment faibles pour que l 'équilibre statistique ne soit 
jamais atteint s i l'atmosphère est en mouvement. Ce problème 
complexe a été t ra i té par KLein, Stein et KaUcofen (1976, 1978) 
et Kheer et Nakagaua (1976). Ces derniers arrivèrent à la 
conclusion que, pour un modèle de type solaire, l e taux d'ioni
sation de l'hydrogène res ta i t pratiquaient constant. Ayant 
besoin d'une aupiuxiflaxion suffisaient simple et r.éariToins 
réaliste pour accomplir les calcul s d'hydrodynamique, nous 
avons supposé l ' ionisation constante au-dessus du minimum de 
température et posé, pour être cohérents, y - 5/3. 

VU. 2. Passage d'une onde de choc 

L'atmosphère ini t iale étant ainsi définie, on peut 
maintenant étLcier sa réponse à divers mécanismes d'excrration. 
La première expérience, que nous appellerons (A), consiste 1 
simuler un choc à la basa de l'atmosphère en déplaçant la paroi 
rigide vers le haut. La mouvemer.- est de la ferme : 

z = %$• (1 - cos 2|£) (7.S) 



La période est dans ce cas T = 100 secondes et l'ampli

tude totale 2„ = 318 mètres. Au bout d'une demi-période (soir 50 s), 

le nouveœent s'arrête et la paroi reste fixée dans sa position 

supérieure. 

Ce mode d'excitation peut simuler le choc d'un granule 

arrivant à la base de l'atmosphère, mécanisme envisageable pour 

la génération d'ondes et qui présente la propriété de ne privilégier 

aucune fréquence d'oscillation. L'intérêt de cette expérience 

était également de comparer nos résultats, pour la raie K du calcium 

ionisé, avec ceux de Keasley (1975) et Cram (1975). 

Les variations des vitesses et des températures à diverses 

altitudes sont représentées sur la figura (7.1) pour les 500 premières 

secondes : uns onde se propage vers le haut et atteint la photosphère 

au bout de ltû secondes environ sans que sa forme soit fortement 

modifiée. Vers 800 km, elle coranence à se déformer et une oscillation 

secondaire, provoquée par la raréfaction qui suit le premier 

choc, prend naissance. Vers ltoo km, les vitesses approchant la 

vitesse du son, l'onde commence à se transformer en onde de choc 

et à dissiper son énergie sous forme thermique. Au-dessus de 

1800 km, le mouvement s'accélère du fait de l'augmentation rapide 

de la température. On remarquera que, au cours de ce premier 

passage de l'onde, les vitesses et les températures varient en 

phase, ce qui caractérise une onde progressive. 

A la suite de cette perturbation initiale, l'atmosphère 

se met en mouvement. Les fréquences des oscillations libres 

effectuées par l'atmosphère sont alors le reflet de ses modes 

propres, l'excitation initiale ne privilégiant .?ucune fréquence 

particulière. L'évolution des vitesses et des températures entra 

1000 et W00 secondes est représentée sur la figure (7.2). Cans 

la zone convective (altitiïles négatives) on observe des oscillations 

de forme assez irrégulière mais dont la période (ou pseudo-période) 

principale est de 300 secondes, correspondant au mode subchoto-

sphériçue (ce qui est normal, la profondeur de la limite inférieure 

ayant été choisie pour obtenir cette fréquence, ccnme cela s été 

indiqué plus haut). La chromosphere est animée d'oscillations dont 

la (pseudo) période principale est d'environ 200 secondes, ce que l'on 

reut attribuer a 'jn mcde çrcçrç chrvtïrcsrhéri'"v5. 
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Variations de vitesse (km/s, t r a i t plein) et de température (K, t r a i t irvlerrompu) 
pour' diverses altitiules lagrangiennes (tan), en fonction du temps (s) , aptes le 
l<jsaage du cl oc (expérience A). 



Las amplitudes atteintes ici par les oscillations de 
cinq minutes sont très faibles (environ ± 20 m/s I l 'alt i tude 3) 
par rapport à ce que l 'on peut réellement observer sur le soleil 
(environ 10 fois plus). Par contre, l'amplitude du mode chrcmo-
sphérique dépasse ± 10 km/s dans la région de formation des raies 
de Kg I I (1300 â 2000 km d'altitude), ce qui est nettement supérieur à 
ce que l 'on peut observer. Oette constatation nous amènerait à 
exclure, s i cela é ta i t encore nécessaire, l ' u t i l i sa t ion des chocs 
de granules pour exciter les oscillations de cinq minutes : ce mode 
d'excitation transférerait beaucoup trop d'énergie aux modes 
chromosphériques, et trop peu à ceux de la région subçhotospherique. 

En raison également de leurs amplitudes, les oscil
lations chromosphériques commencent à "déferler" vers 1500 km 
d'alti tude, les vitesses de déplacement commençant à devenir 
comparables à la vitesse du son. Ceci a deux conséquences 
principales : d'une part la transformation des formes d'onde 
(initialement quasi-sinusoïdales) qui prennent, dans le cas 
des vitesses, des formas en "dents-de-scie", alors que les 
courbes de température présentent des pics de plus en plus 
aigus. D'autre part, la dissipation de ces ondes provoque un 
échauffement non négligeable de la chromosphère, comme on peut 
le constater sur la figure (7.3), qui i l lus t re une comparaison 
entre la. température moyenne entre 3000 et W00 s e t la 
température in i t ia le . L'échauffement est de l 'ordre de 3000 K 
entre 160Q et 2000 km d'alti tude, ce qui a également pour effet 
de dilater l'atmosphère et de déformer ainsi la cavité chrcmo-
sphérique. 

VU. 3. Oscillations 

Le mode d'excitation par chccs à la base de l'atmosphère 
paraissant inadéquat pour fournir éçuitablement de l'énergie aux 
oscillations de cir.q et de trois mi-utes, i l nous faut maintenant 
trouver un autre mécanisme peur irduire dans l'atmosphère ies 
mouvements comparables aux observations. levant les difficultés 
soulevées tar la cons'eruction d'algorithmes reproduisant fidèlement 
le fonctionneasnt d'une "soupape d'Hiddington" ou d'autres mécanismes 
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susceptibles de transferrer l'énergie thermique en énergie mécanique, 

nous avons préféré essayer de produire des effets analogues de 

façon purement mécanique. Ce résultat peut-être obtenu par résonance, 

en imprimant à la paroi qui sert de base s l'atmosphère un nombre 

fini d'oscillations de 300 secondes de période, conformément à 

la formule (7.5). Eans les deux expériences que nous avons étudiées, 

la durée de l'excitation est limitée I cinq périodes, après quoi 

l'atmosphère poursuit ses mouvement propres sans perturbation 

extérieure. Ce mode d'excitation transfère la majeure partie 

de son énergie aux oscillations de cinq minutes, les oscillations 

chromosphériques étant excitées par les composantes de plus 

haute fréquence contenues dans tout signal de durée finie (et 

aussi peut-être par les non-linéarités des oscillations de cinq 

minutes). Deux expériences ont été effectuées, qui diffèrent par 

l'amplitude du mouvement . l'expérience (3) correspond à 

!o = W i dans la formule (7.5) et (Q i z, = 100 m. L'expérience 

(B) produit au niveau photosphérique des oscillations de cinq 

minutes avec des vitesses de ± 100 m/s, ce qui correspond à la 

moyenne des observations, et des oscillations de 200 secondes 

avec des vitesses d'environ ± 5 km/s à 1500 km, ce qui correspond 

plutôt à la limite supérieure des vitesses effectivement observées. 

L'expérience (C), qui produit dans les deux cas des amplitudes 

nettement inférieures aux observations, sert de comparaison 

avec (B) peur analyser les effets non-linéaires. L'évolution des 

vitesses et des températures au cours de ces creux expériences 

est représentée que les figures (7.M.) et (7.5). On remarquera 

que les températures et les vitesses varient approxisarivemenû 

en quadrature, aussi bien dans le cas des oscillations de 300 se

condes (visibles aux altitudes de -1250 à + 250 km) que dans 

celui des 200 secondes (altitudes de 1250 à 2250 km). Cette 

propriété caractérisa des ondes, statiormaires ou evanescences, 

dont l'énergie ne se propage pas, ce qui contrasta avec l'onde 

de chec du début de 1'experier.ee (A). Las oscillations se diffé

rencient également des chocs en ce que la vitesse de phase est 

pratiquerait infinie, c'est-à-dire que les différentes ccuches de 

1'atmosphère oscillent en phase. Cela se voit particulièrement 

bien sur la figure (7.5) qui représente les altitudes de différentes 

couches de l'atrsosphère en fonction du temps (autrement dit, las 

altitudes eulérier.r.es correspondant à des altitudes lagrangiennes 

données). 

http://'experier.ee
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La comparaison des expériences (B) et (C) est instructive 
en ce qui concerne les effets de non-linéarité : dans le cas des 

faibles oscillations (C), rien ne différencie les excursions 
positives ou négatives des températures ou des vitesses, qui 
restent quasi-sinusoïdales, mens dans la partie haute de la 
chromosphere. Ai contraire, dans le cas des oscillations 
relativement fortes CB), les ondes coimencent à "déferler" 
au-dessus de 1750 km, les vitesses variant en dents de scie, 
et les températures affectant des excursions positives très aiguës 
par rapport aux excursions négatives. Ces maxise de température, 
de courte durée et de grande intensité, correspondent à des 
instants ou le gaz est le plus comprimé : l'accélération, propor
tionnelle à la pression, est alors très élevée, et la vitesse 
change de signe très rapidement. Dans la phase d'expansion, les 
accélérations (négatives) sont beaucoup plus douces, ce qui confère 
aux variations des altitudes eulériennes l'aspect d'une succession 
d'arches. 

