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Chapitre 1
Introduction

7O Pachacamac puissant astre du jour, toi qui as fait le
monde, toi le dieu qui ’anime, [ . .], O sublime Pacha-
camac ! Je t’adjure de manifester ta toute puissance”.

Le Temple du Soleil, Hergé.

Depuis le simple télescope de Galilée, notre connaissance du Soleil a avancé par
sursauts, en fonction de I’histoire des instruments dédiés a notre plus proche étoile.
Chaque observation a permis de découvrir cet astre sous des aspects différents et sou-
vent étonnants, en ce sens que le Soleil n’est pas seulement une "boule de feu”, mais
un objet complexe ou se cotoient des granules, des spicules, des taches, ou encore
des protubérances... Le champ magnétique y joue un role capital, dont I'importance

augmente au fur et a mesure qu’on s’éleve dans "atmosphere.

L’atmosphere solaire peut-étre divisée en trois couches, définies en fonction des
variations de température avec I'altitude. La plus profonde des couches observables
est la photosphere, d’une épaisseur de 500 km, dans laquelle ’essentiel du spectre
visible est formé ; la température y décroit de 10* K & 4300 K ; au-dela de ce
minimum de température, le gradient de température s’inverse, et la photosphere
fait place a la chromosphere, observée dans le visible, en infrarouge (IR) et en ultra-
violet (UV), dans laquelle la température atteint 2 10* K & 2000 km d’altitude. Apres
la traversée de la mince région de transition, ou la température augmente jusqu’a

10° K, commence la couronne, observée en UV et X, dans laquelle la température



va décroitre progressivement, pour atteindre les valeurs du milieu interplanétaire.

L’observation de "atmosphere se fait grace a la spectroscopie : le rayonnement
est dispersé sous forme de spectre, c’est-a-dire décomposé en fonction de la longueur
d’onde, pour en analyser les constituants ; ceci permet de séparer et d’isoler les raies
chromosphériques, en émission, provenant de régions spécifiques du Soleil. Ainsi
peuvent étre révélées ses propriétés physiques : chaque raie du spectre solaire est
le signe de la présence d’un atome ou d’un ion, son intensité est une indication
de I'abondance de cet élément et sa largeur est une mesure de la température et
de la pression. Le décalage de la position d'une raie traduit des mouvements de
I’atmosphere dont il est possible de déterminer la vitesse par effet Doppler.
Chaque raie provient de régions de températures différentes ce qui permet de sonder
I’atmosphere a différentes altitudes. Le diagnostic de ’atmosphere solaire, tel qu’il
se fait par I’étude spectroscopique de raies d’émission, est essentiel pour comprendre

les mécanismes de chauffage de la chromosphere et de la couronne.

De nombreuses étoiles possedent une chromosphere et une couronne ; cepen-
dant, seul le Soleil nous fournit des données a haute résolution spatiale pour faire
une étude détaillée des composantes atmosphériques ; il permet de vérifier de facon
approfondie les théories des atmospheres stellaires.

La chromosphere solaire a été observée pour la premiere fois avec un spectrographe
des 1860 (Secchi, 1875). Depuis la découverte (inattendue) de températures élevées
dans cette couche dans les années 40, ’attention des physiciens solaires s’est -
entre autres- portée d’une part sur l'existence de cette chromosphere (et de la
couronne), et d’autre part sur le probleme de son chauffage. L’inversion du gra-
dient de température rend 1’étude de cette couche atmosphérique particulierement
intéressante. On peut expliquer, grossierement, I’élévation de température par le fait
qu'une partie de I’énergie de la photosphere est transportée vers la chromosphere,
par I'intermédiaire des ondes et du champ magnétique, et est déposée sous forme de
chaleur.

Ces ondes, les théoriciens les étudient depuis plus de cinquante ans comme une
des sources éventuelles du chauffage de la chromosphere. Les ondes acoustiques
ont longtemps été considérées comme efficaces pour chauffer la chromosphere et la

couronne mais leur role est remis en cause -au moins pour la couronne- du fait de



leur trop faible amplitude. Les hypotheses ont été plus récemment orientées vers
les ondes magnétohydrodynamiques, (avec les ondes d’Alfvén ou magnétosonores
lentes et rapides), mettant en jeu le caractere fondamental du champ magnétique.
Une des principales directions de la recherche solaire actuelle est 1’étude observa-
tionnelle et théorique du champ magnétique et de ses conséquences. Cependant,
depuis toutes ces années, la chromosphere n’a toujours pas révélé ses secrets et les
tentatives de scenario pour expliquer le chauffage de la chromosphere ne sont pas
completement satisfaisantes. De nombreux problemes concernant la structure du

champ magnétique et son évolution sont encore irrésolus.

Il apparait donc utile de s’intéresser aux propriétés des différentes structures
-magnétiques et non magnétiques- de la chromosphere solaire calme. Quand on
I’observe dans la raie K du calcium une fois ionisé, Ca II K a 393.4 nm, celle-ci ap-
parait sous la forme de cellules sombres, entourées par un réseau plus brillant, dans
lequel il a été établi que se trouve concentré le champ magnétique. Le probleme
non résolu du chauffage par les ondes requiert une meilleure connaissance des spec-
tres d’oscillations, par 1’observation de profils d’émission et d’absorption. Grace a
I’élaboration de techniques nouvelles d’observation et d’analyse, I’étude de la dy-
namique solaire permet une évaluation des ondes candidates au chauffage de la

chromosphere.

L’objectif de cette these a consisté d'une part en "analyse de profils d’émission
chromosphérique enregistrés simultanément dans différentes raies de résonance, for-
mées a des températures différentes, donc a des altitudes différentes ; d’autre part, a
partir de modeles atmosphériques que nous cherchons a valider, nous avons calculé
des profils théoriques, que nous avons comparés aux profils observés ; enfin, nous
avons étudié les propriétés dynamiques de la chromosphere, en particulier a travers

les oscillations observées simultanément, a deux altitudes différentes.

Le Chapitre 2 est consacré a ’étude statistique réalisée a partir de profils émis
dans les raies du calcium I (H et K), du magnésium I1 (h et k) et de I’hydrogene (Lo

et L3) enregistrés simultanément par le polychromateur du LPSP a bord du satel-



lite OSO-8 ; ces observations a hautes résolutions spatiale et spectrale des régions
centrales du disque solaire, ont eu lieu de 1975 a 1978. Le but d’une telle étude
est de proposer des profils typiques de référence pour les structures du soleil calme,
a savoir cellule et élément du réseau, et qui mettent en évidence leurs conditions
atmosphériques différentes. Notre base de données a été complétée par des profils
observés dans la raie K du Ca II, a la tour solaire de I’Observatoire de Sacramento
Peak (Nouveau-Mexique, EU), le 16 Mars 93, dans le réseau chromosphérique loin

des régions actives.

De tels profils ont été comparés (Chapitre 3) dans un premier temps avec des
profils théoriques obtenus a partir de modeles & une dimension (Vernazza, Avrett et
Loeser, VAL), certains faisant intervenir la diffusion ambipolaire (Fontenla, Avrett
et Loeser, FAL) ; dans un second temps, les profils observés ont été comparés avec
des profils théoriques issus de modeles a deux dimensions (Solanki et al.), dans
lesquels le champ magnétique joue un réle essentiel.

Cependant, 1’étude de ces profils ne permet pas de déduire les parametres atmo-
sphériques sans 'utilisation de codes de calculs mettant en jeu le transfert de rayon-
nement hors Equilibre Thermodynamique Local (ETL). Ainsi, nous avons travaillé
a partir des codes établis par Gouttebroze et al. (1978), pour les raies La, L3 et Ha
de I’hydrogene, pour les raies h et k du Mgll, et les raies H et K du Call et nous
avons étudié les effets de nouveaux modeles atmosphériques (FAL, par exemple),

dans les six raies, pour cellule et réseau.

Toutefois il semble aussi nécessaire d’associer a ces recherches des parametres
liés a la dynamique de la chromosphere, en étudiant des régions magnétiques et
non-magnétiques de la chromosphere calme, a des altitudes différentes. Afin de
tenir compte des effets dynamiques, nous avons étudié les profils de soleil calme,
enregistrés simultanément dans la raie K du Ca II et la raie 1083 nm de I'He 1
(formées respectivement entre 900 et 1700 km, et entre 1600 et 1900 km, Avrett
et al.), avec le spectrographe de 1’Observatoire de Sacramento Peak, le 22 Mars
1993. Nous nous sommes intéressés au réseau (magnétique) et a l'inter- réseau (sans
champ magnétique vertical fort), et nous avons étudié les oscillations a basse et
haute fréquences, avec une attention particuliere pour les oscillations typiques de la

chromosphere et de la photosphere, de 3 et 5 mn dans les deux types de régions et



dans les deux raies (Chapitre 4).

Afin d’obtenir une information temporelle pour ces modes d’oscillations, et sur
la durée de vie des trains d’onde, nous avons procédé a une analyse temps/fréquence,
par la transformation en ondelettes, qui consiste a faire une analyse harmonique du
signal. Cette analyse a par ailleurs abouti au calcul du déphasage des ondes aux

deux altitudes observées.

Enfin dans la conclusion nous abordons les perspectives, en particulier liées aux
projets d’étude du chauffage coronal sur le satellite SOHO (SOlar and Heliospheric
Observatory) ; nous nous intéressons plus spécialement a I’expérience SUMER (So-
lar UV Measurements of Emitted Radiation) prévue pour étudier les phénomenes

dynamiques et la structure fine de la basse couronne.

Une partie des résultats contenus dans cette these a été publiée dans A&A,
en 1994, par K. Bocchialini et J.-C. Vial (Chapitres 2 et 3), dans ApJ Letter, en
1994, par K. Bocchialini, J.-C. Vial et 5. Koutchmy, dans Spa. Sci. Rev. par les
mémes auteurs (Chapitre 4). Ils ont de plus été présentés au cours de quelques
communications (essentiellement sous forme de posters). L’ensemble des résultats
a été obtenu avec le logiciel de traitement de données IDL (Interactive Data Lan-
guage). Les codes de transfert de rayonnement ont tourné sur le CRAY 2 du Centre
de Calcul Vectoriel pour la Recherche (CCVR) de I’Ecole Polytechnique a Palaiseau
et par la suite sur le C98 de I'IDRIS, a Orsay.
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Chapitre 2

Structures Chromosphériques
Solaires dans I’'UV : Observation

simultanée dans plusieurs raies de

résonance

"The dark lines of the spectrum and the spectrum it-
self gradually faded away ; until all at once, as sud-
denly as a bursting rocket shoots out its stars, the
whole field of view was filled with bright lines more
numerous than one could count. The phenomenon was
so sudden, so unexpected, and so wonderfully beauti-
ful as to force an unvoluntary exclamation.”

Charles Young, 1870.

2.1 Introduction

Les structures magnétiques de ’atmosphere solaire constituent un élément essen-
tiel pour ’étude et la compréhension du chauffage de la haute chromosphere et de
la couronne : elles sont en effet soupconnées d’étre la principale voie a travers la-
quelle les ondes acoustiques et MHD, intervenant dans les mécanismes de chauffage
se propagent de la photosphere vers la couronne, via la chromosphere ; ces struc-

tures peuvent étre associées a des émissivités différentes : forte dans le cas d’une



plage ou du réseau chromosphérique, faible dans le cas des cellules, ou tres faible
dans le cas d’une tache ; ainsi, les variations de flux tel qu’il est observé depuis la
Terre découlent de leurs propriétés d’émission, de leur extension spatiale et de leur
évolution temporelle.

Afin de prédire les pertes radiatives dans le réseau ou dans une cellule, Gabriel (1976)
a proposé un modele de supergranulation a lignes de champ ouvertes concentrées
aux frontieres du réseau : le réseau et la cellule sont deux structures physiques
différentes, aux propriétés différentes (notamment la température). La construc-
tion de modeles d’atmosphere distincts pour ces deux types de structure est par
conséquent indispensable pour valider les théories de chauffage.

La nécessité d’une description détaillée des hétérogénéités de "atmosphere solaire
est évidente en ce sens qu’une telle description permet de déterminer entre autres,
des moyennes utiles dans le cadre des modeles a composantes multiples. Une des ap-
proches possibles consiste a utiliser les différentes propriétés statistiques de chaque
structure, afin de les distinguer. Ainsi, Jensen et Orrall (1963) ont trouvé que la
distribution de la brillance dans la raie K de Ca II était die d’une part au réseau et
d’autre part aux cellules. Grossmann-Doerth et al. (1974) ont analysé des spectres
en Ca Il K, provenant de régions tres calmes du centre du disque solaire. Ils ont dis-
tingué les profils de cellules et de réseau (distinction qu’ils qualifient de subjective...)
et ont étudié les distributions d’intensité en fonction de la forme des profils (suivant
qu’ils présentaient des pics doubles, simples -rouge ou violet-, ou uniquement une
absorption). Skumanich et al. (1975) ont fait une étude statistique des structures
du Soleil calme (cellule et réseau) dans Ca II K.

Lemaire et Skumanich (1973) ont interprété les profils des raies Mg I k et h qu’ils
ont observés pour le Soleil calme. Lemaire et al. (1981) ont étudié les propriétés
d’un échantillon de profils du Soleil calme, observés par OSO-8 dans les raies La,
Lp, Call Ket H, et Mg II k et h.

Des propriétés du Soleil calme dans la raie La de 'hydrogene ont été présentées par
Basri et al. (1978). Cette raie est la plus forte des raies UV de la chromosphere
solaire. Basri et al. ont observé cette raie afin d’établir un diagnostic des propriétés
chromosphériques : ils ont présenté une revue des intensités moyennes des profils de
chaque structure (cellules, réseau, taches, plages, protubérances).

Une des originalités de ce travail de these tient dans la simultanéité des observations

de six raies de résonance. Ces raies formées a des altitudes différentes dans la chro-
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mosphere permettent une étude des propriétés des structures chromosphériques en
fonction de la température. Ainsi, les profils moyens obtenus par structure et par
raie permettront de confronter les modeles atmosphériques par comparaison avec

des profils théoriques (Chap. 3).

2.2 La base de données

Durant I'expérience OSO-8, de 1975 a 1978, le polychromateur du Laboratoire de
Physique Stellaire et Planétaire (LPSP) a permis 'enregistrement simultané de six
raies de résonance : les raies Lyman-a et Lyman-3 de ’hydrogene, respectivement
formées a 121.6 nm et 102.5 nm ; les raies H et K du calcium une fois ionisé (Ca II)
formées respectivement a 396.8 nm et 393.4 nm ; enfin, les raies h et k du magnésium
une fois ionisé (Mg II), formées a 280.3 nm et 279.6 nm. Ces raies sont formées a
des altitudes différentes, donnant ainsi acces a un large domaine de la chromosphere
(Fig. 2.1) : par exemple, la raie K de Ca II est formée de 500 km (minimum de
température) a 1900 km, de méme que la raie k de Mg 11 ; le centre de la raie Lo
est formé a 2250 km, alors que les ailes sont formées entre 1300 et 1800 km (d’apres
le modele VAL de Soleil calme moyen de Vernazza, Avrett et Loeser, 1981). Ces
observations ont été réalisées dans le but d’obtenir un maximum d’informations afin
de préciser les caractéristiques essentielles des structures de la chromosphere solaire
calme : le réseau de supergranulation et les cellules. Les régions "actives”, telles que
les taches ou les plages n’ont pas été oubliées, mais ne seront pas traitées en détail

icl.

2.2.1 Instrumentation

Le spectrometre de haute résolution, a plusieurs canaux, a bord du satellite OSO-8
était associé a un télescope de type Cassegrain de 16 cm (Artzner et al., 1977).

Plusieurs fentes d’entrée étaient disponibles pour les six canaux du spectrometre (de
17x1” & 1”7x40” de résolution angulaire) ainsi que plusieurs fentes de sortie : pour
les raies du Ca II et du Mg II, la résolution spectrale était fixée & 20 mA ; deux

choix étaient possibles pour la raie Lo (0.02 Aou 0.2 A), ainsi que pour la raie L3

(0.06 Aoul A).
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Figure 2.1: Modéle de variations de température pour le Soleil Calme moyen (VAL, 1981) ; les

températures de formation des raies Loy, Mg I k, et Ca IT K sont indiquées.
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2.2.2 Observations

L’échantillonnage porte sur plus de 3000 orbites, donc autant de profils, mais seules
les observations effectuées au centre du disque solaire (4 30 degrés en latitude et
en longitude) ont été retenues dans notre étude des structures de la chromosphere
calme (et active).

Cependant, bien que les régions sélectionnées et observées aient été répertoriées,
nous avons délibérément choisi d’ignorer cette information, et nous avons effectué
une étude statistique en identifiant les structures a partir des distributions de cer-
tains parametres (I'intensité intégrée en particulier) et des profils (typiquement de
Ca I K). Ceci suppose que les conditions d’observations étaient identiques a celles
des observations antérieures, supposition critiquable dans la mesure ou entre en
jeu la résolution spatiale. En fait, nos observations contiennent des profils obtenus
avec différentes résolutions spatiales (17x17, 17x3”, 17x10”, 1”x30 ou 1”x40”). Les
étalonnages relatifs des profils ont été effectués a partir d’un programme appliqué
a une région calme (faisant partie de notre base de données) au centre du soleil
; la résolution spatiale de cette région était de 1”7x10” ; les conditions de mesure
étaient tout-a-fait comparables a ceux de Skumanich, Smythe et Frazier (1975) qui
observaient avec une résolution de 2.5”x2.5”.

Les étalonnages absolus constituent une tache délicate qui implique la soustraction
de bruits de fond et la correction des variations de transmission de l'instrument
pour les différents canaux. Le signal de sortie de I'instrument dans une raie étant
le produit de la transmission T(t,\) par ’émission solaire I(t,A) dans cette raie,
I’évaluation de T(t,A) a partir des seules observations du satellite, suppose une
émission solaire constante. De ce fait, il est par hypothese impossible de déterminer
des variations temporelles de ’émission solaire. Dans le cas de I'intensité intégrée en
Ca II K, cette hypotheése d’une émission constante est validée a 3% pres, en ce qui
concerne le cycle solaire 21, de son minimum a son maximum (White et Livingston,
1981). L’intensité absolue des longueurs d’onde Hyy et Kyy (la définition de ces
dénominations est donnée dans le paragraphe 2.2.3) ont été prises respectivement
égales a 0.0751 et 0.0687, en unités de 'intensité du continu a 400 nm (Bonnet et
al., 1978).

Nous n’avons cependant pas de telles mesures pour La. Finalement, puisqu’aucune
lampe d’étalonnage n’était disponible a bord, les valeurs absolues ont été obtenues

par comparaison avec des mesures antérieures du Soleil calme (vol fusée du Lab-
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oratory for Atmospheric and Space Physics, en 1976). L’ensemble des opérations
d’étalonnage est décrit dans Lemaire et al. (1978) et Vial (1981, 1982). Les profils
ont été corrigés, et moyennés quand ils correspondaient a une méme région, en leur
donnant un poids statistique égal, quelle que soit leur statistique au niveau de la

détection. De tels profils étalonnés constituent le support de notre analyse.

2.2.3 Caractéristiques des profils

Pour mener a bien notre étude statistique, nous avons déterminé de nombreux
b
parametres sur l’ensemble des six raies, a partir des profils, lissés lorsque le bruit

accompagnant le signal était trop important.

Pour la raie La, qui est formée & 121.6 nm (transition entre le niveau n=2 et
le fondamental, voir Fig. 2.2), I’échantillonnage est composé de 303 profils, étendus
de -0.5 & +0.5 A de part et d’autre du centre de la raie, et les parametres suivants
ont été répertoriés:

I'intensité intégrée sur 1 A

-les intensités Iy, 1o, Ir, qui correspondent respectivement au pic bleu, au renverse-
ment central, et au pic rouge

-AX,, qui représente la distance (en longueur d’onde) entre les pics bleu et rouge, et
qui permet une mesure de "opacité

-et un dernier parametre, FWHM (Full Width at Half Maximum), défini pour les
profils renversés, comme étant la largeur ou l'intensité est égale a (Iy+1g)/4 (Fig.

2.3).

De tels parametres sont nécessaires du fait que les profils La sont pour la plu-
part renversés au centre : ainsi la distance entre les pics présente un intérét dans
la mesure de 1'opacité de la région ou le maximum de la fonction source est formé.
Nous reviendrons au Chapitre 3 sur ces notions de fonction source et de transfert

de rayonnement.

Les profils Lo enregistrés avec une résolution de 0.02 A présentent un in-
convénient en ce sens que le centre de la raie est souvent modifié par 1’absorption

liée a I’hydrogene géocoronal -1l s’agit donc d’un effet terrestre- et qu’il faut absolu-
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Rates Lo et LE de l'atome d'hydrogene

3s %S,
2s S,
La L
121.6 nm 102.5 nm
1s *S.,.

Raies k et h de Mg II

279.6 nm

3s %S,

Rates K et H de Ca II

4p *Py,
4p *P,,

3d D,
3d D,

393.4 nm 396.8 nm
H

4s *S,,

Figure 2.2: Diagrammes de Grotrian des raies Ly, L3, Ca 1T K et H, Mg IT k et h.
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ment corriger avant de mesurer I'intensité intégrée, ou avant de déterminer I'intensité
centrale Ip (le satellite qui recueillait les données était a une altitude de 500 km, en
orbite autour de la Terre ; la géocouronne qui s’étend sur plus de 15 rayons terrestres
est composée d’hydrogene qui absorbe une partie de 1’énergie émise par le Soleil :
les effets s’en font particulierement ressentir au centre de la raie Lo d’origine solaire,
observable depuis 'espace uniquement). C’est par une i nterpolation parabolique
entre les deux pics que I’absorption géocoronale a été corrigée, rendant ainsi au pro-
fil son aspect initial purement solaire (aux effets instrumentaux pres). Par contre,
les profils enregistrés avec une résolution de 0.2 A n’ont pas subi cette correction
dans la mesure ou I"absorption géocoronale est "noyée” dans le signal, par les effets
de convolution d’une fente large et d’un signal étroit (30mA). En conséquence, les
profils & 0.2 A ont un renversement central plus prononcé, puisqu’il inclut cette ab-
sorption géocoronale.

Des parametres similaires ont été déterminés pour L3, formée a 102.5 nm, (transi-
tion entre le niveau n=3 et le fondamental) ; pour cette raie, le nombre de profils
s’éleve a 302. La raie K du Ca II, centrée sur 393.4 nm est une des raies les plus
étudiées de la chromosphere (car facilement observable) et correspond a la transition
entre les niveaux 4p 2P3/2 et 4s 281/2 ; elle fait partie d’'un doublet dont I"autre raie
est la raie H, centrée sur 396.8 nm, correspondant a la transition 4p Py, 4s *Sy /5 .
Du fait de la relative forte abondance du Mg II par rapport au Ca II (15 fois plus),
le doublet du Mg II en émission est souvent plus facile a détecter (dans I’espace) que
les raies K et H du Ca II. La raie k formée a 279.6 nm correspond a la transition 3p
2P3/2 3s 281/2, et la raie h est formée a 280.3 nm, et correspond a la transition entre

les niveaux 3p 2P1/2 et 3s 281/2.

Les profils des raies Ca II et Mg II présentent de nombreuses analogies, aussi
les dénominations des parametres pour ces deux raies sont tres proches, a cette
différence pres que les parametres de Ca I contiennent des K ou des H (en majus-
cules, et suivant qu’on étudie la raie K ou H), alors que pour Mg II, les parametres
contiennent des k ou des h (en minuscules). Ainsi les parametres caractéristiques
pour la raie K du Ca II sont les suivants (Fig. 2.3) :

-I'intensité intégrée K, 4., calculée sur une bande passante totale de 1 A, autour du
centre de la raie

-les intensités Ky et Kyp, des minima bleu et rouge
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Figure 2.3: Définition des paramétres caractéristiques des profils Lav et Ca 11 K.

