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2 Introduction

Depuis la nuit des temps, l’Homme observe le ciel. Que ce soient la Lune, les étoiles, les
planètes, le Soleil ou encore le fin fond de l’univers, la technique la plus simple est d’observer
les objets directement pour en tirer le plus d’information possible. Mais comment faire pour
scruter l’intérieur de ces objets, en particulier quand leur distance ou d’autres obstacles ne nous
le permettent pas ?

Un des objets dont l’intérieur a interpellé les hommes est laTerre. En effet, les phénomènes
tels que les tremblements de Terre ou les irruptions volcaniques, se produisant à la surface de la
Terre sont liés à ce qui se produit à l’intérieur. Les vibrations sont donc utiles pour examiner
l’intérieur caché des objets. Les géophysiciens sondent lastructure de l’intérieur de la Terre
grâce aux sismographes qui enregistrent les vibrations créées lors des tremblements de Terre.

La même méthode d’analyse est aussi appliquée au Soleil. Ce sont ces ondes sismiques que
nous étudions pour mieux connaître l’intérieur du Soleil.

Description du Soleil :

Mais avant de parler du thème principal de cette thèse (les modes de gravité), arrêtons-
nous tout d’abord sur une brève description du Soleil. Le Soleil, comme toute étoile, est une
sphère de plasma en équilibre hydrostatique. Alors que la force de gravitation tend à attirer la
masse de l’étoile en son centre, la force de pression compense cet effet en étendant le gaz.

Une étoile comme le Soleil est constituée d’un cœur nucléaire (25% du rayon solaire (R⊙),
soit ∼50% de la masse solaire) où se produisent les réactions nucléaires grâce aux conditions
extrêmes qui y règnent. Les réactions de fusion nucléaire del’hydrogène se déclenchent à des
températures frôlant les dizaines de millions de Kelvin (15millions de Kelvin pour le Soleil)
produisant entre autre des photons et des neutrinos. Ce sontces photons qui mettront près d’1
million d’années pour arriver à la surface du Soleil alors que les neutrinos mettent à peine 2
secondes pour s’échapper du Soleil. De plus, il faut noter que la densité est très grande dans
le cœur, atteignant 150 g/cm3. La température du Soleil décroît du cœur à la surface. On parle
alors d’équilibre thermique. L’énergie créée lors des réactions nucléaires est transportée vers
sa surface. Trois moyens de transport existent : la conduction, la radiation et la convection. A
l’intérieur du Soleil, seuls les deux derniers sont importants. Les photons provenant des réactions
nucléaires transportent tout d’abord l’énergie par rayonnement. Ils sont absorbés puis réémis par
les atomes et les électrons se trouvant dans le plasma de l’étoile. C’est la zone radiative qui
s’étend jusqu’à∼0,71R⊙ et qui contient 98% de la masse solaire. Puis, l’opacité devenant trop
grande, le transport de l’énergie se fait par des mouvement convectifs de la matière circulant
entre des régions chaudes et froides. Le gaz chaud monte à la surface alors que le gaz froid
descend vers le centre de l’étoile. Ces mouvements se produisent dans la zone convective du
Soleil. Ces derniers se manifestent à la “surface” du Soleil(qui est à une température d’environ
5800 K) par la formation de granules. A cet endroit, la densité chute à une valeur quasiment
nulle et la luminosité solaire est de 3,9.1026 W. Puis, les photons arrivent dans l’atmosphère
solaire constituée de la photosphère, la chromosphère et lacouronne solaire.

Des observations directes du Soleil ne nous permettent d’avoir accès qu’à sa température,
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F. 1.1 –Coupe du Soleil montrant les différentes couches (Source : Stanford).
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sa luminosité, sa masse. Les neutrinos et la sismologie sontde très bons moyens de connaître
l’“anatomie” du Soleil et de comprendre ce qui se passe à l’intérieur.

Historique jusqu’à la découverte des modes d’oscillation du Soleil :

Les premières observations des phénomènes se produisant à la surface du Soleil n’ont été
faites qu’au début du XVII ème siècle, en particulier quand Galilée a mis en évidence les
taches solaires avec sa lunette en 1613. Puis en 1672, Isaac Newton observe pour la première
fois le spectre solaire à l’aide d’un prisme, ce même spectrequi va permettre à Joseph von
Fraunhofer d’observer les raies d’absorption du Soleil. Ces raies nous renseignent directement
sur la composition chimique de l’atmosphère du Soleil. Dansles années 1920, Arthur Stanley
Eddington émet l’hypothèse que l’énergie des étoiles serait d’origine nucléaire.

C’est dans les années soixante qu’une équipe d’astronomes solaires (en particulier Robert
Leighton, 1962) a pour la première fois observé les oscillations de la surface du Soleil. Lors
d’observations spectroscopiques du disque solaire, dont le but était d’étudier la photosphère,
ils ont mis en évidence des oscillations de faible amplituded’une période d’environ 5 minutes.
Pensant tout d’abord qu’il s’agissait d’une période caractéristique des mouvements convectifs,
il a fallu dix ans pour comprendre que ces mouvements de surface étaient liés à la propagation
d’ondes sonores dans le Soleil.

Le Soleil oscille : il est semblable à une cavité résonante de700000 km de rayon et dont la
fréquence fondamentale est de 0,003 Hz. Il existe plusieurstypes d’ondes ou modes dépendant
de la force qui est à leur origine :

– les modes de pression (aussi appelésmodes p, Fig. 1.2 gauche) : ce sont des ondes acous-
tiques. Leur force de rappel est la force de pression du gaz. Ces mouvements sont créés
dans la zone convective par la convection turbulente de surface. Puis, ils se propagent à
travers le Soleil.

– les modes de gravité (aussi appelésmodes g, Fig. 1.2 droite) : la force de rappel de ces
modes est la poussée d’Archimède. Ils sont donc liés à une inhomogénéité de densité.
Générés à la base ou dans la zone convective, ils sont confinésdans la zone radiative
et évanescents dans la zone convective. Ils arrivent à la surface du Soleil avec de faibles
amplitudes. Ces modes sont intéressants puisqu’ils peuvent nous apporter de l’information
sur la partie centrale du Soleil. En particulier, une onde degravité de surface est appelée
mode “f” qui est semblable à une vague de la mer.

Le Soleil étant assimilé à une sphère, ces modes sont projetés sur les harmoniques sphé-
riques. Ils sont alors caractérisés par trois nombres quantiques : le degréℓ, l’ordre radialn et
l’ordre azimutalm. Le degréℓ et l’ordre azimutalm représentent le nombre de lignes à la sur-
face solaire, oùℓ est le nombre de lignes total etm, le nombre de lignes passant par les pôles.
Quant à l’ordre radial, il représente le nombre de noeuds le long du rayon. La Fig. 1.3 montre des
exemples de représentation des harmoniques sphériques de ces modes. Ces ondes sont réfléchies
à la surface du Soleil. Puis la densité et la température augmentant dans le cœur du Soleil, elles
forcent ces ondes à se courber et à revenir à la surface. Des millions d’ondes se propagent ainsi
et font résonner notre Soleil.

Les premières découvertes des oscillations de bas degré ontété faites sur un ou deux jours
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F. 1.2 –Pour les modes acoustiques la figure de gauche montre que pourune fréquence donnée,
plus le degré est élevé (courbe rouge), plus l’onde est localisée à la surface alors que les modes
de bas degré (courbe bleue) pénètrent plus profondémment. Les modes de gravité (droite) sont
quant à eux confinés dans la zone radiative et transportent donc de l’information sur cette région
(crédits à l’IAC).

de données (Claverie et al. 1979). Des signaux mesurés sur cinq jours ont révélé la multitude et
la finesse des pics dans le spectre d’oscillation de bas degrédans le Soleil (Grec et al. 1983).

Enfin, il y a lesondes de gravité. Alors que les modes de gravité sont des ondes stationnaires
se propageant et se réfléchissant, les ondes de gravité se propagent dans une direction et leur
amplitude s’atténue lors de leur propagation dans la zone radiative. Ces ondes sont intéressantes
car elles transportent du moment cinétique et jouent donc unrôle dans l’histoire de la rotation
de l’étoile.

Ces différents modes et ondes dépendent des caractéristiques du milieu, en particulier de la
fréquence de Brunt-Väissälä qui est liée aux variations de pression et de densité.

La détection des modes p et g nous fournit les fréquences des oscillations. Ces fréquences
sont ensuite comparées à celles provenant de modèles solaires et permettent de mieux
contraindre les simulations et donc de mieux comprendre la physique du Soleil (structure et
dynamique). C’est pourquoi, théories et observations vontde paires.

Mon travail :

Mon travail se place dans un contexte où l’interaction entreles observations et la théorie
devient de plus en plus importante. Le schéma 1.4 montre les différents thèmes abordés lors de
cette thèse ainsi que le fil conducteur qui a guidé mon travailpendant ces 3 ans : étudier la zone
radiative du Soleil par le biais de modes de gravité.
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F. 1.3 – Représentation des harmoniques sphériques des modes selonle degréℓ et l’ordre
azimutal m. La couleur rouge signifie que la surface s’éloigne de l’observateur alors que la
couleur bleue signifie que la surface se rapproche de lui (Crédits à J. Ballot).
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Pendant cette thèse, j’ai calculé plusieurs modèles solaires afin d’en sortir des prédictions
des fréquences des modes de gravité et étudier leur variation en fonction de différents processus
et quantités physiques pris en compte. J’ai participé à la détection du candidat mode de gravité
en calculant les seuils de détection. De plus, à partir de montravail sur les modèles solaires, j’ai
analysé la sensibilité des propriétés asymptotiques des modes de gravité à la structure et à la
dynamique. Une partie importante de mon travail est dédié à l’étude du profil de rotation de la
zone radiative. J’ai analysé l’influence de l’ajout d’un et plusieurs modes de gravité dans les don-
nées, sur les profils de rotation extraits des inversions. Enfin, j’ai caractérisé le photodétecteur de
l’instrument GOLF-New Generation et développé une étude qui pourra être reprise pour étudier
un quelconque détecteur. J’ai également analysé les mesures de la résonance de l’ensemble de
l’instrument.

F. 1.4 –Schéma du fil conducteur de mon travail

Dans un premier temps, je développerai une partie de mon travail sur les contraintes que nous
avons sur les fréquences théoriques des modes de gravité (chapitre 2 ou partie I) en me concen-
trant sur différents modèles solaires. Cette étude permet de faire une réflexion sur l’influence de
diverses processus physiques sur les fréquences des modes de gravité.

La partie II montre l’analyse des données de l’instrument GOLF (Global Oscillation at Low
Frequency) et qui s’appuie en partie sur les résultats de l’approche théorique précédente. Deux
méthodes de recherche des modes de gravité ont été développées au Service d’Astrophysique.
La première consiste à rechercher des pics individuels pourdes fréquences élevées supérieures à
150µHz (chapitre 3) alors que la seconde est plus adaptée pour lesmodes de basses fréquences
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en étudiant leurs propriétés en terme de période (chapitre 4). J’exposerai les résultats obtenus en
appliquant ces deux moyens de recherche des modes de gravité.

La partie III aborde le sujet brûlant de la rotation interne du Soleil. En utilisant un code
d’inversion 2D, je montrerai le profil de rotation du Soleil,obtenu avec les données actuelles
(chapitre 5). Nous avons voulu voir quels modes contribuaient à améliorer le profil de rotation et
dans quelle région de meilleurs résultats peuvent être obtenus selon les modes utilisés. Nous nous
sommes interrogé sur les contraintes nécessaires sur les observations des modes afin d’améliorer
le profil de rotation du cœur solaire grâce à la détection de modes de gravité.

La partie IV concerne une grande partie de mon travail de suivi instrumental. Nous arrivons
à la fin de la vie du satellite SoHO (Solar Heliospheric Observatory) dont les douze instruments
ont permis de faire des avancées spectaculaires sur la physique solaire. Se trouvent à son bord
trois instruments de sismologie : MDI/SOI (Michelson Doppler Imager/Solar Oscillations In-
vestigation), VIRGO (Variability IRadiance and Gravity Oscillations) et GOLF. Deux réseaux
de sismologie solaire sont en fonctionnement. Nous avons commencé à croire à la détection
des modes de gravité ouvrant une porte sur une dynamique complète de l’intérieur solaire. Pour
aller encore plus loin et détecter ces modes de façon individuelle, de nouveaux instruments et
missions sont nécessaires. La succession de MDI/SOI est assurée avec la mission SDO (Solar
Dynamics Observatory). Le lancement de PICARD est prévu en 2009. Cette thèse se place dans
le cadre du développement du prototype technologique GOLF-NG (Global Oscillation at Low
Frequency- New Generation), successeur de GOLF pour progresser sur la dynamique du cœur
où, comme nous l’avons vu, se situe plus de la moitié de la masse solaire. Dans le chapitre 6,
je décris les améliorations attendues pour ce nouvel instrument et son cahier des charges. Je
donnerai les résultats des analyses faites sur le photodétecteur de ce spectromètre (chapitre 7).
Je terminerai cette partie en exposant les résultats de l’instrument actuel complet (chapitre 8).
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De nombreuses tentatives ont été menées ces trentes dernières années, pour parvenir à dé-
tecter les modes de gravité. Des travaux sur les amplitudes des modes de gravité (Kumar et al.
1996, Andersen 1996) ont montré que celles-ci subissent uneforte décroissance pour des fré-
quences inférieures à 150µHz. Avec les données de SoHO, deux types de recherche des modes
de gravité ont été développées et concernent alors des intervalles de fréquence différents :

– la recherche à hautes fréquences (> 150 µHz) où l’on recherche des pics (singulets ou
multiplets) (voir Chapitre 3),

– la recherche à basses fréquences (< 150µHz) où l’on se base sur le comportement asymp-
totique des modes de gravité (voir Chapitre 4).