On peut examiner plus en détail les modes d'oscillation 
de l'atmosphère et l'énergie qu' i ls contiennent en effectuant une 
analyse harmonique des mouvements. On calcule pour cela, à chaque 
alt i tude, la densité d'énergie cinétique (1/2 p v 2 ) en fonction 
du temps et on en déduit, par transformation de Fourier, les 
spectres de puissance correspondants. Cette opération a été effectuée, 
dans le cas des oscillations de grande amplitude, pour des altitudes 
distantes de 50 km entre -150 et 2W0 km, et le résultat est repré
senté sur la. figure (7.7). Ce schéma montre en particulier le 
changement de fréquence qui s'effectue entre 800 et 1100 km, les 
composantes de fréquence voisine de 3.3 mHz (oscilla-ions de 5 minutas ) 
étant prépondérantes au-dessous et celles de fréquence voisine 
de 5 mHz au-dessus. On pourra également constater l'existence de 
modes d'oscillation moins intenses à des fréquences plus élevées. 
La figure (7.7) est cependant quelque peu trompeuse en raison de la 
normalisation de chaque courbe à sa valeur raxisale : l 'énergie 
cinétique contenue dans les cscillaticns de cinq ninutes ézstt, 
dans la photosphère et la basse chroncsrhère, beaucoup plus élevés 
eue celle correscondant aux autres moles d'cscillatior, :eux-ci 
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semblent s'éteindre au-dessous de 800 km alors qu'en réalité 

ils sont présents dans toute l'ai .sphère. C'est ce qui apparaît 

lorsque l'on examine, en fonction de l'altitude, les densités 

d'énergie cinétique correspondant à chaque mode d'oscillation. 

On peut obtenir une estimation de cos énergies en intégrant 

séparément les spectres de puissance sur des bandes de fréquence 

de 2 à t mHz et de t à 6 mHz, qui contiennent respectivement 

les oscillations de cinq et de trois minutes. La figure (7.8) 

représente, en fonction de l'altitude, les énergies oscillatoires 

ainsi obtenues pour ces deux modes, ainsi que la densité totale 

d'énergie. Elle montre carirent, de part et d'autre d'une altitjde 

de transition située vers 1000 km, l'essentiel de l'énergie 

oscillatoire est contenu dans l'un des deux modes principaux. 

Elles met surtout en évidence la différence de comportèrent de 

ces deux phénomènes : nous avons d'une part un mode subphotosphé-

rique, correspondant aux oscillations de cinq minutes, dont l'énergie 

décroît très vite avec l'altitude dans la chromosphere. D'autre 

part, un mode correspondant aux oscillations de trois minutes qui, 

bien que visible seulement dans la chromosphere, n'en subsiste 

pas moins dans la zone subphotosphérique, où il est dissimulé par 

l'importance relative des oscillations de cinq minutes. 

Nous retrouvons ainsi un phénomène, déjà envisagé au 

chapitre VI, où deux cavités résonantes de l'atmosphère solaire, 

l'une chrcmosphérique et l'autre sutphotcsphérique, pouvaient être 

couplées par effet tunnel a travers la région du minimum de tempé

rature. Cette possibilité existe seulement pour les ondes de 

période suffisamment courte, l'épaisseur "acoustique" de cette 

région augmentant rapidement lorsque la fréquence diminue, au-dessous 

de la fréquence de coupure. Ce phénomène de couplage ouvre la possi

bilité d'une alimentation des oscillations chrcmosphérÎGues a partir 

de la zone convective, au moyen d'un mécanisme tel que la soupape 

d'Eddir.Eton. 
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CHAPITRE VITE 

EFFETS DES MOUVEMENTS SUR [ES RAIES SPECTRAIZS 

"La. poiition. immabilU. iiant la. piui cotitomte., 

pitemùix. V habitude, de. JtivtteA. canine, ta loatine." 

[Kachz, J975) 



Décrire ce que les mouvements de la chromosphere 

devraient être, moyennant quelques hypothèses physiques raison

nables, était l'objet des deux chapitres précédents. Déterminer 

dans quelle mesure un tel "modèle" correspond à la réalité est 

maintenant notre préoccupation. Cette réalité nous est accessible 

par l'analyse du spectre solaire, et plus spécialement par celle 

de quelques raies spectrales situées dans l'ultra-violet. Parmi 

celles-ci, les seules obser'ibles depuis le sol sont les raies 

de résonance du calcium ionisé, à la limite de l'ultra-violet 

et du visible. Depuis Jensen et Orrall (1963), elles ont été 

largement étudiées et nous ont apporté l'essentiel de ce que 

nous savons aujourd'hui quant aux mouvements de la chromosphere. 

Les raies de résonance du magnésium ionisé, observables en 

ballon (cf. Lemaira, 1971), permettent de "voir" l'essentiel 

de la moyenne chromosphère. Enfin, diverses raies seulement 

accessibles aux moyens spatiaux (série de Lyman de l'hydrogène, 

raies du silicium ou du carbone ionisés, etc ...) permettent 

l'étude des mouvements dans toute la chromosphère et la région 

de transition. Pour les oscillations solaires, ccmme pour bien 

d'autres phénomènes astrophysiques, les approches analytiques 

et synthétiques sont également possibles. L'approche analytique, 

partant des variations d'intensités ou des déplacements observés 

dans les raies pour remonter aux grandeurs physiques, a été 

principalement utilisée jusqu'ici. Dans le cas des oscillations 

de cinq minutas, où elle fut largement employée, son application 

était facilitée car l'existence de raies dont les régions de 

formation étaient suffisamment étroites peur que l'on pût y 

supposer une certaine homogénéité des variables physiques. Cala 

est hélas beaucoup moins fréquent dans la chromosphere. ru chapitre 
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précédent, nous avons entamé une étude synthétique en calculant 

les variations temporelles des paramètres physiques de trois 

modèles dynamiques. (Nous entendons par "modèle dynamique" la 

réunion de conditions initiales, définies par un modèle d'aeio-

sphere statique, et de conditions aux limites incluant un mode 

d'excitation des mouvements.) Cette étude sera peursuivie au 

chapitre IX par le calcul des variations temporelles des raies 

de résonance de Ca H et Mg II. Dans le but de faciliter la 

compréhension de ces variations, nous allons essayer, dans ce 

chapitre, d'expliciter les relations qui lient les variations 

des profils à celles des variables physiques. Pour commencer, 

il est bon de revenir sur la formation des raies spectraJ.es, déjà 

étudiée au chapitre IV. 

VIH. 1. Transformations intégrales associées au transfert de 

rayonnement 

L'équation différentielle de tranfert Ct.18) peut être 

intégrée pour une atmosphère semi-infinie, sans rayonnement incident. 

En négligeant l'absorption continue, on obtient ainsi, selon le 

signe de p : 

KT,U<0,V) = - i j S (T') exp [-2! — 2 ]é (T 1 ) it' (8.1) 

u 0 v u 

et : 

1 " t,,(T) t (T'> 
KT, „ > 0 , V ) = i J Sv(x') exp [ ̂  Z-H fe^x') dx' (8.2) 

où t CT) est la profondeur optique monochromatique : 

T 
t ( T ) - Ç ifrv(T') dT' (8.3) 

http://spectraJ.es


L'intensité moyenne : 

1 1 
JV(T> = -j j I(T,U,V> du (8.H) 

s'obtient en intégrant les équations (S.i) et (8.2) par rapport 

à u, ce qui conduit à l'expression : 

J V(T) = \ J S VCT') E X C|tv0r') - tv(t)|) *v(t') dt- (8.5) 
o 

où E. représente la fonction intégro-exponentielle d'ordre 1. 

Limitons-nous maintenant au cas de l a redistribution 
complète des fréquences, qui constitue une hypothèse valable 
dans le noyau de la ra ie , où les changements de fréquence au 
cours de la diffusion des photons proviennent essentiellement 
de l 'effet Coppler. La fonction source est alors indépendante 
de la fréquence, et donnée par la fortiule (H.32). En intégrant 
l'expression (8.5) par rapport à la fréquence, l'équation de 
transfert se met sous la forais d'une équation intégrale pour 
l ' intensité globale 7 de la transition : 

î <T> = J K <T,T ' ) S ( T ' ) dt ' (8.6) 
0 

le noyau de la transiornation intégrale étant : 

K (T,T'> a | j E 1 (ItyÎT') - tv(T)|) * V ( T ) * V(T') dv (8.7) 
0 

En reportant l'équation (3.3) dans (u.32), et en 

définissant une nouvelle transforaetion intégrale de noyau : 

M (T,T') = j (T'-T) - [l - e*(t)] K (T,TM (8.3) 

(où S est la distribution de Sirac), on obtient 1 ' équation 



suivante pour la fonction source : 

( M (T,T*) S CT') dt' - S*(T) a*Cx) (8.9) 

Si la transformation inzégrale de noyau M a une 

réciproque de noyau N, on pourra écrire : 

te 
S (T) = J N (T,T') e'(t') B* (x') dx' (8.10) 

a 

Nous laisserons de côté le problème de l'existence 
de la fonction (ou distribution) N : dans les calculs, l'équation 
(8.9) prendra la forme d'une équation aiatricielle, de sorte que 
le passage de (8.9) à (8.10) se réduira à une inversion de matrice. 
Nous avons d'ailleurs décrit, à la fin du chapitre IV, une méthode 
pour calculer la matrice N de l'équation (U.101), qui constitue 
la forme discrétisée de (8.10). 

la fonction source une fois déterminée, on peut en déduire 
à l 'aide de la formule (8.2), l ' intensité émergente I:j(u) dans 
la direction y, â la fréquence v. Ce que l 'on peut écrire : 

rj(u) = J L (T,U,\>) S CT) dt (8.11) 
0 

en posant : 

L CT.U.V) - i e ~ y T > / u *y(T) (8.12) 

Par combinaison de C8.1Q) et de (8.12), on pourra encore 
définir une autre transfornaticn intégrale, Liant direcTcient 
l ' intensité émergente au terme de "création de photons" £ 3 : 

I^Cu) = f F (T,U,V) e* (T) 3* (T) CT (3.13) 
o 



avec : 

F (T,II,V) = f N (x'.T) L (T',U,V) dr' (B.1W 

o 

Le terme e représente la probabilité pour d'un photon 

absorbé ne soit pas réémis dans la même raie, que l'atome soit 

désexcité par collision, ou par rayonnement dans une autre tran

sition (ou encore, excité à un niveau plus élevé). Les raies que 

nous étudierons au chapitre suivant ont, en raison de la faible 

densité électronique de la chromosphere, un coefficient e 

relativement faible (typiquement 10~ pour Wgtlk). Un photon 

peut donc subir de nombreuses diffusions avant de sortir de l'at

mosphère, si bien que le lieu où il a été créé pour la première 

fois peut être fort éloigné de celui de l'atome "émetteur" (le 

mot "émission" englobant, comme nous l'avons vu au chapitre IV, 

la diffusion et la création de photons). Les variations des 

paramètres atmosphériques (vitesse, température, e t c . ) peuvent 

agir, selon les cas, directement sur la fonction source (si le 

dernier atome diffuseur est seul concerné), ou sur le terme de 

création de photons s B . Eâns le premier cas, la. transforaation 

associée à L permettra de prévoir les variations des intensités 

émergentes, alors que, dans le second cas, on devra utiliser celle 

associée à F. 