-les intensités Koy et Kop, des maxima bleu et rouge
-I'intensité K5 du centre de la raie
-la largeur AX; entre Ky et Kip

-la largeur AXy entre Koy et Kyp.

Les parametres Ky, Ky et K3 correspondent a des altitudes différentes, K;
étant formé plus profondément que K, lui-méme formé plus profondément que Ks.
L’intensité, fonction de A, donne une information sur la température, fonction de
I'opacité. Le minimum K; correspond au minimum de température ; les intensités
comprises entre Ky et Ky croissent du fait de 'augmentation de la température dans
la basse chromosphere. Cependant, 'intensité K3, bien que formée a une altitude
ou la température s’est accrue par rapport a l’altitude de formation de K, est plus
faible que l'intensité K,, compte-tenu des variations avec 1’altitude de la fonction

source dans le cadre du transfert de rayonnement (cf. Chapitre 3).
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2.3 Analyse Statistique

Les distributions des parametres définis ci-dessus ont été déterminées afin d’évaluer
les propriétés de chaque raie. D’autre part, les profils moyens des raies ont été
calculés, pour le Soleil calme ; cependant, pour une raie donnée, les intervalles
de longueur d’onde (et les valeurs elles-mémes) sur lesquels ont été observés les
profils, n’étant pas systématiquement les mémes d’un profil a 'autre, nous avons été
contraints de définir une grille unique de longueur d’onde, de -0.5 A & +0.5 A, sur
laquelle de nouveaux profils ont été calculés par interpolation.

Les raies La et Ca IT K ont constitué le point de départ de I’étude, dans la mesure
ou ces deux raies déja étudiées par le passé, font 'objet d’une abondante littérature
(par exemple, Basri et al., 1979, Grossman-Doerth et al., 1974, Skumanich et al.,
1975).

2.3.1 Lo et Call

e Distributions

Dans la Table 2.1, se trouvent résumées, en La pour une résolution spectrale
de 0.02 A, la gamme des distributions de l'intensité intégrée (Fig. 2.4a), de Iy
(Fig. 2.4b), lo, Ir, FWHM (Fig. 2.4¢c), AN, Iv / 1o (Fig. 2.4d) et Ix / o,

ainsi que les valeurs les plus probables et les valeurs moyennes.

La valeur la plus probable est définie comme étant la valeur du parametre con-
sidéré au niveau du pic de la distribution, qui tient compte autant des régions
calmes que des régions actives.

Les distributions de Iy, Ip, Ig ont des comportements tres semblables ; celle
de Ip étant toutefois légerement plus étroite. Les distributions des rapports
Iy / Ip et I / 1o sont tout-a-fait semblables. La valeur la plus probable de
A, ici égale a 0.4 est tres proche de celle obtenue (0.43) par Bonnet et al.
(1978) pour le Soleil calme.

Les propriétés des parametres du Ca Il K - Kipqer (Fig. 2.5a), Kiv (Fig. 2.5Db),
Kav, Ks, Kagr, Kaov, Kig, ANy (Fig. 2.5¢), AXy (Fig. 2.5d)- sont résumées dans
la Table 2.2.
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Table 2.1: Distributions des parametres de la raie La (intensité intégrée en

erg/cm?/s/st ; Iy, I, Ig en erg/cm?/s/sr/A).

Lo Intensité Iy 1o IR FWHM AX, Iy /1o 1r/lo
intégrée (104) (104)
gamme 1.5 104 - 2 104 - 0.5 104 - 2 104 — 0.6 — 0.2 - 1.1 - 1.1-
5 5 5 5
totale 5.5 10 4.8 10 4.3 10 510 1.1 0.52 3.7 3.8
valeur
la plus 5 104 6 104 5 104 6 104 0.8 0.4 1.7 1.5
probable
valeur
4 5 4 5
moyenne 7.4 10 1.1 10 810 1.05 10 0.78 0.4 1.37 1.31

soleil calme

On peut remarquer les allures différentes des distributions de A\ et de A,
ce qui rend compte de la nature physique différente de ces deux parametres.
Les minima K; sont formés pres de la photosphere, alors que les maxima K,

et le centre de la raie K3 sont des indicateurs de I’activité chromosphérique.

Les résultats des distributions de la raie H de Ca II sont résumés dans la Table
2.3. On notera que pour cette raie, nous ne discutons pas de AX; et de Ay,
du fait que de nombreux profils ne présentent pas de pic d’émission dans le
rouge. (Dans ce cas, soit I'intensité Hyp est définie égale a 'intensité Hyp, si
un plateau apparait dans aile rouge ; par contre si la pente de ’aile rouge est
constante, il n’est pas possible de mesurer Hyg et Hig auquel cas, ces points

sont exclus de la distribution.)

e Profils moyens du Soleil calme pour la raie La et les raies du Ca Il

Les profils moyens du Soleil calme (réseau et cellules) ont été calculés pour La
(Fig. 2.6a, b) et les raies K et H de Ca II (Fig. 2.6¢, d). Il a cependant fallu,

dans le cas de la raie La, séparer les profils enregistrés avec une résolution de
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Table 2.2: Distributions des parametres de la raie K du Ca II (intensité intégrée en

erg/cm?/s/sr ; Ky, Ky, K3 en erg/cm?/s/sr/A).

CallK  Kipger Kiv  Kov  Ks Ker  Kir Al Al
A @

gamme 104 — 104 — 2 104 — 104 — 2 104 — 104 — 0.43 - 0.2 -

totale 106 8 105 1.1 106 1.2 106 8.8 105 8 105 0.81 0.4

valeur

la plus 2.9 105 2.8 105 3.2 105 2.3 105 2.8 105 3 105 0.5 0.32

probable

valeur

moyenne 3.35 105 3.3 105 3.9 105 2.8 105 3.6 105 3.3 105 0.63 0.32

soleil calme
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Figure 2.5: Fonctions de distribution pour ’ensemble des observations dans la raie Ca II K :
g
(a) de I'intensité intégrée Kinder, (b) de 'intensité du renversement bleu (Kyy ), (¢) de la distance

AM entre les renversements Ky, (d) de la distance AMX; entre les pics K.
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Table 2.3: Distributions des parametres de la raie H du Ca II (intensité intégrée en

erg/cm?/s/sr ; Hy, Hy, Hs en erg/cm?/s/sr/A).

CallH Hindew  Hi1v Hov H3 Har Hir
gamme 104 — 104 — 104 — 104 — 2 104 - 2 104 —
totale 106 8.5 105 1.1 106 9 105 1 105 8.5 105
valeur

la plus 3.2 105 3.1 105 3.2 105 2 105 2.8 105 3 105
probable

valeur

moyenne 3.23 105 3.25 105 3.3 105 2.25 105 3.2 105 3.2 105

soleil calme

0.02 A de ceux enregistrés avec une résolution de 0.2 A.

— le profil moyen obtenu avec une résolution de 0.02 A présente un pic bleu
plus intense que le pic rouge ; le rapport (Iy + Ig )/ 2o est égal a 1.35,
valeur proche de celle obtenue par Bonnet et al. (1978) et égale a 1.3.;

'intensité intégrée (corrigée de I’absorption géocoronale) est de 7.4 10*

erg/cm?/s/st.

— le profil moyen obtenu avec une résolution de 0.2 A est plus lisse, les pics
d’émission sont moins intenses, bien que le pic bleu reste toujours plus
intense que le pic rouge ; 'intensité intégrée vaut 6.5 10* erg/cm?/s/sr : le
fait que les intensités soient plus faibles dans ce cas que dans le précédent
-alors que le signal solaire est en principe le méme- est simplement lié a la
largeur de la fente, dont la convolution avec le signal réduit les intensités
des pics, alors que le renversement central est accentué ( (Iy + Ir )/
2lp égal a 1.45) puisque 'absorption géocoronale est incluse et moyennée
dans le signal (une correction grace a la déconvolution par une fenétre de
0.2 A simulant la fente permettrait de restaurer le signal solaire si nous

connaissions le profil géocoronal, ce qui n’était pas le cas).
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En ce qui concerne les profils moyens du Soleil calme pour les raies K et H du

Ca II, il ressort que :

— dans la raie K, le spectre moyen montre deux pics en émission avec Koy
/ Kiv égal a 1.1 et Kop / Kyg égal a 1.05, et un profond renversement

central tel que le rapport K; / K3 vaut 1.17.

— dans la raie H, le profil moyen ne présente pas d’émission dans le rouge,
et le pic d’émission dans le bleu est tres faible (Hyy / Hyv est a peu
pres égal a 1) ; le renversement central est plus fort qu’en K (Hy; / Hs
vaut 1.45) ; les intensités intégrées K;,ger et Hinger sont proches (3.35 10°
erg/cm?/s/sr pour K et 3.23 10° erg/cm?/s/sr pour H).

On retrouve les résultats bien établis de la prépondérance du pic bleu sur
le pic rouge.

Une telle asymétrie s’explique partiellement par des gradients de vitesses
a la hauteur de formation des raies : par effet Doppler, les mouvements
des atomes provoquent des changements de la fréquence centrale de la
raie dans le référentiel de 1’observateur. La raie se déplace globalement
en fréquence sans changer de forme, si toutes les couches de ’latmosphere
se meuvent de la méme facon. Par contre, si les couches se déplacent avec
des vitesses différentes, le profil de la raie s’en trouve déformé. Un gradi-
ent de vitesses dirigées vers le haut (par rapport a la surface solaire) peut
contribuer a 'apparition d’un pic bleu plus intense que le pic rouge. On
peut également proposer une autre interprétation de cette asymétrie : les
effets de la propagation d’une impulsion a travers ’atmosphere entrainent
une augmentation de la température et de la vitesse dirigée vers le haut.
Le profil du coefficient d’émission se trouve déplacé a une fréquence ou
I’atmosphere est optiquement mince, permettant aux photons créés par
I"augmentation de température de s’échapper : d’ou un pic bleu plus in-
tense. Il faut noter cependant qu’une asymétrie rouge est aussi observée
lorsque la résolution temporelle est inférieure a la période des impulsions ;

mais il se trouve que globalement, lorsqu’une moyenne temporelle des pro-
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fils est faite, c’est le pic bleu qui prédomine. Gouttebroze (1989) a montré
pour le Mg IT que dans le cas d’une condition limite supérieure placée haut
dans la couronne, une partie de I’énergie des ondes se propageant vers le
haut peut se dissiper, ce qui implique une réflexion partielle : on obtient
alors une prédominance du pic bleu du profil. (Par contre, si la condi-
tion limite supérieure est située assez bas dans la chromosphere, on peut
simuler des ondes stationnaires, de telle sorte que les mouvements vers
le haut et vers le bas sont symétriques : le profil est alors a peu pres

symétrique.)

2.3.2 L3

e Distributions

La Table 2.4 contient les résultats des distributions des parametres de L3,
pour les profils enregistrés avec une résolution de 0.06 A ; cependant dans
cette raie, les structures que nous avons identifiées en tant que plages ont des
intensités tellement élevées (avec des intensités intégrées supérieures a 3500

erg/cm?/s/sr) que nous avons préféré les exclure des distributions (Fig. 2.7a).

Les intensités intégrées ont été calculées sur un intervalle de longueurs d’onde
comprises entre -0.25 A et +0.25 A autour du centre de la raie, dans la mesure
ou pour les premiers profils observés (au début de la mission), les intensités
des différents ordres du spectrometre se sont superposées aux intensités dans

les ailes (au-dela de + 0.25 A), modifiant fortement ’allure du profil.

A partir des profils enregistrés avec une résolution de 1 A, seule I'intensité
intégrée peut étre calculée (ces profils ne présentent pas de renversement cen-
tral du fait de la 'mauvaise’ résolution). L’intensité au centre de la raie prend
en compte la contribution des intensités jusqu’a +0.5 A, compte-tenu de la
résolution spectrale de 1 A. L’intensité intégrée étant définie par ailleurs sur
un intervalle de 1 A, la mesure de l'intensité au centre de la raie donne di-
rectement la valeur de l'intensité intégrée. La distribution est étroite, com-
prise entre 400 et 3800 erg/cm?/s/sr, et 'intensité associée au pic est de 1000
erg/cm?/s/st (Fig. 2.7b).
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Table 2.4: Distributions des parametres de la raie L3 (intensité intégrée en

erg/cm?/s/sr ; 1o, Iy, Ig en erg/cm?/s/sr/A).

L3 Intensité Iy 1o IR FWHM AX, Iy /o Ig/lo
intégrée (&) (&)

gamme 300—- 700 - 400- 700- 0.45 - 0.19- 0.85 0.85

totale 3500 3900 3800 4200 0.85 0.35 1.75 1.75

valeur

la plus 700 1100 1100 1200 0.55 0.28 1.2 1.15

probable

valeur

moyenne 830 1900 1500 2000 0.58 0.25 1.27 1.33

soleil calme

Les plages, qui sont définies comme étant les régions les plus brillantes, ont des
intensités intégrées qui atteignent des valeurs voisines de 8 10° erg/cm?/s/sr,
les valeurs de Ip, Iy et Ir sont proches respectivement de 1.2 10%, 1.3 10*
et 1.5 10* erg/cm?/s/sr/A. Les valeurs correspondantes en La sont 7.8 10°
erg/cm?/s/sr pour I'intensité intégrée, 9.52 10% erg/cm?/s/st/A (1), 1.10 10°
erg/cm?/s/st/A (L), et 1.09 106 erg/cm?/s/sr/A (Ig).

e Profils moyens du Soleil calme dans la raie L3

En ce qui concerne les profils dont la résolution est de 0.06 A, on observe sur
le profil moyen (Fig. 2.7c) que le pic rouge est plus intense que le pic bleu,
contrairement a ce qu’on a pu observer en La ; le renversement central (Iy

+ Ir) / 2o est de 'ordre de 1.25, et 'intensité intégrée sur 0.5 A est de 830
erg/cm?/s/sr.

Pour le profil moyen de résolution 1 A (Fig. 2.7d), I'intensité intégrée sur 1 A
est égale & 925 erg/cm?/s/sr.

2.3.3 Mgllketh

e Distributions
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Table 2.5: Distributions des parametres de la raie k du Mg II (intensité intégrée en

erg/cm?/s/st ; ky, ky, ks en erg/cm?/s/sr/A).

Mgllk  kindew  kiv  kov ks k2R kr Al Al
(4) (4)

gamme 1.8 105 - 4 104 - 14 105 - 8 104 - 1.3 105 - 4 104 - 067- 0.2-

totale 7 105 3.3 105 8 105 8 105 8 105 3.3 105 1.1 0.4

valeur

la plus 3 105 7 104 3 105 1.6 105 2.8 105 6 104 0.95 0.3

probable

valeur

moyenne 2.08 105 8 104 3.8 105 2.3 105 3.3 105 6.9 104 1 0.3

soleil calme

Les résultats associés aux distributions des parametres k;n4er (Fig. 2.8a), kyv,
kov, ks (Fig. 2.8b), ker, kir, AX1, Adg de Mg II k se trouvent résumés dans
la Table 2.5 ; les parametres correspondants pour Mg Il h, dans la Table 2.6

Globalement, les profils dans la raie k sont plus intenses que dans la raie h,

comme on a pu l'observer dans les raies Ca II K et H.

e Profils moyens du Soleil Calme dans les raies du Mg II

Pour la raie k (Fig. 2.8¢), le pic bleu est plus intense que le pic rouge ( koy /
kop est égal & 1.15), le renversement central (koy + kog) / 2ks vaut 1.54, et
'intensité intégrée est de 2.08 10° erg/cm?/s/sr.

Pour le raie h (Fig. 2.8d), hay / hag est égal a 1.14, (hoy + hag) / 2hs vaut

1.5, et I'intensité intégrée vaut 1.15 10° erg/cm?/s/sr.

2.4 Corrélations

Sont a présent a notre disposition les parametres associés aux 6 raies ; chacune de
ces raies, compte-tenu de sa hauteur de formation, apporte des informations pour

des altitudes particulieres de la chromosphere.
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Table 2.6: Distributions des parametres de la raie h du Mg II (intensité intégrée en

erg/cm?/s/sr ; hy, hy, hs en erg/em?/s/sr/A).

MgIlh  hinder b1y hov h3 hoR mp Al Al
& @

gamme 1.25 105 - 3 104 - 11 105 - 0.6 105 - 0.8 105 - 3 104 - 0.65—- 0.15—

totale 7.5 105 1.3 105 8 105 8 105 8 105 2.5 105 1 0.4

valeur

la plus 2.25 105 5 104 2 105 1.2 105 1.7 105 5 104 0.9 0.3

probable

valeur

moyenne 1.30 105 5.8 104 2.4 105 1.5 105 2.1 105 6 104 0.95 0.27

soleil calme
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igure 2.8: onctions de distribution pour ’ensemble des observations dans la raie :

Fig 2.8: Fonct de distribut 1 ble des ob t d 1 Mg II k

a) de l'intensité intégrée k;pdes, e l'intensité du renversement central ks; Profils moyens du
de l'intensité intégrée k b) de l'intensité d t tral ks; Profil d

Soleil calme : (¢) dans la raie Mg IT k, (d) dans la raie Mg IT h.

29



Afin de mettre en évidence les relations existant entre ces différents parametres,
nous avons étudié les corrélations entre les parametres d’'une méme raie, ou de deux

raies différentes.

2.4.1 Parametres d’une méme raie

o Lo

Le rapport Ir/ly augmente doucement avec I'intensité centrale 1o (Fig. 2.9a),
mais reste en moyenne toujours inférieur a 1 ; la dispersion des valeurs diminue

quand Ip augmente (en partie parce qu’il y a peu de points aux fortes valeurs

de Io)

La profondeur du renversement central Iy /Ip a tendance a décroitre quand
I'intensité intégrée augmente (Fig. 2.9b) ainsi que I'avaient observé Fontenla
et al. (1987) ; cette quantité est comprise entre 1 et 2 et la dispersion est
importante, particulierement aux faibles intensités. Il semblerait donc que

plus la région est active et moins le profil est renversé.

Apparemment, la distance entre les pics, A\, est completement indépendante
de I'intensité intégrée (Fig. 2.9¢), au-moins pour les faibles valeurs de celle-ci ;
par contre, on peut éventuellement noter une légere tendance a la décroissance
de A),, pour les valeurs plus fortes de I'intensité intégrée ; la dispersion des

valeurs est importante et relativement constante.

e Call Ket H

Nous avons comparé les comportements, soit d’un méme parametre dans la

raie K et dans la raie H, soit de deux parametres différents de la raie K.

Les valeurs des pentes des droites qui passent a travers les points au sens des
moindres carrés sont rassemblées dans la Table 2.7 (pour chaque corrélation,
les barres d’erreur sont déterminées a partir des deux droites limites, de pentes

maximum et minimum).

Les rapports H/K étant en moyenne pres de 1 (Fig. 2.9d), le fait que I’émission
est optiquement épaisse, quelles que soient les positions dans les raies, est ici
vérifié.

L’intensité intégrée K;n4er a tendance a croitre avec le rapport Ky/K; (Fig.
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Figure 2.9:  Corrélations : (a) pour la raie Lo @ Ig/Iy en fonction de I, (b) pour la raie Lo
: Iv/Io en fonction de 'intensité intégrée, (c¢) pour la raie Lo : A)\p en fonction de I'intensité

intégrée, (d) pour la raie Ca II : H;pge, en fonction de Kipges.

Table 2.7: Corrélation entre les mémes parametres de Ca II H et K, et entre deux

parametres différents de Ca II K.

Call  Hipdes Hyiy Hav Hj K2R AN

KetH vs. Kinder vs. K1y vs. Koy vs. K3 vs. Koy vs. A)\Q

pente 095+ 030 11+o04 093F+008 09Fo01 09F010 0.88
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Figure 2.10: Corrélations : (a) Kipger de Ca Il K en fonction de K3 /Ky de Ca Il K, (b) intensité

intégrée de Lav en fonction de Kjpger de Ca IT K, (¢) intensité intégrée de Lo en fonction de Ka

de Ca IT K, (d) intensité intégrée de Lov en fonction de Ko /Ky de Ca IT K.

2.10a), en particulier pour les fortes valeurs de Kiuger ; le rapport Ko/Ky

semble donner lui aussi une indication de ['activité.

Lp

L’étude des corrélations a eu lieu sur les profils de résolution 0.06 A. Il en
ressort que les intensités Iy et I sont tres bien corrélées (pente égale & 0.9 avec
une tres faible dispersion). Le rapport Iy /I de 0.9 confirme la prédominance

du pic rouge sur le pic bleu.

On notera également une tres forte corrélation entre Ip et l'intensité intégrée

; le rapport entre ces deux quantités est de 2.06.

Mg Il keth

Une tres faible dispersion apparait entre h;,4.. et Kinger, jusqu’a des valeurs
voisines de 4 10° erg/cm?/s/st de k;pger. Le rapport h/k de ces parametres est

égal a 0.7. Nous avons par ailleurs obtenu un rapport kyv /kig de 1.1.
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Figure 2.11: Corrélations : (a) intensité intégrée de Lev en fonction de kipge de Mg 11 k, (b)
intensité intégrée de Lav en fonction de ks de Mg IT k, (c¢) intensité intégrée de Lo en fonction de

intensité intégrée de L3, (d) ks de Mg II k en fonction de K3 de Ca II K.

2.4.2 Parametres de deux raies différentes

e Lo en fonction de Ca 11 K

L’intensité intégrée La et K, 4., ne semblent pas corrélées (Fig. 2.10b), ce qui
met en évidence des altitudes de formations différentes pour ces deux raies,

donc des conditions différentes.
L’intensité intégrée La a un comportement analogue vis-a-vis de Ks (Fig.
2.10¢), et croit avec le rapport Ko/K; (Fig. 2.10d).

o La en fonction de Mg II k

Nous avons obtenu les corrélations entre 'intensité intégrée dans la raie La en
fonction de Kjnqer €t ks (Fig. 2.11a, b): ces corrélations sont tres proches dans
leur allure de ce qu’on a présenté pour Ca II, en particulier, on observe une

augmentation de la dispersion quand les intensités croissent.
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Table 2.8: La en fonction de LS.

Intensité Intensité Io Iy FWHM
intégrée intégrée
(Lﬂ :0.06 A rés) (Lﬂ 1A rés)
(Lo 002 Axés)  (Lav: 0.2 A vés)
corrélation  forte bonne forte forte mauvaise
pente 96 86 50 69
dispersion croissante importante décroissante  croissante 0.6 - 1.05 A
avec avec avec pour L&
Pintensité Pintensité lintensité  0.47 - 0.84 A
pour Lﬂ

e La en fonction de L3

Les corrélations obtenues entre ces deux raies sont résumées dans la Table 2.8

et la Fig. 2.11c montre I'intensité La en fonction de I'intensité L.

o Mg II en fonction de Ca II

Nous avons obtenu une bonne corrélation, malgré une forte dispersion des
intensités koy et Koy ; la pente est de 1. Des remarques tout-a-fait similaires
peuvent étre appliquées pour ks en fonction de K3 (Fig. 2.11d), ou la pente
est de 0.95. I’ensemble des pentes des Figs. 2.9d a 2.11 est résumé dans la

Table 2.9.

2.5 Profils caractéristiques

Dans la section 3, nous avons présenté les profils moyens correspondant au Soleil
calme, pour chacune des 6 raies.

fils moyens pour les deux régions caractéristiques du Soleil calme :

et les éléments de réseau, dans les six raies étudiées.

deux composantes du modele de supergranulation a lignes de champ ouvertes, de
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Table 2.9: Facteurs de corrélation de différents parametres, dans une méme raie ou

entre deux raies différentes.