D’autre techniques ont également été utilisées comme la détection de signal cohérent en phase
ou encore en utilisant des modèles numériques (Grec et Renaud 2003, Grec et al. 2004).

Ces recherches se basent sur une forte interaction entre observations et théorie. Parallèle-
ment aux efforts observationnels, les modèles solaires ont été améliorés afin de modéliser le
mieux possible ce qui se passe réellement dans les étoiles, et en particulier dans la nôtre. Cet
essor permet de donner de meilleures contraintes aux observateurs dans leur quête des modes de
gravité. En effet, une des grandes difficultés provient du fait que ces modes ont des fréquences
très proches et leur détermination par les modèles demande de plus en plus de précision.

Ce chapitre concerne mon travail se basant sur les modèles solaires nécessaires pour prédire
les fréquences des modes de gravité. Il permet d’estimer lesincertitudes liées aux fréquences
prédites par les modèles. En effet, en calculant un ensemble de fréquences correspondant à dif-
férents modèles, nous pouvons voir la marge de manœuvre applicable aux observations. J’ai
calculé plusieurs modèles solaires et les fréquences des modes de gravité correspondants (fré-
quences allant jusqu’à quelques10µHz).

Le but de ce travail a été de voir l’impact de différents processus physiques inclus dans
les modèles solaires sur les fréquences des modes de gravité(Mathur et al. 2007). Cette étude a
montré en particulier que la sensibilité des modes de gravité à haute fréquence est plus facilement
exploitable. Concernant les modes de gravité à basse fréquence dont on doit étudier leur com-
portement asymptotique, leur période caractéristique,P0 lié à la fréquence de Brunt-Väissälä,
s’avère varier peu d’un modèle à l’autre. Avant le lancementde SoHO,P0 était estimé entre 30
et 60 minutes (Hill et al. 1991). Des études montrant l’évolution deP0 selon les modèles solaires
ont été menées depuis (Provost et al. 2000, Zaatri et al. 2007). Dans ce chapitre, je montre que
nous avons besoin de calculer les basses fréquences avec précaution en augmentant la résolution
des codes. Nous allons voir que les différents processus étudiés ici, induisent des variations de
P0 dans un intervalle d’environ une minute. D’autre part, selon les processus physiques inclus
dans le modèle solaire, il peut y avoir jusqu’à 5µHz de différences entre les fréquences. Les
fréquences calculées dans ce chapitre sont comparées aux données observationnelles concernant
la recherche des propriétés asymptotiques des modes de gravité (chapitre 4).

Je vais tout d’abord revenir brièvement sur le code d’évolution stellaire utilisé ainsi que les
processus et ingrédients physiques pris comme paramètres.Puis, je comparerai les différents ob-
servables de plusieurs modèles solaires (vitesse du son, densité, fréquence des modes de gravité).
Je finirai par étudier le comportement asymptotique des modes de gravité.
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2.1 Physique des modèles solaires

Le développement des codes d’évolution stellaire consisteà introduire proprement des pro-
cessus physiques microscopiques et maintenant à rajouter ceux qui avaient été précedemment
négligés, à en comprendre et à valider l’impact en confrontant les modèles obtenus aux obser-
vations. Un certain nombre de codes 1D sont aujourd’hui accessibles, qui diffèrent principale-
ment par la diversité des processus physiques et dynamiquesqu’ils incluent. Ces processus tels
que la rotation, les ondes internes de gravité ou encore le champ magnétique sont multidimen-
sionnels (r,θ, φ). Leur traitement nécessite la résolution d’équations scalaires (par exemple la
chaleur) et vectorielles (par exemple les équations de la dynamique). Afin de les inclure de ma-
nière cohérente dans les codes 1D de structure et d’évolution stellaire, ces dernières ainsi que
l’ensemble des grandeurs physiques associées sont développées de manière modale sur les har-
moniques sphériques. Pour chaque mode de chaque grandeur physique, on résout des équations
d’évolution (fonction du temps t) qui ne dépendent que du rayon r (Zahn 1992, Maeder et Zahn
1998, Mathis et Zahn 2005; 2007). Cette méthode permet de traiter les processus de transport
sur des échelles de temps séculaires (temps évolutifs≃ temps nucléaires). Cependant, il existe
des processus dont les échelles de temps sont courtes, commela convection, les instabilités ou la
turbulence, et qui sont pour la plupart du temps hautement non axisymétriques et non linéaires.
Ceux-ci peuvent être traités à l’aide de prescriptions provenant de raisonnements phénoménolo-
giques ou d’expériences de laboratoire (Richard et Zahn 1999) et prochainement avec des simu-
lations numériques lourdes. Dans la suite, nous n’allons pas tenir compte de ces processus dont
les temps d’évolution sont court, mais plutôt de l’évolution sur de grandes échelles de temps.

Il est à constater qu’aujourd’hui, les codes d’évolution duSoleil existant, ont principalement
permis de progresser sur la physique microscopique grâce à la connaissance des modes p détec-
tés au cours des trois dernières décades. Quant aux processus dynamiques, ils ont été développés
dans les codes décrivant les étoiles massives. Aujourd’hui, nous sommes dans une période de
transition où l’on doit aussi introduire les processus dynamiques dans le codes d’évolution du
Soleil. Comme ce n’est pas encore le cas, nous avons déduit lasensibilité des modes de gravité
en faisant varier des ingrédients plus classiques.

2.1.1 Comment fonctionne CESAM ?

Pour générer les modèles solaires présentés dans cette thèse, nous utilisons le code d’évolu-
tion stellaire CESAM (Code d’Evolution Stellaire Adaptatif et Modulaire) développé par Morel
(1997). Les modèles ont été calculés avec la version 4.0.0.0dans laquelle on résout les cinq
équations de l’évolution de la structure stellaire, qui sont la version statique des équations de la
dynamique d’un plasma stellaire :

1. la conservation de la masse :

∂ρ

∂t
+ ∇(ρv) = 0 (2.1)

avecρ la masse volumique d’un élément de fluide ayant une vitessev.
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2. la conservation de la quantité de mouvement pour un fluide non visqueux (ou équation
d’Euler) :

ρ
(∂v
∂t
+ (v · ∇)v

)
= ρg− ∇P (2.2)

oùg = −∇Φ est le champ de gravitation et P est la pression totale contrainte par l’équation
d’état du plasmaP(ρ,T, µ) (où T est la température etµ est le poids moléculaire moyen).

3. la conservation de l’énergie :

ρT

(
∂S
∂t
+

(
v · ∇

)
S

)
= ρǫprod − ∇ · q (2.3)

où S est l’entropie spécifique,ǫprod est le taux spécifique de production d’énergie de
l’étoile (positif dans le cas des réactions thermonucléaires ǫnuc ou négatif pour la pro-
duction de neutrinosǫν). q est le flux de chaleur. On peut l’écrire sous la forme de la loi
de Fourier (généralisée)q = −λ∇T avecλ le tenseur de conductibilité thermique.

4. le transport de l’énergie :

dlnT
dlnP

= ∇ (2.4)

où le transport d’énergie s’exprime en fonction du gradientde température qui dépend du
type de transport : conduction, radiation ou convection.

5. l’évolution de l’abondance des espèces chimiques dues aux réactions nucléaires :

∂Xi

∂t
= f (Xi ,X j) (2.5)

où {Xi} est la fraction de masse de l’élément i.

CESAM est un des codes d’évolution stellaire qui inclut des processus tels que la diffusion
microscopique, la diffusion dans la tachocline et qui suit l’évolution temporelleet spatiale d’un
certain nombre d’éléments chimiques. Je vais développer plus en détail ces caractéristiques dans
les sections suivantes.

2.1.2 Abondance des éléments chimiques et opacités

L’un des ingrédients fondamentaux des codes d’évolution stellaire est l’abondance relative
des éléments chimiques. La composition chimique est donnéeen terme d’abondances relatives
par rapport à un élément de référence qui est par convention,l’hydrogène. L’estimation de ces
abondances se fait à partir de mesures spectroscopiques à lafois dans les météorites et au niveau
de la photosphère solaire, qui donnent des résultats en bon accord en général. Ces estimations
reposent sur des modèles de l’atmosphère solaire, et ont donc une précision limitée, de l’ordre
de 10%.

L’opacité dépend du libre parcours moyen d’un photon. La composition chimique est un
paramètre important puisqu’il joue un rôle dans la détermination de l’opacité du plasma solaire.
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Plusieurs processus physiques différents interviennent lors de l’intéraction des photons avec
la matière : transition lié-lié, transition lié-libre, libre-libre (ou Bremstrahlung inverse) et la
diffusion Compton. La plupart des éléments (sauf des éléments comme le Fe, Ni et Mn) sont
considérés comme complètement ionisés dans le cœur et l’opacité y est très faible. La base de
la zone convective correspond au début de l’ionisation partielle de l’oxygène qui contribue à la
forte augmentation de l’opacité (Turck-Chièze et al. 2005).

Les abondances des éléments non volatils sont déterminées àpartir des météorites. En re-
vanche, pour les éléments volatils (tels que C,N, O ou Ne), leurs abondances sont beaucoup
plus difficiles à mesurer. La connaissance de leurs abondances est un point clé puisque ces élé-
ments contribuent à la métallicité solaire et à l’opacité etjouent donc un rôle important dans les
modèles des couches internes du Soleil.

Dans CESAM on suit l’évolution des 13 éléments suivants :1H, 2H, 3He,4He,7Li, 7Be,9Be,
12C, 13C, 14N, 15N, 16O, 17O. Les autres éléments plus lourds que l’oxygène sont regroupés sous
forme d’un élément fictif : Ex. Nous définissons donc X, la fraction en masse d’hydrogène, Y, la
fraction en masse d’helium et Z celle des métaux lourds.

Les tables d’opacité dans CESAM sont tabulées et proviennent de deux sources selon le
domaine de température : à haute température et jusqu’à 5623K, on utilise les opacités OPAL
(Iglesias et Rogers 1996) du Lawrence Livermore National Laboratory qui sont raccordées aux
tables Alexander et Ferguson (1994) utilisées pour les basses températures.

Les abondances chimiques utilisées auparavant étaient basées sur les résultats de
Grevesse et Noels (1993) (appelé dans la suite GN93). Cependant, certaines anomalies avaient
été trouvées dans leurs estimations. La volonté de faire desmodèles 3D a eu un impact sur les
abondances photosphériques. En effet, de nouvelles abondances ont vu le jour grâce à l’utilisa-
tion de modèles atmosphériques 3D et dans des conditions où il n’y a pas d’Equilibre Thermo-
dynamique Local (Asplund et al. (2005), appelé As05 dans la suite). Jusqu’alors, des codes 1D
et des hypothèses sur le milieu considéré en Equilibre Themodynamique Local (ETL) ne repré-
sentaient pas correctement la photosphère. Ces nouveaux calculs devraient être beaucoup plus
proches de la réalité étant donné que les collisions ayant lieu dans les atmosphères stellaires ne
dominent pas les taux de radiation correspondants. La nouvelle étude menée par Asplund et al.
(2005) qui est faite de façon plus précise trouve une meilleure cohérence entre les raies et conduit
à une baisse de la quantité en CNO. On a doncZ0, la fraction de masse initiale de métaux lourds,
qui passe de 0.0195 pour les anciennes abondances à 0.014. Ces nouvelles abondances affectent
fortement le profil de la vitesse du son. Elles ont été à l’origine de nombreux travaux, notamment
sur le néon qui pourrait être mal estimé et donnant des résultats contradictoires (Drake et Testa
2005, Antia et Basu 2006, Bahcall et al. 2005a). Le néon a un niveau d’énergie trop élevé quand
il est dans un état neutre, rendant l’estimation de sa quantité difficile.