On peut illustrer cet effet en calculant les fonctions 

indiquant I quelle altitude les photons sortant de l'atmosphère 

ont été créés ou diffusés : pour cela, considérons comme une 

variable aléatoire l'altitude à laquelle un photon émergent (sous 

incidence normale et à la fréquence \0 a été émis, et appelons 

C{j (z,v) la densité de probabilité correspondante. L'intensité 

émise par une mines couche de l'atmosphère, comprise entre les 

altitudes z et z+iz, est alors : 

em v N 
(8.15) 



Si, aux altitudes z et z+Az, correspondent respecti

vement des profondeurs optiques x et x+Ax, on aura égalaient, 

conformaient à la formule (8.11) : 

X+AT 
Alem - J L(x,l,v) SCx) dx = L(x,l,\>) S(x) Ax C8.16) 

et la comparaison des deux expressions donnera finalement : 

C, (z,v) = -i L(x,l,v) S(x) K(Z) (8.17) 

En explicitant L, on remarquera que la fonction : 

C(z,v) = 1^ C,,, (z,v) - t / z t e ' V 0 (8.18) 

n'est autre que la fonction de contribution ; C, sera donc la 
"fonction de contribution normalisée". D'une façon tout I fait 
parallèle, on pourra considérer contre variable aléatoire l ' a l t i 
tude à laquelle un photon a été créé pour la première fois, et 
définie une "fonction d'origine" normalisée 0„(z,\)) comme étant 
la densité de probabilité associée. En suivant l e mens raison
nement, on obtient l'expression : 

V z , v ) * : E F ( T » 1 » , ' > E * ( T ) B * ( T > K ( Z ) ( 8 , 1 9 ) 

On pourra également définir une fonction d'origine non 
normalisée : 

0 (z,«) = T^ 0K ( 2 ,v) (8.20) 

qui sera l'honologue de la Sanction de contribution. 



VUE. 2. Discrétisation des opérateurs 

Au cours du paragraphe précédent, ont été évoqués un 
certain nombre de fonctions et de-transformations intégrales, 
définissant des opérateurs agissant sur cas fonctions. L'appli
cation de ces grandeurs à des problèmes particuliers requiert 
leur évaluation numérique, laquelle passe par une discrétisation : 
on se donne des gril les de points appropriés pour les altitudes, 
les fréquences et les directions, qui permettent d'exprimer les 
fonctions par des vecteurs e t les opérateurs par des matrices. 
A une transformation intégrale, on substituera ainsi le produit 
d'un vecteur par une matrice. A la fin du chapitre IV, on a 
indiqué une méthode pour calculer la matrice N qui l i e le vecteur 
de composantes K̂  = z (x 1) B Cx1) à la fonction source, de sorte 
que la transformation intégrale (8.10) est remplacée par : 

S = i . l i » K C8.21) 

En utilisant une formule de quadrature sur les altitudes 

j Z m 3 X f ( » dz » i x ^ f(z 1 ) ( B â K , 
min 

on transforme la formule (8.11) en : 

I k = } s l I* S 1 (8.23) 

Te u k u k K 

(k est i r i un indice composite direction-fréquence, variant de 1 
à mn, corroie au chapitre IV.) En combinant les relations (3.21) 
e t (3.23), on obtient la formule correspondant à la transformation 
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intégrale (8.13) 

vJi1^ C8-25) 

on posant : 

Nous verrons au paragraphe (VIII.1') une application de 

ces forsules à la prévision des variations d'intensité. On remar

quera que l'expression (8.23) représente l'intégrale de la fonction 

de contribution par rapport à l'altitude. D'où l'on déduit, par 

comparaison avec la formule de quadrature (8.22), la relation 

simple entre cet L : 

lis 1 

C (z\ v. J = 3S-T- (6.21) 
K h 

Quant à la fonction d'origine, e l le est l iée d e l à mère 
façon à la matrice F : 

0 ( z 1 , v. ) = -~r- (8.28) 
* h 1 

La comparaison des fonctions ON et C N au centre de 

la raie k de Mg H (figure B.l) illustre l'effet des diffusions 

multiples : la fonction de contribution se limite à une mince 

couche de la chromosphere, où les photons émergents ont subi leur 

dernière diffusion. La fonction d'origine, en dehors d'un pic aigu 

dans la haute chromosphere, est à peu près constante entre 1000 

et 1800 km d'altitude, ce qui montre que les photons créés dans 

"sûtes les couches de la chromosphere contribuent à l'intensité 

émergente. 
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V m . 3. Effets des vitesses 

Les mouvements de la chromosphere discutés au cours 

des chapitre VI et V U , qu'il s'agisse d'ondes de choc ou 

d'oscillations, s'accompagnent de champs de vitesses et de 

variations de température et de densité. Las effets de ces divers 

paramètres se combinent pour donner des variations temporelles 

d'intensité, que nous calculerons au chapitre DC. Auparavant, 

essayons de dissocier ees divers effets et condidérons uniquement 

les variations de vitesse : par effet Eoppler, les mouvements 

des atomes provoquent des changements de la fréquence centrale 

de la raie dans le référentiel de l'observateur. Si toutes les 

cr-îches de l'atmosphère se déplacent de la même façon, il en 

résultera un déplacement glob&x de la raie en fréquence, sans 

modification de sa forme. En général, les diverses couches de 

l'atmosphère se déplacent à des vitesse différentes : même dans 

le cas d'un écoulement uniforme (vers le haut ou vers le bas), 

la diminution de densité avec l'altitude implique, pour conserver 

le flux de masse constant, une augmentation de la vitesse. Il 

en résulte alors des déformations des profils de raie. Cela 

vient de ce que chaque fréquence v du profil peut-être associée, 

par l'intermédiaire des fonctions de contribution mentionnées 

précédemment, à une couche de l'rtnnsphère où la majeure partie 

des photons sortant avec cette fréquence a subi sa dernière 

diffusion. Des différences de vitesse entre deux couches de 

l'atmosphère entraîneront ainsi un déplacement du noyau de la 

raie par rapport aux ailes, provoquant des asymétries. 

Itour illustrer ces effets, considérons les résultats 

de calculs que nous avons effectués il y a quelques années 

(cf. Gouttebroze, 1977) sur les raies du magnésium ionisé. La 

structure de l'atmosphère an densité et teaçérature du modèle 

original (Linsky et Avretr, 1370) avait été conservée, mais on 

avait introduit un gradient de vitesse constant avec l'altitude. 

Les profils ainsi obtenus pour la raie k sont reproduits sur la 

figure (8.2) pour cinq valeurs de ce gradient de vitesse (de 
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1 à 5 m/s/km). Les faibles variations constatées dans le noyau 

de la raie indiquent que la fonction source globsle a peu varié. 

Par contre, le déplacement relatif des couches superficielles 

associées au renversement central, et des couches plus profondes 

où s'effectue l'émission chromosphérique provoque une dissynsétrie : 

si les vitesses augmentent avec l'altitude., comme c'est le cas 

pour les profils de le figure (8.2), l'absorption se trouve 

déplacée vers le bleu par rapport à l'émission, d'où il résulte 

que le "pic rouge" de la raie est plus élevé que le bleu. Caris 

la suite, nous qualifierons d'asymétrie bleue le cas ou le pic 

bleu (k2V, selon une notation courante) est plus intense que le 

pic rouge (k2R). Ainsi que l'indique le calcul des fonctions de 

contribution pour la raie k de Hg H , le renversement central 

est formé dans la partie supérieure de la chromosphère, alors 

que l'émission provient des régions inférieures . L'observati-ir 

d'une asymétrie bleue dans cette raie indiquera donc, qualitati

vement, une compression de la chromosphere, alors qu'une asymétrie 

rouge indiquera une expansion. H est possible d'aller plus loin 

et d'essayer de déduire quantitativement les variations de vitesse 

avec l'altitude à partir de l'observation des profils : on peut 

utiliser pour cela les fonctions de poids introduites par Mein, 

(1971), qui se calculent à partir d'un modèle d'atmosphère donné. 

Cette technique, utilisée principalement pour l'analyse de raies 

photosphériques, sort quelque peu du cadre de notre étude, qui 

se veut essentiellement "synthétique". Nous reviendrons cependant, 

au chapitre IX, sur les applications possibles de nos calculs à des 

fins d'analyse, au suret des déplacements des renversements dans 

les raies de Vg H et Za. II. En effet, ces renversements se 

forment dans des couct es relativement minces de la chromosphere 

(en particulier, celu; de Mg H k, comme l'atteste la fonction 

de contribution de la figure (8.1)). la minceur relative de ces 

couches limite la distarsion des vitesses 51'intérieur. La mesure 

du décalage Doppler di renversement permettra alcrs une détermination 

quantitative de la virasse moyenne de la couche, peu différente de 

la vitesse à une altii'jde (lagrangienne) bien déterminée, correspondant 

au pic de la fonction de contribution. 
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V U E . 'J. Effets des variations de température et de densité 

H y a deux raisons de traiter en mène temps les 

variations de température et de densité : la première est que, 

dans une atmosphère aux mouvements adiabatiques, ces deux para

mètres varient simultanément, et dans le mime sens. La seconde 

est que, contrairement à celles des vitesses, leurs variations 

affectent très peu les processus de diffu^'on, mais agissent 

par contre sur le tenue de création de photons (cela ne s'applique 

pas, toutefois, aux tris fortes variations de température, 

susceptibles de bouleverser l'équilibre d'ionisation du milieu, 

que nous ne traiterons pas ici). 

Connie on l'a vu au chapitre IV, le terme de création 

à\ photons e B est composé de deux parties : la première, 

E E (T) correspond à l'excitation par collision de l'atome dans 

la transition considérée, ce qui constitue le seul processus 

possible dans le cas d'un atome à deux niveaux. Le coefficient 

e est proportionnel ï la densité électronique Ne, c'est-à-dire 

à la densité totale p, le taux d'ionisation de l'hydrogène étant 

supposé constant (e dépend également, à un notaire degré, de la 

température, de•façon variable selon la transition considérée). 