Hinder Kinder Lo La L« Lo Lo La k3

vs. vs. vs. vs. vs. vs. vs. vs. vs.

Kinder K2/K1  Kindew K3  K2/Ki  kindew ks LS Ks

pente  0.95 3.21 10 0.85 061 1.7 105 0.59 0.55 96 0.95

Gabriel (1976). Nous avons aussi proposé des profils typiques de plages, aisément
sélectionnées dans notre base de données du Ca Il K, par la forme des profils et leur
forte intensité.

La difficulté que nous avons rencontrée pour mener a bien notre projet a été
de sélectionner parmi tous nos profils de soleil calme, ceux qui étaient représentatifs
du réseau ou des cellules.

Notre recherche a été basée sur les résultats dans les raies La et K du Ca I1, que
nous pouvons comparer a de nombreuses observations antérieures (surtout dans la

raie K), afin de mettre en évidence les profils types des structures chromosphériques.

2.5.1 Profils types dans la raie K du Ca II

C’est dans la raie K du Ca II que le réseau a été observé pour la premiere fois, ainsi
la majeure partie de nos connaissances des structures chromosphériques est basée
sur les observations dans cette raie.

Avant d’effectuer une sélection entre réseau et cellules parmi nos profils de soleil
calme, nous avons pris la précaution de vérifier que la distribution des intensités
intégrées dans la raie K, pouvait étre décomposée en deux "populations”, corre-
spondant a l’ensemble des cellules et aux éléments du réseau. Nous avons donc
cherché a représenter ces deux populations par deux courbes gaussiennes, par la
méthode des moindres carrés, de telle sorte que la somme de ces deux courbes cor-
responde a la distribution totale des intensités K;,qe, du soleil calme (Fig. 2.12a).

L.a méthode est décrite dans ’annexe 1.
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Une telle décomposition montre que les deux populations ne sont pas nette-
ment séparées, mais qu’au contraire, il ressort un fort mélange des structures. Une
telle continuité dans la distribution peut s’expliquer par le fait que la résolution
spatiale ne permet pas d’isoler strictement les éléments de réseau.

Nous avons eu donc besoin d’une information supplémentaire. Les travaux de Sku-
manich et al. (1975) sur des observations antérieures ont permis d’établir que
I'intensité intégrée moyenne (sur 1.1 A) était de 2.77 10° pour une cellule et de
3.53 10° erg/cm?/s /st pour le réseau. Ainsi, compte-tenu des valeurs de K;, 4., de la
distribution, nous avons grossierement défini une gamme de K, 4., pour les cellules
et le réseau. Nous avons donc dans un premier temps, choisi de considérer que les
cellules avaient un K;,4., compris entre 2 10° et 3.15 10°, alors que le K4 du
réseau pouvait étre compris entre 3.15 10° et 4.5 10° ; on notera que 3.15 10® cor-
respond a la valeur moyenne des deux intensités moyennes calculées par Skumanich
et al., que 2 10° correspond & la valeur minimale de notre échantillonnage de cellules,
et que 4 10° est notre limite maximale d’intensité pour les structures du Soleil calme.
(On pourrait objecter que notre distribution de K4, contient une demi-douzaine
d’intensités inférieures & 2 10°, mais elles s’écartent fortement de la distribution prin-
cipale et nous ont laissé penser qu’elles étaient davantage représentatives de points
sombres dans une cellule, dont nous n’avons pas parlé, que de cellules au sens large.)
Par une telle sélection, nous avons répertorié 103 cellules et 87 éléments de réseau
(Fig. 2.12b).

Nous avons par ailleurs constaté que les deux populations ainsi définies restaient
bien séparées pour les distributions de Kyyv, Koy, Ks, (dans lesquelles nous avons
inclus les points sombres, les taches et les plages). De plus, AX; croit, alors que A\,

décroit des cellules aux plages (Fig. 2.12¢).

Les profils moyens par structure (Fig. 2.12d) rendent compte de ’augmentation
de K3 de la cellule au réseau. Au centre de la raie, il ressort que le profil de réseau
est 1.45 fois plus intense que le profil de cellule. Mais nous avons remarqué que le
profil de cellule était tres proche, a la fois de part sa forme et de part les intensités
observées, du profil de réseau. Le calcul des K;,4c, sur 1 A donne 3.13 10° pour le
profil de cellule et 3.86 10° pour le profil de réseau, ce qui est treés au-dessus des
valeurs (ramenées a 1 A) calculées par Skumanich et al. De plus, Skumanich et al.

(1984) ont trouvé que le facteur de remplissage du réseau était de 0.40, alors que
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Figure 2.12:  Distributions et profils moyens en Ca Il K : (a) Ajustement de la somme de
deux gaussiennes -représentant les populations de cellules (& gauche) et des éléments de réseau (a
droite)- a la distribution de I'intensité intégrée K;nqer (les points sombres, les plages et les taches
sont exclus) ; (b) distribution de K;pger pour les différentes structures (points sombres, cellules,
réseau, taches et plages ; (c) distribution de Ay pour les mémes structures : la distance entre les

pics diminue des points sombres aux plages ; (d) profils moyens de cellule et réseau.
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notre sélection entraine un rapport réseau/cellule égal a 0.85 : tous ces éléments
nous ont permis de conclure que notre gamme de K, 4., pour le réseau était prob-
ablement trop grande et que de nombreuses cellules était incluses dans ce que nous

avions considéré comme une population d’éléments de réseau.

Les différences observées entre les résultats de Skumanich et les nétres, au
regard des K, 4., et de la faible distinction entre le profil de cellule et le profil de
réseau, nous ont amenés a revenir a la définition de nos populations, a partir des

deux courbes gaussiennes de la Fig. 2.12a.

Pour ce que nous noterons dans la suite le critere C1, nous avons sélectionné
pour les cellules, les profils dont le K;,4e, était compris entre 10* et 2.83 10° erg/cm?/
s/st (cette derniere valeur correspondant au maximum de la gaussienne de gauche)
et pour le réseau, les profils dont le K;, 4., était compris entre 3.51 10° (valeur corre-
spondant au maximum de la gaussienne de droite) et 5 10° erg/cm?/s/sr. Nous avons
par ce choix, éliminé tous les profils dont le K, 4., était situé a I'intersection des deux
gaussiennes, ce qui a évidemment pour conséquence de réduire considérablement le
nombre de profils a examiner. Ce critere a permis de répertorier 48 cellules et 29
éléments de réseau conduisant a un rapport réseau/cellule égal a 0.6, plus proche

mais encore supérieur au rapport (0.4) calculé par Skumanich et al.

Dans la mesure ou les intensités du profil moyen de cellule sont minimisées, et
les intensités du profil moyen de réseau sont maximisées par notre sélection, nous
avons effectué une correction de ces intensités afin d’obtenir pour valeur moyenne
de ces K;,4er, les valeurs des intensités correspondant au maximum des deux gaussi-
ennes (2.92 10° et 3.5 10%), pour les deux populations. Les profils moyens obtenus
sont présentés Fig. 2.12d et les intensités intégrées (sur 1.1 A) sont 3.21 10° pour
les cellules (soit 16 % de plus que chez Skumanich et al.), et 3.85 10° erg/cm?/s/sr

pour le réseau (soit 9% de plus que chez Skumanich et al.).

Nous nous sommes aussi intéressés aux effets du profil instrumental sur les
profils observés : nous avons donc étudié les effets de la déconvolution des profils

observés par le profil instrumental. Le principal résultat qui apparait est que K3 est
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plus fort pour les profils observés que pour les profils déconvolués (5.8% pour les
cellules, et 4.5% pour le réseau) ; les intensités Ky et Kyp sont tres semblables pour
les deux types profils, alors que Ky est plus fort pour les profils observés (moins de
1% pour les cellules et 1.6 % pour le réseau) ; les ailes dans le rouge sont presque
identiques, mais 'aile dans le bleu est plus forte pour le profil déconvolué (environ
3%). Nous en tirons la conclusion suivante : le profil instrumental a une influence
négligeable sur les profils solaires réels. Les détails de la déconvolution sont donnés

en annexe 2.

2.5.2 Profils types dans la raie La

Nous avons suivi la méme procédure en La qu’en Ca II, en ce sens que nous avons
ici aussi pris la précaution de vérifier que la distribution des intensités intégrées
dans cette raie pouvait étre décomposée en deux populations, caractérisées par deux
courbes gaussiennes ; le résultat est que ces deux courbes ne sont pas séparées,
comme nous 'avons vu en Ca II (Fig. 2.13a).

A partir des 48 cellules et des 29 éléments de réseau obtenus par Cl en Ca II,
nous avons déterminé les profils moyens pour chacune des structures. Que ’on con-
sidere les profils de résolution 0.2 ou 0.02 A, on constate que le profil de réseau est
deux fois plus intense que le profil de cellule, dont 'intensité intégrée est de 4.5 10*
erg/cm?/s/sr (fig 2.13b, c).

Afin de comparer les résultats obtenus avec les deux types de résolution, nous avons
”convolué” les profils & 0.02 A par une fonction correspondant & une fente de 0.2
A de large : les profils présentés dans la Fig. 2.14 permettent de conclure que les
profils de plages sont presque identiques (on notera une variation de 5% au centre
de la raie) ; le profil 0.02 A du réseau est plus intense (7% au centre) que le profil
0.2 A ; enfin le profil 0.02 A de cellule est plus intense que le profil 0.2 A (8% au
centre).

Finalement, si on tient compte de ces faibles différences, entre les deux types de
profils, I'un comme 'autre peut étre considéré comme représentatif des structures

étudiées.

Nous avons aussi testé un autre critere de sélection, que nous dénommerons

dans la suite par C2, spécialement en La et congu a partir des résultats obtenus par
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Figure 2.13:  Distributions et profils moyens en L : (a) Ajustement de la somme de deux
gaussiennes -représentant les populations de cellules (& gauche) et des éléments de réseau (& droite)-
a la distribution de I'intensité intégrée ; (b) profils moyens de cellule et réseau pour une résolution

spectrale de 0.2 A ; (¢) profils moyens de cellule et réseau pour une résolution spectrale de 0.02 A.
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Figure 2.14:  Comparaison des différents profils moyens de Lcv obtenus pour les deux résolutions
spectrales : le profil moyen observé de résolution 0.02 A (pointillés) a été convolué par une fonction
de 0.2 A (profil résultant : tirets) et comparé au profil moyen observé de résolution 0.2 A (trait

plein).
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Basri et al. (1979), basés sur les seuils d’intensité intégrée.

Basri et al. ont obtenu des profils de la raie La a partir de données photographiques,
au cours du vol fusée de I'instrument HRTS en 1975, avec une résolution spatiale
d’environ 0.8”. Ils ont obtenu des gammes d’intensités intégrées pour les différentes
structures : les intensités des points sombres sont inférieures a 2 10* erg/cm?/s/sr,
celles des cellules sont comprises entre 2 10* et 1.07 10°, pour les éléments de réseau
et les points brillants (dans le réseau), les intensités s’étendent de 1.07 10° & 3.26
10° (Fig. 2.15a). Ainsi est défini C2.

En comparant C1 et C2, on voit que le domaine d’existence des intensités des cel-
lules retenu par C1 correspond exactement a la gamme observée par Basri et al. ;
on peut faire une remarque analogue pour les intensités du réseau. De méme pour
les plages, identifiées en Ca II, leur gamme d’intensités est la méme pour C1 et C2.
Du critere C2, on retient 2 profils de points sombres, 170 de cellules et 18 d’éléments
de réseau. Les distributions des intensités centrale, bleue et rouge, de la distance en-
tre les pics et de FWHM, ont été analysées pour chaque structure : ainsi, on observe
que les points sombres ont les plus faibles valeurs de lg, de Iy et 1y ; les cellules for-
ment un groupe relativement bien défini, dont les intensités sont inférieures a 2 10°
(sauf pour un profil de la distribution de Ip) ; les éléments de réseau sont davantage
dispersés, et présentent des intensités supérieures a celles des cellules (sauf pour un
profil) ; enfin, les profils de plages s’étalent sur une gamme assez large de valeurs.
La valeur de FWHM semble indépendante de la structure considérée, par contre la

distance entre les pics décroit quand 'activité augmente.

Nous avons déterminé les profils moyens pour chaque structure (en séparant
une fois encore les profils obtenus avec une résolution de 0.02 A, Fig. 2.15b, de ceux
obtenus avec une résolution de 0.2 A, Fig. 2.15¢). Dans les deux cas, les profils ont
la méme allure, et 'intensité intégrée croit avec 'activité. La comparaison avec les
profils moyens obtenus par C1, permet de dire que le profil de cellule obtenu par C2
est légerement plus intense que le profil de C1 ; par contre, pour le réseau, le profil
obtenu par C2 est réellement plus intense qu’en C1 (au centre de la raie, I'intensité
avec C2 est deux fois plus forte que 'intensité en C1).

De plus, on remarque que le rapport réseau/cellule est dans le cas du critere C2,
égal a 0.1 : dans la mesure ou ce rapport est plus faible que le rapport des aires

d’un élément de réseau et d’une cellule, on est amené a conclure que la gamme
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Figure 2.15: Distributions et profils moyens en L, a partir des observations de HRTS :
(a) Distribution de I'intensité intégrée obtenue par Basri (1979) pour chaque structure ; (b) profils
moyens de cellule et réseau pour une résolution spectrale de 0.2 A obtenus & partir de la distribution
précédente ; (¢) profils moyens de cellule et résean pour une résolution spectrale de 0.02 A, obtenus

a partir de la distribution précédente.

43



des intensités observées par Basri et al. pour le réseau est trop étroite (le nombre
d’éléments observés était peut-étre insuffisant), et un certain nombre de nos profils de
cellules a été comptabilisé en tant qu’éléments de réseau. Nous avons par conséquent
décidé de considérer les profils résultant du critere C1 comme étant notre rétérence.
(Remarquons toutefois que les observations de Basri et al. ont été faites avec une

tres bonne résolution spatiale (0.87).)

2.5.3 Profils moyens dans la raie L§

A partir des profils de cellules et de réseau retenus avec C1, nous avons déterminé
les profils moyens pour L3. Les profils enregistrés avec une résolution de 0.06 A
ont été séparés de ceux enregistrés avec une résolution de 1 A. Dans le cas de la
résolution de 0.06 A, le profil moyen de réseau est 1.7 fois plus intense au centre que

le profil de cellule (Fig. 2.16a, b).

2.5.4 Profils moyens dans les raies H de Ca II, k et h de
Mg I1

La sélection C1 a aussi été utilisée pour obtenir des profils moyens de la raie H de
Ca Il (Fig. 2.16¢) et des raies k et h de Mg II (Fig. 2.16d, e). Les profils moyens de
Ca IT H ont la méme allure que les profils de Ca II K ; les intensités intégrées H;,4c.
sont 3.2 10° pour le profil de cellule et 3.8 10° erg/cm?/s/sr pour le profil de réseau.
Pour une structure donnée, les intensités au centre des profils sont équivalentes pour
H et K.

Les profils moyens obtenus en Mg II ont des allures tout-a-fait similaires, en h et k

; pour une méme structure, les intensités dans la raie k sont plus fortes que pour la
raie h. Pour le profil de cellule, k;,,4.. est de 1.37 10°, h;p4.. est de 1.14 10°, et pour
le réseau, Kinger est 1.71 10°, hinger est de 1.37 10°.

2.5.5 Profils de plages

Les profils de plages ont été aisément répertoriés dans la raie K de Ca II, de par
leur forme caractéristique et leurs fortes intensités. Nous avons constaté une bonne

corrélation des intensités intégrées dans toutes les raies étudiées ici, mais nous ne
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Figure 2.16:  Profils moyens en L3, Ca Il H et Mg II k et h : (a) profils moyens de cellule
et réseau pour une résolution spectrale de 1 A ; (b) profils moyens de cellule et réseau pour une
résolution spectrale de 0.06 A ; (c¢) profils moyens de cellule et réseau en Ca IT H ; (d) profils

moyens de cellule et réseau en Mg IT k ; (e) profils moyens de cellule et réseau en Mg IT h.
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Table 2.10: Gamme des intensités intégrées et valeurs moyennes pour les profils de

plages dans La, L3, Ca 1T K et H, Mg IT k et h (erg/cm?/s/sr).

Lo Lﬂ CallK CallH Mgllk Mgllh

minimum 0.9 105 1.5 103 4.8 105 5.0 105 5.0 105 3.3 105

maximum 7.8 105 7.2 103 106 9.9 105 1.1 106 7.8 105
moyenne

de nos 2.5 105 4.0 103 6.7 105 6.6 105 7.1 105 4.5 105
résultats
résultats

5 3 5 5 5 5

de Lemaire et al.  2.51 10 4.5 10 6.3 10 6.3 10 7.9 10 6.3 10

discuterons pas en détail ces résultats, notre base de données concernant les plages
étant vraiment insuffisante (15 plages) ; nous avons toutefois comparé les intensités
intégrées moyennes dans chaque raie, aux intensités intégrées déduites des profils
dans chaque raie d’une partie de plage observée par OSO 8, le 1¢" Juillet 1975.
Ces profils ont été publiés par Lemaire et al. (1981), et nous avons graphiquement
mesuré les intensités intégrées. Nous avons rassemblé dans la Table 2.10 les gammes
des intensités de nos 15 plages et les valeurs moyennes, ainsi que les résultats de
Lemaire et al., pour chaque raie.

On peut constater que les résultats sont tres comparables, dans les raies de I’hydroge-
ne, du calcium et la raie k du magnésium ; en revanche, dans la raie h du magnésium,
la valeur de l'intensité intégrée mesurée sur le profil de Lemaire et al. est 1.4 fois

plus forte.

2.5.6 Evaluation du flux solaire

Dans la mesure ou le rayonnement solaire est un des principaux facteurs du climat
et des processus photochimiques de I'atmosphere terrestre (Pap et al., 1994), il sem-
ble intéressant de comprendre et de prédire ses variations, en évaluant le flux du
rayonnement solaire, qui domine de tres loin les échanges d’énergie entre la Terre et
son environnement cosmique.

La constante solaire est définie comme le flux de rayonnement intégré sur I’ensemble

du spectre électromagnétique, observé en dehors de I'atmosphere terrestre dans le
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plan de I’écliptique et normalisé a une distance Terre-Soleil de 1 UA (Kandel, 1988).
On peut mesurer ce flux a partir de la somme des produits de 'intensité et de la
surface de chaque structure considérée (cellule, réseau, plage...).

Il est important de déterminer ce flux en La (Van Hoosier et al., 1981, Rottman,
1988) en raison de ses effets sur 'atmosphere terrestre, mais cette raie, difficile a
mesurer, ne peut étre observée que depuis ’espace. Il convient par conséquent de
déterminer le flux dans d’autres raies, comme Ca Il K, ou dans d’autres domaines
de longueurs d’onde (radio), et d’en chercher les corrélations avec La.

Pap et al. (1994) ont étudié les relations entre le flux solaire Lo, les intensités Lo et
les surfaces des plages (surfaces déterminées en Ca Il K) et ont souligné I'importance
du flux issu du réseau, afin de construire des modeles corrects de ce flux (Lean et
al., 1982 et Lean, 1989).

Le calcul des rapports d’intensité intégrée dans deux structures différentes pour une
meéme raie, et pour une méme structure mais dans deux raies différentes, est donc
utile pour évaluer ce flux. Nous disposons de telles corrélations apres 1’étude statis-
tique que nous venons de mener, pour des profils de raies enregistrés simultanément,
c’est-a-dire a travers la méme fente du spectrometre, et pour des structures telles
que les cellules, le réseau ou encore les plages. Nous n’avons cependant pas pu nous
intéresser davantage a ces problemes de variabilité du flux solaire dans la mesure ou
notre base de données ne contient pas d’information sur les surfaces des différentes

structures.

2.6 Comparaisons avec des résultats antérieurs

Les profils moyens issus du critere C1 sont dans cette section comparés a des résultats
antérieurs : en ce qui concerne la raie K du Ca II, Livingston et White (notés par la
suite LW, 1992) ont réalisé des observations entre le 18 Décembre 1990 et le 2 Février
1991, avec le McMath Telescope et un spectrographe vertical. Les profils ont été
obtenus pres du centre du disque solaire avec une fente de 1x20”. Grossmann-Doerth
et al. (1974) ont enregistré des profils a haute résolution spatiale (17). Pour la raie
La, Basri et al., (1979) ont obtenu du HRTS des demi-profils a haute résolution
(0.87).

47



Table 2.11: Rapports des parametres obtenus par Grossmann-Doerth et al., et com-

parés aux notres

Grossmann-Doerth et al.  profils C1

Kareseau/K3cellule 1.695 1.600
KoVryeseau/KaVeellule 1.425 1.407
KiVreseau/K1Veellule 1.283 1.240

2.6.1 Profils de la raie K de Call

o Comparaison avec les résultats de LW

Nos profils issus du critere C1 ont donc été comparés avec les profils de LW
qui nous ont été fournis normalisés. Apres normalisation des profils C1 (en
divisant les intensités par le rapport des intensités intégrées des profils de LW
et des profils C1), nous avons noté que (Fig. 2.17a, b):

- les profils de cellules sont quasiment identiques, les rapports Ky/Kj3 sont
presque égaux ; par contre, Kop/Ks et Ky/Ky sont plus importants pour le
profil de LW ; les pentes des ailes sont identiques, mais 'aile bleue du profil
LW est au-dessus de celle du profil C1, alors que I’aile rouge est au-dessous.

- les deux profils de réseau sont différents ; le profil LW présente un rapport
Ky /Ky plus fort, le renversement central est plus fort (Ky/Ks plus fort), et les
ailes sont situées au-dessous de celles des profils C1. D’apres les informations
obtenues de LW, au cours des observations, la fente du spectrometre a pu
"passer” au-dessus de facules, entrainant ainsi une augmentation du pic Ky,

par conséquent trop intense pour représenter un profil moyen de réseau.

o Comparaison avec les résultats de Grossman-Doerth
Grossmann-Doerth et al. ont calculé a partir de leurs spectres, des rapports
typiques de parametres, reportés dans la Table 2.11. Leurs résultats montrent
un contraste entre les structures légerement plus fort que pour nos profils

moyens. Il s’agit peut-étre d’un effet lié a leur meilleure résolution spatiale.
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2.6.2 Profils de la raie Lo

e Comparaison avec les profils de Basri et al.
A partir des profils La (de résolution 0.02 A) issus du critere C1, nous avons
considéré des demi-profils (de 0 & 0.5 A) et nous les avons comparés avec les
demi-profils de Basri et al. (profils de HRTS, dont nous avons discuté les
résultats précédemment). On constate que les allures de ces demi-profils sont
assez identiques pour une méme structure (Fig. 2.17¢); notons cependant que
notre profil d’élément de réseau est comparé a un profil de points brillants ;
les pentes dans les ailes sont identiques, bien que le profil HRTS de cellule soit
plus intense (1.6 fois en Ig) : dans la mesure ou les données de Basri et al.
sont d’origine photographique, nous pensons qu’une correction sous-estimée
du bruit de fond peut étre la cause de profils plus intenses que les notres, au

moins dans les structures les moins brillantes.