Toutefois, avec les abondances As05, le Soleil qui semblait15 ans plus tôt anormalement
riche en oxygène par rapport à son environnement et aux nuages de Magellan, se retrouverait
dans une situation comparable à ses voisines (Turck-Chièzeet al. 2004a). Zaatri et al. (2007)
ont également étudié les petites différences des modes acoustiques qui sont très sensibles à la
métallicité des modèles.
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2.1.3 Diffusion microscopique

La diffusion microscopique joue un rôle important pour expliquer la différence entre l’hélium
de surface et l’hélium initial. La fraction de masse d’4He baisse d’environ 10% à la surface, par
exemple. Elle explique donc la migration des éléments au cours du temps. Le processus de
diffusion microscopique peut s’expliquer à l’aide de trois phénomènes :

la diffusion : due à l’inhomogénéité de concentration, de pression et de température et qui est
à l’origine de la diminution des gradients d’abondances ;

la sédimentation gravitationnelle : (gravitational settling) liée à la force de gravitation quira-
mène les éléments plus lourds que l’hydrogène vers le centreet qui est à l’origine de la
ségrégation des métaux lourds dans le cœur solaire ;

l’accélération radiative : qui va à l’encontre des effets de gravité en repoussant les élément
vers la surface par le biais des opacités. Accéleration différentielle qui pousse les métaux
lourds vers la surface. Ce phénomène est négligeable pour leSoleil.

La diffusion microscopique modifie l’équation d’évolution des abondances comme suit
(Michaud et Proffitt 1993) :

∂Xi

∂t
= −

∂(4πρr2XiVi)
∂m

+ termes nucléaires (2.6)

Vi = −4πρr2(Di + DT)
∂ ln Xi

∂m
+ vi . (2.7)

où Vi est la vitesse de diffusion d’une espècei (dans le référentiel du centre de masse),m la
masse,vi est un terme de vitesse ne dépendant pas du gradient de concentration, Di est le co-
efficient de diffusion microscopique etDT celui de diffusion turbulente dans la tachocline (voir
section suivante).

Ce processus lent a été introduit dans les modèles solaires et stellaires (par exemple
Brun et al. 1998) grâce aux observations héliosismiques permettant ainsi d’expliquer les abon-
dances observées à la surface du soleil.

2.1.4 Diffusion dans la tachocline

La tachocline représente la couche frontière entre la zone convective et la zone radiative.
Elle correspond à un changement du profil de rotation passantde la rotation différentielle dans
la zone convective à une rotation quasi-rigide dans la zone radiative. Le principe de la tachocline
a été mentionné pour la première fois par Spiegel et Zahn (1992). La nécéssité d’introduire les
effets d’une tachocline turbulente dans les modèles solaires atrès vite été montrée. En effet en
prenant une viscosité turbulente isotrope (νH ≃ νV), il s’avère que la rotation différentielle de la
zone convective pénètre jusqu’à la moitié de la zone radiative (0.3R⊙), ce qui n’est pas observé.
Cela ne peut donc pas expliquer le confinement de cette couchetrès fine (d<< R⊙ ou 1/10ème
du rayon solaire).

C’est une région de fort cisaillement qui va contribuer en partie au mélange des éléments
chimiques, appelémélange tachocline. L’anisotropie de la viscosité permet un fort transport



2.1 Physique des modèles solaires 17

horizontal et empêche la tachocline de s’élargir. Dans ce cas-là, la viscosité verticale est négli-
geable devant la viscosité horizontale (νV«νH). Le transport du moment cinétique se traduit par
l’équation :

ρr2(1− x2)
∂Ω̂

∂t
+ 2Ω̂x

∂Ψ

∂x
= ρ
∂

∂x

(
νH(1− x2)2∂Ω̂

∂x

)
(2.8)

où Ω̂ est la rotation différentielle dans la zone convective, x=cosθ et θ est l’angle par rapport au
pôle.

La tachocline est alors bloquée par la diffusion turbulente du gradient horizontal de rota-
tion. La turbulence horizontale transforme l’advection-diffusion des éléments chimiques en une
diffusion verticale qui est alors décrite par un coefficient de diffusion :

DT(z) =
1

180
1
4

(8
3

)2
νH

( d
r0

)2
µ6

4Q2
4 exp(−2z) cos2(z) + des termes d’orde plus élevé (2.9)

où z est une profondeur adimensionnée, qui devient négative quand on s’approche du cœur so-
laire en dessous de la base de la zone convective, située enr0. Comme précédemment,νH est
la viscosité horizontale,d est la taille de la tachocline. Les paramètresµ4 et Q4 valent respec-
tivement 4, 933 et−1, 707× 10−2. De plus,Q4 varie avec le taux de rotation et donc avec le
temps.

Brun et al. (1999) ont introduit la turbulence horizontale dans le code CESAM. Il s’agit
alors d’une façon de modéliser, selon Spiegel & Zahn (1992),un phénomène dynamique interne
dans un code 1D et qui est traité comme un transport diffusif dans le sens vertical. De plus,
Corbard et al. (1998) ont contraint la taille de la tachocline à 0, 05 ± 0, 03R⊙ en utilisant les
données de GONG1, BBSO2 et LOWL3.

2.1.5 Modèle sismique

Dans la suite, nous utiliserons le modèle sismique (Turck-Chièze et al. 2001, Couvidat et al.
2003b) qui se base sur les observations héliosismiques des modes acoustiques pour contraindre
la structure interne du Soleil. Ce modèle est spécifiquementconstruit pour produire un bon
accord entre les profils de vitesse du son théoriques et observés dans la zone radiative. Nous
pouvons le considérer comme un pas intermédiaire entre le modèle standard qui néglige toute
la dynamique interne et le modèle dynamique qui est loin d’être complet. Le modèle sismique a
pour but d’améliorer la prédiction d’observables comme lesflux de neutrino (Turck-Chièze et al.
2005) ou les fréquences des modes de gravité qui sont tous lesdeux très sensibles à la zone radia-
tive. Ce modèle a un avantage par rapport au modèle standard puisqu’il produit des prédictions
de fréquence stables tout en évitant les variations de ces prédictions qui résultent de mises à
jour dans les entrées qui peuvent être incertaines ou incomplètes (Turck-Chièze et al. 2004a,

1Global Oscillations Network Group
2Big Bear Solar Observatory
3Low L
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Turck-Chièze et Talon 2007, Turck-Chièze et al. 2005). Ce modèle peut inclure les nouvelles
abondances solaires pour les éléments CNO d’As05 si les coefficients d’opacité correspondants
sont réduits en conséquence (environ 10-15%) pour compenser les modifications de vitesse du
son, sans générer de détérioration des prédictions neutrino. Dans notre cas, le modèle sismique
est un modèle évolutif qui tient compte du rôle respectif de chaque élément dans les coefficients
d’opacité. Il diffère du modèle "sismique" de Shibahashi et Tamura (2006) qui est directement
déduit des contraintes d’observation actuelles (le rayon,la luminosité et le profil de vitesse du
son) et des équations de base sans tenir compte de la dépendance d’opacité Z spécifique à la
valeur de nombre de proton de chaque espèce le long de la zone radiative (Turck-Chièze et al.
2005). La table 2.1 contient quelques valeurs caractéristiques du modèle sismique.

T. 2.1 – Valeurs de quantités caractéristiques du modèle sismique :Tc est la température du
cœur,Ts est la température de surface,X0 est la fraction de masse initiale en hydrogène,Y0

est la fraction de masse initiale en hélium,Xc (resp.Yc) est la fraction de masse en hydrogène
(resp. hélium) dans le cœur à l’âge actuel du Soleil et (Z/X)s est le rapport entre la métallicité et
l’hydrogène à la surface.

Tc 15,75.106K
Ts 5777,5K
X0 0,7042
Y0 0,2755
Xc 0,3339
Yc 0,6445

(Z/X)s 0,026

2.2 Extraction des observables

Dans cette partie, nous allons voir l’impact des processus physiques sur les observables
tels que les fréquences des modes de gravité mais aussi sur lavitesse du son et la densité qui
proviennent de l’inversion de données obtenues grâce à l’observation des modes acoustiques.

La table 2.2 décrit les différents modèles qui seront utilisés dans la suite. Tout d’abord un
modèle sans diffusion microscopique est étudié. Ce modèle a été calculé par Brun et al. (1998).
Quant aux autres modèles, ils contiennent tous ce processus. Les deux autres différences sont
la diffusion dans la tachocline et les abondances de Grevesse et Noels (1993) et Asplund et al.
(2005). Les modèles “std” ne traitent pas la diffusion dans la tachocline alors que les modèles
“tacho” ont ce processus inclus. Les modèles incluant l’ancienne composition GN93 (resp. la
nouvelle composition As05) sont notés “93” (resp. “05”).

Tous ces modèles calculés sont calibrés en rayon et en luminosité à 10−5. Pour cela, on
modifie à la foisY0, la fraction en masse d’hélium, etα, le paramètre de mélange dans la zone
convective. Ils sont calculés jusqu’à l’âge actuel du Soleil de 4,5 milliards d’années. Pour les
modèles avec la turbulence dans la tachocline, la fréquencede Brunt-Väissälä a été fixée à 25
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T. 2.2 – Description des différents modèles utilisés lors de ce travail.

Diffusion
microsco-
pique

Diffusion dans
la tachocline

Composition
Grevesse et
Noels 1993

Composition
Asplund et al.
2005

no diffusion +

std93 + +

std05 + +

tacho93 + + +

tacho05 + + +

seismic + + +

µHz et la taille de la tachocline est prise égale à 0,05R⊙.

2.2.1 Vitesse du son et densité

Les instruments d’héliosismologie GOLF et MDI ont permis d’obtenir les fréquences des
modes p utilisées dans cette thèse et à partir desquelles lesprofils de vitesse du son et de densité
ont été calculés (Turck-Chièze et al. 2004a, Bahcall et al. 2005b, Guzik et al. 2005). Ces obser-
vations ont ensuite été utilisées pour comparer les modèlessolaires entre eux. De plus, étant
donné que la zone radiative représente 98% de la masse du Soleil, les profils de vitesse du son et
de densité sont représentés ici, en fonction de la masse afin d’agrandir cette région. Ainsi cette
représentation est mieux adaptée et donne une meilleure vision de notre connaissance de la zone
radiative.
La Fig.2.1 représente la différence relative des vitesses du son au carré entre les différents mo-
dèles listés plus haut et les observations des instruments héliosismiques. La première remarque
concerne la différence entre la nouvelle composition et l’ancienne composition. Cette différence
(qui atteint 3% à∼0,95 M⊙) est directement lié l’impact des éléments CNO responsables de
l’opacité dans cette partie de la zone radiative. Concernant le modèle sans diffusion microsco-
pique, il est très proche des modèles avec les abondances As05 car l’absence de diffusion micro-
scopique a un effet similaire sur l’opacité que la diminution de la métallicité. Enfin, le modèle
sismique est par définition, celui qui reproduit le mieux lesobservations.

La force de rappel donnant naissance aux modes de gravité estla poussée d’Archimède,
ces modes sont donc particulièrement sensibles à la densitédans la région où ils se propagent
c’est-à-dire dans la zone radiative. La Fig.2.2 représentela différence relative de densité pour
ces 6 modèles par rapport aux observations héliosismiques.Encore une fois, les modèles avec
les nouvelles abondances présentent une plus grande différence par rapport aux observations
pouvant atteindre 10% au-dessus de 0,95M⊙. Pour les autres modèles incluant les abondances
de GN93, le profil de densité est autour de 2%. Nous avons donc encore du mal à contraindre
le profil de densité. De plus, les grandes barres d’erreur en abscisse qui sont liées à la zone de
sensibilité, montrent que la résolution en masse des observations n’est pas encore suffisante pour
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F. 2.1 – Différence relative du carré de la vitesse du son en fonction de lamasse solaire
pour 6 modèles solaires : le modèle sans diffusion microscopique (no diffusion), le modèle sans
turbulence horizontale (ligne continue) et avec turbulence horizontale (ligne pointillée) et le
modèle avec les anciennes abondances (93 ou courbe rouge) etavec les nouvelles abondances
(05 ou courbe bleue) et enfin le modèle sismique (Seismic2). Les barres d’erreur (ou résolution)
qui sont liées aux techniques d’inversion sont représentées sur le modèle std05.
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obtenir un profil de densité correct. Une amélioration devrait être obtenue en ajoutant des modes
de gravité dans les inversions de structure.

F. 2.2 –Différence relative de densité par rapport aux observations en fonction de la masse
solaire pour les 6 modèles. Même légende que la figure précédente (Fig.2.1).

2.2.2 Calcul des fréquences des modes g

A partir des modèles qui ont été décrits précédemment, j’ai calculé les fréquences des
modes de gravité à l’aide du code d’oscillation adiabatiqued’Aarhus (Christensen-Dalsgaard
1997) pour les modesℓ=1 etℓ=2 et n=-1 à -60 en utilisant l’extrapolation de Richardson. Afin
d’obtenir la fréquence des modes de gravité d’ordre élevé qui sont très sensibles aux propriétés
de la partie centrale du Soleil, il faut augmenter la résolution des variables de sortie de CESAM
dans le cœur solaire en dessous de 0,05R⊙ et traiter proprement la résolution des équations de
structure en-dessous de 0,005R⊙. Ensuite, une grille spécifique de 2400 points est utilisée dans
le code d’oscillation adiabatique permettant d’avoir une bonne résolution dans le cœur solaire.
Pour les modesℓ=1, cela permet d’avoir des fréquences dans l’intervalle 10-260 µHz et pour
les modesℓ=2, les fréquences sont dans l’intervalle 20-300µHz.