La fonction de Planck B (T) dépend, elle, de la température. De 

façon grossière, on pourra donc considérer que le produit de ces 

deux termes varie de la façon suivante : 

eB = N e exp (- jgf) (8.29) 

Le second terme contribuant à la création de photons, 

tô, est beaucoup plus complexe. H correspond au couplage avec 

les autres transitions de l'atonse. Dans le cas qui nous intéresse 

le plus, celui des raies de Mg II, il est négligeable devant eB. 

Pour les raies de Ca II, que nous é-ciriierons également, il provient 

essentiellement des échanges avec les Transitions du triplet 

infra-rouge. Ses variations sont donc liées à des problèmes de 



transfert de rayonnement dans ces raies et, par là mène, 

difficiles à prévoir' sans faire le calcul complet. Néanmoins, 

selon une terminologie consacrée, les raies H et K restent des 

transitions "contrôlées par collisions", et leur réponse à des 

variations de température-densité est semblable, au moins quali

tativement, à celle d'un atome à deux niveaux. A l'opposé, on 

pourra citer les raies de l'hydrogène, pour lesquelles le 

terme na, provenant des échanges avec le continu, est nettanent 

supérieur à sB. On devra donc s'attendre à ce que ces raies 

soient beaucoup moins sensibles aux variations de température-

densité. 

Considérons maintenant plus particulièrement la raie k 

de Mg H pour laquelle le terme e B se réduit pratiquement à 

un terme collisionnel variant caime l'indique l'expression (9.29). 

Si une couche de l'atmosphère subit une compression adiabatique 

élémentaire dp, il en résultera des variations de densité élec

tronique et de température telles que : 

a f e s É Ê s i î S e (6.30) 
Ne P T P 

et Ç . J C l f (8.31) 

où y est le rapport des chaleurs spécifiques. On aura, par suite, 

des variations de e et B ! 

££ = !*£ (8.32) 
e Y P 

et dB_hv Y-ldD r a „, 

T~kT V ? 
o 

C'est-à-dire, pour une longueur d'onde de 23G0 A, une 

température de 6000 K et y = 5/3 : 

^ = 0 . 6 ^ 2 (8.3H) 
e P 



et : f = a.* & (8.35) 

Dans la mesure où les mouvements peuvent être consi

dérés comme adiabatiques, comme cela a été supposé pour le présent 

modèle, le terme de création relatif aux raies de Mg II dépendra 

donc avant tout de la température. Dans le cas opposé de mouvements 

isothermes (correspondant à des temps de relaxation très courts, 

crame en peut en trouver dans la photosphère), les effets de 

la densité seraient prépondérants, et on aurait : 

^ = £ (8.36) 
E p 

«*' f-0 (8.37) 

Pour de faibles variations de température et de densité, 
on pourra ut i l iser la matrice F, calculée pour l'atmosphère initiale, 
pour prévoir les variations d'intensité : on supposera que le 
terme de création suit la lo i (8.29) et on déterminera les inten
si tés en appliquant la formule (8.25). On verra au chapitre IX 
l'application numérique de ce procédé. 

I l résulte des propriétés de l'opérateur F, liées aux 
diffusions multiples., que les variations de l ' in tensi té émergente 
ne refléteront pas de variations locales de température-densité, 
contrairement à ce qui se passe pour les vitesses. I l ne sera donc 
pas possible, en général, de déterminer ces variations locales 
directement à partir des observations (comme on peut le faire pour 
nombre de raies photosphériques dotées d'un terme d'excitation 
collisionnelle élevé). Cependant, comme nous le verrons au cours 
du chapitre suivant, i l arrive fréquemment que les variations de 
température-densité soient en phase dans toute la chromosphère. 
Dans ce cas, l ' intensité variera _n phase avec e l les , et pourra 
fournir ainsi une information utilisable. 



Vili. 5. Effets des variations simultanées de plusieurs paramétras 

Les deux paragraphes qui précédent pourraient faire 
croire que les variations des profils de raie se ramènent à la 
some de deux effets, l 'un dû aux vitesse, l ' au t re aux températures-
densités, que l 'on peut facilement séparer. H n'en est rien en 
réal i té , chacun de ces deux facteurs pouvant modifier les effets 
de l 'autre . Sans étudier ce problème de façon générale, on peut 
l ' i l lus t re r par un exemple simple, qui sera t r a i t é numériquerent 
au chapitre IX. H s 'agit de la propagation d'une impulsion S 
travers l'atnosphere. Le passage de cette impulsion s'accompagne 
d'une augmentation de température et de vitesses dirigées vers 
l e haut. Considérée séparément, cette variation locale de température 
provoquerait une légère augmentation d ' intensité, répartie sur tout 
le profil, par suite des diffusions. En réa l i t é , la vitesse 
verticale associée à ce mouvement déplace le profil du coefficient 
d'émission à une fréquence où le reste de la CTromosphire (encore 
immobile) est optiquement mince. Les photons créés par l'augmentation 
de température peuvent alors s'échapper librement, ce qui se 
manifeste par l 'apparition d'un pic bleu t rès intense. La sinple 
superposition des effets de température et de vitesse, calculés 
séparément, ne produirait pas une te l le asymétrie. De tels effets 
ne facilitent évidemment pas l'analyse des observations et i l est 
plus connicde de les étudier au moyen de modèles. C'est là une des 
justifications de notre approche "syr^hétique". 
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CHAPITRE DC 

RAIES DE Mg I I ET DE Ca I I EGSES PAR 

UNE ATMOSPHERE ES MOUVEMENT 
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la construction de ce que nous entendons par "modèle 

dynamique" comprend deux phases. la première, objet du chapitre VII, 

consistait à déterminer l'évolution des paramètres atmosphériques 

en fonction du temps par résolution numérique des équations de 

l'hydrodynamique. Un modèle en équilibre hydrostatique fournissant 

les conditions initiales, des mouvements étaient induits par le. 

modulation des conditions aux limites. La seconde phase consiste 

maintenant à calculer à chaque instant (ou presque), les profils 

des raies qui nous paraissent les plus appropriées peur étudier 

la chromosphere, compte tenu des observations existantes : les 

raies de résonance du calcium ionisé ont été choisies pour 

l'abondance de la littérature qui leur est consacrée. Quant au 

choix des raies du magnésium ionisé, l'existence d'observations 

par le satellite 0S0-8 a été décisive. Déplus, leur altitude de 

formation nettement plus élevée permet l'étude de la majeure 

partie de la chromosphere. Le calcul, instant par instant, des 

profils de raies répond à trois préoccupations principales : la 

première est de déterminer, en faisant un minimum d'approximations, 

dans quelle mesure l'évolution des variables atmosphériques 

résultant de nos calculs constitue une représentation adéquate 

de l'atmosphère solaire. ?.a seconde est d'évaluer, par comparaison 

des variations des profils calculés avec celles des paramètres 

atmosphériques, les possibilités d'utiliser les raies observées 

pour le diagnostic des mouvements chromosphériques. La troisième, 

enfin, est d'essayer d'expliquer certaines propriétés des profils 

moyens observés (largeur des pics, as^aétrie) difficilement inter

prétables par une atmosphère iraiobiie. Comme dans le cas d'une 

atmosphère statique, la détermina-ion des intensités émergentss 



passe par la resolution simil-anie des équations de l'équilibre 
, "atistique et du transfert de rayonnement. Ce qui a été dit 
aux chapitres I H et IV sur l 'équilibre statist ique restant 
inchangé, nous nous limiterons i c i au problème de la résolution 
de l'équation de tranfert peur une atmosphère en mouvement. 

IX. 1. L'équation de transfert en coordonnées lagrangienr.es 

Bien qu ' i l soit parfaitement possible de formuler et de 
résoudre l'équation de tranfert dans un repère fixe, i l rais a 
paru avantageux d 'ut i l i ser un repère dêfoirrable, suivant les 
mouvements de l'atmosphère. Cela présente plusieurs avantages : 
faible variation de l 'échelle des profondeurs optiques, utilisation 
d'un découpage en fréquence parfaitement centré I toutes les 
altitudes. Surtout, cela permet de foraule? les fonctions de 
redistribution dans le référentiel du gaz, en ut i l isant par 
conséquent les mêmes méthodes que pour une atnesphère statique. 
En contrepartie, cela a pour effet de compliquer quelque peu 
l'équation de transfert en introduisant une dérivée de l ' intensité 
par rapport à la fréquence. Celle-ci provient du fai t que les 
différentes couches du gaz, animées de vitesses différentes, ne 
"voient" pas un même photon à ia même fréquence en raison de l 'effet 
Doppler. Une t e l l e équation a été formulée par Castor (1972) et 
Hoerdlinger et Rybiwd. (197W en ont donné une méthode de réso
lution dans le cas de la redistribution complète. Mihalas et a l . 
(1976) ont proposé une méthode permettant l 'u t i l i sa t ion d'une 
fonction de redistribution quelconque. Mous avons modifié celle-ci 
en adoptant un traitement différent des dérivées par rapport à 
la fréquence, qui permet l 'u t i l isat ion d'une bande de fréquence 
n'atteigr.ant pas le continu (Gouttebroze, 1977). C'est cetre 
dernière version que nous allons décrire plus loin. 

Auparavant, examir^ns les nedificariens apportées à 
l'équation de transfert par i 'ut i l isat ion d'un repère "lagrangien" 

http://lagrangienr.es
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défonnabie. la variation d'intensité d'un faisceau lumineux de 
direction n\ entre les points F et P1 distants de dl est tou
jours : 

d I " % " "Si V *• « • " 

fiais, dans le repère l ié à P', qui se déplace avec 
une vitesse verticale dV par rapport â celui l i é à P, ce fais
ceau a p ur fréquence : 

D' » v<i-iy£) , vU-IJJXdz) (9.2) 

De sorte que la variation d'intensité pour une 
fréquence v donnée s 'écr i t : 

IVCP*> I V ( F ) = I V <P*) - I v i (P") + I u i (P') - I v (P) 

= " H i d 2 ^ + ( e v - W d l (9.3) 

En remplaçant l ' a l t i tude z par la profondeur optique 

monochranatique, t e l l e que : 

dx v = Ky dz C9.U) 

on obtient l'equatior de tranfert en coordonnées lagrsngienr.es : 

H ^ + , j a ^ C z ) 1 7 = I v - S v ( S - 5 ) 

ou l 'on a posé : 

1 \) dV . v dV 
Y ( z ) = i . ï « : . ï i L (9.5) 
'v K c dz o dXy 

Pour résoudre cette équatien, on effectue le même 
changement de variable que dans la méthode de Feautrier (équations 
(t.54) et Ci.55)), défir-issant des variables de type intensité Y 

http://lagrsngienr.es
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e t de type flux Z. On ob t i en t a lors l e s équations : 

3Z 3Y 

3Y 3Z 
e t : u - ^ u ' y ^ ^ (9.3) 

La fonction source contenue dans 1'équation (9.7) est 

donnée par la même formule (4.51) que dans le cas de l'atmosphère 

statique. Four discrétiser les équations précédentes, on se donne, 

came au chapitre IV, des grilles de points en fréquence, direction 

et profondeur. On prend une fomule de dérivation en fréquence ce 

la forme : 

On peut obtenir une formule de cette sorte en supposant 

une représentation analytique appropriée de la fonction f(v). 