2.6.3 Profils divers

Au cours de 'analyse de notre base de données, nous avons été amenés a écarter
un petit nombre de profils dont les caractéristiques les rendaient plutot atypiques.
Ces profils ne possedent pas les propriétés adéquates pour faire partie -sans ambi-
guité- des cellules ou des éléments de réseau. Par exemple, en La, le profil de la
figure 2.18a est aussi intense qu’une plage, alors qu’en Ca II K (Fig. 2.18d), le ren-
versement central n’est pas spécialement important, en tous cas pas suffisant pour
que ce profil soit celui d’une plage. Le profil La de la Fig. 2.18b est un des trois
profils les plus intenses alors que l'intensité en Ca II K (Fig. 2.18e) est tres faible
(le rapport Ky/Ky est néanmoins fort). Le profil asymétrique Lo de la Fig. 2.18c
est le plus intense (ainsi que dans les autres raies) et ne présente pas de renverse-

ment central en Ca II K (Fig. 2.18f): il s’agit la probablement d’un profil d’éruption.

De plus, parmi nos profils un peu spéciaux, nous avons identifié trois profils de
taches, qui incluent probablement une contribution die a la pénombre, du fait du
fort renversement central de ces profils en Ca Il K, et de leur forte intensité (Fig.

2.19).
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Table 2.12: Rapports de divers parametres pour une méme structure.

Kiv/Kir Kov/Korp Kov/Ksz Kov/Kiv  Kop/Kir

réseau  1.045 1.118 1.258 1.469 1.373

cellule 1.074 1.209 1.587 1.052 0.984

Table 2.13: Rapports d’intensités entre réseau et cellule.

Kiv Kov Kz

rapport réseau/cellule  1.27 1.77 2.24

2.6.4 Profils observés dans la raie du Ca II K, a la Tour
Solaire du NSO/SP

Nous avons complété notre base de données "OS08” par des profils moyens de cel-
lule et réseau dans la raie K de Ca II, non étalonnés, mais qui permettent d’évaluer
le contraste entre ces deux structures.

Le 16 Mars 1993, des profils de Ca IT K ont été enregistrés, sur CCD a la tour Solaire
de Sacramento Peak, avec le ”Spectrographe horizontal” (HSG) multi-canaux. La
position de la fente était parfaitement déterminée : un élément de réseau (rosette)
était situé au centre de la fente, et était encadré par deux éléments de cellules. La
méthode de traitement sera décrite au Chap. 4, pour un autre jeu de données.

Les résultats des traitements préliminaires sont décrits dans le rapport de stage de
C. Boloré (1993). Nous présentons seulement ici le rapport des intensités pour le

réseau et la cellule (Table 2.12) et le rapport réseau/cellule pour Kiyv, Koy, Ks.

En faisant référence aux profils de cellule et de réseau issus de notre critere de

sélection C1, on constate que :

o les résultats de la table 2.12 concernant la cellule sont proches de ceux qu’on
peut déduire du profil de cellule issu du critere C1 ; les écarts vont de 0.5%
pour Koy /Kiv a 13% pour Kyy /Kyg. En revanche, les résultats de cette méme
Table, pour le réseau sont tres éloignés de ceux qu’on peut déduire du profil

de résean issu de C1 ; les écarts vont de 4% pour Kyv /Kir et Koy /Kop a 42%
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pour Kyy /Kyy.

e les rapports réseau/cellule de la Table 2.13 sont éloignés des rapports équiva-
lents sur les profils de C1 ou le rapport des Kyy est 1.14, celui des Kyy est
1.29 et celui des K3 est 1.41.

Compte-tenu du fait que les résultats moyens pour les cellules (une cellule observée
en tant que telle et une cellule moyenne issue d’une étude statistique) sont cohérents,
on est amené a penser que d’une part notre critere de sélection des structures est
correct, au moins pour les cellules, et que d’autre part 1’élément observé en tant que
réseau a un profil certainement trop intense qui lui donne peut-étre un caractere de

point brillant du réseau.

2.7 Conclusion

Nous avons donc présenté un jeu de résultats statistiques, concernant les profils a
hautes résolutions de OSO-8, obtenus simultanément en Lo, L3, Ca II K et H, Mg
IT k et h.

L’étude des corrélations entre les différents parametres nous permet de conclure que

o plus l'intensité intégrée en La est forte et plus faible est le renversement cen-

tral, contrairement a ce qu’on observe en Ca Il K (par exemple, Ky/Ky).

o l'intensité intégrée en La n’est pas indépendante de 'intensité intégrée et de
K3 en Ca IT K, mais les corrélations restent faibles. Dans la mesure ou les deux
raies sont formées a des altitudes différentes, ces faibles corrélations pourraient
étre associées aux effets de la canopée magnétique : La serait formé au-dessus

et Ca Il K au-dessous.

e nous avons aussi proposé un critere de sélection des profils par structure, a
partir de considérations sur l'intensité intégrée en Ca Il K : les populations de

cellules et d’éléments de réseau ont été déterminées a partir des distributions
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d’intensité, que nous avons décomposées en deux courbes gaussiennes. Des

profils moyens par structures ont pu étre calculés par cette méthode.

Nous avons ainsi a notre disposition des profils moyens de cellules, d’éléments
de réseau, de taches et de plages, dans six raies de résonance -La, LG, Ca II K
et H, Mg II k et h- qui vont nous permettre de valider (ou d’invalider) les profils
théoriques issus de codes et de modeles anciens (VAL), plus récents (celui des tubes

de flux de Solanki et al., en Ca II K), ou les modeles prenant en compte la diffusion

ambipolaire (FAL).
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Chapitre 3

Atmosphere hors Equilibre
Thermodynamique Local : Profils

d’émission théoriques

"The art of modelling stellar atmospheres is that of
finding a set of approximations that makes feasible a
numerical solution of the equations while still repre-
senting the physics of the problem”,

in Crivellari, Hubeny, Hummer, 1991, ”Stellar Atmo-

spheres : Beyond Classical Models”.

3.1 Introduction

Le but d’une étude spectroscopique du rayonnement est de déterminer les propriétés
physiques de 'atmosphere solaire. La théorie permet de prédire ’allure de profils
émergents d’'une atmosphere rayonnante, lorsqu’on suppose connus les parametres
essentiels tels que la température, la pression, la vitesse, etc..., en fonction de
I'altitude. Ainsi, il est possible de créer des modeles, d’en déduire des profils de
raies, et de les comparer aux profils observés. Chaque désaccord permet d’affiner le
modele, ... et de faire une nouvelle itération.

Avant de discuter des profils obtenus a partir de codes de transfert de rayonnement,

nous allons dans un premier temps faire quelques rappels théoriques sur les notions
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d’Equilibre Thermodynamique et de Transfert de Rayonnement.

e Equilibre Thermodynamique

Soit une enceinte, contenant un gaz d’atomes et de particules chargées. Sous
’effet des collisions et du champ de rayonnement qui peut régner dans I’encein-
te, les particules peuvent s’exciter, se désexciter, s’ioniser ou encore se recom-
biner, conduisant a une uniformisation de la température du gaz (T. = T, =
T,ay). Les conditions de 'Equilibre Thermodynamique sont telles que chaque
processus est contrebalancé par le processus inverse ; il s’agit du phénomene
de microréversibilité. Dans un tel cas,

1) la fonction de distribution des vitesses des particules est donnée par la
fonction de distribution de Maxwell,

dN m
N(v) - (QF]CT)

2

—muv

e Amvido (3.1)

ou dN est le nombre de particules dont le module de la vitesse est comprise

entre v et v+dv ;

2) le degré d’ionisation du milieu est donné par la loi de Saha,

=

2

€
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No B Yo h?

E
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(3.2)

ou m,. est la masse de I’électron, k la constante de Boltzmann, h la constante
de Planck, y; le potentiel d’ionisation, les indices 0 et 1 étant liés aux niveaux
fondamentaux de I"atome considéré et de l'ion associé ;

?

3) le peuplement des niveaux est donné par la loi de Boltzmann,

N,  gn

N, Em—En
LA g_me%

(3.3)

qui donne le rapport des populations de deux niveaux n et m, de poids statis-

tiques g, et g,,, et d’énergie -E,, et -E,,.

De plus, la microréversibilité des processus radiatifs entraine que tous les pho-
tons émis sont immédiatement réabsorbés (on dira que le milieu est optique-

ment épais) ; le rayonnement résultant est donc celui du corps noir, et suit la
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loi de Planck : la répartition d’intensité I, avec la fréquence est continue.

B 2he? 1

h
A5 eAch —1

I, (3.4)

Equilibre Thermodynamique Local

Le cas de I’Equilibre Thermodynamique est cependant un cas idéal que 'on
ne rencontre en général pas dans les plasmas : il n’est plus vérifié si dans le
plasma regnent des gradients de température ; la température n’est donc plus
unique. Il est toutefois possible que localement I’Equilibre Thermodynamique
soit vérifié, pour les particules, dont les propriétés seront toujours décrites
par les lois de Maxwell, Saha, et Boltzmann. Par contre, le rayonnement ne
répondra pas a la loi de Planck ; le rayonnement ne peut plus étre décrit par
une température locale, parce que le libre parcours moyen des photons peut
étre si grand que le rayonnement produit dans une région de température lo-
cale Ty peut migrer dans des régions de température locale Ty différente de
Ty (Drawin, 1983) ; la répartition de l'intensité avec la fréquence n’est pas
continue, mais présente des émissions et des absorptions.

Le rayonnement résultant sera la solution d’une équation de transfert, qui rend
compte de la propagation du rayonnement.

L’équation de transfert est de la forme suivante :

dl,
IudTl, N

I, -8, (3.5)

ou p = cosf, § étant I’angle entre la normale extérieure a la surface du plasma
et la direction du rayonnement ; I, est l'intensité a la fréquence v ; 7, est

I'opacité dans la direction € définie par :

dr, = —kK,ds (3.6)

avec Kk, le coefficient d’absorption a la fréquence considérée, et ds la longueur
traversée par le rayonnement. Enfin, S, est la fonction source (dans laquelle
nous ne prenons pas en compte le terme de diffusion), et caractérise les inter-

actions matiere-rayonnement dans le milieu ; elle est définie par :
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€y
S, = — (3.7)
Ry
ou €, est ’énergie émise par un cylindre élémentaire de longueur ds.

Dans le cas ou le milieu est en Equilibre Thermodynamique Local,

S LA (3.8)
A erF 1 '

La connaissance de la fonction source permet la résolution de 1’équation de
transfert, ce qui nécessite la mise en oeuvre de codes de transfert de rayon-

nement.

Conditions éloignées de I'ETL

L’ETL s’appuie sur 'hypothese que les populations des niveaux d’énergie des
atomes et les taux d’ionisation sont contrélés par les processus collisionnels
(thermiques). Lorsque ces conditions ne sont pas remplies, et c’est le cas
dans les milieux a faible densité, les processus radiatifs peuvent devenir aussi
importants -sinon plus- que les processus collisionnels : 'occupation des états
atomiques du plasma de la chromosphere solaire est régie essentiellement par
le rayonnement.

Placons-nous dans le cas de ’atome a deux niveaux.

La fonction source est la combinaison linéaire d’un terme radiatif et d’un terme

thermique :

S, =1 —¢)J+eB,(T) (3.9)

ou j:%ff]l,(,u)d,uqﬁydl/, ¢, étant le profil du coefficient d’absorption, et e
mesure la probabilité que le niveau supérieur de la transition soit désexcité
par une collision inélastique, plutét que par une émission spontanée. A I'ETL,
¢ est proche de 1 ; par contre, pour une raie de résonance de la chromosphere,
¢ est de lordre de 10™* ; le mécanisme de formation d'une telle raie est donc
hors-ETL.

Les populations des niveaux ne sont plus données par la loi de Boltzmann, la
loi de Saha n’est plus valable ; seule I’hypothese d'une distribution Maxwelli-

enne des vitesses peut éventuellement encore étre conservée.
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e Redistribution en fréquence

Le terme radiatif de la fonction source est fonction de I’émission et de I"absorp-
tion d’un photon entre les deux niveaux de la transition. Quand ’absorption
du rayonnement par le niveau inférieur est suivie de la réémission spontanée
du niveau supérieur, il y a diffusion. Une telle situation se rencontre lorsque le
taux de désexcitation collisionnelle est faible devant le taux de désexcitation
spontanée. Dans ce cas, il est nécessaire d’envisager un éventuel changement
de fréquence du photon considéré.

Méme dans le repere de 'atome, un tel changement de fréquence peut avoir

lieu. Dans les premiers travaux sur la formation des raies hors-ETL, Milne
(1928) supposait que la diffusion se faisait sans changement de fréquence ;
Spitzer a discuté pour la premiere fois (1944) de ces changements de fréquence
au cours d’une diffusion. Hummer (1962) a distingué quatre cas :

(i) les deux niveaux de la transition sont infiniment étroits (cas théorique) :
tout photon absorbé est réémis a la méme fréquence, on parle de diffusion
cohérente. Il n’y a pas de redistribution en fréquence.

(ii) le niveau inférieur est étroit (par exemple, le premier niveau d’'un atome
ou d’un ion), mais le niveau supérieur est élargi par amortissement naturel.
La diffusion reste cohérente, les fréquences d’absorption et d’émission d’un
photon sont identiques. Il n’y a pas de redistribution en fréquence.

(iii) si les deux niveaux de la transition sont élargis par amortissement naturel,
la diffusion est incohérente : les fréquences d’absorption et d’émission peuvent
étre différentes. Il y a redistribution complete des fréquences (CRD).

(iv) si le niveau inférieur est étroit et le niveau supérieur est élargi par les col-
lisions, la diffusion est a la fois incohérente (a la suite d’une collision élastique
dans le niveau supérieur) et cohérente. Il y a redistribution partielle des
fréquences (PRD).

Le passage dans le repere du laboratoire nécessite la prise en compte des mou-

vements de ’atome, donc de l'effet Doppler ; cet effet entraine une redistribu-

tion des fréquences, au moins partielle (PRD) voire complete (CRD).
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3.2 Calcul de profils théoriques et comparaison

avec les observations

De nombreux efforts ont été faits pour établir des modeles des différentes struc-
tures, qui sont essentiellement hors Equilibre Thermodynamique Local (ETL), des
couches photosphériques jusqu’a la couronne. Vernazza, Avrett et Loeser (VAL,
1981) ont proposé des modeles empiriques associés aux différentes structures al-
lant des points sombres dans les cellules, aux plages brillantes ou aux éruptions
(Machado et al., 1980). De tels modeles ont bénéficié d’améliorations par la suite,
pour les taches (Maltby et al., 1986) et les plages (Lemaire et al., 1981). Ayres
et al. (1986) et Solanki et al. (Solanki et Steiner, 1990, Solanki et al., 1991) ont
suivi une autre direction qui consiste en ’hypothese que toute structure, observée
aux résolutions spatiales courantes, est caractérisée par la combinaison de tubes
de flux magnétiques chauds immergés dans une atmosphere froide non-magnétique.
Solanki et al. (1991) supposent que le champ magnétique est concentré en tubes de
flux verticaux, qui s’évasent avec l’altitude, et se rejoignent pour former une canopée
magnétique. D’intéressants résultats concernant la hauteur de cette canopée ont été
obtenus par Solanki et al. (1991).

La prise en compte de la diffusion ambipolaire (Fontenla, Avrett, Loeser, 1990,
1991, FAL1, FAL2) a apporté de considérables progres dont la disparition dans la
région de transition du plateau de température qui avait été introduit afin d’ajuster
les profils renversés La et L3 avec les profils observés. Plus récemment les mémes
auteurs (Fontenla, Avrett, Loeser, 1992, FAL3) tenant compte de la diffusion de
I’hélium dans la région de transition, ont construit des modeles auto-consistants qui
s’étendent jusqu’a la couronne.

L’approche semi-empirique de ces modeles a montré son importance dans le cadre
des travaux en magnétohydrodynamique et du chauffage ; elle est utile pour la va-

lidation des modeles auto-consistants.

Nous allons donc comparer dans ce chapitre, les profils observés dans les
différentes structures (cellule et réseau), dans un premier temps avec des profils
théoriques issus de modeles anciens tels que le VAL, et dans un second temps avec
des profils issus de modeles plus récents, a deux dimensions, dans le cas du modele

de tubes de flux de Solanki et al. Nous traiterons aussi le cas de modeles a une
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dimension de FAL, prenant en compte la diffusion ambipolaire. FAL ont déja publié
des modeles et des profils théoriques dans les raies de I’hydrogene (Hey, La et L) ;

nous examinerons les effets de ces modeles dans les autres raies (Mg 11 et Ca II).

3.2.1 Modeles a une dimension

Dans les modeles semi-empiriques, on se donne une distribution de température,
de facon a représenter la chromosphere solaire. Tenant compte de ’hypothese de
I’équilibre hydrostatique,

V(P + P) = —pg (3.10)
(ou P, et p sont la pression et la densité du gaz et P, la pression de turbulence), les

équations de I’équilibre statistique,
Uini(Rji + Ci) = na3;(Rij + Cj) (3.11)

pour le niveau i, (ou R;; est le taux de transitions radiatives (R;; = A;; —I—Bijjij pour
i > j et Ry = ByJi; pour i < j; Aj; et By sont respectivement les probabilités
d’émission spontanée et d’absorption, et C;; est le taux de transitions collisionnelles),

et I’équation du transfert de rayonnement

dl,
IudTl, N

I,-S, (3.12)

sont résolues.
Le modele d’atmosphere ainsi défini permet de prévoir les profils de raies et de les

comparer aux observations.

Nous avons utilisé les codes de transfert de rayonnement de Gouttebroze pour
calculer des profils théoriques dans les raies Lo, L3, Mg [T k et h, Ca II K et H.
Le code "hydrogene” de Gouttebroze a pour objectif la réalisation de modeles semi-
empiriques d’atmosphere. L’hydrogene y est traité avec 5 niveaux plus le con-
tinu. Les modeles d’atmosphere construits sont en équilibre hydrostatique et ti-
ennent compte des effets de la pression de microturbulence. Les équations de trans-
fert radiatif hors-ETL, 1’équilibre statistique, 'ionisation des métaux en E.T.L, et
les équations de 1’équilibre hydrostatique, sont résolues par itération, permettant
d’obtenir les profondeurs géométriques et les densités électronique et d’hydrogene
(Gouttebroze et al., 1978 ; Lemaire et al., 1981). Les effets de redistribution par-

tiellement cohérente (PRD) sont pris en compte.
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Les modeles obtenus servent ensuite de base aux calculs des profils théoriques. On
calcule ainsi les profils La et LJ avec le code "hydrogene”, les profils Mg II k et
h, et Ca Il K et H avec un code "Magnésium/Calcium” ou le magnésium est traité

avec 3 niveaux plus le continu et le calcium avec 5 niveaux plus le continu.

Cette technique de construction des modeles semi-empiriques a été largement
développée et affinée par Vernazza, Avrett et Loeser (1973, 1976, 1981) dans leur

étude, progressive, des modeles solaires semi-empiriques.

1. Modeles VAL

Vernazza et al. (1981) ont proposé pour plusieurs structures du Soleil calme,
différents modeles chromosphériques a une dimension, déterminés a partir des
observations de Skylab : le VAL A pour représenter un point sombre dans une
cellule, le VAL B pour une cellule moyenne, le VAL C pour le Soleil calme
moyen, le VAL D pour le réseau moyen, le VAL E pour un élément brillant de
réseau et le VAL F pour un élément tres brillant du réseau.

Afin de superposer nos profils observés avec les profils théoriques déterminés
avec les différents VAL, nous avons recalculé ces modeles avec le code de Gout-
tebroze, a partir des variations de masse (masse de la colonne d’atmosphere
intégrée sur la ligne de visée), de température et de vitesse de microturbulence
en fonction de I’altitude, données par VAL. Les modeles d’atmosphere qui en
résultent, sont tres peu différents des modeles VAL : nous considérons donc

que ces modeles recalculés sont des modeles VAL.

e en La (Fig. 3.1a), notre profil moyen observé de cellule est proche du
profil théorique de VAL C (Soleil calme moyen) au moins en ce qui con-
cerne les pics Iy et le renversement central Ip (en faisant abstraction de
I’absorption géocoronale). Cependant, I'intensité des pics diminue trop
brutalement quand on s’éloigne du centre de la raie, les pics sont donc
trop étroits, et les intensités dans les ailes sont tres inférieures aux inten-
sités observées. Les pics Iy de notre profil moyen de réseau sont assez

bien représentés en intensité par les pics du profil théorique de VAL D

63



(a) Lo VAL (b) LB VAL
2,0><705‘ “‘\“‘\“‘/\“‘ T 5000: wwwwwwwwwwwwwwwwwwwwwww L ]

L 4000
1.5%x10° i

3000F

1.0x10°

Intensity
Intensity

2000

5.0x10% E
L 1000

-0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4 -0.30 -0.20 -0.10 0.00 0.10 0.20 0.30
Wavelength (4) Wavelength (4)

6105 ——T———T

(c) Mg II k VAL (d) Mg II h VAL
T T T N

1x10°

4x10°

2x10° 2x10°

Intensity (erg/cm’/s/st/A)
Intensity (erg/cm?®/s/st/A)

0.0 . 0.0
Wavelength (4) Wavelength (4)

(e) Ca II K VAL (f) Ca I H VAL
6><705““/\“‘\“‘/\\““ Gx10° T T T

4x10° 4x10°

2x10° 2x10°

Intensity (erg/cm’/s/st/A)
Intensity (erg/cm?®/s/st/A)

-0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4
Wavelength (4) Wavelength (4)

Figure 3.1:  Profils théoriques calculés & partir des modéles VAL et comparés aux profils observés
moyens de cellule et réseau: (a) Ley, (b) L3, (¢) Mg IT k, (d) Mg IT h, (e) Ca Il K, (f) Ca Il H ;
trait plein : observations, le profil de réseau étant plus intense que le profil de cellule. VAL A :...|

VALB:---, VALC:-—. ,VALD :-....., VALE : — — —,
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(réseau moyen), bien que ces derniers soient trop étroits et que la distance
entre ces pics soit plus courte que la distance entre les pics des profils ob-
servés. Par contre, I'intensité du renversement central observée est plus
forte que I'intensité centrale du profil de VAL D. Les ailes observées sont

bien plus élevées que les ailes des profils théoriques pour tous les modeles.

en LG (Fig. 3.1b), notre profil moyen de cellule est compris entre les
profils théoriques de VAL A et VAL B (représentant respectivement un
point sombre dans une cellule et une cellule moyenne) pour des longueurs
d’onde comprises entre £0.1 A autour du centre de la raie. Le pro-
fil moyen de réseau est proche du profil théorique de VAL C, pour des
longueurs d’onde comprises entre +0.1 A autour du centre de la raie.
Au-dela de £0.1 A, les intensités de tous les profils théoriques diminuent

fortement, pour devenir trés faibles vers £0.2 A.

en Mg II k (Fig. 3.1c), les profils moyens de cellule et réseau sont proches
du profil théorique de VAL E (élément brillant du réseau) au niveau des
ailes et du renversement central, alors que les pics ko théoriques sont deux
fois trop intenses ; les intensités ky du profil de VAL B conviendraient
davantage, méme si les pics du profil VAL B sont trop étroits et si la
distance entre ces pics est plus courte que la distance entre les pics des

profils observés.

en Mg IT h (Fig. 3.1d), on obtient des résultats analogues a Mg II k.

en Ca Il K (Fig. 3.1e), globalement, on constate que les ailes des profils
calculés ont une pente plus faible que les ailes des profils observés, et
que les intensités dans les ailes des profils calculés sont plus faibles que
les intensités des profils observés. Les intensités K3 du profil moyen de
cellule et du profil théorique VAL D sont proches, méme si les pics Ky
observés sont moins forts. Le profil moyen de réseau est proche du profil
calculé VAL E, uniquement au centre de la raie ; les pics Ky calculés sont

trop intenses. La distance entre les pics des profils VAL D et VAL E est
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plus grande que la distance entre les pics des profils observés.

o en Ca II H, on constate que les pentes des ailes des profils calculés sont
tres semblables a celles des ailes des profils observés, bien que ces dernieres
soient plus intenses. Les intensités Hs du profil moyen de cellule et du
profil calculé D sont identiques. Le profil moyen de réseau est proche du
profil théorique VAL E, au centre de la raie (Fig. 3.1f). La distance entre
les pics des profils VAL D et VAL E est plus grande que la distance entre

les pics des profils observés.