Dans la suite, le modèle sismique a été pris comme référence.Les fréquences des 5 autres
modèles seront comparées à celles de ce dernier.

Les Fig. 2.3 et 2.4 représentent ces différences de fréquences absolues et relatives respecti-
vement pour les modesℓ=1 etℓ=2. Ces courbes sont compatibles avec les profils de vitesse du
son et de densité vus plus haut (Fig.2.1 et 2.2). Elles montrent qu’à haute fréquence en absolu,
les différences de fréquences peuvent aller jusqu’à quelquesµHz pour les modèles avec les nou-
velles abondances. En revanche, en relatif ces différences sont inférieures à 2% et la différence
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ℓ n fs (µHz) n fs (µHz) ℓ n fs (µHz) n fs (µHz)

1 -46 14.6 -22 30.0 2 -46 24.9 -22 50.6
-45 14.9 -21 31.4 -45 25.5 -21 52.8
-44 15.3 -20 32.9 -44 26.0 -20 55.3
-43 15.6 -19 34.5 -43 26.6 -19 58.0
-42 16.0 -18 36.3 -42 27.2 -18 60.9
-41 16.4 -17 38.4 -41 27.9 -17 64.3
-40 16.8 -16 40.6 -40 28.5 -16 67.9
-39 17.2 -15 43.2 -39 29.2 -15 72.0
-38 17.7 -14 46.1 -38 29.9 -14 76.6
-37 18.1 -13 49.3 -37 30.8 -13 49.3
-36 18.6 -12 53.1 -36 31.6 -12 87.8
-35 19.1 -11 57.4 -35 32.5 -11 94.6
-34 19.7 -10 62.5 -34 33.4 -10 102.5
-33 20.2 -9 68.5 -33 34.3 -9 111.7
-32 20.9 -8 75.7 -32 35.4 -8 122.6
-31 21.5 -7 84.4 -31 36.5 -7 135.6
-30 22.2 -6 95.2 -30 37.6 -6 151.3
-29 22.9 -5 109.1 -29 38.9 -5 170.5
-28 23.8 -4 127.7 -28 40.2 -4 194.2
-27 24.6 -3 153.3 -27 41.6 -3 222.1
-26 25.5 -2 191.6 -26 43.2 -2 256.2
-25 26.5 -1 262.9 -25 44.8 -1 296.4
-24 27.6 -24 46.6
-23 28.7 -23 48.5

T. 2.3 – Liste des fréquences des modes gℓ=1 et 2 extraites du modèle sismique de n=-46 à
-1.

reste à peu près constante dans l’intervalle de fréquences 10-250µHz. Un autre point à noter
est la similarité des modèles utilisant As05 et le modèle sans diffusion, similarité qui avait été
remarquée dans le profil de la vitesse du son. Ceci s’expliquepar le fait que la conséquence de la
diminution de la métallicité sur les opacités est proche de celle de l’absence de difusion micro-
scopique. Ces figures montrent que les différences de fréquences des modes de gravité entre les
modèles augmentent avec les fréquences illustrant la sensibilité des différents modes à la phy-
sique incluse dans les modèles. D’autre part, pour des fréquences décroissantes (correspondant à
des ordres élevés en valeur absolue), les modes sont de plus en plus sensibles à la partie centrale
de la zone radiative. Mais les processus que nous avons inclus semblent avoir moins d’influence
sur cette zone du Soleil en valeur absolue (mais pas en relatif). Enfin, il apparaît également un
changement de pente sur les courbes correspondant aux nouvelles abondances et à l’absence
de diffusion microscopique. Ce changement montre la différence entre les modes mixtes et les
modes de gravité purs.
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F. 2.3 –Comparaison des fréquences pour les modesℓ=1 avec celles du modèle sismique :
le modèle sans diffusion microscopique (no diffusion), le modèle sans turbulence horizontale
(ligne continue) et avec turbulence horizontale (ligne pointillée) et le modèle avec les anciennes
abondances (93 ou courbe rouge) et avec les nouvelles abondances (05 ou courbe bleue). Sur
la figure du haut, ce sont les différences absolues et sur la figure du bas, ce sont les différences
relatives.
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F. 2.4 –Comparaison des fréquences pour les modesℓ=2 avec celles du modèle sismique.
Même légende que pour la figure précédente (Fig.2.3).
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Il existe une différence de comportement entre le modèle incluant le traitement de la turbu-
lence horizontale dans la tachocline et le modèle sans ce traitement selon l’utilisation des nou-
velles et anciennes abondances. Les fréquences ont des écarts inférieurs à quelques dixièmes
de µHz alors qu’avec les abondances de Asplund et al. (2005), lesécarts de fréquences sont
d’environ 1µHz.

Ces prédictions peuvent être utilisées pour des comparaisons avec les observations. Par
exemple pour les données de GOLF qui sont prises sur 10 ans, larésolution dans le spectre
de puissance est de 1/T=1/10 ans=3,17 nHz. Par conséquent, si les barres d’erreur observation-
nelles sont de cet ordre-là, il serait possible de distinguer un modèle ayant les nouvelles d’un
modèle ayant les anciennes abondances par des comparaisonsdirectes. Les barres d’erreur pro-
venant d’un ajustement de modes peuvent être typiquement del’ordre de 10 nHz ou inférieures
à la résolution selon la méthode utilisée. Par conséquent, il serait possible de discerner un mo-
dèle avec les nouvelles abondances et sans la tachocline du modèle avec la tachocline si les
barres d’erreur sont inférieures à 1µHz. En revanche, pour les anciennes abondances, les fré-
quences étant tellement proches, il serait difficile de distinguer le modèle traitant la tachocline
d’un modèle ne la traitant pas.

F. 2.5 –Comparaison des fréquences du modèles sismique avec les modèles S et de Nice.

Deux autres modèles solaires sont couramment utilisés dansla littérature : le modèle S
(Christensen-Dalsgaard et al. 1996) et le modèle de Nice (Provost et al. 2000) (Fig.2.5). Il est
donc possible de comparer les fréquences de ces modèles au modèle sismique. Le modèle de
Nice est calculé avec CESAM alors que le modèle S est calculé avec un autre code d’évolution.
Les fréquences du modèle S sont calculées avec le code d’oscillation Aarhus alors que celles du
modèle de Nice sont calculées avec un autre code d’oscillation (NOSC ou Nice code, Provost
2007). Ces différences sont inférieures à 0,5µHz. Il semblerait aussi que les décalages de fré-
quences changent de signes autour de 30µHz. Des écarts pour des modes de si basses fréquences
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peuvent être liés à des différences dans les profils de densité des modèles mais aussi à l’utilisa-
tion de codes différents. En effet, il semblerait que les fréquences calculées par le code d’Aarhus
soient différentes par rapport à celles calculées pour le modèle de Nice. Ceci est illustré par la
Fig. 2.6 qui montre la différence de fréquences pour un même modèle mais calculées avecles
deux codes d’oscillation. Nous observons qu’il peut y avoirdes différences de fréquences pou-
vant aller jusqu’à quelques 0,15µHz pour les modes de haut ordre en valeur absolue. Cet écart
est d’autant plus grand que l’ordre n en valeur absolu augmente (la fréquence diminue). Nous
ne pouvons donc pas conclure sur la différence des modèles à partir des fréquences puisque
les écarts entre les modèles sont du même ordre de grandeur que ceux obtenus pour un même
modèle et deux codes d’oscillation.

F. 2.6 –Différence de fréquences des modes de gravitéℓ=1, pour le modèle sismique en utili-
sant deux codes d’oscillation différents.

Pour résumer la discussion sur la comparaison des modèles, et en guise de conclusion sur
cette partie, il faudrait des barres d’erreur inférieures àquelquesµHz pour pouvoir distinguer
certains des modèles lors de comparaison directes sur les spectres de puissance.

2.2.3 Comportement asymptotique

Les modes de gravité ont pour propriété d’être périodiquement espacés dans la Densité Spec-
trale de Puissance exprimée en periode, d’une période∆Pℓ qui dépend donc du degré du mode.
Cette étude a été initiée par Ledoux (1962) et les développements ont été effectués par (Tassoul
1980).

En prenant l’approximation du second ordre, on définitPn,l selon Tassoul (1980),
Provost et Berthomieu (1986) :
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Pn,ℓ =
P0√

2ℓ(ℓ + 1)
(2n+ ℓ + φ) +

P2
0

Pn,ℓ
Wℓ (2.10)

avec

P0 = 2π2
(∫ rc

0

N
r

dr

)−1

(2.11)

Wl = V1 +
V2√
ℓ(ℓ + 1)

(2.12)

où N est la fréquence de Brunt-Väissälä etrc est le rayon de la base de la zone convective.φ est
le terme de phase qui dépend den et ℓ, respectivement l’ order radial et le degré du mode.V1

dépend de N etV2 est un terme complexe.

Approximation du 1er ordre

En utilisant le terme du premier ordre,∆P1 et∆P2 peuvent s’écrire :

∆P1 = Pn+1,1 − Pn,1 =
P0√

2
(2.13)

∆P2 = Pn+1,2 − Pn,2 =
P0√

6
(2.14)

La Table 2.4 montre les valeurs analytiques pour la période caractéristique des modes g
(P0(an)) et les valeurs approximatives de∆P1(an) et∆P2(an) pour les différents modèles. J’appelle
valeurs théoriques les valeurs calculées directement à partir de la variable N des modèles (for-
mule 2.12). Puis∆P1(an) et∆P2(an) sont respectivement déduites des formules (2.14) et (2.15).

Modèle P0(an) (min) ∆P1(an)(min) ∆P2(an)(min)
no diffusion 36,7 25,9 15
std93 36,4 25,8 14,86
tacho93 36,5 25,8 14,9
std05 37,1 26,2 15,15
tacho05 37 26,2 15,1
Seismic2 36,4 25,8 14,86

T. 2.4 – Valeurs analytiques deP0, ∆P1 et∆P2 selon les formules (2.12), (2.14) et (2.15).

On voit que globalement les valeurs deP0 varient entre 36,4 et 37,1 minutes et que∆P1

est autour de 26 minutes et∆P2 est autour de 15 minutes. La table 2.5 contient les valeurs
numériques deP0, ∆P1 et∆P2 obtenues d’après la formule suivante :
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∆Pℓ =
1

fn+1,ℓ
−

1
fn,ℓ

(2.15)

∆P1 est la moyenne de la courbe de la Fig. 2.7 entre 7h et 20h, alorsque∆P2 est la moyenne
de la courbe de la Fig. 2.8 entre 5h et 12h. La différence entre les valeurs théoriques et les valeurs
numériques sont dues au fait queφ dépend deℓ et n. L’approximation du 1er ordre ne tient pas
compte des valeurs deV1 et V2.

Modèle P0(osc)

(min)
∆P1(osc)

(min)
no diffusion 34.7 24.6
std93 34.5 24.4
tacho93 34.5 24.4
std05 34.7 24.6
tacho05 35.1 24.8
Seismic2 34.4 24.3
Nice model 34.4 24.3
Model S 34.4 24.6

T. 2.5 – Valeurs deP0(osc) et ∆P1(osc) pour différents modèles solaires.∆P1(osc) est la valeur
moyenne de∆P1 calculée avec les fréquences numériques obtenues avec le code d’oscillation,
et P0(osc) provient de l’Eq. 2.14 et 2.15.

Les Fig.2.7 et 2.8 représentent∆P1 et ∆P2 en fonction de la période, calculées à partir
des fréquences obtenues avec le code d’oscillation selon laformule (2.16). Ces courbes sont
tracées dans le cas où il y a absence de rotation. Dans le chapitre 4, l’étude sera généralisée avec
l’introduction de la rotation du Soleil.

On constate que pour chaque modèle, le régime asymptotique est atteint autour de la même
période 7h et 5h, respectivement pour les modesℓ=1 et 2. En allant plus loin dans la comparaison
des différents modèles, nous pouvons dire que pour des périodes supérieures à 7h pour lesℓ=1,
les valeurs asymptotiques varient dans un intervalle inférieur à la minute pour les modesℓ=1 et
2. Le modèle sismique et les modèles avec les anciennes abondances sont très semblables pour
tous les modesℓ=1 et 2. En revanche, par rapport aux modèles avec les nouvelles abondances
et le modèle sans diffusion, les écarts sont nettement plus visibles. Il est possible de distinguer
les modèles avec tachocline des modèles sans tachocline pour les nouvelles abondances comme
dans la section précédente sur les fréquences. Concernant les modèles sans diffusion et tacho05,
ils ne sont pas discernables en termes de période.