Si, par exemple, f(\>) est supposée être une spline, on pourra 

l'écrira (cf. Ahlierg et al, 1967) : 

f (v) = B,
£

= 1 f (v ') * g' (v) (9-10) 

ou les i|ig constituent un jeu de splines cardinales définies 

sur la grille de fréquences (v_) : 

* 6' V - V < 9-n ) 

Par dérivation de la formule (9.10) on pourra ainsi 
obtenir la formule (9.3) en çosanr : 



A l 'aide de (9.9) et des formules de dérivation en 
profondeur du chapitre IV, on discretise l'équation (9.B) 
au voisinage de la profondeur (i+1/2), de la fréquence (g) e t 
de la direction (o) : 

où la matrice U a pour éléments 

^ 

. i+1/2 

w a A B 
i+1/2 

T B 
a es' OÙ ^ ' u

a 
jk 

w a A B 
i+1/2 

T B 
a es' OÙ 

u ^ , V + „2 J-+1/2 S , - i+1/2 = ,i+l/2 , , 1 V l 
va . i+1/2 + va YB B'=l aBB' oB' Za8 " , 1 ? ' 

AB 
Eh util isant des indices composites j et k ccïrespondant 

respectivement à (t-S) et ( a ' , 8 ' ) , on met cette équation sous 
la forme matricielle : 

. y 1 * . Y* » é+1/2 Z i + L ' 2 (9.1W 

(9.15) 

Si T est la matrice inverse de U, on aura l'équation 

réciproque de (9.1W . 

z i+ l /2 . ji+1/2 { ï i + l _ yi j ( g 1 B ) 

qui peut être utilisée pour éliminer les Z de l 'autre équation 
de transfert (9.7). On discretise cette dernière au voisinage 
de lé profondeur (i) : 

% c z i + l / 2 _ z i - l / 2 ) + u 2 v 1 § a Y1 = Y1 - S 1 (9 17) 
TT^oB aB ' u a v B B'=l SB' ïaB' aB 8 l 

où S^ e s t donnée nar l a fornule ( t . 6 1 ) . 
p 



Après avoir remplacé la fonction source par son 
expression et éliminé les variables Z à l 'a ide de la formule 
(9.16), (9.17) se mat sous la forse d'un système tridiagonal 
pour les Y, analogue à celui du chapitre IV : 

- A 1 Y 1 " 1 + B 1 Y 1 - & Y 1 4 4 = E 1 (9.18) 

ta composition des matrices est un peu différente. 
On notera en particulier que les matrices A et C ne sont plus 
diagonales : 

- i . "a _i«l/: 2 

&; B 

B * = A j k + C * - ^ *B V 5aa' + S * " ft V RBB' 

(9.20) 

(9.21) 

le vecteur E, par contre, est toujours donné par la. 
formule (4.66). Nous passerons sur les coalitions aux limites, 
analogues à celles exposées au chapitre IV. I l n'y a pas de 
.changement en ce qui concerne le calcul des fonctions sources 
à partir des intensités locales. Far contre, la détermination 
des intensités émergentes est un peu différente, car i l faut 
tsnir compte du décalage en fréquence de chaque couche dans 
ltr repère de l'observateur, ce qui nécessite une interpolation 
des fonctions sources. 
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IX. 2. Variations des profils au passage d'une impulsion 

Mous avons décrit, au paragraphe (VII.2), le passage 

d'une impulsion à travers l'atmosphère et l'évolution des 

variables physiques au cours de cette expérience (appelée A). 

Les profils des raies de résonance (k pour Mg II, K pour Ca II) 

ont été calculés, par la méthode décrite précédemment, à 20 

instants différents. Ces instants, séparés de 10 secondes, vont 

de t = 200 s à t = 390 s, ce qui couvre la période pendant 

laquelle l'impulsion -traverse la photosphère et la chromosphère. 

Ces profils, décalés pour la clarté des schémas, sont représentés 

sur la figure (9.1) pour Mg II et (9.2) pour Ca II. Dans les 

deux cas, les choses se déroulent à peu près de la même façon : 

les profils sont symétriques au départ. Au bout d'un certain 

temps ( t = 250 s pour Ca H , 280 s pour Kg II), une asymétrie 

bleue apparaît. Il s'agit en fait d'une forte augmentation du 

pio bleu, due à l'accroissement de la création thermique de 

photons couplée avec un décalage Doppler favorisant leur 

échappement, selon un processus analysé au paragraphe (VIH.S). 

Une partie des photons ainsi créés étant également diffusée dans 

le noyau de la raie, ce phénomène s'accompagne d'une augmentation 

de l'intensité au centre. L'asymétrie bleue atteint son maxiœun 

aux environs de t = 300 s pour Ca H et 330 s pour Mg H . un 

peu plus tard ( t ~ 330 s pour Ca H , 360 s pour Mg H ) , on 

observe une inversion de l'asymétrie : l'impulsion a alors 

atteint la'région de formation du renversement central. Celui-ci 

se trouve ainsi déplacé vers le bleu par rapport au reste de la 

raie, ce qui crée une asymétrie rouge. 

Pour analyser de façon plus quantitative ces variations 

de profil, on a essayé de mesurer les déplacements en longueur 

d'onde des deux pics et du renversement central, ainsi que les 

intensités correspondantes, ccmme s'il s'agissait de profils 

observés. Pour cela, on a ajusté, par une méthode de moindres 
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Fieure 9.1 : Séquence de profils (échelle d'intensité arbitraire) de la 

raie k dé Mg II, calculés toutes les 10 secondes au cours 

de l'expérience A (le nrofil n û21 correspond à t - 2CÛ s). 
o 

En abscisses : écart en longueur d'onde (A) par rapport 
au centre de la raie. 
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Figure 9.2 : Slquer.ce da profils Câehelle d'intensité arbitraire) de la 
raie X de Cs H , calculés toutes les 10 secondes au cours de 
l'expérience A (1s arofil M°2I correszond à t = 200 s). En 
abscisses : écart an longueur d'onde (A) par rercort au centra 

http://Slquer.ce


carrés, une parabole à diacun de ces pics ou renversements. 

On a ainsi obtenu, pour ̂ n k , les variations d'intensité 

représentées sur la figure (9.3), ainsi que les écarts en 

longueur d'onde, traduits en "vitesses Doppler", par rapport 

iu centre de la raie, sur la figure (S.u), La figure (9.3) 

montre clairement, par exemple, que l'asymétrie bleue est due 

uniquement â une augmentation d'intensité du pic bleu, et non 

à une diminution du pic rouge. On remarquera également sur 

cette figure que l'intensité coranence à augssnter très tot 

(vers t = 260 s) et simultanément dans les deux pics et au 

centre de la raie, par suite des diffusions multiples. Ces 

variations sont en relation étroite avec la ferme aplatis de 

la fonction d'origine représentée m r la figure (8.1). Quant 

à la figure (9.H), elle montre que la variation de vitesse 

Doppler du renversement central est à la fois plus tardive, 

plus importante et plus brutale que celles des pics, ces trois 

caractéristiques étant liées à la différence d'altitude de 

formation. 

Avant d'aller plus loin, il convient de faire quelques 

remarques quant à l'utilité de ces variations d'intensité et 

de vitesse a des fins de diagnostic. Seules les quantités 

mesurables qui sont liées localement à un paramètre physique sont 

directement utilisables. Pour les autres, il n'est guère d'autre 

voie que la comparaison à un modèle qui permette d'en retirer 

quelque information. Parmi les six quantités que nous avons 

mesurées (trois vitesse Doppler, ou VD, trois intensités), seule 

la VD du renversement central répond au critère précédent, étant 

liée au déplacement d'une couche limitée de l'atmosphère. Ceci 

est particulièrement vrai en ce qui concerne le magnésium : 

l'étroitesse des fonctions de contribution, au voisinage de la 

mène altitude lagrangienne (figure 9.5) entraîne une très bonre 

corrélation entre la VD du renversement central et la vitesse 

S cette altitude. Pour le calcium, ces fonctions de contribution 

sont sensiblement plus larges (figure 9.5), nais la corrélation 

reste satisfaisante. Par contre, les VD des pics ne possèdent pas 
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Figure 9.3 : Variations d'intensité (erg. o r 2 s" 1 s r" : Hz"1) au centre k3 Ctriangles) 
et dans les pics '<2V (carrés) et k2P. (croi:<) de la raie k de Xg I I , 
au cours de l'expérience A, en fonction du tsnçs (s)-
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Figure 9.t : Variations de longueur d'onde traduites en vitesses Coopter Ckai/s) 
du centre (triangles) et des pics C<2V : carrés, kCS : croix) de la 
raie k de Mg I I , en fonction du temps (s) (expérience A). 
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Figure 9.5 : Séquence de fonctions de contribution (échelle arbitraire) 
au centre de la raie k de î^ II, calculées toutes les 
10 secondes au cours de 1' eKjerier.ee A. las points indiquent 
des altitudes lagrangiannes constantes. En abscisses : 
altitudes (km). 

http://eKjerier.ee
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Figure 9.6 : Séquence de fonctions de contribution (échelle arbitraire) 
au centre de la raie K de Ca II, calculées toutes les 
10 secomes au cours de l'expérience A. Les points indicuer. 
des altinnes lsgrangiennes constantes. En abscisses : 
altitudes (km). 



cet te propriété : on peut s'en rendre compte en examinant, per 
exemple, la fonction de contribution du pic bleu de Mg H k 
e t son évolution au cours du temps (figura 9.7) : non seulement 
cet te fonction est étalée sur près de 1500 kn d'alti tude dans 
1'atmosphère au repos, nais encore la zone de principale contri
bution se déplace de la basse à la haute chromosphère au cours 
du passage de l'impulsion. Quant aux variations d ' intensité, 
que ce soient celles des pics ou du renversemsnt central, nous 
avons déjà vu qu'on ne pouvait en aucune façon les attribuer 
à une région précise de l'atmosphère. 