Apres comparaison entre profils théoriques VAL et profils observés, on con-

state qu’aucun modele ne convient pour les six raies.

. Modeles VAL modifiés de Gouttebroze et al.

Gouttebroze et al. (1978) ont suggéré un certain nombre de modifications a
apporter aux différents modeles VAL théoriques de 1973, afin d’obtenir une
meilleure adéquation en La, entre les profils théoriques et leurs profils observés
(issus également d’OSO-8, par ailleurs).

Nous avons comparé notre profil de Soleil calme moyen en La (de résolution
0.02 A), avec ces profils théoriques issus des modeles VAL modifiés : les in-
tensités calculées émergentes au centre de la raie sont trop faibles, les pics
sont trop intenses et trop fins, et les intensités dans les ailes décroissent trop
brutalement.

Sion ajoute des effets de macroturbulence, les intensités des pics sont réduites :
le profil théorique obtenu avec le modele G, (caractérisé par un adoucissement
du plateau de température autour de 10* K, et avec une macroturbulence de
30 km/s™!), est proche de notre profil moyen de Soleil calme.

En Lg, le profil calculé est toujours aussi différent du profil moyen observé,
de part la finesse des pics et la décroissance trop rapide de l'intensité dans
les ailes. L’intensité intégrée calculée en LS est donc bien plus faible que

I'intensité intégrée mesurée.
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3.2.2 Développements récents

1. Modeles a deux dimensions en Ca Il K

Solanki et al. (1991) ont proposé différents modeles a deux dimensions, dans
lesquels deux structures sont combinées, afin de décrire les régions magnétiques
et non-magnétiques. Ils ont fait I’hypothese qu’au niveau de la photosphere, le
champ magétique est concentré en tubes de flux verticaux, considérés comme
chauds et évacués, et immergés dans une atmosphere froide et non-magnétique,
et dont les "parois” divergent avec une augmentation de ’altitude, pour former
une canopée dans la chromosphere (par analogie avec la canopée d’une forét,

délimitée par le sommet du feuillage des arbres...).

Les modeles définis par Solanki et al., ont un certain nombre de parametres en
commun, identiques pour tous les modeles : en particulier, le facteur de rem-
plissage magnétique, qui est le rapport de la surface d’une région magnétique et
de la surface d’une région non-magnétique, et qui est égal a 0.005, a laltitude
ou Tspoo = 1 ; le champ magnétique est égal a 1500 Gauss, a cette méme alti-
tude ; la hauteur ”d’émergence” a laquelle les tubes de flux se rejoignent varie,
selon les modeles, de 910 km a 1505 km : la pression gazeuse décroit plus
vite avec laltitude que la pression magnétique ; de par la conservation du flux
dans un tube, les tubes s’évasent avec I’altitude sous I'effet de la diminution
de la densité, et finissent par se rejoindre. Cette considération sur la hauteur
d’émergence nous conduit a faire un commentaire a propos de l'altitude de
formation des raies, La et Ca Il par exemple : avec une telle définition de
la hauteur de la canopée magnétique, en faisant I’hypothese que le tube de
flux peut étre décrit par une atmosphere telle que le VAL C, la raie La est
principalement formée au-dessus de la canopée, alors que la raie K du Ca II
est formée plus bas dans le tube, au moins en ce qui concerne Ky et K.

Solanki et al. ont défini plusieurs modeles, dont les modeles Q, J et O. Q
est la combinaison du modele C’ de Maltby et al. (1986) pour I'atmosphere
magnétique et du modele COOLC de Ayres et al (1986) pour I'atmosphere
non-magnétique ; C” est un modele de Soleil calme, a une seule composante et

COOLC est un modele froid sans remontée de température ; J est la combinai-
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Figure 3.2:  Profils théoriques calculés & partir des modéles & deux dimensions de Solanki et
al. et comparés aux profils observés moyens de cellule et réseau, dans la K de Ca II. pointillés :

observations, traits pleins : profils théoriques.

son du VAL F, correspondant a un point tres brillant du réseau (et plus chaud
que C’ dans la chromosphere), pour 'atmosphere magnétique et de COOLC
pour 'atmosphere non-magnétique ; et O est la combinaison de C’ pour les

atmospheres magnétique et non-magnétique.

Nous avons comparé nos profils moyens de réseau et de cellule avec les différents
profils théoriques de Solanki et al. (Fig. 3.2) : de par leurs intensités, nos deux
profils moyens sont proches du modele O. On peut constater que la distance
entre les pics du profil issu du modele O est plus grande que pour nos profils
qui sont par ailleurs moins renversés au centre ; les pentes dans les ailes sont
semblables, mais les ailes de nos profils (réseau, cellule et Soleil calme moyen)

sont plus intenses que les ailes du profil du modele O.

Le profil O est plus proche par sa forme des profils observés que ne le sont
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les profils VAL, méme si les pics sont trop intenses et le renversement trop
prononcé. La combinaison d’une atmosphere magnétique et d’une atmosphere
non-magnétique donne donc des résultats encourageants, a condition de con-

sidérer le modele C” de Soleil calme pour les deux atmospheres.

. Modeles a une dimension prenant en compte les effets de la diffusion ambipo-

laire

La nouveauté majeure que 1’on rencontre avec les modeles a une dimension
récemment développés, en 'occurence les modeles FAL3 (Fontenla, Avrett,
Loeser, 1993) est die a la prise en compte de la diffusion ambipolaire des ions
et des atomes d’hydrogene : si le gaz est partiellement ionisé dans un impor-
tant gradient de température, les ions diffusent vers la région la plus froide et
la moins ionisée, pendant que les atomes diffusent vers la région la plus chaude
et la plus ionisée. On rencontre un tel gradient de température dans la région
de transition.

Les modeles FAL ont aussi ceci de nouveau par rapport aux “anciens” modeles
(VAL par exemple) : la présence du plateau de température au-dessus de 20000
K, qui avait été introduit de facon ad hoc pour expliquer le renversement cen-

tral dans les raies Lo et L3, n’est ici plus nécessaire (Fig. 3.3).

Fontenla et al. ont calculé des profils dans les raies La et L3, pour leur
modele C, censé représenter un élément moyen de Soleil calme, et pour lequel
la température de la limite supérieure (2219 km) est de 1.028 10° K ; nous
avons mesuré graphiquement les intensités obtenues par Fontenla et al., et

nous les avons superposées a nos profils (Fig. 3.4) :

- bien que les intensités de leur profil calculé en La soient en bon accord avec
les intensités du centre de la raie de notre profil moyen de cellule, la forme
de ce profil calculé présente quelques différences : les ailes de leur profil sont
moins intenses que les ailes de notre profil, les pics théoriques sont plus étroits
(Fig. 3.4). L’intensité intégrée de ce profil théorique sur 1 A est de 3.3 10*

erg/cm?/s/sr, ce qui est faible par rapport aux valeurs des intensités intégrées
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Figure 3.3: Modéles de Température, FAL A (...), FAL C (- - -), FAL F (--.), FAL P (-...-...).

de nos profils moyens observés : 4.5 10* erg/cm?/s/sr pour la cellule et 9 10*

erg/cm?/s/st pour le réseau.

- le profil calculé dans la raie L3 est comparable au notre, du moins en ce qui
concerne la valeur des intensités au centre de la raie ; mais ce profil théorique
ne présente aucun renversement central, et les pentes des ailes sont bien trop

fortes.

Nous avons utilisé les différents modeles FAL (A pour un centre de cellule, C
pour le Soleil calme moyen, F pour un élément brillant du réseau, et P pour
une plage) et nous avons calculé avec notre code des profils théoriques en Mg
ITk et h, et Ca Il K et H ; nous avons ensuite comparé ces profils théoriques

avec nos profils moyens observés.

- Les profils observés de cellule et réseau en Mg II k et h ne sont pas trop
éloignés des profils théoriques issus des modeles A et C.
En ce qui concerne la raie k (Fig. 3.5a) : les ailes observées sont inférieures

en intensité aux ailes des profils calculés, qui ont tendance a remonter trop

70



La FAL

1.56x10

1.0x10°

Intensity

5.0x10%

-04 -0.2 0.0 0.2 04
Wavelength (4)

Figure 3.4: Profils observés de Cellule et Réseau (trait plein), et profils théoriques en Lev issus

de FAL C (tirets).

rapidement en intensité ; les pics ko du profil du modele C sont trop intenses,
ceux correspondant au modele A conviendraient mieux ; le renversement cen-
tral ks observé dans les deux structures est presque deux fois plus intense que
les renversements ks des deux profils théoriques A et C.

Pour la raie h (Fig. 3.5b), les mémes commentaires s’appliquent pour hy et hs
; il faut encore remarquer que les ailes des profils théoriques sont tres intenses
par rapport aux ailes des profils observés, et qu’elles remontent fortement des
+0.2 A

Les intensités intégrées sur 1 A des profils A et C sont :

Kinger (A) = 1.42 10° erg/cm?/s/sr

hinger (A) = 1.45 10° erg/cm?/s/sr

Kinger (C) = 2.33 10° erg/cm?/s/sr

hinder (C) = 2.07 10° erg/cm?/s/st

Rappelons que pour notre profil moyen de cellule, k; 40, = 1.37 10° erg/cm? /s /st,
hindew = 1.14 10° erg/cm?/s/sr, alors que pour le profil moyen de résean K;pger

= 1.71 10° erg/cm?/s/sr, hipger = 1.37 10° erg/cm?/s/sr.

- Les profils observés de cellule et réseau en Ca Il K et H sont proches des

profils de FAL A et C, sans pour autant que ces profils théoriques soient sa-
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Figure 3.5: Profils théoriques calculés & partir des modéles FAL et comparés aux profils moyens
de cellule et réseau : (a) en Mg IT k, (b) en Mg IT h, (¢) en Ca IT K, (d) en Ca IT H. Profils observés
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tisfaisants (Fig. 3.5¢, d) : les ailes des profils calculés sont trop intenses, pour
tous les modeles et dans les deux raies, surtout en Ca II H ; de plus, la pente
des ailes calculées en Ca II H est beaucoup plus forte que la pente des ailes
des profils observés. Par contre, les profils K et H de FAL A présentent des
intensités centrales légerement inférieures aux intensités centrales des profils
observés ; les profils K et H de FAL C reproduisent correctement les intensités
K5 et Hz du profil moyen de cellule.

Les intensités intégrées sur 1 A des profils A et C sont :

Kinger (A) = 3.47 10° erg/cm?/s/sr

Hinger (A) = 5.15 10° erg/cm?/s/sr

Kinger (C) = 4.28 10° erg/cm?/s/sr

Hinger (C) = 5.91 10° erg/cm?/s/st

Rappelons que pour notre profil moyen de cellule, K;,4c, = 2.92 10° erg/cm?/s/sr,
H;pder = 3.20 10° erg/cm?/s/st, alors que pour le profil moyen de réseau K4,

= 3.50 10° erg/cm?/s/sr, Hipger = 3.80 10° erg/cm?/s/sr.

Dans les raies du Mg IT comme dans les raies du Ca II, les intensités intégrées
sur 1 A pour les modeles FAL A et C sont trop fortes par rapport aux intensités

intégrées des profils moyens observés.

Nous avons regardé les effets de la convolution des profils théoriques en Mg
I par une fenétre de 0.2 A de large reflétant un mouvement de matiere, de

vitesse égale a :

= A
A 2803 (3.13)

vitesse élevée mais qui est tout-a-fait comparable aux vitesses de macrotur-
bulence considérées par Gouttebroze et al. (1978). Les profils théoriques en
Mg IT ont alors des pics ky moins intenses, plus larges, et un renversement
ks plus intense, ce qui leur donne une allure plus proche de celle des profils
observés, sans pour autant étre satisfaisante, ne serait-ce que par les valeurs

des intensités intégrées, bien trop fortes pour le modele C (Fig. 3.6).

Nous completons notre étude par 1’élaboration de nouveaux modeles, résultant

d’un meilleur ajustement des profils théoriques et des profils observés.
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3.3 Nouveaux modeles

Au cours d’une premiere étape, nous avons utilisé les variations de masse de la
colonne d’atmosphere intégrée sur la ligne de visée, de température et de vitesse
de microturbulence, en fonction de I’altitude, associées aux différents modeles FAL
A, C, F et P ; dans la mesure ou le code "hydrogene” de Gouttebroze ne tient pas
compte de la diffusion ambipolaire, les populations d’hydrogene et les parametres
d’ionisation sont recalculés, ce qui conduit a de nouveaux modeles, que nous noterons
A7 C’) F7 et P’. Nous montrons Fig. 3.7 les distributions de la densité électronique
et de la densité du premier niveau d’hydrogene pour les modeles FAL A, FAL C, A’
et C’. En ce qui concerne la densité électronique, on constate un décalage de 100
km vers le haut de A’ (resp. C’) par rapport a A (C). Pour la densité d’hydrogene,
on note un décalage de 50 km vers le haut, qui s’accentue a partir de 2200 km, en
A’ par rapport a A ; les modeles C” et C sont tres proches, C’ etant légerement

inférieur a C entre 1200 et 2100 km.

Par comparaison entre les profils issus de ces nouveaux modeles, les profils is-
sus des FAL et les profils observés, il est possible d’apprécier les effets de la diffusion
ambipolaire. Les modeles de température A’ et C’ (et donc FAL A et C) sont des
modeles plutot froids qui produisent des profils théoriques de faible intensité quand
la diffusion ambipolaire n’est pas prise en compte. De ce fait, en La, le profil de
réseau observé est proche -quoique plus faible en intensité- du profil provenant du
modele P’, alors que pour le profil observé de cellule, le profil provenant du modele
F’ conviendrait mieux, au niveau des pics Iy (Fig. 3.8a). En Lg, le profil calculé a
partir du modele P’ ne représente ni par sa forme ni par ses intensités trop fortes le
profil de réseau ; aucun des profils théoriques ne convient vraiment : ils n’ont pas

de renversement central (Fig. 3.8b).

L’obtention de ces modeles permet de calculer les profils de Mg IT k et h, et
de Call Ket H:

-en Mg Il k (resp. h), les profils dérivant des modeles F” et P’ sont bien trop
intenses pour représenter des profils de réseau et cellule. Le centre ks (hs) du profil

venant du modele C” concorde parfaitement avec les ks (hs) des profils de réseau et
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Figure 3.7: Distributions (a) de la densité électronique N, en FAL A et en A’ ; (b) de la densité
électronique N, en FAL C et en C’; (¢) de la densité du premier niveau d’hydrogéne Ny en FAL
A et en A’ ; (d) de la densité du premier niveau d’hydrogéne Nyz en FAL C et en C’. FAL A et

C en trait plein, A’ et C’ en pointillés.
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cellule, qui sont tres proches. Les intensités des pics ko (hs) du profil du modele A’

sont tres proches de celles du profil de cellule (Fig. 3.8¢, d).

- en Ca Il K (resp. H), les profils moyens de cellule et réseau sont compris

entre les profils théoriques calculés a partir des modeles A’ et C” (Fig. 3.8e, f).

On peut penser qu’en modifiant les modeles FAL, en fonction des altitudes de

formations des différentes raies, compte-tenu également des résultats obtenus avec les
modeles VAL, nous pouvons déterminer des modeles d’atmosphere qui permettent
de déduire des profils correspondant mieux aux profils observés. Ceci suppose de
négliger la diffusion ambipolaire que nous ne pouvons pas traiter avec notre code de
calcul de transfert de rayonnement.
A partir du modele FAL C, nous avons déterminé les altitudes de formation des
raies La, Mg Il k et h, et Ca II K et H, en fonction de la température : nous avons
ainsi calculé dans chaque raie les altitudes pour lesquelles 7, = 1 (Fig. 3.9) ; la
plage d’altitude est définie & partir d’un intervalle de 0.1 A & la longueur d’onde
considérée.

La raie Lo est formée entre 1600 km (a 1A du centre de la raie) et 2300 km
(pour le centre de la raie). Les altitudes de formation de la raie Mg II s’étendent de
700 km (pour kq) a 2150 km (pour ki), ky étant formé entre 900 et 1650 km. En ce
qui concerne Ca II, Ky est formé autour de 500 km, Ky entre 500 et 1250 km, et K3
autour de 1800 km.

Connaissant ces altitudes de formation, nous avons apporté quelques modifi-
cations aux variations de température de FAL C, afin de réduire les écarts entre les
profils théoriques et les profils observés, simultanément en La, L3, Mg II k et h, et
Ca Il K et H.

En prenant pour base le modele de température de FAL C, nous considérons donc
des variations de température sans plateau dans la région de transition. Nous pro-
posons deux modeles semi-empiriques, retenus pour la bonne concordance des in-
tensités intégrées des profils théoriques et des profils observés, dans les six raies.

Les variations de température du premier modele (MOD1) que nous présentons sont
telles que MOD1 est plus chaud que le modele de température du FAL C, entre 0 et
500 km, plus froid entre 700 et 1500 km, légerement plus chaud jusqu’a 2200 km ;
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Figure 3.8:  Profils théoriques calculés & partir des modéles de températures FAL traités sans

diffusion ambipolaire et comparés aux profils moyens de cellule et réseau : (a) en Lay, (b) en Lf3,

(c)en Mg IT k, (d) en Mg IT h, (e¢) en Ca IT K, (f) en Ca IT H. Profils observés : trait plein (réseau
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le gradient de température est plus fort entre 2200 et 2300 km ; au-dela, MOD1 et
FAL C se rejoignent (Fig. 3.10).

Pour des distributions de la masse de la colonne d’atmosphere, et des vitesses
de microturbulence, identiques aux distributions du modele FAL C, les variations de
température apportées a FAL C conduisent & un nouveau modele (MOD1) et aux

profils théoriques de la Fig. 3.11 :

- en La, le profil théorique obtenu est repésentatif du profil de réseau, du
centre de la raie aux pics Iy et Ig, surtout si I'on introduit une vitesse de macro-
turbulence de 20 km/s (convolution du profil par une fenétre de 0.2 A de large) qui
entraine une diminution de l'intensité des pics et un léger élargissement du profil
dans les ailes. C’est effectivement dans les ailes que le probleme réside entre le profil
théorique et les profils observés : le profil calculé décroit trop brutalement dans les
ailes. L’intensité intégrée du profil de MOD1 est de 6.4 10* erg/cm?/s/sr ; elle est
comprise entre celles des profils moyens de réseau (9 10*) et de cellule (4.3 10%). Le
profil théorique obtenu est en meilleur accord avec le profil de réseau observé que
ne lest le profil théorique du VAL C (Fig. 3.1a et Fig. 3.11a).

- en L3, seule I'intensité intégrée de 1045 erg/cm?/s/sr rappelle celle obtenue pour
le réseau (1100 erg/cm?/s/sr) ; la forme du profil théorique présente les mémes
caractéristiques que les profils calculés avec les modeles FAL précédents : pas de
renversement central, et chute des intensités au-dela de £0.1 A.

- en Mg II k et h, le fait d’avoir augmenté la température dans la photosphere en-
traine un meilleur ajustement des profils au niveau des ailes : les intensités calculées
dans les ailes sont plus fortes que pour le VAL C ; une température moins élevée
par rapport au FAL C entre 700 et 1500 km fait baisser I'intensité des pics ko par
rapport au modele C’. I’augmentation de la température vers 2200 km ne modifie
pas l'intensité au centre de la raie, par rapport au modele C’. Les intensités intégrées
calculées sont : Kipger = 1.75 10°, hipger, = 1.37 10° erg/cm?/s/sr. Ces intensités
sont presque identiques a celles des profils observés de réseau en Mg IT k (1.71 10°)
et Mg IT h (1.37 10°).

- Ca II K et H, augmentation de température dans la photosphere entraine un
ajustement presque parfait des ailes calculées et observées en réseau. L’intensité des
pics Ky a fortement diminué par rapport au modele C’; I'intensité au centre de la

raie a aussi légerement baissé, ce qui va a l’encontre de nos efforts. Les intensités
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Figure 3.10: Variation de température des modéles MOD1 (...) et MOD2 (- - -) par rapport au
modeéle FAL C (trait plein)
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que cellule), MODI : ... ; profil de MODI1 aprés convolution avec une fenétre de 0.2 A de large :

82



intégrées calculées sont les suivantes : K;,qer = 3.43 10° erg/cm?/s/sr, ce qui est tres
proche des 3.5 10° erg/cm?/s /st du réseau, et H;,ge, = 3.38 10° erg/cm?/s/sr, valeur
en-dessous de 'intensité intégrée du réseau dans cette raie (3.8 10° erg/cm?/s/sr). 1l
ressort manifestement de ce modele MOD1 que les profils calculés en Ca II sont tres
représentatifs des profils observés, sans toutefois pouvoir distinguer entre cellule et
réseau. Un progres évident est réalisé ici par rapport au VAL C, surtout en ce qui

concerne les pentes et les intensités des ailes des profils théoriques.

Le deuxieme modele (MOD?2) que nous présentons est légerement plus froid
que le modele MOD1 entre 500 et 1500 km ainsi qu’entre 2200 et 2300 km, tout en
restant plus chaud dans cet intervalle que le FAL C. En conséquence, nous obtenons
les profils de la Fig. 3.12 :

- en La, le profil calculé de MOD2 est moins intense que le profil de MODI1 : le
centre du profil calculé concorde avec le centre du profil de cellule ; par contre, les
pics Iy calculés sont encore un peu élevés, méme apres convolution par une fenétre
de 0.2 A de large ; la chute des intensités dans les ailes persiste. L’intensité intégrée
est ici de 4.3 10* erg/cm?/s/sr (4.5 10* pour notre cellule moyenne).

- en L3, 'intensité intégrée est de 610 erg/cm?/s/sr (800 pour la cellule moyenne).
- en Mg Il k et h, on ne note aucun changement dans 1’allure du profil de MOD?2
par rapport & MODI1 ; les intensités intégrées sont plus faibles : k4, = 1.54 10°
erg/cm?/s/sr (1.37 10° pour la cellule) et h;pge, = 1.17 10° erg/cm?/s/sr (1.14 10°
pour la cellule).

- en Ca II K et H, les profils sont globalement moins intenses qu’en MODI1 ; les
ailes des profils calculés sont devenues trop faibles. Les intensités intégrées sont les
suivantes : Ki,ger = 2.83 10° erg/cm?/s/sr (2.92 10° pour la cellule) et H;, g0 = 2.81
10° erg/cm?/s/sr, ce qui est faible devant les 3.2 10° erg/cm?/s/sr de la cellule en
Ca II H.

Les modifications apportées aux variations de température du FAL C (modele
de Soleil calme moyen) induisent des profils théoriques qui s’ajustent mieux avec les
observations que ne le fait le modele VAL C (modele de Soleil calme moyen), ou le
modele C’. En ce qui concerne les intensités intégrées, le modele MOD1 serait plutot
représentatif du réseau, alors que le modele MOD2 serait plutot représentatif d’une

cellule.
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Figure 3.12:  Profils théoriques calculés & partir du MOD?2 traité sans diffusion ambipolaire et
comparés aux profils moyens de cellule et réseau : (a) en Lo, (b) en L3, (¢) en Mg IT k, (d) en Mg
IT h, (e) en CaIT K, (f) en Ca II H. Profils observés : trait plein (réseau plus intense que cellule),
MOD?2 : ... ; profil de MOD2 aprés convolution avec une fenétre de 0.2 A de large : - - -
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3.4 Discussion et conclusions

A Tissue de cette revue des modeles existants -anciens tels que VAL ou récents
comme FAL-, force est de constater que les profils théoriques sont encore assez loin
des profils observés, quelle que soit la raie considérée.