Par conséquent, en revenant au calcul de la résolution en termes de période on aδP = δν×P2.
La résolution varie donc en fontion de la période. Ce qui donne, pour 10 ans de données : 0,27
min pour 20h ou 0,06 min pour 10h. Donc pour des périodes supérieures à 5h, il serait possible,
par des comparaisons directes, de distinguer les anciennesabondances des nouvelles ou tacho05
de std05, mais pas tacho93 de std93.
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F. 2.7 –Séparation entre deux modesℓ=1 d’ordres successifs en fonction de leurs périodes
pour les six modèles solaires : sans diffusion (astérisques), std93 (plus), tacho93 (triangle),
std05 (losange), tacho05 (carré) et sismique (croix).

F. 2.8 –Séparation entre deux modesℓ=2 d’ordres successifs en fonction de leurs périodes
pour les six modèles solaires. Même légende que pour la Fig.2.7.
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Approximation du 2nd ordre

L’approximation du second ordre a été développée afin de mieux respecter la physique des
modes. Elle ne tient pas compte de la perturbation du potentiel gravitationnel (on parle de l’ap-
proximation de Cowling) qui donne alors une approximation d’ordre 3. La formule donnantPn,ℓ

peut aussi s’écrire :

Pn,ℓ =
P0√
ℓ(ℓ + 1)

(k +
ℓ

2
− 1

4
− θ0) +

P0
2

Pn,ℓ

Vℓ
ℓ(ℓ + 1)

(2.16)

où k = |n| et Vℓ = ℓ(ℓ + 1)V1 + V2 et θ0 est comme un facteur de phase qui est défini par
exemple dans Provost et Berthomieu (1986). Le calcul dans l’approximation du second ordre
sous-entend l’estimation des paramètresV1 et V2 de la formule (2.13). Cette méthode consiste
à faire une minimisation par la méthode des moindres carrés de la fonction (2.17) et de trouver
l’estimation des paramètresP0, θ0 etVℓ pour les modesℓ=1 à 4.

min
(∑

n,ℓ

(Pn,ℓ − Pn,ℓ)
2
)

(2.17)

On en déduit alors les valeurs deV1 et V2. Le but est de déterminer les paramètres et de les
comparer aux valeurs deP0, θ0 provenant des formules analytiques. Dans cette partie, lescalculs
et ajustements ont été faits uniquement pour le modèle sismique et sur un nombre d’itérations
suffisant pour avoir unχ2 faible (< 0,01). La Fig. 2.9 représenteP

√
ℓ(ℓ + 1) en fonction de

−n+ ℓ/2− 1/4.

F. 2.9 –P
√
ℓ(ℓ + 1) en fonction de−n+ ℓ/2− 1/4 pour les modesℓ=1 et 2.
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Pour ces calculs, d’après Provost et Berthomieu (1986), j’ai pris l’ensemble de modes pour
lesquels n est compris entre -27 et -10. La Table 2.6 montre les résultats des ajustements de
P
√
ℓ(ℓ + 1) que j’ai obtenus.

T. 2.6 – Estimation des paramètres d’ajustement par la méthode des moindres carrés.

P0(min) θ0 Vℓ
ℓ=1 34,65 -0,23 4,31
ℓ=2 35,08 0,08 7,74
ℓ=3 35,12 0,08 10,14
ℓ=4 35,10 0,05 13,18

Puis, en prenant les modesℓ=1 à 4, il est possible de calculerP0, θ0, V1 et V2. Pour le
modèle sismique, nous obtenons :

P0=35,14 minutes,
θ0= 0,15 ,
V1 = 0,46 et
V2 = 5,65.

Tous ces paramètres sont dans les intervalles calculés dansProvost et Berthomieu (1986) qui
avaient cherché dans quelle gamme se trouvaientP0, θ0, V1 et V2 pour différents types d’ajuste-
ments.

Cependant, ces valeurs dépendent des fréquences et donc du code d’oscillation donnant ces
fréquences. En particulier, le fait queP0 varie avecℓ n’est pas observé en utilisant les fréquences
calculées avec un autre code d’oscillation.

D’autre part, on devrait avoir des valeurs plus proches deP0(an). Nous avons vu qu’il est im-
portant d’avoir une bonne résolution des variables des modèles (comme la fréquence de Brunt-
Väissälä ou la densité), c’est pourquoi nous avons amélioréleur extrapolation en-dessous de
0,005R⊙. Ceci peut aussi être vu avec les kernels rotationnels (Fig.2.10) qui montrent la sensi-
bilité de ces modes en dessous de 0,1R⊙. Plus l’ordre est élevé en valeur absolu, plus le mode
est sensible à une région plus profonde dans le Soleil. Nous avons fait un ajustement par un
polynôme d’ordre 3 des variables en-dessous de cette limite. Le calcul de la période deP0(an)

avec ces nouvelles variables donne alors 35,43 minutes (voir Table 2.7). Ainsi, nous pouvons
dire queP0 est en meilleur accord avecP0(an) queP0(osc). De plus, ce résultat est plus proche des
valeurs calculées par Zaatri et al. (2007) qui sont estiméesentre 35,03 et 35,69 minutes selon la
composition chimique utilisée.

2.3 Conclusion

Nous avons vu dans ce chapitre que la résolution des équations de structure stellaire en-
dessous de 0,05R⊙ demande un maillage adapté si l’on souhaite prédire les modes d’ordre
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F. 2.10 –Kernels rotationels normalisés pour un mode de gravitéℓ=2, n=-3 (à gauche) etℓ=2,
n=-20 (à droite). Plus l’ordre du mode est élevé, plus on aura une meilleure résolution dans la
zone radiative.
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Modèle P0(an) (min) ∆P1(an)(min) ∆P2(an)(min)
no diffusion 36,90 26,09 15,06
std93 35,38 25,01 14,44
tacho93 35,46 25,07 14,48
std05 35,94 25,41 14,67
tacho05 36,02 25,47 14,70
Seismic2 35,43 25,05 14,46

T. 2.7 – Valeurs analytiques deP0, ∆P1 et∆P2 selon les formules (2.12), (2.14) et (2.15) après
avoir affiné la résolution dans le cœur.

élevé. De plus, la dépendance des fréquences des modes de gravité à certains processus phy-
siques (diffusion microscopique, diffusion turbulente horizontale dans la tachocline, différentes
abondances chimiques) peut générer des différences pouvant atteindre jusqu’à 5µHz pour des
modes de gravité ayant des fréquences supérieures à 150µHz. En revanche, pour des fréquences
plus petites que cette valeur, ces différences deviennent plus faibles. Dans ce domaine de fré-
quences, le régime asymptotique est en outre atteint et la différence entre deux modes de même
degré et d’ordre consécutifs est de plus en plus petite puisque ces modes sont équidistants en
période. Il convient donc, pour mieux étudier les modes de gravité de basse fréquence, de les
représenter en fonction de cette variable. Tant que le rapport signal-à-bruit est faible, nous nous
contentons de chercher ces propriétés asymptotiques (différences de période des modes d’ordres
consécutifs). Si le rapport signal-à-bruit est suffisamment grand, il sera possible de mesurer les
périodes des modes individuellement. Dans ce chapitre, nous avons aussi vu que la sensibilité
des modes de gravité à basse fréquence aux processus physiques (< 150 µHz) semble moins
marquée. Nous verrons dans le chapitre 4 qu’elle existe néanmoins.

D’autre part, les modèles tenant compte de la nouvelle composition chimique (Asplund et al.
2005) donnent de plus grands écarts que ceux correspondant aux observations (vitesse du son)
et par rapport aux anciennes abondances (Grevesse et Noels 1993). Ces écarts peuvent être liés
au fait que ces nouvelles abondances ne sont pas correctes. Mais ils pourraient être expliqués
par l’absence de certains processus dynamiques déjà identifiés (comme la rotation, le champ
magnétique ou les ondes internes) ou non qui pourraient compenser cette différence ou par le
fait que certains processus microscopiques (comme les opacités) sont encore insuffisamment
connus.

En revanche, dans le futur, on pourrait envisager de chercher les modes en fonction de leur
période étant donné que la différence en période des modes de basse fréquence est plus marquée
d’un modèle à l’autre. La Fig. 2.11 montre qu’entre différents modèles, les périodes varient
jusqu’à∼20 minutes pour les modes d’orde élevé.

Comme cela a été mentionné au début de ce chapitre, nous avonsutilisé un code d’évolution
n’incluant pas de processus dynamiques. Les travaux de Rashba et al. (2007) ont montré des
décalages de fréquences des modes de gravité, liés au champ magnétique, de l’ordre de quelques
µHz ou quelques pour-cent.

L’utilisation d’un modèle dynamique sera nécessaire dans le futur afin d’obtenir une
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F. 2.11 –Différence entre les périodes des modes de gravitéℓ = 1, des différents modèles et
celles du modèle sismique.

meilleure estimation des fréquences des modes de gravité, une fois que ce dernier sera mis au
point. Pour le moment, de nombreux efforts sont mis en œuvre pour inclure des phénomènes
dynamiques (tels que la circulation méridienne, la dynamo de Spruit, les ondes internes) dans
les modèles solaires avec des codes tels que le code genevois(Talon 1997, Maeder et Meynet
2001, Eggenberger et al. 2007), STAREVOL (Siess et al. 2000,Palacios et al. 2006; 2003, et
ses références) ainsi que CESAM. Les deux premiers ne produisent pas encore un modèle
solaire correct alors que le dernier est en phase de test et devalidation concernant l’introduction
de la rotation. Enfin le champ magnétique et les ondes internes sont en cours d’implémentation
dans CESAM.

Je reporte ici notre articleOn the characteristics of the solar gravity mode frequencies (S.
Mathur, S. Turck-Chièze, S. Couvidat et R. A. García), publié dansAstrophysical Journal, Vo-
lume 668, page 594.
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PARTIE II : Observations des modes
de gravité





C3
Recherche des modes de gravité

individuellement
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Au début des années 80, après le début de l’héliosismologie,a commencé la recherche consa-
crée aux modes de gravité. Plusieurs groupes ont cherché aussi bien les modes individuels que
la signature de leurs propriétés asymptotiques (voir par exemple : Delache et Scherrer 1983,
Fröhlich et Delache 1984, Isaak et al. 1984, Pallé et Roca-Cortés 1988, Hill et al. 1991, Pallé
1991, et leurs revues). Malheureusement, aucune observation récente n’a pu confimer que ces
candidats étaient bien des modes de gravité. D’autres tentatives ont été faites pour mesurer des
modes g en dehors de l’héliosismologie. En effet, Thomson et al. (1995) par exemple, ont trouvé
des oscillations dans le vent solaire qui ont été interprétées comme des modes de gravité. Mal-
heureusement, des calculs postérieurs ont montré que ces résultats pouvaient aussi être dûs au
bruit (voir par exemple Denison et Walden 1999). De plus, au milieu des années 90, le déploie-
ment complet des réseaux terrestres (c’est-à-dire BiSON1, GONG2) mais aussi IRIS3, ECHO,
LOWL 4 et le lancement de SoHO5 (en particulier l’instrument GOLF6 consacré à la recherche
des modes de très basse fréquence) ont permis de nouvelles observations. Avec le passage au
nouveau millénaire, nous avons assisté au développement dela recherche des modes de gravité,
basée sur la qualité et l’accumulation de données. En 2000, Appourchaux et al. ont cherché des
pics individuels au-dessus de 150µHz dans le spectre de puissance avec un niveau de confiance
supérieur à 90 % de ne pas être dus à du bruit. Bien qu’ils n’aient pas pu identifier la présence
des modes de gravité, une limite supérieure de leurs amplitudes a pu être établie : à 200µHz, ils
seraient au-dessous de 10 mm/s en vitesse et au-dessous de 0.5 parties par million en intensité.
Plus tard, en 2002, Gabriel et al., en utilisant la même sorted’approche statistique a trouvé un
pic qui pouvait être interprété comme une composante duℓ= 1, n= 1 qui est un mode mixte. Ce
mode avait déjà été identifié en 2000 avec plus de 90% de confiance (García et al. 2001b;a).

Dès les années 1997, des recherches d’un ensemble de pics oumultipletsont été entreprises
(Turck-Chièze et al. 1998). Cette recherche a mené à deux structures - étudiées avec 2 ans de
données et résumées dans Gabriel et al. (1999). Elles ont étémises en évidence grâce à leur per-
sistance dans le temps au long de l’observation, prenant en compte la longévité des modes de
gravité et une comparaison avec des valeurs théoriques de fréquences comme celles décrites
dans le chapitre précédent. Une étude statistique a ensuiteété mise en place en comparant
plusieurs méthodes d’analyse (transformée de Fourier,multitaper, zero-padding...) (Couvidat
2002). Ces structures, dont l’une se trouve autour de 220,7µHz, ont été attribuées à des candi-
dats modes de gravité avec plus de 90% de confiance (Turck-Chièze et al. 2004c) puis avec plus
de 98% de niveau de confiance dans une fenêtre de 10µHz, en tant que quadruplet ou quintuplet
(Turck-Chièze et al. 2004b, Turck-Chièze 2006). L’intérêtde rechercher un ensemble de pics
est de réduire le seuil de détection en maintenant le niveau de confiance. Cox et Guzik (2004)
ont parallèlement montré théoriquement que le mode g avec l’amplitude superficielle la plus
haute serait leℓ= 2, n= -3 attendu à la fréquence 222,145µHz (du modèle sismique calculé par
Couvidat et al. 2003b).