Le magnésium étant un élément nettement plus abondant 
que le calcium dans l'atmosphère solaire, i l en résulte que 
l a ra ie k de Mg I I est formée plus haut que son homologue, 
l a ra ie K de Ca H . Dans le cas d'une onde se propageant du 
bas vers le haut, on pourra donc observer un décalage temporel 
entre les variations de profil de Ca II K et celles de Mg I I k. 
Ainsi, comme on peut le voir sur la figure (9.8), la VD du 
renversement central de Ca H K précède de 20 à 30 secondes celle 
de Mg I I k. On remarquera également l'amplitude nettement plus 
élevée de cette dernière, provenant de la diminution de densité. 
L'observation simultanée des VD au centre de ces deux raies doit 
donc permettre de distinguer les ondes qui se propagent des autres 
ondes (statioimaires ou évanescentes) et de déterminer le sens 
de l a propagation. 

Une autre différence importante entre les ondes 
progressives et les ondes stationnaires (ou évanescentes) est 
constituée par la différence de phase entre les variations de 
vitesse et de température. Ainsi que nous l'avons vu au chapi
t r e VU, vitesse, pression e t température sont approximativement 
en phase dans une onde progressive. H faudrait cependant se 
garder d'en déduire que les variations de VD et d ' intensité 
sont également en phase : par suite des diffusions multiples déjà 
mentionnées à plusieurs reprises, l ' intensité commence à 
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Figure 9.7 : Séquence de fonctions de contribution (nonralisées 1 leur 
valeur aaxiaiale) jour le pic bleu ce le raie k de tfg H , 
calculées toutes les W secerdes au cours de l'expérience 
En abscisses : altitudes (tan). 
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.Figure 9.8 : Décalages en longueur d'onde, teaduits en vitesses Doppler (kra/s) 
des renversements centraux des raies Mg II k (carrés) et Ca II K (triangles), 
en fonction du temps (s), au cours de 1'aKperier.ee A. 

http://'aKperier.ee
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augmenter plusieurs dizaines de secondas avant l'apparition 
d'un déplacement du renversèrent central. Cet effet apparaît 
sur la figure (9.9) où l 'on a représenté conjointement les 
"variations réduites" de l ' intensité sz de la VD eu renversaient 
central, ainsi que celle de la ùanaarature à l ' a l t i tude de 
formation correspondante. (Nous entendons i c i par "variation 
réduite" d'une variable y(t) la quantité : (y(t)-y . )/(v -y . ).) 

'min 'max ' u n 
Une interprétation correcte du déphasage VD-intensité requiert 
donc l 'ut i l isat ion d'un modèle. Si le mécanisme de formation 
de la raie est voisin de celui correspondant à un atone à deux 
niveaux, on peut déterminer approximativement la variation de 
l ' intensité au centre sans effectuer le calcul individuel de 
chaque profil : pour cela, on calcule la matrice F (formule (a. 25)) 
correspondant â l'atmosphère ini t iale . On représente les variations 
du terme de création de prêtons K1 = e 1 B z par l'expression (8.29) 
et on. calcule les variations relatives d'intensité par la formule 
(B.25). Le résultat , pour le renversement k3 de la raie de Mg I I , 
est représenté sur la figure (9.10) où i l est comparé à la 
variation résultant du calcul détaillé des profils . 

EC. 3. Variations des crofils en présence d'oscillations 

Passons maintenant aux oscillations, c'est-à-dire 
aux expériences BetC décrites au chapitra VU. En raison de 
la longueur de ces séquences, les calculs ont été limités à 
l ' intervalle de temps allant de 1500 à 2590 secondes, qui 
compL-end cinq oscillations assez caractéristiques. Les variations 
de vitesse et de température correspondant aux deux expériences, 
qui diffèrent uniquement par l'amplitude de l 'excitation, sont 
résumées par la figure (9.11), sur l ' intervalle de temps considéré. 
La comparaison de ces deux diagrsraiss met en évidence la déformation 
des ondes due aux effets non-linéaires : alors que les formes 
d'onde sont sensiblement les mêmes dans les basses couches de 
l'atmosphère, elles commencent à "déferl'a?" au-dessus de 1600 km 
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Figure 9.9 : Variations réduites de l ' intensi té icarrés) et de la vitesse Dopplar 
(triangles) du renversement central de la raie Mg H k, ainsi que de 
la terapéraf^tf à la ptufordeur optique unité (croix), en fonction du 
temps (s ) , au cours ic. l'expérience A. 
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Figure 9,10 : Variations relatives d'intensité au centre de la raie Hg II k, prévues à partir des variations 
de température et de densité par uti l isation de la matrice F (triangles), coraparees à celles 
résultant du calcul individuel des profils (carrés), en fonction du temps (s) au cours de 
l'expérience A. 



ISM. 1100. 1800. 

Figure 9.11 : Variations de virasse Gca/s, -cait plein) e t de tençéra—jrs 
(K, t r a i t interrompu) pou'.' diverses altitudes lagrangienr.es 
(km, indiquées à gauche) en fonction du taaps (s) . L'inter
valle de taiçs represent-! correspond à celui perdant lequel 
on calcule les profils des raies. 
En haut : expérience 3 
En bas : expérience C 

http://lagrangienr.es


dans l'expérience B, à la différence de C. De façon approxi

mative, on peut dire que les variations d'altitude, de vitesse 

et de température conservent un caractère sinusoïdal dans C. 

Dans B, les variations d'altitude prennent la forme d'arches ; 

les vitesses, leurs dérivées, sont des dents-de-scie ; enfin, 

les pressions et températures ressemblent aux dérivées secondes, 

constituées de successions de pics. Dans les deux cas les varia

tions sont en phase dans la. majeure partie de la chromosphere 

(au-dessus de 1000 km). Autrement dit, l'atmosphère oscille 

globalement, avec alternance de phases de compression, accom

pagnées d'élévations de température, et de phases d'expansion 

plus froides. On peut encore caractériser les effets non-linéaires 

en disant que les phases pendant lesquelles l'atmosphère est 

comprimée tendent à devenir beaucoup plus brèves et plus intenses 

que celles pendant lesquelles elle est étendue. 

la figure (9.12) donne une image globale des variations 

des profils Kg II calculés en présence de fortes oscillations 

(expérience B), ce qui met en évidence la périodicité d'environ 

200 secondes. Four plus de clarté, nous avons isolé la dernière 

"période", de 2100 à 2590 secondes et représenté les profils 

correspondants sur les figures (9.13) pour Mg H k et (9.1t) 

pour Caïï K, U première moitié de cette période, pendant 

laquelle l'atmosphère descend, se caractérise par une asymétrie 

bleue, provenant de ce que la couche de formation du renversement 

central se déplace plus vite vers le bas que la couche responsable 

de l'émission. Cette différence de vitesse résulte de la diminution 

de la densité de l'atmosphère avec l'altitude. La phénomène inverse 

se produit au cours de la remontée qui caractérise la seconde 

partie de la période. L'irarensixé est maximale au milieu de cette 

période, en même temps que la température et la densité, du fait 

de l'état de compression dans lequel se trouve l'atmosphère. 

Conine au paragraphe précédent, nous avons utilisé la 

méthode des paraboles pour déterminer les vitesses Doppler 

et les intensités correspondant aux pics et renversements. 
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Figure 9.12 : Séquence ce profils (échelle d'intensité arbitraire) de 
la raie fc de Kg H , calculés tcutes les 10 secordes au 
cours de 1'experier.ee 3 (le profil M 0161 correspord à 
t = 1600 s). En abscisse? : écart sn longueur d'onde (A) 
par rapport au centre. 

http://experier.ee
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Figure 9.13 : Séquence de profils (échelle d'intensité arbitraire) de 
la raie Mg H k, calculés toutas les 10 secondes (20 derniers 
profils calculés : expérience 3). En abscisses : écart en 

o 
longceur d'onde (A) par rapport eu centre. 
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Figure 9.14 : Séquence de 20 profils (échelle d'intensité arbitraire) de la 
raie Ca II K, calculés toutes les 10 secondes enzre t = 2'-»0C 
et t = 2590 s (expérience 3). En abscisses : écart en longueur o d'onde (A) par rapport au centre. 
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Figure 9.15 : Variations relatives d'intensité au centre de la raie Mg II k, prévues à partir des variations 
de température et de densité par utilisation de la matrice F (trianrfl.es), compareras à celles 
résultant du calcul individuel des profils (carrés), en fonction du temps (lfl 3s) au cours de 
l'uxpSriunce H. 
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Cette méthode n'est malheureusement pas toujours applicable 

à la raie du calcium, les asymétries un peu fortes faisant 

disparaître l'un des deux pics, ce qui explique l'absence ce 

certains points sur les courbes (ces profils à un seul pic sont 

du reste très fréquents dans les observations salaires ). Ce qui 

a été dit quant à la signification des VD et des intensités 

reste valable ici : en particulier, la VD du renversement est 

toujours étroitement corrélée à la vitesse de la couche de 

formation ( T V = 1), pour Mg II comme pour Ca H . De la même 

façon, les variations d'intensité conservent un caractère non-

local mais peuvent être prédites, pour Mg II, par utilisation de 

la matrice F, comae au paragraphe précédent. la comparaison de 

cette prévision avec la "réalité" (résultat des calculs détaillés) 

est portée sur la figure (9.15). 

La simultanéité des mouvements à des altitudes diffé

rentes se traduit par l'absence de déphasage entre les variations 

des raies du calcium et du magnésium. Cela est illustré sur la 

figure (9.16) qui représente les VD des renversements centraux 

des deux raies (Mg II k et Ca II K). L'étude du décalage temporel 

entre les déplacements des raies du calcium et du magnésium 

constitue donc un moyen efficace pour distinguer, dans la chro

mosphere, les ondes qui se propagent (et qui transportent de 

l'énergie) des autres (ondes stationnaires ou évanescentes). Ici 

encore, la différence d'amplitude observés sur la figure (9.1B) 

traduit l'amplification des oscillations avec l'altitude, consé

quence o= la raréfaction de l'i .oosphère. 