Les différences entre la théorie et 'observation ont déja été mentionnées et nous les
résumerons ainsi :

les profils observés de cellule et réseau ont toujours un renversement central plus
faible et des pics moins aigus que les profils théoriques ; ces écarts peuvent cependant
étre en partie compensés en faisant intervenir la macroturbulence, qui a pour effet
d’élargir les pics en redistribuant les intensités, donc en adoucissant le renversement
central. Ainsi que I’a montré Gouttebroze (1980) 'addition de la macroturbulence
peut étre interprétée comme la superposition d’ondes stationnaires, excitées dans la
basse chromosphere.

D’autres différences correspondent aux hauteurs spécifiques de ’atmosphere, et elles
apparaissent pour les six raies examinées ici, mais plus particulierement pour la raie
L3. La raie L3 pose un probleme connu depuis longtemps (dans les protubérances
par exemple) : l'intensité intégrée des profils théoriques est trop faible par rapport
aux observations. Des tentatives de solutions ont été apportées par Cooper et al.
(1990).

Les profils calculés avec les récents modeles FAL en Mg Il k et h, et Ca IT K et
H ne sont pas représentatifs des profils observés : les ailes sont trop intenses quel

que soit le modele, surtout en Mg ITh et Ca Il H ou la pente de ces ailes est trop forte.

Suite aux modifications que nous avons apportées aux variations de température
du modele FAL C, on constate qu’il est possible de reproduire un renversement cen-
tral en La sans plateau de température dans la région de transition, contrairement
aux modeles VAL ou ce plateau est nécessaire. En augmentant la température dans
la photosphere, en la diminuant entre 700 et 1500 km, et en construisant un gradient
moins brutal au début de la région de transition, il est possible d’obtenir des inten-
sités intégrées qui soient tres pres des intensités intégrées (voire méme identiques)
des profils observés, de réseau pour le modele MOD1 et de cellule pour le modele
MOD?2. Toutefois, seuls les profils calculés en Ca II K et H ont une forme a peu

pres satisfaisante.
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La construction de ces deux modeles donne des résultats encourageants ; cepen-
dant, de nombreux désaccords persistent entre les profils théoriques et les profils
calculés : en La et Mg Il h et k, les pics sont trop étroits ; en La comme en Lj,
les ailes sont toujours trop basses. Nous avons vu que la macroturbulence pouvait
élargir les pics ; méme en faisant le choix d’une vitesse de macroturbulence de ’ordre
de 20 km s™! en Mg II, ’élargissement n’est pas suffisant. La solution d’une vitesse
plus élevée n’a pas de sens : 1’élargissement qui devrait en découler sur les profils
de raies des atomes lourds n’est pas observé, et les mesures dans la chromosphere
sont de l'ordre de 10 km s~ (Vial et al., 1980). Le probleme des ailes trop basses
pourrait étre résolu en tenant compte d’une redistribution partielle couplée, telle
que l'ont proposée Cooper et al. (1988) pour La et LS.

Nous essayons actuellement de résoudre ces problemes dans les six raies ce qui de-
vrait entrainer ’élaboration de modeles affinés des structures qui représentent le
Soleil calme. Un article (Bocchialini, Gouttebroze) est en préparation.

Les limites d’une atmosphere mono-dimensionnelle semblent cependant étre at-
teintes et il devient nécessaire de considérer des atmospheres a plusieurs dimensions
(2 dans un premier temps), prenant en compte les dimensions géométriques réelles
des structures.

De plus, tous les profils théoriques obtenus sont symétriques. Or, les profils moyens
observés présentent une dissymétrie bleue en La, Ca Il K et H, Mg II k et h, et
rouge en L. Ces dissymétries sont éventuellement diies a des gradients de vitesse
au niveau de Daltitude de formation de ces raies ; ni la micro ni la macro-turbulence
utilisées dans les modeles théoriques ne peuvent les reproduire. Seule la prise en
compte des phénomenes dynamiques permettra d’obtenir des profils de raie satis-
faisants (Gouttebroze, 1989 ; voir aussi Chap. 2, paragraphe 2.3.1). Ce sont les
mouvements de ’atmosphere qui sont a l'origine des ondes, fondamentales dans le
cadre du chauffage de la chromosphere et de la couronne, et de 'accélération du

vent solaire.

A T'issue du présent chapitre, nous avons donc les moyens de connaitre les in-
teractions matiere-rayonnement d’une atmosphere au repos, ce qui est indispensable
pour faire le diagnostic d’une atmosphere en mouvement. C’est pourquoi dans le

chapitre qui suit, nous nous sommes intéressés a la dynamique de la chromosphere,
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a partir de 'observation de deux raies formées a des altitudes différentes, Ca IT K

et He I 1083.
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Chapitre 4
Dynamique de la chromosphere

"L’onde approche, se brise...”

Racine.

4.1 Introduction

L’intérét accordé aux oscillations et pulsations dans les étoiles froides reflete la né-

cessité de comprendre la dynamique de leurs atmospheres.

C’est en 1946 que Biermann proposa d’expliquer le chauffage coronal par
I'intermédiaire des ondes ; 'importance du role des ondes a été également suggérée
par Schwarzchild en 48, puis par Schatzman en 49 : les mouvements de matiere dans
la zone convective entrainent des mouvements turbulents ; ceux-ci sont a l’origine
des ondes, acoustiques, magnétohydrodynamiques, ..., qui transportées a travers la
chromosphere et la couronne peuvent s’y dissiper, pouvant ainsi chauffer ces deux

couches.

Les propriétés de ces ondes varient avec Ialtitude : des ondes acoustiques sont
piégées dans la cavité subphotosphérique, du fait des variations de température et
de densité ; ces ondes sont partiellement transmises dans la photosphere, ou elles
ont été observées (Leighton et al., 1962, Mein, 1966) avec une période de 300 s et
ou elles sont essentiellement évanescentes. Dans la chromosphere calme, Jensen et
Orrall (1963) ont observé des oscillations proches de 3 minutes de période au centre

de la raie K du Ca IT ; on pense que ces ondes pourraient étre piégées dans la cavité
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chromosphérique, du fait du fort gradient de température au niveau de la région de
transition (Ulrich et Rhodes, 1977, Ando et Osaki, 1977, Leibacher et al., 1982). Des
ondes de 5 minutes de période ont de plus été observées dans les régions magnétiques

(Liu et Sheeley, 1971) mais aussi dans les régions non-magnétiques, du Soleil calme.

Plusieurs mécanismes ont déja été proposés pour expliquer le transport de ces
ondes :
-un couplage entre deux cavités résonantes -la cavité inférieure étant dans la zone
de convection et la photosphere, la cavité supérieure étant dans la chromosphere
(Leibacher et al., 1982)- permettrait le transport des ondes depuis la cavité inférieure
par une turbulence convective.
-une instabilité a la base de la chromosphere, diie a la dissociation et a la recombi-
naison des molécules de CO a été envisagée par Hasan et Kneer (1986).
-des ondes de courte période (40 s) se propageant vers le haut forment des chocs dans
la chromosphere et transfereraient leur énergie aux ondes de 3 minutes de période

(Rammacher et Ulmschneider, 1992).

Si les ondes acoustiques se propagent a travers ’atmosphere, 'amplitude de
ces ondes augmente avec ’altitude du fait de la décroissance de la densité. Lorsque
I’amplitude de I'onde atteint I'ordre de grandeur de la densité du milieu, le front de
I’onde se raidit conduisant a la formation d’une onde de choc qui peut se dissiper en
énergie thermique. Toutefois, il semble que la dissipation des ondes acoustiques de
5 minutes de période ne constitue pas un mécanisme efficace de chauffage coronal ;
Mein et al. (1981) I'ont montré a partir de résultats d’observations réalisées dans les
années 70 : le flux acoustique décroit fortement avec l'altitude, probablement trop

pour compenser les pertes radiatives chromosphériques.

Les ondes de courte période ont longtemps été proposées pour chauffer la chro-
mosphere et la couronne (Stein et Leibacher, 1974, Ulmschneider et al., 1978). Plus,
récemment, les oscillations chromosphériques de 3 minutes de période observées
pour les intérieurs de cellules ont été considérées par Kalkofen (1991) et Anderson
et Athay (1989a, b) comme étant de bons candidats pour produire des chocs et
chauffer la chromosphere au niveau des cellules. Carlsson et Stein (1992) et Rut-

ten et Uitenbroeck (1991) vont également dans cette direction. Cependant, Jordan
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(1993) a réfuté par le calcul les suggestions de chauffage de la chromosphere par dis-

sipation d’une onde de choc acoustique proposées par Anderson et Athay (1989a, b).

Dans la mesure ot la pression magnétique B?/2u décroit moins vite avec
I’altitude que la pression gazeuse nkT, il existe une altitude ou la pression magnéti-
que devient supérieure a la pression gazeuse, donnant ainsi au champ magnétique le
controle de la structure de la chromosphere. La forme en canopée du champ magnéti-
que peut affecter la propagation d’ondes magnétohydrodynamiques, leur réflexion et
par conséquent le chauffage de la chromosphere. Des modes lents -ondes acoustiques
confinées par le champ magnétique- peuvent se propager dans les tubes de flux. Ces
ondes semblent étre un des principaux mécanismes de transport d’énergie ; il semble
aussi raisonnable de supposer (Noyes et Avrett, 1987) que la haute chromosphere et

la couronne sont chauffées par des ondes d’Alfven dans les régions magnétiques.

Mein N. et Mein P. (1976) ont montré que la prise en compte du champ
magnétique était nécessaire a l'interprétation des ondes atmosphériques. Des 1961,
Osterbrock avait suggéré que les ondes acoustiques photosphériques se "transfor-
maient” en ondes magnétoacoustiques (mode rapide) dans la chromosphere. La
transmission des ondes sonores dans les régions magnétiques et I'excitation des on-
des d’Alfven dans les parties supérieures de ’atmosphere solaire ont par ailleurs été
considérées par plusieurs auteurs, dont Zhugzda et Locans (1982) et Zweibel (1980).
Tsubaki (1977) et Koutchmy et al. (1983) ont observé des ondes de 5 minutes
de période et de plus courte période, dans la couronne, indiquant que le champ
magnétique favorise la transmission des ondes de 5 minutes.

Tout ceci n’exclut pas les effets potentiels des ondes de haute fréquence pour le
chauffage de la couronne et de la chromosphere. Il ressort de ces études antérieures,
que le champ magnétique joue un role prépondérant dans ’apport d’énergie néces-

saire au chauffage de I'atmosphere solaire.

Les oscillations chromosphériques constituent un sujet encore ouvert et de
nombreuses équipes sont impliquées a la fois dans les observations et les méthodes
d’analyse (Lites et al., 1993, Fleck et al., 1994). Les causes du chauffage de la chro-
mosphere, de la région de transition et de la couronne, ainsi que les origines du vent

solaire rapide, font 1’objet d’un important et actuel débat (Zirker, 1993).
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L’étude du comportement des ondes apparait essentiel pour expliquer le chauf-
fage de la chromosphere, en s’appuyant particulierement sur une comparaison entre
les régions magnétiques et non-magnétiques du Soleil calme.

Dans le but d’analyser ces propriétés dynamiques, nous avons observé (5. Koutchmy,
J. Zirker et moi-méme) la chromosphere calme, a la Tour Solaire de 1’Observatoire
de Sacramento Peak (NSO/SP, Nouveau-Mexique). Les observations ont eu lieu du
11 au 23 Mars 1993. Nous avons observé dans un premier temps le Soleil calme dans
la raie K du Ca II, afin de vérifier les propriétés des profils de réseau et de cellule,
dans le cadre de 1’étude statistique menée au Chap. 2. Puis nous avons observé un
élément de réseau et d’'inter-réseau, dans deux raies simultanément, la raie K de Ca

IT et la raie He I a 1083 nm, afin d’en déduire des propriétés dynamiques.

4.2 Observations

Un des obstacles majeurs qui s’opposent a une meilleure compréhension des phéno-
menes de chauffage ou du comportement des ondes (progressives, stationnaires ..7)
est le manque de raies optiquement minces qui peuvent étre utilisées pour faire un
diagnostic de I'atmosphere, en s’affranchissant des incertitudes liées aux effets du
transfert de rayonnement, et des fonctions de contribution, qu’on rencontre dans le
cas de Ca II K par exemple (Fleck et al., 1994). C’est pourquoi, la raie He I a 1083
nm, optiquement mince, est si importante et permet un bon diagnostic de la vitesse
(Lites, 1985). Les corrélations entre les structures observées dans cette raie avec
certains phénomenes observées dans 'EUV ou dans les X, montrent I'importance
de cette raie en physique solaire (Jones, 1994) ; par exemple, les points sombres

observés en He I 1083 sembleraient étre les points brillants observés en X (Holt et

Mullan, 1988).

La raie 1083 nm de He I est la seule raie du spectre de Fraunhofer qui soit
entierement formée dans la chromosphere. Elle est sensible au rayonnement coronal
(A < 504 A) : ce rayonnement coronal en pénétrant dans la haute chromosphere
entraine une ionisation de 1I’hélium neutre suivie d’une recombinaison qui peuple le
plus bas niveau 2s ®S de I'orthohélium He I ; la transition du niveau 2s S vers le

niveau 2p P, niveaux métastables, produit la raie He I & 1083 nm, en absorption
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(Avrett et al., 1994). La dépression est faible dans les régions calmes et augmente
dans les plages ou les filaments. Théoriquement, cette raie représente un lien en-

tre la dynamique de la chromosphere et le chauffage de 1’atmosphere supérieure

(Venkatakrishnan, 1993).

Les deux raies observées ici, Ca Il K et He T 1083 nm, sont formées a des
altitudes différentes : de 900 a 1700 km pour Ca I1 K, et de 1600 a 1900 km pour He
[ (Avrett et Loeser, 1992). Ainsi, I’étude des oscillations des profils de raies permet
de déduire le type d’onde qui existe et éventuellement qui se propage, a une altitude
donnée ; elle donne aussi acces au flux d’énergie disponible et permet d’estimer les

possibilités de chauffage de la chromosphere par ces ondes.

4.2.1 Base de données

Nous présentons ici les résultats des observations du 22 Mars 1993, et nous étudions
une séquence dont la durée est de 83 minutes.

Nous avons utilisé le ”"Universal Birefringent Filter” (UBF) et le récent ”Horizontal
Spectrograph” (HSG) du NSO/SP, qui offre plusieurs canaux spectraux, associés a
des CCD (RCA 504 chips, de 403 px sur 256 px, et pour lesquels la taille des pixels
est de 16ux20p).

La fente a été placée dans la direction N-S solaire (Lemaire S., 1993), et la priorité a
été donnée a la rotation équatoriale solaire afin de suivre la méme structure pendant

toute la séquence, grace au systeme de guidage controlé de la Tour Solaire.

Nous avons auparavant réalisé une étude photométrique de la région analysée.
Des filtregrammes ont été obtenus, pour un champ de 140”7 sur 1807, a différentes
longueurs d’onde (Fig. 4.1) : le continu, le centre de la raie bl et les ailes du Mg I,
les ailes et le centre de la raie Hay, et la raie Ba I (455.405 nm) ; cet ordre correspond

a une fonction de contribution croissante avec I’altitude, de 0 & 2000 km (sauf pour

Ba II).

Les filtregrammes en Ha nous ont permis de repérer une région ou placer la
fente du HSG : nous avons choisi de placer au milieu de la fente une région brillante
dans les ailes de Ha, région dans laquelle plusieurs points brillants étaient visibles

durant les instants ou le "seeing” était excellent. La région ressemble a une rosette,
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avec des fibrilles sombres divergents. A 'intérieur, on a pu voir des éléments que
nous avons supposés étre des boucles magnétiques. Ceci correspond assez bien a la
description donnée pour les points brillants X (Nitta et al., 1992). Mais en examinant
les filtregrammes dans 1'aile de Mg I destinés a révéler les éléments magnétiques,
on constate que ces éléments magnétiques ne sont pas plus nombreux que dans une
rosette. Une région inter-réseau (supposée sans champ magnétique horizontal verti-

cal et/ou fort) était aussi dans le champ étudié.

Les observations principales ont été réalisées avec le HSG : des images spec-
trales simultanées de la raie Ca Il K et de la raie He I ont été enregistrées sur CCD,
dans une gamme de +130 pm autour du centre de la raie Ca Il K, et dans une
gamme de +£400 pm autour du centre de He I.

Des pré-filtres ont été utilisés : pour la raie K, un filtre a 393 nm, de FWHM égale
a 6 nm (avec une transmission centrale de 40 %) ; pour He I, un filtre IR a 1080
nm, de FWHM égale a 20 nm.

La hauteur de la fente (donc des images) correspond a 38” sur le Soleil. Les images
spectrales ont été enregistrées directement sur bandes exabytes (32 bits), par blocs
de 20 images (10 en He I et 10 en Ca Il K) ; le temps d’exposition était de 1 s par
image ; pour une raie donnée, la durée d’enregistrement d’une série de 10 images
spectrales était de 50 s, et il s’écoulait environ 20 s entre chaque série. La taille
des images spectrales est initialement de 256 px (spatialement) sur 403 px (spec-
tralement). La largeur de la fente était de 0.3 mm, soit 2.3” (dispersion spatiale
de 7.5” /mm) ; la résolution spectrale était de 27.4 mm/nm. Un bon rapport sig-
nal/bruit a été réalisé grace au ”chip” MDA 504.

Toutes les images spectrales ont été enregistrées sur bande vidéo SVHS, afin de
pouvoir les évaluer rapidement ; les filtregrammes des images réfléchies par la fente
("slit-jaws”) ont été enregistrés en continu avec un VHS VCR ; pour finir, des

spectrohéliogrammes du disque solaire en Ky de Call sont également disponibles.

4.2.2 Traitement des données

Toutes les images spectrales de Ca Il K et de He I ont dans un premier temps été
traitées de la méme maniere, c’est-a-dire qu’on a cherché a séparer le signal solaire

du signal instrumental, en tenant compte des effets du courant d’obscurité et du
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Figure 4.1:  Sélections des clichés obtenus avec 'UBF du NSO/SP, montrant le champ et les
régions analysées, et indiquant la position de la fente : (a) dans l'aile bleue (-50 pm) de Ho
a t=15:08 UT, avant l’enregistrement des spectres sur CCD ; la fente de 38” est représentée
; (b) en Mg I, & -40 pm de la raie bl, & t=15:08 UT (& gauche) et & t=18:33 UT (& droite)
apres ’enregistrement des spectres sur CCD ; les clichés sont ici en négatif (les objets brillants

apparaissent sombres) et les éléments magnétiques de la région analysée sont indiqués par des tirets

; (¢) dans I’aile bleue (-50 pm) de Har (a gauche), et dans aile rouge (450 pm) a t=15:08 UT.
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flat-field.

En effet, pour les deux types d’images spectrales (c’est-a-dire dans les deux raies),
on constate certaines irrégularités, qui se retrouvent d’une image a I’autre. Ces effets
sont d’ailleurs beaucoup plus marqués dans le cas de He I, et le motif qui ressort
essentiellement a un aspect de franges régulierement espacées.

Une image spectrale de courant d’obscurité a été calculée a partir de la moyenne de
10 images de ce courant d’obscurité, et obtenues dans les mémes conditions qu’au
cours de ’enregistrement des données solaires. D’une facon analogue, une image
spectrale moyenne de la variation du gain sur I’étendue du détecteur ("flatfield”) a
été calculée a partir de 10 images de variation du gain, obtenues avec le rayonnement
de lampes d’étalonnage. Bien entendu, cette premiere étape du traitement a été faite
indépendamment, pour les deux canaux utilisés. Deux images spectrales de variation
du gain (une pour chaque canal) normalisées ont été déterminées, en prenant aussi
en compte les images spectrales moyennes (dans le temps) du courant d’obscurité,

d’apres la méthode suivante :

F oo = ( ffmoy — COmoy ) (4‘1)

< f oy > — < COpmoy >
ou f frorm est la variation du gain normalisée, f [0, €t conqy sont les images
spectrales moyennes de la variation du gain et du courant d’obscurité précédemment
discutées, < ffioy > et < copoy > correspondent a la valeur moyenne spatiale et

spectrale de f fi0y €t cOmoy-

Des lors, chaque image spectrale dans la raie Ca Il K et dans la raie He I peut
étre "épurée” par une méthode analogue, en utilisant I'image spectrale de courant et
I'image spectrale normalisée de la variation du gain correspondant a chaque canal.

Ainsi, I'image spectrale finale sera déterminée de la facon suivante :

Spec—comoy
(<Spec>—<COmoy>) (4 2)

[ frorm

ou Specporm est I'image spectrale normalisée, et Spec une image spectrale

Specnorm =

"brute” dans une raie donnée ; les <> indiquent une moyenne spatiale et spectrale.

Si pour les images de Ca Il K, cette opération fut concluante (les images

résultant sont "propres”), en revanche, les images de He I présentent toujours ce
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motif de franges, et il semble méme avoir été accentué (en fait, la variation du gain
normalisée présente elle-aussi ce motif, mais il est probablement tres légerement dis-
tordu pour des raisons qui nous sont inconnues). On peut remarquer des franges
d’amplitude allant jusqu’a 20 %, et réparties spatialement, environ tous les 2010
pX.

De ce fait, l'efficacité de la prise en compte de la variation du gain dans ce canal est

vraiment discutable. Mais nous y reviendrons dans la section suivante.

Les images spectrales obtenues apres la prise en compte du courant d’obscurité
et de la variation du gain comportent 403 px spectralement et 256 px spatialement
; compte-tenu du nombre d’images a considérer (720 dans chaque raie), la place
occupée par une telle base de données est considérable ! Nous avons donc entrepris

de réduire le volume de cette base, en comprimant les images.

On a vu que la fente avait une largeur de 0.3 mm, ce qui correspond a 15
px. D’apres le théoreme de Shannon qui demande un échantillonnage deux fois plus
fin, on constate qu’il est possible de faire une moyenne spatiale sur 8 px. Par un
raisonnement analogue, il est possible de faire une moyenne sur 9 px spectralement
: nous avons choisi de dégrader la résolution spectrale pour qu’elle soit en accord
avec la résolution spatiale induite par l'ouverture de la fente. Ainsi, les nouvelles
images spectrales auront les dimensions suivantes : 32 px spatialement et 45 px
spectralement, c’est-a-dire 1.2”7/px pour les deux raies, 5.8 pm/px en K et 17.2

pm/px en 1083.

4.2.3 Les données He I

Le probleme de distorsion évoqué dans la section précédente n’a pu étre mis en
évidence au cours des observations, mais n’a été détecté qu’a la fin de la mission.
Nous avons donc di nous contenter de ces données et pour les rendre utilisables,
nous avons été amenés a construire des variations du gain artificielles, afin de nous

débarrasser de ces franges.

Nous avons constaté que le gradient remarqué sur les images spectrales ”cor-

rigées” était en fait du a la variation du gain elle-méme. Il aurait donc fallu revenir
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aux images spectrales He [ initiales (256x403), non corrigées, disponibles sur les
bandes exabytes. Malheureusement, il nous a été impossible de travailler a partir
des originaux sur exabytes.

De ce fait, nous avons restauré les images spectrales "originales” en remultipliant
les images ”corrigées” comprimées par I'image de la variation du gain comprimée
(Fig. 4.2) : on obtient donc des images spectrales 32x45 (notées dans la suite sp0),
identiques a celles que nous aurions obtenues, si nous avions comprimé les images
spectrales originales. La position spatiale sur le disque solaire est en ordonnées et la
longueur d’onde est en abscisse ; la bande noire horizontale indique la position du
"hair-line”, et les bandes sombres verticales indiquent la raie photosphérique Si I et
la raie tellurique HO.