Dans ce chapitre, je commencerai par des généralités sur lesdonnées de GOLF. Puis, je

1Birmingham Solar Oscillation network (Chaplin et al. 1996)
2Global Oscillation Network Group (Leibacher 1999)
3International Research on the Interior of the Sun, (Fossat 1991)
4Low L
5Solar and Heliospheric Observatory, (Domingo et al. 1995)
6Global Oscillations at Low Frequency (Gabriel et al. 1995)
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vais expliquer les méthodes utilisées pour chercher les modes de gravité avec des considérations
statistiques. A partir de ces méthodes, j’ai calculé les niveaux de confiance pour près de 3000
jours de données. Enfin, je finirai par une discussion sur le candidat mode de gravité.

3.1 Données GOLF

Les données utilisées dans ce chapitre et le suivant proviennent de l’instrument GOLF à bord
du satellite SoHO lancé en décembre 1995. Ce satellite comporte 3 instruments d’héliosismo-
logie : GOLF, VIRGO7 et MDI/SOI 8. Plus de précisions sur les techniques utilisées par ces
instruments sont apportées dans le chapitre 6.

GOLF, en particulier, mesure des vitesses radiales par décalage Doppler sur le doublet du
sodium (raies photosphériques D1 (596,8 nm) et D2 (596 nm)) en intégrant le disque solaire, ce
qui signifie que la lumière du Soleil est concentrée sur un seul pixel. Cet instrument n’est donc
sensible qu’aux modes de bas degré (ℓ .3) et aux composantes vérifiantℓ +mpair.

Le principe de fonctionnement se base sur la mesure du décalage de ces raies par rapport
à une référence donnée par la vapeur du sodium contenue dans une cellule qui se trouve dans
l’instrument. La lumière solaire est absorbée par le gaz et réemise dans toutes le directions puis
détectée de part et d’autre de la cellule par deux photomultiplicateurs. La cellule étant placée
dans un champ magnétique, la raie réemise est divisée en deuxcomposantes (σ− et σ+ qui
correspondent à la polarisation circulaire gauche et droite de l’onde incidente) grâce à l’effet
Zeeman. Une lame quart-d’onde aurait dû permettre de sélectionner la polarisation. Pour une
description plus approfondi, voir Gabriel et al. (1995).

La Fig.3.1 a) représente la raie du sodium dans la photosphère solaire dans le cas où la
vitesse de déplacement est nulle. La partie haute est le continuum solaire et les raies bleue et
rouge sont les raies d’émission correspondant aux composantesσ+ etσ−, encore appelées “aile
bleue" et “aile rouge". Quand la vitesse Doppler est nulle, les intensités mesurées sur chaque aile
(I1 et I2) sont égales. En revanche, lorsque la raie se décale de∆λ par effet Doppler à cause des
oscillations de la surface du Soleil,I1 et I2 sont différentes (voir figure b)). La figure c) montre
l’effet de la modulation du champ magnétique en l’absence de vitesse Doppler. En effet, sur
GOLF, il est possible de moduler le champ magnétique autour de 5000 G, ce qui permet de se
déplacer sur un flanc de la raie deB+ à B− (pour+100 G et -100 G). Enfin, la figure d) montre
la raie et ses points de mesures avec le déplacement Doppler et la modulation magnétique. Le
fonctionnement nominal de GOLF prévoyait la mesure de deux états de polarisation de la raie
solaire. Les champs magnétiques présents dans la photosphère divisent la raie photosphérique en
plusieurs composantes par effet Zeeman. Cependant, la panne du moteur permettant de changer
l’état de polarisation de la raie solaire a limité les mesures qui ne sont faites que pour un état de
polarisation. Il n’a donc été possible de faire des mesures de champ magnétique que pendant un
mois (García et al. 1999).

Pour passer d’un comptage de photons à une vitesse, il faut tout d’abord corriger les mesures
des variations de température, des sauts de tension électrique des tubes de photomultiplicateurs,
de l’orbite du satellite ou du vieillissement des photodétecteurs (García et al. 2005). D’autre part,

7Variability of solar IRradiance ans Gravity Oscillation, (Fröhlich et al. 1995)
8Solar Oscillations Investigations, (Scherrer et al. 1995)



50 Recherche des modes de gravité individuellement

F. 3.1 –Raie de sodium selon différente configuration expliquant le fonctionnement de GOLF.
Voir le texte. Figure extraite de García (1996).

nous avons vu que les mesures ne sont faites que sur un seul flanc de la raie solaire. Néanmoins,
la modulation du champ magnétique de±100 G, permet de mesurer deux intensités différentes
(I+ et I−) autour du point de mesure. Sur la Fig.3.1, ces deux points demesure sontB− et B+. La
quantité notée X qui est proportionnelle à tout champ de vitesse est calculée selon (García et al.
2005) :

X =
I+ + I−

2 < I+ − I− >
(3.1)

Le dénominateur qui est une grandeur filtrée pour baisser le bruit de photons dans les mesures
d’intensité et permet de calculer la pente de la raie. Au premier ordre, X peut s’écrire en fonction
de la vitesse orbitale où le dénominateur a la forme d’un polynôme de puissance paire permettant
de linéariser la réponse de la raie.

X ∝
a+ bVorb

1+ αV2
orb + βV

4
orb

(3.2)

La vitesse des oscillations de la surface du Soleil se calcule alors avec :

VX =
1
b

(X(1+ αV2
orb + βV

4
orb) − a) − Vorb (3.3)

où Vorb est la vitesse orbitale du satellite,α, β, a et b sont des coefficients qui sont ajustés et
relient Vorb et X. La Fig. 3.2 (haut) représente la variation temporelle de laquantité X (trait
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plein) qui suit la vitesse orbitale (pointillés). Jusqu’à∼800 jours, les mesures ont été faites sur
l’aile bleue, puis sur l’aile rouge. La Fig. 3.2 (bas) montrela variation temporelle de la vitesse
résiduelle radiale corrigée de tous les paramètres mentionnés plus haut et filtrée sur soixante
jours. Les petites oscillations sont liées au passage des régions actives sur le disque visible
sur une durée de treize jours. On peut voir qu’elles augmentent avec le temps en raison de
l’augmentation de l’activité solaire. Cette dernière contient alors la variation du cycle solaire.

GOLF fait des mesures d’intensité toutes les 5 s, par conséquent la mesure de la vitesse se
fait sur 10 s (mesure des deux configurations magnétiques). Pour augmenter le taux de comptage
mais aussi pour avoir de la redondance “chaude”, GOLF comporte deux tubes de photomulti-
plicateur à partir desquels deux séries temporelles peuvent être obtenues. Dans la suite, nous
étudions la moyenne de ces deux mesures.

F. 3.2 –Evolution temporelle de la quantité X et de la vitesse résiduelle sur 1800 jours de don-
nées GOLF. Sur la figure du haut, la courbe en trait plein représente la variation temporelle de
la quantité X et la courbe en pointillés représente la variation temporelle de la vitesse orbitale.
Figure extraite de Garcia et al. (2004).

3.2 Analyse des données

3.2.1 Généralités sur la recherche des modes de gravité sola ires

Dans cette section, je vais décrire rapidement les 3 principales méthodes de calcul de
la Densité Spectrale de Puissance (DSP), utilisées pendantma thèse. Gabriel et al. (2002) et
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Turck-Chièze et al. (2004c) discutent les avantages et les inconvénients de ces différentes mé-
thodes.

Le but ici est de chercher les modes de gravité en considérantla Transformée de Fourier
Rapide (FFT pour Fast Fourier Transform) et de trouver des pics qui ne sont pas en accord avec
le fond de spectre. Cependant, plusieurs problèmes apparaissent avec cette technique de calcul
de la FFT, liés à la discrétisation en fréquence.

Un des inconvénients vient du fait que les séries temporelles qui sont utilisées ne sont pas
infinies, mais bornées. Cela équivaut à avoir un signal infinimultiplié par une fenêtre tempo-
relle. Par conséquent, la transformée de Fourier du signal est convoluée par un sinus cardinal,
provoquant une baisse du signal et un élargissement du pic principal (enν0 qui est la fréquence
de la sinusoïde) en répartissant la puissance dans les lobessecondaires.

Cependant, il se peut queν0 ne coïncide pas avec la fréquence d’échantillonnage,νi. Si la
puissance réelle du spectre estP0, la puissance du spectre discret varie entreP0 et (2/π)2P0 ≃
0, 4P0, correspondant au cas oùν0 est entre deux bins et dans le cas où il n’y a pas de bruit.
La Fig. 3.3 montre comment le changement d’échantillonnageest important pour détecter les
pics. Dans le cas des triangles, les points d’échantillonnage ne permettent pas de voir le pic à
sa fréquence réelle. En revanche, les “diamants” représentent la situation optimale étant donné
que le point d’échantillonnage se trouve sur le maximum du pic. C’est pourquoi, il est important
d’améliorer l’échantillonnage soit en rallongeant la série temporelle (parzero-padding), soit en
raccourcissant la série de quelques points afin d’avoir un nombre entier de périodes et pour que
la fréquence coïncide avec le bin d’échantillonnage.

F. 3.3 –Différence d’échantillonnage sur un profil en sinus cardinal. Chaque type de point
correspond à différentes configurations d’échantillonage. Figure extraitede Gabriel et al. 2002.

Comme le rapport signal-à-bruit est faible, nous devons essayer de concentrer le maximum
de puissance possible dans le lobe principal de la fonction sinus cardinal. Dans ce but, plusieurs
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estimateurs ont été développés pour obtenir le périodogramme.

Périodogramme avec zero padding :

Cette technique a pour but de concentrer la puissance dans lelobe principal. Pour cela, il
suffit de rajouter artificiellement un certain nombre de zéros à lafin de la série temporelle. En
général, le nombre de points rajoutés est un multiple de la longueur de la série temporelle initiale
ou jusqu’à 2n points. Par exemple, en ajoutant quatre fois la longueur de la série temporelle, on
parle dezero-paddingd’ordre cinq. Ainsi, la résolution fréquentielle de la DSP est augmentée
d’un facteur cinq et la puissance des pics est moins susceptible d’être répartie dans les bins
voisins. En revanche, un nouveau problème intervient, dû à l’introduction d’une corrélation entre
les points puisque cette technique fait une interpolation dans la DSP. En effet, les points voisins
ne sont pas indépendants et leurs DSP sont corrélées (Gabriel et al. 2002).

Multitapering :

Pour finir, lemultitapering (Fodor et Stark 1998, Komm et al. 1998) permet d’atténuer la
répartition de la puissance d’un pic dans les lobes secondaires. Cela consiste à multiplier la
série temporelle par plusieurs fenêtres ou pndérations. Soit s(t) une série temporelle deN points
séparés deδt. Sa DSP calculée parmultitaperingd’ordreK (on parle de MTK) est obtenue de la
façon suivante :

DS P(ν) =
1
K

K−1∑

k=0

DS Pk(ν) (3.4)

où :

DS Pk(ν) = δt
( N−1∑

n=0

hk(t)s(t)e
−2iπnνδt

)2
(3.5)

avechk(t) la kime fenêtre utilisée sur les K fenêtres. Les fenêtre utilisées sont sinusoïdales et dont
les périodes sont des multiples entre elles. Elles ont pour expression :

hk(t) =
( 2
N + 1

)1/2
sin

( (k+ 1)πt
N + 1

)
(3.6)

En prenant la moyenne des périodogrammes de ces nouvelles séries temporelles, la puis-
sance des pics est plus concentrée dans le lobe principal et elle est donc moins dispersée dans
les lobes secondaires. D’autre part, l’amplitude du pic diminue beaucoup moins si la fréquence
se trouve entre deux intervalles et à la réexcitation du mode. Néanmoins, un inconvénient de
cette méthode est l’élargissement du pic principal. En effet, la transformée de Fourier du signal
est convoluée par une fonction dont la largeur est plus grande qu’un sinus cardinal. Les pics de
la DSP obtenue parmultitaperingsont par conséquent plus larges que dans un périodogramme.
Les fenêtres (outapers) ont l’avantage d’être simples et présentent un bon compromis entre
l’élargissement des pics et la baisse de la perte de puissance du lobe principal.
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3.2.2 Ajustement du bruit convectif dans la DSP

Un des traitements les plus importants du spectre de puissance brut obtenu par une des tech-
niques décrites plus haut est l’aplatissement du spectre par ajustement du bruit solaire convectif.
La Fig. 3.4 représente la DSP pour 2 ans de données de GOLF. Elle illustre bien la puissance
provenant des modes acoustiques, le bruit solaire (ou continuum solaire) et le bruit instrumen-
tal. A partir de 8 mHz, le bruit est dominé par le bruit de photons (Turck-Chièze et al. 2004c).
Concernant le bruit solaire (en particulier le bruit de granulation), c’est celui qui est le plus gê-
nant dans la région où sont censés se trouver les modes de gravité (entre 10 et 300µHz selon
le chapitre 2). Ce bruit est lié aux mouvements de la matière àla surface du Soleil : la matière
chaude se trouvant à l’intérieur de la zone convective étantplus légère que la matière plus froide
à la surface du Soleil, elle remonte à la surface. La taille deces granules peut varier de quelques
centaines de km à quelques centaines de milliers de km. Ce bruit solaire a été modélisé par
Harvey (1985) comme une superposition de différents bruits : les régions actives, la granulation,
la mésogranulation et la supergranulation. La formule générale modélisant le bruit solaire global
est comme suit :

DS Pcontinuum(ν) =
4σ2τ

1+ (2πντ)2
(3.7)

τ est le temps caractéristique qui correspond à la décroissance exponentielle du champ de vitesse
du phénomène convectif considéré.σ est la vitessermsde la surface solaire pour les observa-
tions en disque intégré. Le bruit solaire est ajusté par les composantes de la granulation et la
supergranulation entre 50 et 1200µHz. Enfin, la DSP calculée est divisée par l’ajustement du
bruit permettant d’obtenir un spectre très semblable à celui qui serait obtenu pour un bruit blanc.