On a vu plus haut que, pour des oscillations Cou ondes 

stationnaires) adiabatiques, les vitesses et les températures 

variaient en quadrature, cette propriété étant liée ï l'absence 

de transport d'énergie. La terme de créaticn de protons £3, qui 

est une fonction de la température et de la densits, varie en 

phase à travers tovrce la noyenne chromosphere. Ce ce fait, les 
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Figure 9.16 : Comparaison des vitesses Dappler Ocn/s) des renversements centraux des 
raies Mg H ic tcarrés) et Ca I I K (triangles) en fonction du temps (s) 
au cours de l'expérience 3. (Las posits manquants dans la sequence 
Ca II K correstcndent 1 des crofils à un seul pic) . 



variations d'intensité, bien que d'origine non-locale, vont 
suivre la même évolution, et seront ainsi représentatives 
des variations moyennes de température. De t a i t cela, i l résulte 
que les VD et les intensités varient en quadrature. Cette 
propriété est illustrée par la figure (9.17), où l 'on a r e 
présenté simultanément les variations de VD et d ' intensité 
au centre de la raie du magnésium, au cours de l'expérience C 
(amplitude faible). Bien que les variations de vitesse et 

' d'intensité ne soient pas tout I fai t sinusoïdales, i l apparaît 
que les variations de la vitesse suivent celles de l ' in tens i té 
avec un retard d'environ 50 secondes, soit un quart de période. 
On a effectué la mène comparaison vitesse-intensité pour les 
grandes oscillations (expérience B) sur la figure (9.18).Dans 
ce cas, les formes d'onde s'écartent très fortement des formes 
quasi-sinusoîdalss précédentes : la VD prend une forme en dents 
de-scie et les variations d ' intensité, came celles de la tempé
rature et de la pression, sont constituées d'une succession de 
pics aigus, ressemblant à la dérivée de la fonction précédente. 
On pourra donc continuer à dire que les vitesses e t les intensités 
varient en quadrature, à condition de généraliser ce concept 
à des fonctions non-sinusoïdales. On pourrait, par exemple, définir 
cette quadrature ccmme le fai t que l ' intensité varie en phase 
avec l a dérivée de la vitesse ("en phase" signifiant que la 
corrélation croisée des deux fonctions est maximale pour un 
décalage nul). Si l'or, effectue l a transformation de Fourier 
des deux fonctions, i l résultera de cette définition que leurs 
composantes fondamentales seront déphasées de 90°, comme dans 
l e cas de sinusoïdes. 

Un de nos objectifs é tai t d'étudier les modifications 
apportées aux profils moyens par les oscillations. Comme on l ' a 
déjà vu au chapitre V, les profils observés présentent souvent 
des différences notables (largeurs des pics, asymétries) avec les 
profils calculés à partir d'atmosphères statiques. Las oscillations 
peuvent agir de deux façons différentes sur le profil moyen : 
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Figure 9.17 : Variations de vitesse tipple:- Ccn/s, carrés, échelle de gauche) et 
d'intensité CIO-7 erg. ciT 2 s - 1 s r _ l Hz"1, tr iangles, échelle de 
droits) du centre de 1= r=ie Mg ï ï k, en fonction du temps Cs) au 
cours de l'expérience C. 



173 

20 .0 

10.0 

0.0 

-10.0 

- 80 .0 

2.00 

_ 1.50 

1.00 

1600 1800 2000 2200 2400 2600 
0.00 

Figure 9.18 : Variations de vitesse Itoppler (loi/s, carres, échelle de eauche) 
e t d'intensité CIO" Hz- triangles, échelle 
de droite) du centre de la raie Vg H k, an fonction du temps (s) 
au cours de 1'expérience 3. 



d'une part, les décalages Eoppler tendent à étaler le profil 

d'une façon analogue à la nEcroturfculer.cs ; d'autre part, les 

intensités variant de façon fortement non-linéaire en fonction 

de la température, des variations symétriques de température 

par rapport à une valeur moyenne peuvent produire une intensité 

moyenne nettement supérieure à celle du "modèle moyen". Pour 

mettre en évidence ces effets, nous avons calculé les profils 

correspondant au modale moyen (obtenu en faisant les moyennes, 

entre 1600 et 2590 secondes, des divers paramètres physiques) 

et nous les avons comparés au profil moyen (moyenne, sur le 

marne intervalle de temps, des profils individuels). Cette 

comparaison est illustrée par les figures (9.19) pour Mg H k 

et (9.20) pour Ca II K. Cans les deux cas, les oscillations 

produisent un élargissement des pics et une augmentation de 

l'intensité au centre. L'augmentation totale d'intensité est 

plus importante pour la raie du magnésium que pour celle du 

calcium. Quant aux asymétries des profils moyens, elles restent 

faibles et ne sont guère significatives, car elle dépendent 

dans une certaine mesure de 1'intervalle de temps sur lequel 

on fait la moyenne. 

Nous avions constaté, au chapitre V, que la plupart 

des modèles de chromosphere solaire, produisant dans le spectre 

continu des intensités compatibles avec les observations, donnaient 

en général des intensités totales cop faiiles dans les raies de 

Mg H . Ce désaccord entre les modèles moyens provenant, d'une 

part de l'analyse du continu, d'autre part de celle des raies, 

pourrait ainsi s'expliquer par l'augœentation d'intensité moyenne 

due aux ondes, (/-ux oscillations de trais minutes que nous venons 

d'étudier, peuverit s'a^^^:er des ondes ce plus hautes fréquences qui, 

bien oue n'étant pas prises en compte dans le présent modèle, ont 

sans doute des effets analogues.) Cette augmentation a pour aciers 

la variation fortement non-linéaire du terme de création de photons 

eS en fonction des variations de température-densité (cf. chap. 7IU). 

Ces mânes ondes pourraient aussi expliquer, par l'aplatissement des 

profils qu'elles provoquent, cette farceuse "macroturbulence" qui 

parait tant nécessaire pour reproduire les profils des raies de 

Mg II ou de la série de Lyman de l'hydrogène. 

http://nEcroturfculer.cs
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Figure 9.19 : Comparaison de la moyenne des profils (carrés) de l a ra ie Mg I I k 
calculés au cours de l'expérience B, avec le profil correspondant 
â l'atmosohère moyenne (triangles). (Intensités : 10"' erg. cm"2 

o 

s - 1 s r" 1 Hz- 1). En abscisses : écart en longueur d'onde (A) par 
raptort au centre. 
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Figure 9.20 : Comparaison de la noyenne des profils (carrés) de la raie Ca II K calculés au cours de l'expériaice B, 

avec le profil correspondant à l'atnosphère moyenne (triangles?. (Intensités : 10~Berg. cm"2 s"1 sr"' Hz" 1). 

Di abscisses : écart en longueur d'onde (A) par rapport au centre. 
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CHAFTTEE X 

DISCUSSION DES MOEELES D'OSCILLATION Cffi»DSPKEEIQUE 



Ce dernier et très bref chapitre se propose de récapi

tuler les propriétés des oscillations de trois minites, telles 

qu'elles apparaissent à la lumière des observations existantes, 

et d'examiner dans quelle mesure nos modèles, décrits dans les 

chapitres V U à IX, en constituent une bonne représentation. 

Pour effectuer les comparaisons nécessaires entre théorie et 

observation, nous pouvons utiliser essentiellement deux sources 

de données : la première esr constituée des nonbreusas observations 

des raies de résonance de Ca H effectuées à partir du sol. Parmi 

celles de ces observations qui comportent une étude des variations 

temporelles, on peut citer les articles de : Jensen et Orrall (1963), 

Orrall C1966), Wilson et al. C1972), Cha et Orrall (1973), Liu (1971*), 

Beckers et Artzner (1971*), Ifein et Kein (1976), Cram et al. (1977) 

et Main (1977). L'autre source de données utilisable est constituée 

des observations simultanées des raies de résonance de Mg II et 

de Ca H effectuées par le satellite OSC-8 (Artzner, 1980). Par 

rapport aux précédentes, ces observations ont l'avantage de per

mettre l'étude de couches plus élevées de l'atacsphère du soleil, 

grâce aux raies de Kg XX. Surtout, l'analyse des décalages temporels 

entre les raies de Kg II et de Ca II pernet de distinguer les ondes 

qui se propagent (et donc transportent de l'énergie) des autres 

(statioimairas ou évanescentes). Par contre, ces observations 

spatiales, effectuées en général avec une fente d'entrée correspondant 

I un angle solide de 1" x 10", ne bénéficient pas d'une résolution 

angulaire aussi élevée que celle que l'on peut obtenir à partir 

du sol (1" ou même moins). Las deux types d'observations, terrestre 

et spatial, restent donc complémentaires (dans l'état actuel des 

techniques spatiales). 



Parmi les éléments de comparaison entre les observations 

et les modèles, il y a tout d'abord la périodicité des mouvements. 

Comme on l'a vu au cours des chapitres VI et VII, la période des 

oscillations est liée aux dimensions géométriques de la chromo

sphère, lesquelles déterminent les ircdes d'oscillation. L'étude 

de la période des oscillations chromosphériques peut ainsi fournir 

directement des informations sur la stucture géométrique de l'at

mosphère, alors que l'analyse du spectre sans résolution temporelle 

ne permet pas de parvenir au même résultat sans hypothèses complé

mentaires (équilibre hydrostatique en particulier). Précisons tout 

d'abord que les oscillations de trois minutes sont un phénomène 

spécifique du soleil calme et, plus précisément, des cellules de 

supergranulation. Cala t mis en évidence en particulier par 

Orrall (1966) dans une étude sur les déplacements du centre de la 

raie K. La distribution des périodes observées y apparaît comme 

très différente selon les régions du disque solaire que 1'on étudie : 

les zones actives ne semblent guère présenter de période privilégiée 

sauf peut-être vers 300 et 300 secondes. La distribution corres

pondant au réseau chromosphérique y apparaît fort dispersée 

(259 ± 131 s), tandis que celle relative aux cellules de super-

granulation (CSG) présente un pic mieux défini au vois: age de 

200 secondes (212 ± 72 s). Les analyses du déplacement de K3 

effectuées par la suite ont confirmé l'existence d'oscillations 

de période voisine de 3 minutes : 180 ± 56 s pour Liu (197H), 

200 ± 50 s pour Beckers et Artzner (197H), par exemple. Quoique 

plus étroite que celle que l'on peut trouver au niveau du réseau 

chrcmosphérique, la distribution ces périodes d'oscillation 

relative aux CSG reste cependant plus large que celle qui corres

pond aux oscillations de 5 minutes. On peut expliquer cette 

propriété par l'inhcmogér.éîté relative de la chromosphère. 