Les sp0 ont été normalisées pour compenser des variations de transmission de 1’atmo-
sphere terrestre.

C’est a partir de I'image de la variation du gain ”défectueuse” (ff0) que nous avons
construit une image de variation du gain, dite de premiere génération (fflg). Chaque
ligne de I'image (donc chaque position) a été normalisée (on a divisé chaque ligne
par sa valeur moyenne, Fig. 4.3).

Les images spectrales corrigées dites de premiere génération (splg), ont été calculées
en divisant les sp0 par fflg, ce qui a pour effet de faire disparaitre les franges et le
gradient spatial (Fig. 4.3). Les valeurs du continu n’étant pas constantes d’une ligne
a 'autre, nous avons créé une seconde image de variation du gain, dit de deuxieme
génération (ff2g) a partir de la moyenne (temporelle) de I'ensemble des images splg,
<splg>, et des valeurs du continu, prises a plusieurs longueurs d’onde, pour chaque
ligne. Ce ff2g est donc construit par ligne, par interpolation linéaire entre les valeurs
du continu déterminées sur <splg>;. De cette facon, en divisant chaque splg par
ce ff2g, on obtient des images spectrales dites de deuxieme génération (sp2g) ; nous
considérons ces spectres comme correctement corrigés, compte-tenu que les franges,
le gradient spatial et les variations locales du continu le long de la fente ont été

supprimés. Ces spectres serviront de base a tous nos résultats ultérieurs (Fig. 4.4).

4.3 Meéthode d’analyse et résultats

Nous avons vu que la fente du spectrographe était placée dans la direction solaire

N-S afin de suivre la méme région au cours de la séquence d’observation, grace
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Figure 4.2: A gauche, la variation du gain "brute” ff0 ; & droite un spectre ”corrigé” par 0, et

qui présente des franges.

#

Figure 4.4: A gauche, la variation du gain f2g ; & droite un spectre sp2g, spectre final.
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au systeme de guidage controlé de la Tour Solaire. Malheureusement, il était im-
possible de corriger la dispersion atmosphérique différentielle entre Ca Il et He I
1083. L’amplitude de la réfraction différentielle étant comparable a la largeur de
la fente, nous pouvons considérer que la région observée reste la méme au cours
de la séquence. Nous avons défini les régions que nous voulions comparer par une
méthode empirique : un élément de réseau "actif” (magnétique), que nous avons
noté dans la suite AN, pour Active Network, et une région "inter-réseau” (sans
champ magnétique vertical/fort) que nous avons notée QR, pour Quiet Region :
nous avons calculé un spectre moyen dans le temps (pour les 5000 s de la séquence)
en fonction des positions spatiales le long de la fente ; en Ca II, nous avons défini
AN en sélectionnant les px ou Kgy était maximum et QR en sélectionnant les px ou
Ky était minimum ; en He I 1083, le minimum relatif de I'intensité au centre de la

raie correspond a AN, et le maximum relatif correspond a QR (Fig. 4.5).

Par cette méthode, la longueur de AN est typiquement de 7.2” en Ca II et
8.47 en He I (un px de plus dans cette raie) ; celle de QR est de 3.6” pour les deux
raies. De plus, nous nous sommes intéressés au spectre moyen sur la hauteur de la
fente (38”), et nous I"avons noté AV (pour "average”).

On constate que la région AN repérée en Koy est décalée de 376 vers la droite
par rapport a la "méme région” en 1083 : ce décalage correspond a la dispersion
différentielle. On constate également que la région QR repérée en Koy est décalée
de 172 (1 px = 172) non pas vers la droite mais vers la gauche par rapport a 1083
: on en conclut que la région QR de Ca II K n’est pas la méme région QR de He |
1083.

4.3.1 Profils moyens dans les deux raies

1- Profils de la raie a 1083 nm de I'He I :

Les profils AN et AV de He I, moyennés sur toute la séquence temporelle sont
présentés Fig. 4.6a (le profil QR n’est pas montré : malgré les corrections par le
flat-field, des irrégularités persistent). La dépression du centre de la raie (1083.035
nm) est de 8% par rapport au continu dans AN, 2% dans QR et 5% dans AV, ce qui
est en accord avec les résultats de Giovanelli et Hall (1977). Lorsque la mesure était

possible, nous avons déterminé les largeurs a mi-hauteur FWHM, exprimées en km
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Figure 4.5: Variations spatiales moyennées dans le temps (a) de Koy et (b) du centre de la raie
1083. En Ca II, Koy est maximum pour AN et minimum pour QR, alors que I'intensité au centre

de 1083 est minimum pour AN et maximum pour QR.
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s71. Dans AN et AV, nous avons évalué FWHM de la raie &4 17.9 km s™! ; nous avons
corrigé cette valeur en tenant compte de la FWHM instrumentale mesurée dans la
raie de I'eau atmosphérique a 1083.21 nm, et égale & 10 km s™! ; la racine carrée de la
différence des carrés de ces deux grandeurs donne une largeur a mi-hauteur FWHM
égale 2 15 £+ 2 km s7* (la mesure de FWHM dans QR n’était pas possible). Un des
résultats les plus importants est 1’évidence d’une aile étendue dans le rouge pour
AV et AN, vers 1083,015 nm, ce qui suggere un mouvement descendant de matiere,
au moins dans AN. Cette composante "rouge” rappelle le mouvement descendant
observé systématiquement dans les raies de la région de transition (Brekke, 1992).
En prenant pour référence un décalage Doppler nul en AV, nous avons mesuré un
décalage Doppler de +2.5 & 1.5 km s™! sur le spectre moyen QR, ce qui correspond
a une vitesse vers le bas ; par contre, le décalage Doppler pour le spectre AN est

trop faible pour étre mesuré.

2- Profils de la raie K du Ca II :

Les profils AN, QR et AV de Ca Il K (moyenne temporelle) sont présentés Fig. 4.6b.
Les intensités ont été étalonnées a partir des profils standard de White et Suemoto
(1968). La largeur a mi-hauteur en Kz est égale 4 941 km s™* pour QR et & 8+2 km
s71 pour AV : le profil AN est trop dissymétrique pour que nous puissions mesurer
cette grandeur. Nous avons tenu compte de la FWHM instrumentale, mesurée dans
la raie photosphérique a 393.3 nm. En faisant I’hypothese que la vitesse Doppler en
K5 est nulle pour AV (référence), nous avons mesuré une vitesse de -1.3540.5 km
s~ pour QR (un décalage vers le bleu) et une vitesse de +0.95+0.5 km s~ pour
AN, c’est-a-dire un décalage vers le rouge : ainsi le mouvement descendant observé
dans les raies de la région de transition serait aussi observé au niveau du réseau dans
des couches réabsorbant le rayonnement Ks. Les résultats sont rassemblés dans le
tableau 4.1. Nous rappelons que AV est le profil moyen sur la hauteur de la fente

et ne correspond pas a la somme de QR et AN.

4.3.2 Variations temporelles des grandeurs étudiées

Les parametres mesurés sur chacun des 720 spectres couvrant les 83 minutes d’obser-
vation ont été analysés en fonction du temps. Compte-tenu de I’échantillonnage des

enregistrements -5 s par image et 20 s entre deux groupes de 10 images- notre base
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Figure 4.6: Profils moyens dans le temps (a) en He I 1083 et (b) en Ca II ; trait plein : AV,

pointillés : QR, tirets : AN ; malgré une correction par les flat-fields, il reste des irrégularités,

particulierement en (a), ot le profil QR n’est pas présenté.

Table 4.1: Principaux parametres des profils moyens dans le temps des raies K du

Ca IT et 1083 de He I. I(Ks), [(Kzy) et AI(1083) sont donnés en % du continu.

V(K3) I(K3) I(Koy) FWHM(K3) V(1083) AI(1083) FWHM(1083)
kms 1 % % kms 1 kms 1 % kms 1

AN  +0.951t05 86 10.5 8 1512

QR -1.35105 4.7 6.7 91 25%15 271

AV 0 6.2 8.4 812 0 5 1512
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Figure 4.7: Variation temporelle en Ca 11 pour les 83 minutes de la séquence (a) Koy, (b) Ks ;

: QR.

les intensités de Koy et K3 sont des intensités relatives. Trait plein : AN, pointillés

de données n’est pas continue dans le temps. Une interpolation linéaire entre deux

séries de 10 images a permis régler ce probleme de discontinuité.

Les variations temporelles des intensités Koy et K3 sont présentées Fig. 4.7a,
b pour la totalité de la séquence, dans AN et QR. Les amplitudes (relatives) des
variations de Ky sont tres semblables en AN et QR ; par contre, en K3, les am-
plitudes de AN sont trois a quatre fois plus fortes qu’en QR. Toujours en Ks, les
variations de ’amplitude de AN semblent mettre en évidence la présence de trois

trains d’onde. Nous confirmerons cette remarque au paragraphe 4.5.

Les vitesses dérivées du décalage Doppler révelent les mouvements oscillants
de 'atmosphere. Afin de déterminer ces vitesses Doppler en He I et en Ca II, nous
avons utilisé une méthode qui consiste a soustraire les intensités prises de part et
d’autre du centre de la raie : en prenant le profil AV pour référence, I'intensité dans
le bleu est définie comme 'intensité moyenne des deux intensités correspondant aux
deux px précédant le px du centre de la raie et 'intensité dans le rouge est la moyenne
des deux intensités correspondant aux deux px suivant le px du centre de la raie.
Les longueurs d’onde des intensités dans le bleu et le rouge sont donc fixée a partir
du profil AV. Un facteur de proportionnalité permet de passer des intensités aux
vitesses ; au moins pour He I, cette méthode est basée sur ’hypothese que le profil

est une gaussienne renversée, c’est-a-dire de la forme :
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I = 101 = Lean(—~($) (13

ou I. est 'intensité dans le continu, Ip est I'intensité au centre de la raie, A\ est
I’écart a la longueur d’onde centrale, et AAp la largeur Doppler.
On définit I et Ip les intensités dans le bleu et le rouge autour de I'intensité cen-

trale, lorsque le profil a subi un décalage vers le rouge de 0\, par :

B Io AN+ 66X,
1) = L0~ e~ (1.4)
B Io AN =0,
Hw) = 10— eap(- (252 (4.5
On forme la différence de Ig et Ir qu’on appelle AT :
AX—6A AN+ 0A
Al=1, —(———)) — —(———)? 4.
(eop(—(=x3 )7 —eanl=(=x—)7) (4.6)

En faisant I’hypothese que AX et X sont petits devant AAp, avec AX > A, un

développement au premier ordre conduit a :

41. Ip
Al = ——= (=)0 AAA 4.7
A)\D2( ]c) ( )
or
S\ = A" (1.8)
c
donc Ar T
AT (2D Loy L

En He I 1083, en remplacant les parametres de 1’équation précédente par leurs
valeurs (AAp§$ = 15 km s7'), et en tenant-compte du fait que A\ est de 25.8 pm,
on trouve pour AN un facteur de proportionnalité entre v et Al égal a environ 90.
On a mesuré un Ip - Ig (a £25.8 pm du centre de la raie) égal a 0.034 en unités
relatives, correspondant & une vitesse Doppler de 2.64 kms™?.

Une autre facon d’établir ce coefficient de proportionnalité consiste a calculer la
vitesse Doppler a partir de I'expression classique (4.8) qui donne une vitesse de 4.76
kms™! par px ; un décalage artificiel de 1/2 px conduit & une vitesse de 2.38 kms™!
en AN ; le coefficient de proportionnalité est donc donné par v/(Ig - Ig) ce qui
revient a 70.

Compte-tenu des incertitudes liées aux différents parametres de 1’équation (4.9), le

facteur 90 que nous avons trouvé est probablement un peu fort. Nous avons donc
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préféré conservé la valeur 70, obtenue aussi en faisant 1’hypothese que v est bien
une fonction de A7. En faisant I’hypothese que les profils AN et QR ont la méme
largeur, I’évaluation du coefficient pour QR est immédiate : il est simplement 4 fois
plus fort, puisque le rapport 1./1o est 4 fois plus fort.

En Ca II, nous avons suivi cette démarche pour déterminer la vitesse Doppler (nous
avons donc fait ’hypothese que nos profils moyens étaient symétriques et que v était
proportionnelle a A7) ; nous avons artificiellement décalé les profils AN et QR de
1/2 px vers le rouge et compte-tenu d’une vitesse de 4.42 kms™! par px, nous en
déduisons un coefficient de 78.9 pour QR et de 33.5 pour AN.

Ainsi, connaissant ces coefficients, il est possible d’analyser les variations temporelles
des vitesses (ramenées a une moyenne temporelle nulle), dans les deux raies et pour
les deux types de régions. Cependant, les longueurs d’onde choisies en Ca II K pour

L-orles

évaluer les intensités bleue et rouge correspondent a une vitesse de 6.6 km s~
valeurs extrémes des vitesses Doppler mesurées sur toute la séquence (Fig. 4.8¢, d)
sont de £6.5 km s™!, ce qui signifie que les limites de notre méthode sont atteintes
pour certains profils fortement décalés.

En He I, les amplitudes des variations sont typiquement trois fois plus fortes en QR
qu’en AN (Fig. 4.8a, b). Les périodes d’oscillations sont plus courtes en QR qu’en
AN. En Ca II, les amplitudes de la vitesse Doppler sont tres comparables, mais il
apparait clairement (Fig.4.8¢c, d) que les périodes d’oscillation sont différentes : elles

sont globalement plus courtes pour QR. Une comparaison rapide entre les deux raies

pour une meéme région montre une évidente corrélation en AN.

Une transformation de Fourier des vitesses nous permet de mieux évaluer les
périodes d’oscillation.
Lorsqu’on considere un signal, deux représentations de ce signal sont possibles :
-une représentation en temps, de la forme y = f(¢), dans laquelle la variable indé-
pendante est le temps t qui s’écoule,
-une représentation en fréquence, de la forme Y = F(v), dans laquelle la variable
indépendante est la fréquence v.

Ces deux représentations sont liées par la Transformation de Fourier :

Flv) = / F(t)e 2™t (4.10)
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(a) Hel: velocity in AN (b) Hel: velocity in QR
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Figure 4.8: Variation temporelle de la vitesse Doppler ramenée & une moyenne temporelle nulle,

pour les 83 minutes de la séquence : (a) en He T 1083 dans AN, (b) en He T dans QR, (¢) en Ca Il
K dans AN, (d) en Ca IT K dans QR.

106



ou F(v) et f(t) représentent la méme grandeur physique. Rechercher la valeur de
F(v) revient a chercher dans "I’histoire” de f(t) ce qui correspond a la fréquence v.

F(v) est donné par unité de bande passante Av = 1 Hz.

4.3.3 Spectres d’amplitude des vitesses, a basse fréquence

Le spectre d’amplitude de la vitesse, c’est-a-dire, le module de la Transformée de
Fourier du signal, pour chaque raie et dans chaque structure est présenté Fig. 4.9,
et met en évidence les fréquences d’oscillation spécifiques au signal.

Les différences entre les périodes d’oscillations détectées sur les variations tem-
porelles pour les différentes régions, sont confirmées sur ces spectres d’amplitude, a
basse fréquence (entre 0 et 20 mHz). Deux fréquences ressortent particulierement,

3 et 7T mHz.

En He I 1083, les amplitudes du spectre sont typiquement trois fois plus fortes
en QR autour de 3 mHz, et huit fois plus fortes en QR autour de 7 mHz. Pour cette
raie, la fréquence principale qui apparait en QR est centrée autour de 7 mHz, et
I’amplitude a 3 mHz est plus faible. Dans AN, seule I'amplitude autour de 3 mHz

semble significative.

En Ca II, 'amplitude du spectre de QR est élevée autour de 7 mHz (approxi-
mativement 3 minutes), alors qu’a cette méme fréquence 'amplitude est compara-
tivement tres faible pour AN ; & 3 mHz (5 minutes), les amplitudes sont équivalentes

pour AN et QR.

En examinant avec précision les amplitudes, on remarque que le pic situé au-
tour de 5 minutes est en fait centré sur 305 secondes et que le pic situé autour de 3

minutes est en fait centré sur 152 secondes, c’est-a-dire, la moitié (Fig. 4.9).

Nous avons calculé de la méme maniere le spectre d’amplitude du continu pres
de 1083 nm, en AN et QR : on retrouve les oscillations photosphériques -en intensité-
de 5 minutes de période (ce sont les seules qui soient significatives), comme I’avaient
déja noté Koutchmy et Lebecq (1986) et Title et al. (1990). Nous confirmons ainsi

le bon rapport signal/bruit de nos observations.
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Figure 4.9: Spectres d’amplitude de la vitesse Doppler & basse fréquence (de 0 & 20 mHz) : (a)
en He I, (b) en Ca IT ; Trait plein : AN, pointillés : QR.

4.3.4 Spectre d’amplitude des vitesses, a haute fréquence

Les spectres d’amplitude de la vitesse Doppler entre 20 et 100 mHz sont présentés

Fig. 4.10a, b pour He I et Ca I1 K :

L’analyse du spectre d’amplitude pour des fréquences supérieures a 20 mHz
requiert une bonne détermination du bruit. Afin d’évaluer les résultats de He I
obtenus a haute fréquence, nous avons calculé le spectre d’amplitude d’une pseudo-
vitesse associée au bruit dans le continu proche de 1083 nm. Cette pseudo-vitesse
a été calculée de la méme maniere que la vitesse Doppler, en faisant la différence
de deux intensités et en la multipliant par les mémes facteurs de proportionnalité
que pour la vitesse Doppler (70 pour AN, 280 pour QR) permettant de passer d’une
intensité a une vitesse. C’est-a-dire qu’on installe une raie artificielle de mémes ca-
ractéristiques que la vraie raie.

Le spectre d’amplitude du bruit (Fig. 4.10c) montre que les amplitudes a haute
fréquence de la vitesse Doppler sont suffisamment supérieures aux amplitudes du
bruit pour étre considérées comme significatives : entre 40 et 100 mHz, le rapport
signal /bruit est 1.9 en AN et 1.6 en QR. On remarquera cependant que le bruit
n’est pas identique en AN et QR ; cette différence est liée au nombre de px qui
définissent les deux structures, et ce nombre est différent pour AN et QR : la théorie
du bruit blanc indique que le rapport des amplitudes des spectres en AN et QR

est égal a la racine carrée du rapport du nombre de px en AN et QR, c’est-a-dire,
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Figure 4.10: Spectre d’amplitude de la vitesse Doppler & haute fréquence (entre 20 et 100 mHz)
:(a) en He I, (b) en Ca Il K ; Spectre d’amplitude du bruit (¢) en He I ; trait plein : AN, pointillés
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\/7/3 = 1.53. Or, le rapport de ces amplitudes est 10%7/4 = 1.54 (le facteur 4 étant
lié a I’étalonnage des vitesses entre AN et QR). La mesure du méme rapport pour
la vitesse Doppler donne 1.42, ce qui ne peut s’expliquer que par le fait que le total

(signal + bruit) en QR est supérieur au méme total en AN.

En Ca IT K, I’évaluation de la part du bruit dans nos résultats n’a pas été
possible, puisque nous n’avions pas acces au continu avec nos données. Toutefois,
nous avons quand méme considéré les spectres d’amplitude a haute fréquence, pour
les deux régions. On constate que le spectre QR est situé au-dessus du spectre AN,
quelle que soit la fréquence considérée.

Dans les deux raies, on observe davantage de puissance autour de 33 mHz (30 s) et 19
mHz (52 s), surtout en AN, et surtout en Ca II. La présence d’ondes et de puissance
a haute fréquence est peut-étre a prendre en compte. Les effets du "seeing” ont
été minimisés par un excellent guidage, la compensation de la rotation solaire, et
essentiellement par la moyenne spatiale qui améliore le rapport signal /bruit. Nous
sommes donc plutot confiants dans le fait que les effets du ”seeing” sont négligeables,
ce qui mériterait toutefois une vérification approfondie.

Les résultats obtenus ci-dessus par la méthode de la transformée de Fourier ne
fournissent aucune information temporelle sur la durée de vie des oscillations. Une
telle information est accessible grace a une analyse temps/fréquence des vitesses

Doppler, basée sur la transformation en ondelettes.

4.4 Analyse temps/fréquence par la méthode de

transformée en ondelettes

La technique récente de la transformation en ondelettes est maintenant utilisée dans
de nombreux domaines, tels qu’en acoustique, en géophysique, et tres récemment
en héliosismologie (Baudin et al., 1994). C’est une technique tres puissante qui per-
met d’obtenir une information sur le comportement temporel d’un signal oscillant.
Nous avons appliqué cette méthode pour la premiere fois aux oscillations chromo-
sphériques solaires, dont les propriétés dépendent, nous 1’avons vu, de la structure de
I’atmosphere et du champ magnétique local (Rutten et Uitenbroek, 1991, ou Fleck
et al., 1994).
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Les résultats présentés ci-dessous mettent en évidence des trains d’onde bien séparés
ainsi que leur durée de vie, les corrélations entre les deux raies He I et Ca II, et le
déphasage entre les signaux dans ces deux raies.

Nous commencons par donner une définition de la transformée en ondelettes.

4.4.1 La Transformée en Ondelettes

La transformée en ondelettes consiste a calculer la convolution d’un signal S(#) par
une ondelette W (%), qui est une fonction limitée dans le temps, et dont la durée doit

étre définie précisément (Bracewell, 1965) :

t—1o
d

ol 10O est la transformeée en ondelettes a 'instant tg. Les ondelettes sont construites

TO(d, to) = / SHOW(—="%)dt (4.11)

a partir d’une ondelette initiale ; elles sont dilatées dans le temps par un coefficient d
et recouvrent alors différentes gammes de fréquences centrées sur v = . Différentes
ondelettes W (t) peuvent étre choisies, mais dans le cas de Iapplication a un signal
oscillant, le choix le plus judicieux est celui d’une ondelette de Morlet (Grossmann

et Morlet, 1984). Il s’agit d’une ondelette sinusoidale dans une fenétre gaussienne :

t ty2 i t
W(5) =l e (4.12)

La transformée en ondelettes consiste en une analyse harmonique du signal avec
une fenétre temporelle glissant d’un bout a "autre du signal et variable en fréquence.
Le carré du module de la transformée fournit une information sur I’énergie du signal,

et 'argument de la transformée donne une information sur sa phase.

4.4.2 Mise en évidence de trains d’onde - Comparaison

dans les deux raies

L’application de cette méthode aux vitesses Doppler dans les deux raies, et dans
les deux types de structure permet la visualisation des variations de ’énergie et de
plusieurs trains d’onde, en fonction du temps et de la fréquence (Fig. 4.11).

Concentrons-nous dans un premier temps sur QR : on retrouve les oscillations de 3

et 5 minutes de période détectées avec la transformation de Fourier ; plusieurs trains
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d’onde apparaissent mais ils semblent indépendants d’une raie a "autre. Ces trains
d’onde durent chacun environ 700 s. On retrouve ici le fait que les deux régions QR
ne sont pas identiques : il n’y a donc aucune raison de rechercher des corrélations
entre les vitesses mesurées dans ces deux régions.

Le cas de AN est bien plus intéressant : dans ce cas, les distributions d’énergie en He
['et Ca II sont bien corrélées. Des trains d’onde synchronisés apparaissent autour de
3 mHz ; leur durée, plus longue que pour QR, est d’environ 1000 s. De plus, il est
possible d’estimer en étudiant avec précision les variations d’énergie, que le signal
en He I est en avance sur celui de Ca II. L’étude des phases permet de confirmer

cette estimation.