3.2.3 Statistique du spectre

La recherche des modes de gravité se base sur la statistique des pics et des multiplets. Il est
donc important de connaître la distribution statistique dubruit dans les spectres calculés avec les
différents estimateurs.

Après avoir aplati le spectre, il reste les fluctuations du bruit et le signal des modes d’oscil-
lation recherchés.

Sur le périodogramme, la fluctuation du bruit solaire et instrumental suit une loi exponen-
tielle ou loi enχ2 à deux degré de liberté. Il en est de même pour lezero-padding. En revanche,
pour lemultitaperoù une moyenne de N périodogrammes est calculée, la loi de probabilité est
une loiΓN qui est difficile à simuler.

3.3 Calcul des seuils

La stratégie utilisée pour chercher les modes de gravité dans ce chapitre est celle utilisée
dans Couvidat (2002), Turck-Chièze et al. (2004c). L’originalité de ce type de recherche est
qu’elle tente d’identifier plusieurs composantesm d’un même mode (ℓ et n fixés) (appelés des
multiplets) au lieu de chercher des pics individuels comme cela a été fait par exemple dans
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p-modes

g-modes

F. 3.4 –Moyenne de puissance spectrale (sur 100 jours) pour 2 ans de données de GOLF.
Figure extraite de Garcia et al. (2004).
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Appourchaux et al. (2000) et Gabriel et al. (2002). L’avantage de cette méthode est liée au fait
que la probabilité que du bruit présente des structures complexes de pics ayant certaines carac-
téristiques est faible par rapport à la présence de pics individuels et isolés. Cela permet donc de
baisser le seuil de détection de cet ensemble de pics.

3.3.1 La rotation solaire responsable de la levée de dégéres cence des modes

Afin de chercher un ensemble de composantes (m) d’un mode, il faut définir une distance
caractéristique entre celles-ci en terme de fréquence, distance que nous appelonssplittings rota-
tionnelsde fréquence ou plus simplementsplittings.

Jusqu’à maintenant, nous n’avons pas tenu compte de la rotation solaire dans le calcul des
fréquences. L’introduction de ce phénomène dynamique est àl’origine d’une levée de dégéné-
rescence au niveau des modes d’oscillation. En effet, en l’absence de rotation, les fréquences des
modes de degréℓ, d’ordre radialn et qui ont des ordres azimutaux différents, sont identiques.
Ces modes sont dégénérés. En revanche, en tenant compte de larotation, pour un mode de degré
ℓ et d’ordre radialn, il existe 2ℓ+ 1 composantes de fréquences différentes correspondant auxm
ordres azimutaux. De plus, le champ magnétique peut également contribuer à une autre levée de
dégénérescence, qui n’a pas été étudiée ici. Par convention, le splitting rotationnel, δνnℓm, pour
la composantem (de fréquenceνnℓm) est calculé par rapport au mode zonalm=0 (de fréquence
νnℓ0) en utilisant le principe variationnel (Corbard et al. 1998, Kosovichev 1999) :

δνnℓm =
1

2πInℓ

∫

V

(−−−→
ξ∗nℓm.(mΩ

−−−→
ξnℓm) + i

−−−→
ξ∗nℓm.(

−→
Ω ∧ −−−→ξnℓm)

)
ρdV +O(Ω2) (3.8)

ρ est la densité. V est le volume de l’étoile.Ω est la vitesse angulaire dépendant der et de la

colatitudeθ. Inℓ est l’inertie du mode. Et
−−−→
ξnℓm la fonction propre de déplacement de ce mode.

L’inertie peut s’exprimer en fonction des déplacements radiaux, ξnℓr et verticaux,ξnℓh :

Inℓ = 4π
∫
ρr2(ξ2nℓr + ℓ(ℓ + 1)ξ2nℓh)dr (3.9)

Ce principe s’applique dans le cas où l’étoile ne se déforme pas (donc pas aux rotateurs
rapides. Ce phénomène de levée de dégénéscence observé sur le Soleil permet d’extraire la ro-
tation solaire. Nous verrons cela dans le chapitre 5. Dans cechapitre nous allons donner des
contraintes sur les valeurs dessplittingsafin de donner une gamme de fréquences pouvant sé-
parer les différentes composantes d’un mode, tout en laissant une marge demanœuvre étant
donné que le champ magnétique ou la variabilité de la tachocline pourraient aussi modifier ces
valeurs. Lessplittingspris dans ce travail (correspondant à ceux utilisés dans Turck-Chièze et al.
(2004c)) sont compris entre 0,2 et 0,6µHz (Provost et al. 2000). D’autre part, une certaine dis-
symétrie en fréquence entre les différentes composantesmd’un mode est autorisée (par exemple
liée à la présence d’un champ magnétique) et la différence de séparation entre trois composantes
contigües pourrait atteindre±0,075µHz.
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3.3.2 Méthode de recherche de multiplets

La recherche individuelle consiste à chercher dans les spectres, les pics individuels dont
l’amplitude dépasse un certain seuil donné. Ce seuil est appelé seuil de détection et il est en
général choisi supérieur à 90% de niveau de confiance (Gabriel et al. 2002).

Turck-Chièze et al. (2004) ont développé la recherche de multiplets au-dessus de 150µHz
qui introduit plus de critères. Le fait de rajouter des contraintes ou critères supplémentaires sur
la structure des multiplets (au lieu de chercher des pics isolés, on cherche une structure plus
complexe), permet de baisser le seuil de détection en maintenant le niveau de confiance.

La taille minimale de la fenêtre de recherche peut être fixée comme suit : comme d’un
modèle à l’autre, il peut y avoir jusqu’à∼3 µHz de différence pour des modèles raisonnables
(voir chapitre 2) et l’on peut supposer que ce décalage peut se faire de part et d’autre d’une
fréquence de réference. En incluant, les erreurs liées aux calculs numériques, disons que cette
différence peut atteindre 3,2 à 3,4µHz. A cela, il faut rajouter les splittings pouvant aller de 0,2
à 0,6µHz (dans le cas d’une rotation rigide) pour les modes de gravité recherchés. Par exemple,
pour des modesℓ=3, cela signifie que nous tolérons des écarts maximaux entre les composantes
m=-3 et+3 de 3,6µHz. Enfin, il faut tenir compte de la tolérance sur les composantes de±0,075
µHz. Par conséquent cela définit des tailles minimales de fenêtres autour de 10µHz.

Outre la recherche de doublets et de triplets, des probabilités de trouver des quintuplets et
des sextuplets ont également été calculées. Mais pour ces structures, aucune supposition n’a été
faite concernant leur appartenance à une combinaison de modes. Seule des contraintes sur les
distances entre les pics (de 0,4 à 1,2µHz) ont été imposées.

3.4 Résultats : le candidat mode de gravité autour de 220 µHz

Nous avons vu que le périodogramme des données de GOLF suit une loi χ2 à deux degrés
de liberté. Cependant, avec les deux autres estimateurs (lezero-paddinget le multitaper), une
corrélation des points est introduite et le spectre suit alors une loiΓ. C’est pourquoi, on préfère
le calcul des seuils de détection avec des simulations MonteCarlo. De plus, les points sont
corrélés les uns aux autres (Appourchaux et al. 2000, Gabriel et al. 2002, Turck-Chièze et al.
2004d, Couvidat 2002).A chaque réalisation, un bruit aléatoire différent est généré. Puis, une
recherche des pics vérifiant les différentes caractérisitiques énumérées plus haut, est réalisée.
Chaque calcul de seuil a été fait avec 10000 réalisations donnant une incertitude de 1% sur la
valeur des seuils. De plus, le seuil dépend à la fois de la taille de la série temporelle, de la taille
de la fenêtre (du nombre de points) et de l’estimateur utilisé.

En 2004, Turck-Chièze et al. ont trouvé un candidat autour de220µHz à 90% de confiance
en utilisant un MT d’ordre 4. Ce candidat est un quintuplet qui correspond à une recherche dans
une fenêtre de 20µHz. Etant donné que GOLF fait des mesures sur disque intégré (voir chapitre
6), la visibilité des modesℓ >3 est très faible. Cette structure de pics peut donc difficilement
être expliquée par des modesℓ >3. En revanche, nous avons vu au chapitre 2 que les modes de
gravité ont des fréquences très proches et certains modes dedegrés différents sont séparés par
un intervalle plus petit que l’incertitude que nous avons dans le calcul de fréquences provenant
de différents modèles ayant différents processus physiques. Par conséquent, tant que le rapport
signal-à-bruit est faible, il est difficile d’identifier un mode en terme deℓ, n et m. Dans le cas
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particulier de la structure mentionnée, le modèle sismiquenous fournit unℓ=2, n=-3 à 222,145
µHz, unℓ=3, n=-5 à 217,171µHz et unℓ=5, n=-8 à 222,241µHz. Or ce dernier est censé être
observé avec une très faible amplitude par GOLF. Néanmoins,il pourrait subir des interférences
constructives avec les autres modes nous permettant de l’observer. C’est pourquoi plusieurs
scénarios ont été proposés pour expliquer la présence de ce quintuplet.

Un premier scénario serait l’observation de cinq composantes d’un même modeℓ=2, n=-3.
Dans ce cas, GOLF observerait les composantes paires et impaires de ce modes et cela pourrait
dire que le cœur du Soleil a un axe de rotation incliné par rapport au reste de la zone radiative.
Le splitting venant de ce scénario est d’environ 600 nHz.

Un autre de ces scénarios serait l’observation des composantes du modeℓ=2, n=-3 et ℓ=3,
n=-5. Ce qui donnerait unsplitting de 300 nHz.

Compte tenu de notre connaissance du Soleil et de la qualité statistique des données qui
augmente avec la durée d’observation, une analyse sur 10µHz (limite calculée dans la section
3.3.2) est tout à fait justifiée. Celle-ci a été faite pour 2975 jours de données et à titre com-
paratif sur 1290 jours de données (Turck-Chièze et al. 2004b). Un nouveau calcul de seuils a
alors été fait pour une fenêtre de 10µHz à la fois pour 1290 jours et 2975 jours de données.
La Fig. 3.5 (gauche) montre les quatre composantes dépassant le niveau de confiance de 98%.
En considérant le pic le plus à gauche comme faisant parti du même mode que les trois autres
composantes, cela signifierait qu’il s’agirait d’un quadruplet. Mais à partir de 2975 jours d’ob-
servation (Fig. 3.5 à droite), une cinquième composante apparaît au centre des deux compo-
santes de gauche (et aussi avec un zoom sur l’analyse de Fourier) donnant lieu à un quintuplet
(Turck-Chièze et al. 2004b, Turck-Chièze 2006, Mathur et al. 2007).