La période d'oscillation de notre modèle dynamique, qui est 

voisine de 200 secondes, peut donc être considérée comme repré

sentative de celles que l'on observe £ l'intérieur des CSG. Par 

la suite, nous limiterons nos comparaisons à ces cellules, qui 

semblent avoir un comportement oscillatoire plus stable et mieux 

défini nt*.e les autres structures chrcmosphériaues. 



Un autre test que l 'on peut appliquer à nos modèles 
pour juger de leur réalisme est la comparaison des amplitudes 
oscil latoires. Ce test présente cependant l'inconvénient d 'ê t re 
sensible à la résolution angulaire des observations, en raison 
de l a t a i l l e réduite des éléments oscillants. A cet égard, i l 
est significatif que les mesures récentes du déplacement de K3 
donnent des amplitudes plus grandes que celles effectuées dix ans 
plus tôt : ainsi, les vitesses quadratiques moyennes ïï mesurées 
par Main et Main (1976) et Cram et a l . (1977) sont respectivement 
de 2.45 e t 2.9 km/s, contre 1.7 km/s dans les observations de 
Orrall 0.966). Bien que cet effet limite la portée des comparaisons 
que l 'on peut faire, les valeurs observées sont intermédiaires 
entre celles correspondant au modèle C (oscillations faibles : 
v ï l km/s) et B (oscillations fortes : ïï = 5 km/s). Les variations 
d'intensité sont également sensibles à la résolution spatiale et 
les comparaisons sont d'autant plus difficiles que les variations 
d ' intensité croissent très vite avec l'amplitude. Ainsi, des 
variations d'intensité pouvant atteindre un facteur 10, comme 
celles qui correspondent au modèle 3, n'ont jamais été observées, 
alors que celles relatives au modèle C sont de l 'ordre de 10% 
(en valeur quadratique moyenne). A t i t r e de comparaison, les 
variations observées par Cram et a l . (1977) sont de 21%. I l faut 
toutefois rappeler que nos modèles négligent les pertes d'énergie 
par rayonnement ainsi que les variations d'ionisation, et que ces 
phénomènes tendent à diminuer l'amplitude des excursions de tempé
rature. Les variations d' intensité extrêmes constatées pour le 
modèle B sont donc vraisemblablenient surestimées. 

Les oscillations de nos modèles B et C correspondent 
à des ondes staticnnaires et par conséçuenr ne transportent tas 
d'énergie, â la différence de l'onde progressive du modèle A. 
Du point de vue observationnel, ces deux types de phéncnènes 
peuvent se distinguer par le déphasage entra les variations de 
deux raies formées à des altitudes différentes, ccime celles de 
Ca II et de Mg I I , et celui entre les variations de vitesse et 



d'intensité. Corme nous l'avons vu au chapitre IX, les variations 
des déplacements de Ca TI K et Mg I I k sont en phase dans les 
expériences B et C, alors que les variations de la raie du calcium 
précèdent d'environ 30 secondes celles de la raie du magnésium 
au cours de l'expérience A. Les observations simultanées des raies 
de Mg H et Ca H (Artzner, 19800 montrent que le décalage moyen 
entre les variations de M g l I e t C a n est de (0 ± 6 s ) , ce qui 
tend à confirmer l'hypothèse des or/'os stationnaires. Le test du 
déphasage entre les variations d'intensité e t de position de la 
ra i s est d'une uti l isat ion moins aisée, ainsi que nous l'avons 
montré au cours des chapitres précédents. Cependant, dans le cas 
d'ondes stationnaires (expériences Bet C), on obtient un déphasage 
voisin de 90° entre les variations d'intensité et de vitesse 
Eoppler. Des mesures de déphasage entre vitesse e t intensité au 
centre de la raie K ont été effectuées par Mein 'XT/) : les valeurs 
obtenues, pour la bande de fréquence t-6 nfiz, von i= 72°9 è 88°2. 
H semble donc que les intensités et les vitesses oscillent appro
ximativement en quadrature, ce qui tend également à confirma? 
l'hypothèse des ondes stationnaires (expériences 3 et C) au détriment 
de celle des ondes progressives (expérience A). Le déphasage 
observé par Hsin (80 ± 10°) est cependant légèrement inférieur à 
celui obtenu au cours des expériences B et C (90°). Cette différence 
( s i t o i fois el le est significative) entre les observations et le 
modèle, yurrait provenir de ce que ce dernier néglige les échanges 
d'énergie radiative, que ce soit entre les différentes couches 
de l'a'Qicsphère ou entre l ' intérieur et l 'extérieur du soleil . Les 
effets de ces échanges radiatif s ont été étudiés en particulier 
par Schmifider (1977, 1978), qui a montré la tendance de ceux-ci à 
réduire le déphasage entre les variations d' intensité e t de vitesse, 
dans le cas d'une oscillation. 

ft)ur f inir , rappelons que l'un des intérêts ces calculs 
d'hydrodynamique non-linéaire est de perasttre la détermination 
de la foras réelle des ondes lorsque les mouvements ne peuvent plus 
être considérés cornue infinitésiTEUX. C'est le cas en particulier 
des variations de vitesse, de température et d'intensité au cours 



de l'expérience B, où les ondes prennent des formes très différentes 

des sinusoïdes habituelles CFig. 9.18). Las variations de vitesse 

en dents de soie, avec des accélérations positives plus courtes 

et plus intenses que celles dirigées vers le bas, sont en effet 

caractéristiques de ces oscillations de grande amplitude. Bien 

que des mouvements aussi intenses que ceux correspondant à l'expé

rience B n'aient pas été observés sur le soleil, il n'est pas rare 

de trouver, pour la raie k de Mg II, des oscillations de vitesse 

dont le "temps de montée" soit au moins deux fois plus faible que 

celui consacré à la décélération (Artzner, 1980). Compte tenu de 

la résolution angulaire limitée qui était utilisée au cours de ces 

observations, on peut espérer observer des formes d'onde encore 

plus caractérisées au cours de futures expériences spatiales. 

A l'issue de cette comparaison entre théorie et observation, 

il apparaît que nos modèles d'oscillation de trois minutes permettent 

de rendre compte en grande partie des propriétés à", ces mouvements 

qui affectent la ohromosphere solaire. Les divergences qui subsistent 

(amplitude quelque peu excessive des fluctuations d'intensité, dépha

sage intensité-vitesse) semblent être liées au caractère adiabatique 

et "iso-ionique" de nos modèles. C'est pourquoi l'introduction dans 

nos calculs des échanges d'énergie radiative et des variations 

d'ionisation hors d'équilibre nous apparaît maintenant comme une 

des priorités de notre programme de travail. 
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H n'est pas de manière unique d'aborder la chromosphere 

solaire. Par la variété des phénomènes qui s'y produisent, ce milieu 

changeant et diversifié pose en effet nombre de problèmes physiques, 

dont chacun est, le plus souvent, susceptible de plusieurs approches. 

Pour notre part, nous nous sommes limités à deux aspects de cette 

chromosphere : sa. structure verticale moyenne (chapitres II à V) 

et s^s oscillations (chapitres VI à X). 

Dans le premier cas, nais avons étudié la formation des 

raies spectrales dans une atmosphère soumise à deux équilibres : 

mécanique (ou hydrostatique; et chimique (équilibre statistique 

des populations des niveaux atomiques). EL existe dans la littérature 

de nombreux modèles d'atmosphère répondant à ces critères et repro

duisant de façon satisfaisante le spectre continu du soleil. Nous 

avons montré les difficultés que rencontraient ces modèles pour 

expliquer les profils des principales raies spectrales (la, Mg H k, 

Ca H K) d'origine chromosphérique. Nous avons suggéré un certain 

nombre de modifications susceptibles d'améliorer l'accord entre les 

profils calculés et observés. 

Dans la deuxième partie, nous avons construit un modèle 

hydrodynamique de l'atmosphère solaire et calculé les variations 

temporelles des raies spectrales émises par ce modèle. La comparaison 

de ces variations avec celles que l'on peut observer dans les raies 

de Mg H et Ca H a montré l'aptitude de ce modèle à expliquer les 

propriétés essentielles des oscillations de trois minutes. Nous 

avons utilisé ces calculs pour étudier les méthodes de diagnostic, 

applicables à la dynamique chromcsphéricue, utilisant les raies 

de Mg H et Ca H . Enfin, nous avons montré conment la prise en 

compte de ces oscillations permettait de réduire le désaccord 

entre les profils moyens observés et calculés. 



Comme nous l'avons vu au chapitre X, quelques diver

gences subsistent cependant entre notre théorie et les observations 

d'oscillation de trois minutes. Nous espérons réduire ces diver

gences en construisant un modèle plus élaboré, tenant compte des 

échanges d'énergie par rayonnement et des variations d'ionisation, 

qui est actuellement en projet. Quant à l'autre limitation fonda

mentale de notre modèle, à savoir son caractère unidimensionnel, 

il n'est guère envisageable de la lever dans un proche avenir, en 

raison de l'effroyable complexité des calculs numériques que cela 

impliquerait. Pour faire progresser1 notre connaissance de la dyna

mique chromospherique, nous avons également besoin de bonnes obser

vations de raies formées dans la moyenne et la haute chromosphere, 

lies transitions les plus appropriées à cette étude étant situées 

dans l'ultraviolet, cela exige l'utilisation de moyens spatiaux 

possédant à la fois une bonne résolution angulaire (pour sépan? 

les éléments oscillants dont la taille est de l'ordre de quelques 

secondes d'arc) et temporelle (pour ne pas perdre 1'informatio.. 

concernant les ondes de courte période). Nous avons ?.ieu d'espérer 

que de telles expériences interviennent dans un proche avenir pour 

alimenter le dialogue entre l'observation et la théorie, évitant 

à cette dernière de s'installer dans un monologue confortable, 

mais infécond. 
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