4.4.3 Déphasage

Il est important de mesurer des champs de vitesse (Mein et Mein, 1976) a deux al-
titudes distinctes dans "atmosphere, ce qui permet un diagnostic de la propagation
des ondes, de calculer la différence de phases entre les deux raies choisies, He I 1083
et Ca Il K, et surtout de calculer le flux d’énergie acoustique.

Compte-tenu des résultats issus de 'analyse temps/fréquence, qui mettent en éviden-
ce une bonne corrélation entre les deux raies pour AN, nous nous sommes concentrés
sur cette région pour déterminer la différence de phases entre He I et Ca II.
L’évaluation des variations de la phase d’un signal est possible a partir de ’argument
de la transformée en ondelettes du signal. Ces variations doivent étre comparées a
celles de I'énergie (module de la transformée en ondelettes du signal) : en effet, la
phase est dominée par le bruit si I’énergie a un temps donné n’est pas significa-
tive. A la fréquence particuliere de 3.5 mHz (5 minutes environ) qui est une des
fréquences de l'ondelette (Fig. 4.12), les trois trains d’onde identifiés précédemment
apparaissent tres nettement.

Entre ces trains d’onde, de grands sauts de phase sont évidents ; ils correspondent a
une basse énergie due essentiellement au bruit. Pour He I, la phase est de 30 degrés
pour le premier train d’onde (entre 600 et 1200 s), de -50 degrés pour le deuxieme
(entre 1300 et 2200 s) et croit de -50 a -30 degrés pour le troisieme (entre 3700 et
5000 s). Pour Ca II, la phase est égale a 15 degrés pour la premiere impulsion, a
-70 degrés pour la deuxieme et croit de -70 a -30 degrés pour la troisieme. Ce qui

conduit aux différences de phases V(He I) - V(Ca II), que nous notons A® :
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Figure 4.11: Variations temps/fréquence de la vitesse Doppler :

I dans QR, (c¢) en Ca IT dans AN, (d) en Ca IT dans QR. L’énergie est en unités arbitraires.
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A® = +15 degrés pour le premier train d’onde, A® = 420 degrés pour le deuxieme
et A® = 410 degrés pour le troisieme. Une telle différence de phases amene a con-
clure que dans cette gamme de fréquences, en AN, les ondes observées atteignent
I’altitude de formation de Ca II une dizaine de secondes apres avoir quitté celle de

He 1.

Une méthode indépendante pour estimer la différence de phase consiste en la
corrélation des vitesses observées en K3 (vi) et en He I (vy.). Nous avons calculé

le coefficient de corrélation C(At) en fonction du temps :
_ Yi(vg(t).ome(t + At))
VE0k (1)) 21 (vne(1)?)

Le premier maximum de C(At) est a 15 s, pour le premier et le troisieme train

C(A1) (4.13)

d’onde, et proche de 35 s pour le deuxieme, dans tous les cas le signal en He I est

en avance sur celui de Ca II K (Fig 4.13).

Nous avons vérifié ces résultats par la méthode "classique” de la détermination
de la phase qui consiste a calculer "arctangente de 'opposé du rapport de la partie
imaginaire et de la partie réelle de la transformée de Fourier du signal, arctan(-
[Im(TF)/Re(TF)]), ici des vitesses.

Les variations de la différence de phases V(He) - V(Ca) pour AN et QR est montrée
Fig. 4.14. Autour de 3.5 mHz, la différence V-V atteint une valeur moyenne de 20
degrés (£ 20 degrés), indiquant que le signal de la vitesse Doppler de 'He I est en
avance sur celui de la vitesse de Ca II. Autour de 5 mHz, la différence V-V est proche
de 0 degré. A haute fréquence, la différence V-V témoigne de variations beaucoup
plus aléatoires, sur lesquelles il semble difficile de conclure quant a une valeur du
déphasage. Le déphasage obtenu a 3.5 mHz (5 minutes) correspond & une avance
de 16 secondes environ pour le signal de I’He I sur celui du Ca II.

Nous avons vérifié également avec cette méthode que pour QR, rien de significatif

ne ressort des variations de V-V.

Pour conclure sur le déphasage, nous avons obtenu des valeurs tout-a-fait com-
parables par trois méthodes indépendantes : I'analyse temps/fréquence par une
transformée en ondelettes des vitesses, la corrélation des vitesses et la méthode clas-

sique a partir d’une transformée de Fourier. Compte-tenu des altitudes de formations
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Figure 4.12: Variations temporelles de la phase (en haut) et de I’énergie (en bas) dans le réseau
(AN), pour une fréquence de 3.5 mHz, en He T (4 gauche) et Ca IT (& droite). La phase est en

degrés, I’énergie en unités arbitraires ; les impulsions 1, 2, 3 sont indiquées.
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Figure 4.13: Corrélation des vitesses en Ca II K et He I 1083, en fonction du temps, dans AN ;

impulsion 1 en trait plein, impulsion 2 en pointillés, impulsion 3 en tirets.

de He I (de 1600 a 1900 km) et de Ca II (de 900 & 1700 km), déterminées a partir
des fonctions de contribution en intensité (Avrett et Loeser, 1992), les ondes de 5
minutes de période observées dans le réseau magnétique (AN) se propageraient vers

le bas, et mettraient une dizaine de secondes pour passer de ’altitude de formation

de I'He I a celle de Ca II.

4.5 Discussion et Conclusion

Nous pouvons conclure que des oscillations de 3 et 5 minutes sont présentes a la
fois dans AN et QR : les oscillations de 3 minutes sont prépondérantes en QR, avec
des amplitudes comparables dans les deux raies ; les oscillations de 5 minutes sont
observées aussi en (QR, mais plus spécialement en Ca Il K. Ces oscillations de 5
minutes constituent la particularité de AN, mais leur amplitude est 3 a 4 fois plus
faible en He I qu’en Ca II K ; la tres faible amplitude repérée a 3 minutes peut
étre die aux effets de la lumiere diffusée (le signal QR est peut-étre contaminé par
celui de AN). Pour AN, quelles que soient les fréquences considérées, les amplitudes
sont plus faibles en He I qu’en Ca II : on peut supposer que la limite supérieure
du "résonateur” en AN est plus basse que la hauteur de formation de He I ; de ce
fait, cette raie située au-dessus de la cavité est beaucoup moins sensible aux ondes

piégées dans la cavité.
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Figure 4.14: Spectres des différences de phases V(He)-V(Ca) des vitesses (a) & basse fréquence

pour AN, (b) & basse et haute fréquences pour AN, (¢) & basse fréquence pour QR, (d) & basse et

haute fréquences pour QR. Les différences de phase sont en degrés.

117



Les oscillations de 5 minutes ont été obtenues préférentiellement en AN, c’est-a-dire
dans une structure, ou le champ magnétique est fort ; pourtant, dans les taches ou le
champ magnétique est beaucoup plus fort, on observe des oscillations de 3 minutes
de période (Zhugzda et al. 1983). Cette différence pourrait s’expliquer par la nature
meéme du champ magnétique : dans une tache, les lignes de champ sont verticales,
la cavité bien définie est couplée avec la cavité subphotosphérique, ce qui n’est pas

nécessairement le cas dans le réseau.

A T'issue de cette étude, nous pouvons avancer que les oscillations de 5 minutes
de la photosphere se maintiennent dans les AN en oscillations de 5 minutes dans
la chromosphere, alors qu’on observe des oscillations de 3 minutes dans QR : on
peut penser qu’il y a une transformation des ondes acoustiques en ondes mhd, telles
que des ondes d’Alfvén. En effet, ces ondes sont des ondes transverses au champ
magnétique ; on les détecterait mieux en QR ou le champ magnétique est plutot
horizontal, qu’en AN ou le champ magnétique est vertical (cf. modele de Gabriel,
1976).

A haute fréquence, de la puissance est observée, au-dessus du niveau de bruit (iden-
tifié en He I) en AN et QR.

[’analyse temps/fréquence a partir d’une transformation en ondelettes a permis une
étude détaillée des variations temporelles de 1’énergie et de la phase de la vitesse
Doppler. Les informations obtenues par cette méthode résultent du compromis entre
la résolution temporelle et la résolution fréquentielle. Des résultats significatifs sur
le comportement des oscillations chromosphériques a différentes altitudes et dans
différentes régions ont été mis en évidence.

Alors qu’en QR de multiples excitations apparaissent au cours de la séquence tem-
porelle, nous observons une bonne résonance de la cavité magnétique (AN). En
AN, nous avons dénombré 3 trains d’onde bien séparés, et nous avons calculé les
différences de phase pour chacun des trains d’onde, entre les deux raies He I et Ca
II.

D’apres les altitudes de formation de ces deux raies ( He I est globalement formée au-
dessus de Ca II, d’apres Avrett et Loeser, 1992), les différences de phase entrainent
que l'onde se propage en moyenne de 'altitude de formation de He I vers celle de Ca
IT, c’est-a-dire vers le bas, dans le réseau magnétique AN, ce qui vient contredire les

résultats de Fleck et al., (1994) : ces derniers ont calculé la différence de phases V-V
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entre les oscillations de He I et Mg I (880.7 nm), et ont trouvé que le spectre des
oscillations de la chromosphere était dominé par des ondes a caractere stationnaire.
Ils n’avaient toutefois pas fait de distinction entre réseau et inter-réseau dans leur
étude .

De plus, on a pu constater qu'une étude des phases nécessite de tenir compte de

leur évolution temporelle.

Deubner et Fleck (1990) ont déja envisagé une propation d’onde (magnétique)
de gravité vers le bas dans les tubes de flux (et vers le haut dans les cellules).
Appliquée pour la premiere fois aux oscillations chromosphériques, I’analyse temps/-
fréquence reposant sur la transformation en ondelettes, ouvre de riches possibilités
quant aux recherches d’ondes spécifiques, telles que les ondes d’Alfvén ou encore les
modes lents et les modes rapides, dans la chromosphere et la couronne (Murawski
et Goossens, 1993) ; de plus, cette analyse temps/fréquence montre le caractere
aléatoire des phases si on ne tient pas compte de leur évolution temporelle, et de

I’évolution temporelle de 1’énergie du signal analysé.

Les altitudes de formation calculées par Avrett et Loeser (1992) sont détermi-
nées d’apres les fonctions de contribution en intensité. Or, le calcul de la fonction
de contribution en vitesse pour la raie K de Ca Il montre que les altitudes de
formation en vitesse ne sont pas exactement équivalentes aux altitudes de formation
en intensité (Provost, Mein, 1979 et Mein, Mein, 1980). Il faut par conséquent
envisager de déterminer les altitudes de formation en vitesse de la raie a 1083 nm
de He I, ce qui pourrait conduire a une altitude de formation inférieure a celle de
Ca II K. Dans ce cas, les ondes se propageraient vers le haut ; on expliquerait
I"augmentation de I'amplitude de la vitesse dans AN entre He I et Ca II K par le
fait que le produit de la densité par le carré de la vitesse est constant, alors que la

densité diminue avec altitude.

119



Chapitre 5
Conclusions

L’inversion du gradient de température, le chauffage de la chromosphere et de la
couronne, et 'accélération du vent solaire font partie des problemes rencontrés dans
I’atmosphere solaire. D’un point de vue observationnel, le diagnostic approfondi
de l'atmosphere solaire et la recherche des processus magnétohydrodynamiques,
avancés par la théorie pour expliquer le probleme du chauffage, sont nécessaires

a la compréhension de ces phénomenes.

Pour répondre a de telles exigences, nous avons dans un premier temps réalisé
I’analyse statistique de nombreux profils de raies formées dans I’'UV, a des altitudes
différentes de la chromosphere : La, L3, Mg IT k et h, et Ca II K et H. Ces profils,
enregistrés simultanément dans les six raies avec le spectrometre du satellite OSO-8
essentiellement dans le Soleil calme, ont conduit a établir les distributions des divers
parametres de ces raies, et a proposer des valeurs moyennes de ces parametres pour
le Soleil calme. Les corrélations entre les parametres d’'une méme raie ou de deux
raies différentes permettent de conclure que : plus le renversement central de la raie
La est faible et plus I'intensité intégrée est forte, alors que K, 4., et K3 varient dans
le méme sens en Ca II K ; I'intensité intégrée en La semble faiblement corrélée a
Kinder, ce qui reflete des propriétés différentes (magnétiques par exemple) relatives
a leurs altitudes de formation.

En outre, nous avons proposé un critere de distinction des profils d’éléments de
réseau et de cellules basé sur les valeurs des intensités intégrées en Ca Il K. Des
profils moyens, de cellule et de réseau dans les six raies en ont découlé ; ils sont

déduits de mesures spatiales sans 'influence des effets de "atmosphere terrestre.
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Dans un second temps, nous avons confronté ces profils observés dans le Soleil
calme avec des profils théoriques calculés a partir de modeles d’atmosphere semi-
empiriques, avec le code de calcul de transfert de rayonnement de Gouttebroze.
Les modeles anciens tels que VAL a une dimension ne sont pas satisfaisants en ce
sens qu’ils conduisent a des profils théoriques dont le renversement central est trop
profond, les pics sont généralement trop étroits et trop intenses, alors que les ailes
sont trop peu intenses. Les modeles récents, comme le modele de tubes de flux a
deux dimensions -une composante magnétique et une composante non-magnétique-
de Solanki et al. testé en Ca II K, ou encore les modeles FAL prenant en compte les
effets de la diffusion ambipolaire testés en La, permettent de calculer des profils plus
en accord avec les profils observés sans en étre tout-a-fait représentatifs. De plus,
ces mémes modeles FAL utilisés en Mg Il k et h, et Ca II K et H reproduisent mal
les profils observés, surtout dans les ailes dont la pente est trop forte. Nous avons
donc cherché a améliorer ces modeles, et nous avons construit deux modeles, MOD1
et MOD2, sans plateau de température dans la région de transition (ce qui est le
cas des FAL) et traités sans prendre en compte la diffusion ambipolaire. Nous avons
ainsi pu produire des profils théoriques dont les intensités intégrées concordent avec
les intensités intégrées du réseau pour MODI1 et avec les intensités intégrées de la
cellule pour MOD?2 ; de plus, les allures des profils calculés pour la raie Ca II sont
tres convaincantes.

Par contre, en La et Mg I1 h et k, les pics sont toujours trop étroits et en La comme
en LG les intensités dans les ailes sont trop faibles. Nous essayons actuellement
de trouver des solutions a ces problemes, ce qui devrait entrainer 1’élaboration de
modeles affinés des structures qui représentent le Soleil calme, dans les six raies : la
redistribution partielle couplée de Cooper et al. (1988) peut résoudre le probleme
des ailes trop basses ; les modeles MOD1 et MOD?2 que nous avons proposés peuvent
encore étre améliorés. Nous poursuivons nos efforts dans le cadre de la diffusion am-
bipolaire qui donne des résultats encourageants en La. Nous nous proposons aussi
de considérer des modeles de chromosphere s’étendant jusqu’a des altitudes com-
prises entre 4000 et 6000 km, en particulier dans le cas des spicules. La construction
de modeles a plusieurs composantes -cas des cellules, du réseau, des spicules ..., doit

donc étre poursuivie.
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Dans la mesure ou seule la prise en compte des phénomenes dynamiques peut
conduire a ’obtention de profils théoriques dissymétriques tels qu’ils sont observés,
nous nous somimes penchés sur les propriétés dynamiques de la chromosphere, en
observant au NSO/SP deux raies, He [ a 1083 nm et Ca II K, formées a des altitudes
différentes : de ce fait, I’analyse des oscillations de ces raies permet d’examiner la
propagation d’ondes entre les deux altitudes ou elles sont formées. Des oscillations
de 3 et 5 minutes de période ont été détectées a la fois dans un élément de réseau
(magnétique) et dans l'inter-réseau (non-magnétique), a partir d’une étude de la
vitesse Doppler ; les oscillations de 3 mn sont prépondérantes dans l'inter-réseau ;
les oscillations de 5 mn sont plus particulierement observées dans le réseau, bien
que leur amplitude soit beaucoup plus faible en He I qu’en Ca II K. De plus, a
haute fréquence, nous pensons que la puissance notée est significative et au-dessus
du niveau de bruit, pour le réseau et l'inter-réseau. L’application d’une analyse
temps/fréquence reposant sur la transformation en ondelettes de la vitesse Doppler,
a permis de déduire des informations quant a la durée de vie des trains d’onde ob-
servés, et quant a la corrélation entre les deux raies. Le calcul de la différence des
phases de la vitesse Doppler entre He I et Ca II entraine la conclusion suivante :
partant de I’hypothese d’une altitude de formation de He I supérieure a celle de Ca
IT, il semblerait que "onde détectée dans le réseau se propage vers le bas. Cette
technique d’analyse temps/fréquence est tres prometteuse dans la recherche d’ondes
mhd, probablement essentielles pour expliquer le chauffage coronal.

La détermination des altitudes de formation respectives de la raie K de Ca II et de
la raie a 1083 nm de He I nous intéresse particulierement a présent, en confrontant
notamment les fonctions de contribution en intensité et en vitesse.

Nous exploitons actuellement les images spectrales dans la raie photosphérique Si
I et dans la raie tellurique HyO, situées de part et d’autre de la raie He I 1083 ;
une analyse temps/fréquence par transformation en ondelettes est en cours. La raie

H;0 nous donnera la possibilité de déterminer le bruit de fond.

Suite a ce travail de these, entre autres perspectives, il conviendrait d’établir
un diagnostic des diverses structures solaires en termes de parametres essentiels du
plasma, par exemple en construisant des modeles de boucles coronales, ou de régions
magnétiques ouvertes telles que les trous coronaux, a ’aide de codes numériques de

calcul de transfert de rayonnement, tels que celui utilisé au cours de la these, ou trai-
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tant la diffusion ambipolaire, tels ceux de Fontenla et al. (FAL) ; les variations du
champ magnétique dans les trous coronaux sont les principales causes des différences
de densité dans la couronne, et de I’écoulement du vent solaire. Les profils de raies
théoriques ainsi obtenus pourront étre comparés aux futures observations des instru-
ments tels que SUMER sur le satellite SOHO (Solar and Heliospheric Observatory,
ESA/NASA).

Le satellite SOHO, dont le lancement est prévu pour Juillet 1995, est destiné
a I’étude du Soleil interne et de ’atmosphere solaire. Un des principaux objectifs
de cette mission est de comprendre a la fois le chauffage de la couronne et 1’origine
du vent solaire.
SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiations) et EIT (Extreme
ultraviolet Imaging Telescope) deux des expériences de SOHO, sont développées a
I'TAS. EIT fournira des images quotidiennes du disque solaire, dans la raie a 30.4 nm
de I’He II, ainsi que dans trois autres raies de la couronne, et SUMER par ses ob-
servations a hautes résolutions spatiale et spectrale, dans un domaine de longueurs
d’onde comprises entre 50 et 160 nm permettra un diagnostic de température et de
densité du plasma pour les raies formées entre 10* et 10° K : notamment La, raie
épaisse, pour laquelle nous avons les moyens de faire un diagnostic du plasma et O

VI, raie mince, pour laquelle la méthode de diagnostic est plus simple.

Un des autres prolongements de cette these a envisager consiste en I’améliora-
tion des méthodes de détection des ondes et en la simulation de leur présence dans
I’atmosphere. L’analyse des ondes est fondamentale dans le cadre du chauffage coro-
nal et les ondes magnétohydrodynamiques sont considérées comme de bons candidats
pour chauffer la couronne.

La mesure des largeurs de raies de ’'UV permet de détecter la possibilité que des on-
des d’Alfvén ou des ondes acoustiques se propagent dans la couronne, et chauffent le
milieu. La contribution des ondes a 1’élargissement des raies dépend de 'orientation
du champ magnétique par rapport a la ligne de visée. Dans le cas de raies produites
par des ions lourds dans la basse couronne, McClements et al. (1991) ont montré
que si le flux des ondes d’Alfvén ou des ondes acoustiques est suffisant pour contre-
balancer les pertes radiatives, la largeur des raies UV formées par des ions lourds,

par exemple le Fe XII (124.2 nm), dans la basse couronne peut varier d’un facteur
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5 du centre au limbe.

SUMER, par sa résolution spatiale, offrira la possibilité de différencier les
mécanismes d’élargissement des raies. EIT, par ses observations dans les raies Fe
[X/X pourra compléter les mesures de SUMER quant a I’analyse des élargissements

de raies provoqués par les ondes.
Ainsi, la confrontation entre ces futures observations et les modeles théoriques

d’atmosphere incluant des phénomenes dynamiques qui restent a développer, fera

progresser notre connaissance de I’atmosphere solaire.
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Chapitre 6

Annexes

6.1 Annexe 1 : Méthode de décomposition en

Gaussiennes

Considérons la distribution des intensités intégrées des profils du Soleil calme, dans
la raie K du Ca II. Afin détablir une classification de ces intensités (K;,qc) et d’en
déduire statistiquement un profil moyen pour le réseau et un profil moyen pour
les cellules, nous avons procédé a une décomposition de cette distribution en deux
courbes gaussiennes, |'une étant censée représenter les intensités pour I’ensemble des
cellules et ’autre les intensités pour ’ensemble des éléments du réseau.

Nous avons pour cela utilisé ’algorithme CURVEFIT d’IDL, qui, au sens des moin-
dres carrés, permet d’ajuster une fonction que nous avons définie comme la somme

de deux gaussiennes a notre distribution de Kj;,4.,. Cette fonction est de la forme :

T—aj 2 (:r—a4 2

flz) = aoe_( ) + ase” )= Yi+Y, (6.1)

ou les a; sont estimés de facon approximative (CURVEFIT se charge de les
ajuster au mieux) et Y7 et Y3 représentent respectivement la courbe de la population
de cellules et la courbe de la population des éléments de réseau.
Cet algorithme fonctionne par itérations jusqu’a ce que les variations du y? soient
inférieures a 0.1% ou jusqu’a ce que 20 itérations se soient déroulées.
Le choix des a; peut s’avérer parfois étonnant quant aux Y; et Y5 résultants : méme

si la somme des deux gaussiennes s’ajuste tres étroitement a la distribution, il peut
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arriver que les positions relatives de ces deux courbes soient dénuées de tout sens
physique !

Les parametres a; que nous avons retenus sont les suivants :

ag = 17.56, ay = 297853, ay = 40570, as = 5.87, ay = 358272 et a5 = 56290 ; ce

sont ceux pour lesquels le résidu était le meilleur (6.46 1072).

6.2 Annexe 2 : Déconvolution des profils ob-

servés par le profil instrumental

Les profils observés étudiés sont le résultat de la convolution du profil solaire réel
et du profil de I'instrument. La convolution dans un domaine correspondant a une
simple multiplication dans un autre domaine (associé au précédent par une trans-
formation de Fourier), la déconvolution des profils observés en Ca II K par le profil
instrumental a été faite en calculant la transformée de Fourier inverse du rapport
des transformées de Fourier du profil observé et du profil instrumental.

Afin de minimiser 'apparition d’oscillations artificielles dans le signal restitué, il
est nécessaire d’utiliser un filtre d’apodisation, gaussien en l'occurence, avant la
déconvolution. Ce filtre multiplié par le profil observé permet d’obtenir un profil
dont les ailes se terminent en pente douce ; ainsi, le profil répété a l'infini par la
transformation de Fourier ne présente pas de brusques changements de pente, qui
pourraient entrainer une restitution inexacte.

Apres déconvolution, les profils restitués sont ”coupés en deux” en leur milieu, dans
le sens de la hauteur et les deux moitiés sont interverties. Il faut donc procéder a

une remise en ordre des deux moitiés pour obtenir finalement un profil déconvolué.
Les profils "réels” et les profils observés ne présentent dans notre étude que

de tres faibles différences ; I'analyse sur des profils observés et non pas restitués est

donc justifiée.
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