F. 3.5 –DSP calculées avec un MT8 pour 1290 jours (gauche) et 2975 jours (droite). Diffé-
rentes valeurs de seuils ont été tracées correspondant à 90,95 et 98% de niveau de confiance.
On voit ressortir le cinquième pic ()Autour de 219,5µHz entre les deux durées d’observation
constituant le quintuplet correspondant au candidat mode de gravité (Turck-Chièze et al. 2004b,
Mathur et al. 2007).
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3.5 Conclusion :

Nous avons donc vu dans ce chapitre comment s’est effectué la recherche des modes de
gravité de haute fréquence avec les données de GOLF ainsi quele traitement pour aplatir la
Densité Spectrale de Puissance en ajustant le bruit convectif. L’analyse statistique sur près de
3000 jours de données a mis en évidence un candidat mode de gravité ℓ=2, n=-3 avec plus de
98% de niveau de confiance, confirmant les précédentes études. Cependant, l’identification du
mode et de ses composantes étant difficile, plusieurs scénarios ont été proposés pour expliquer
la structure observée. C’est pourquoi différentes valeurs de splittings peuvent être attribuées aux
composantes détectées, résultats qui seront utilisés par la suite dans les inversions des données
rélles du chapitre 5.
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Jusqu’à maintenant, nous avons parlé de la recherche des modes de gravité de façon indi-
viduelle, comme c’est le cas pour les modes acoustiques. Connaissant les caractéristiques en
amplitude et en fréquence de ces modes de gravité, cela revient à mesurer des mouvements de
la surface solaire de quelques millimètres par seconde sur plusieurs heures au milieu du bruit et
de la turbulence solaire. Cependant, à basse fréquence, cette technique s’avère beaucoup moins
efficace. En effet, d’après la prédiction des amplitudes des modes (Gough 1985, Kumar et al.
1996, Andersen 1996, Elsworth et al. 2006), ces dernières sont inférieures à quelques mm/s en
surface, pour les modes en-dessous de 100µHz. D’autre part, le bruit convectif en vitesse est
plus élevé dans cette région de fréquences et les fréquencesdes différents modes très proches.
Par conséquent, cela rend très difficile la recherche individuelle des modes. Une autre méthode
est alors utilisée qui consiste à rechercher la signature d’un ensemble de modes au lieu de cher-
cher les pics individuellement. On peut comparer cette méthode au fait de chercher une note,
un Do par exemple, dans le son émis par toutes les touches d’unpiano en même temps. Au lieu
d’essayer de distinguer un seul Do, on utilise la propriété de périodicité de l’octave de l’ins-
trument, c’est-à-dire que l’on veut détecter l’ensemble des Dos présents dans le piano. On voit
l’intérêt de cette technique car l’amplitude de tous les Doss’additionnent et les rend plus facile-
ment discernables.
Dans García et al. (2007b), nous montrons qu’un signal attribuable aux modes de gravité a été
détecté.

Dans ce chapitre, je vais revenir tout d’abord sur le comportement asymptotique des modes
de gravité. Je vais brièvement expliquer la méthode de recherche de ces propriétés asymptotique
que nous avons utilisée. Je donnerai les résultats obtenus concernant la dynamique du cœur
solaire. Ma contribution dans ce travail est l’ensemble desfréquences des modes de gavité que
j’ai calculées dans le chapitre 1. Je développerai ensuite un nouveau travail que nous avons
entamé, suite aux résultats précédents en essayant de voir la sensibilité de la technique utilisée
selon les intervalles de fréquences pris en compte.

4.1 Conséquences du comportement asymptotique des modes g

Nous avons vu dans le chapitre 1 que la séparation des modes degravité de même degréℓ
a comme particularité d’être périodique dans la Densité Spectrale de Puissance (DSP) exprimée
en période (quand n≫ ℓ) en faisant une approximation du premier ordre (cf Chapitre6). Ceci
est une conséquence des propriétés asymptotiques.

Pour un modèle solaire donné, nous obtenons la Fig. 4.1 qui représente∆Pℓ en fonction de
la périodePn,ℓ pour les modes de degrésℓ = 1, 2 et 3. Ce régime asymptotique est atteint à
environ de 6h pour les modesℓ = 1, 4h pour les modesℓ = 2 et 2h pour les modesℓ = 3. La
période asymptotique pour les modesℓ = 1 est autour de 24 minutes, pour lesℓ = 2, autour de
15 minutes et enfin pour lesℓ=3, autour de 10 minutes.
Par rapport aux figures 2.8 et 2.9 du chapitre 2, nous avons introduit l’effet de la rotation sur le
comportement asymptotique. Nous savons que la rotation està l’origine d’une levée de dégéne-
rescence des composantesm. La valeur dessplittingsdépend du profil de rotation (comme nous
allons le voir dans le chapitre 5). En particulier, plus la vitesse de rotation du cœur est grande,
plus lesplitting sera important. Pour illustrer cet effet, nous avons utilisé un profil dit “rigide”
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F. 4.1 –Distance en période des modes d’ordres n consécutifs pour les modesℓ = 1, 2 et 3.
Les fréquences ont été calculées pour le modèle sismique. Les barres verticales représentent la
région d’étude (entre 2h et 11h).

pour lequel le cœur nucléaire tourne à la même vitesse que la zone radiative et un autre profil
où le cœur tourne 5 fois plus vite que le reste de la zone radiative. Ce dernier profil est repré-
senté uniquement pour les modesℓ=1, pour une question de lisibilité. Les seuls modes qui ne
se voient pas affectés par la rotation sont les modes zonaux (m= 0). Puisque GOLF ne permet
d’observer que les composantesℓ+m pair (si l’axe de rotation est perpendiculaire à la ligne de
visée), les seuls modes a priori détectables et non perturbés par la rotation sont les modesℓ = 2,
m= 0. En ce qui concerne les autres composantes des modesℓ = 1, 2 et 3, leur comportement
s’éloigne d’un comportement purement asymptotique, sous l’effet de la rotation. C’est une des
raisons pour laquelle nous devons limiter l’analyse jusqu’à une limite supérieure en période.

4.2 Analyse des données

4.2.1 Spectre du spectre (ou encore Spectre du périodogramm e)

L’instrument GOLF permet de mesurer des vitesses Doppler que nous utilisons pour calcu-
ler une DSP qui est donc fonction de la fréquence f. Nous exprimons cette DSP(f) en fonction
de la périodeP = 1

f que nous appelons DSP(P). Comme les modes g ont une signaturepério-
dique dans la DSP(P), le meilleur moyen de faire ressortir cette périodicité est d’analyser son
spectre de puissance. Cependant, l’algorithme de laFast Fourier Transform(FFT), communé-
ment utilisé, ne convient pas pour ce type de spectre parce que le taux d’échantillonage n’est
plus régulier à cause du passage en période. Par conséquent,nous utilisons une autre technique
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de calcul de spectre, laSine-Wave Fitting(SWF) (Pallé 1986), qui consiste à faire un ajustement
par la méthode des moindres carrés de fonctions sinusoïdales (dans l’intervalle 25-140µHz, cor-
respondant à des périodes entre 2h et 11h choisi par des contraintes sur les données GOLF que
je vais développer plus tard). Cette méthode fournit pour chaque fréquence (ou période) et phase
utilisées dans la sinusoïde une amplitude associée. On trace alors l’amplitude en fonction de la
période. Le spectre obtenu (appelé SP pour Spectre du Périodogramme ou Spectre de Puissance)
est représenté sur la Fig. 4.2 pour des simulations d’un modèle (seismic2) avec des modesℓ=1,
2 et 3.

F. 4.2 –Spectres de Puissance calculés à partir de données simuléesbasées sur un modèle
théorique. a) SP pour les modesℓ=1, b) SP pour les modesℓ=2, c) SP pour les modesℓ=3 et d)
SP pour les modesℓ=1, 2 et 3.

Pour comprendre cela, revenons sur la Fig. 4.1. Il faut voir cette transformation en SP comme
un empilement des modes. Si tous les modes d’un degré donné, avaient exactement le même
∆Pℓ et la même amplitude, la SP contiendrait un Dirac centré sur ce ∆Pℓ. Cependant, nous
pouvons voir par exemple pourℓ=1 que∆P1 se trouve entre 21 et 25 minutes, ce qui nous mène
à l’obtention d’une large structure sur le PS car les modes nesont pas parfaitement équidistants.
On observe le même type de phénomène pour les deux autresℓ. Pour voir la position de chaque
pic, le SP a été calculé à partir de DSP simulées. Les simulations de DSP sont basées sur les
fréquences théoriques de modèles solaires comme ceux calculés dans le chapitre 2 ainsi que de
la valeur des splittings, correspondant à différents profils de rotation. Pour chaqueℓ, il apparîat
un pic principal ainsi que ses harmoniques. Cependant, pourles ℓ croissants, les amplitudes
des modes deviennent de plus en plus petites. De plus, il s’avère que le pic des modesℓ=2 est
proche de la première harmonique du pic de∆P1 (cf. Fig. 4.2). Par conséquent, si nous parvenons
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à mesurer un signal correspondant aux modesℓ > 1, l’interprétation risque d’être biaisée par la
présence de ces autres harmoniques. Ceci explique pourquoil’interprétation des modesℓ=2 et
suivants est plus difficile : on ne peut pas distinguer le pic provenant du mode principal, des
harmoniques des autres modes. Donc finalement, c’est le pic correspondant au modeℓ =1 qui
est le plus facilement interprétable.

Pour résumer, à basses fréquences, la détection des pics correspondant à l’équidistance des
modes pour chaqueℓ est une propriété plus facile à mettre en évidence qu’une détection des
multiplets individuels. Cependant, l’existence d’harmoniques est à l’origine de chevauchement
des structures liées aux périodicités des modes et de leurs harmoniques pour lesℓ > 1 engendrant
un obstacle supplémentaire quant à leur interprétation. Seul le pic pour les modes dipolaires
(∆P1) est facilement interprétable.

F. 4.3 –Spectre de Puissance pour les 9,5 années de données réelles de GOLF comparé au
Spectre simulé d’un modèle (seismic2) avec les modesℓ=1, 2 et 3. La partie bleue correspond à
la région 22-26 minutes où nous cherchons le∆P1.

Ce procédé a été appliqué à 9,5 années de données réelles de GOLF, représenté sur la Fig.
4.3 qui met en évidence une large structure autour d’une période de 24 minutes. Pour traiter
ces données, il a fallu tout d’abord ajuster le bruit solaire, provenant en particulier de la région
convective (principalement des mouvements granulaires etsupergranulaires). Comme pour toute
analyse spectrale, afin d’avoir la meilleure résolution possible, l’intervalle dans le domaine de
mesure doit être le plus étendu possible. L’idéal serait de travailler sur toute la région corres-
pondant aux modes de gravité, c’est-à-dire entre∼ 1 et∼ 300µHz pour les modes dipolaires.
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Cependant, dans le choix de cet intervalle, le problème est double :
– à hautes fréquences (au-dessus de 140µHz), la densité des modes est très faible : par

conséquent, l’extension de la région d’étude vers ces hautes fréquences ne permet de
gagner que quelques modes tout en rajoutant beaucoup de points de bruit. D’autre part,
comme montré dans la Fig. 4.1, les modes à basse période ne sont pas asymptotiques.

– à basses fréquences (en-dessous de 25µHz), le bruit convectif mesuré par GOLF change
de forme. Il faut le modéliser d’une autre façon pour pouvoirl’enlever avant de calculer la
SWF (voir García et al. 2007, Supplement material pour les détails de l’analyse). De plus,
comme nous l’avons dit dans la partie 4.1, pour des grandes périodes, les modes perdent
leur comportement asymptotique à cause de la rotation.

Il a fallu trouver un compromis entre la taille de l’intervalle de l’analyse et ces inconvénients à
haute et basse fréquence. La région de 25 à 140µHz a donc été choisi.

4.2.2 Information contenue dans la phase

Pour confirmer l’hypothèse que cette structure est due à la présence d’une periodicité dans
la DSP, nous avons reconstruit les ondes qui ont été ajustéesdans le DSP par la SWF et dont les
périodes sont comprises entre 22 et 26 minutes, c’est-à-dire un intervalle centré sur le pic fon-
damental de∆P1 et sur le premier harmonique entre 11 et 13 minutes. Ainsi, l’onde reconstruite
(qui est une somme de sinusoïdes) devrait avoir ses maxima autour des fréquences théoriques
prédites par les modèles (dont j’ai déjà parlé dans le chapitre 2). Ceci devrait se produire si la
structure que nous observons est bien générée par les modes de gravité. En quoi consiste cette
méthode de reconstruction de l’onde ? La reconstruction se fait à l’aide de l’expression suivante
pour l’onde :

∑

i|Pi∈[a;b]

Ai sin(
2πt
Pi
+ Φi) +

∑

i|Pi∈[a/2;b/2]

Ai sin(
2πt
Pi
+ Φi) (4.1)

où t est le temps, A, l’amplitude, P, la période etΦ la phase de l’onde ajustée. Le premier terme
concerne le pic fondamental alors que le second terme est calculé pour la première harmonique.
Le résultat de la reconstruction des ondes pour les modesℓ=1, dans l’intervalle de périodes entre
22 et 26 minutes est représenté sur la Fig. 4.4. Le modèle solaire utilisé est le modèle sismique.
Deux lois de rotation ont été utilisées pour calculer lessplittingsassociés à chaque mode : une
rotation rigide dans le cœur et une rotation 5 fois plus grande en-dessous de 0.1R⊙ par rapport
à celle dans le reste de la partie radiative. On voit bien que les maxima de l’onde reconstruite se
placent bien sur les valeurs centrales des fréquences théoriques pour les modes simulés avec un
cœur ayant une rotation rigide (Fig. 4.4 a)). Quant à la simulation avec un cœur tournant 5 fois
plus vite (Fig. 4.4 c)), nous pouvons observer que l’effet de la rotation commence à se faire sentir
pour des périodes autour de 5h sous la forme des splittings : les composantes m=-1 et m=+1 sont
clairement visibles. La reconstruction de l’onde est une méthode puissante pour diagnostiquer la
vitesse de rotation du cœur car nous pouvons voir que l’onde reconstruite est capable de suivre
non seulement les maxima des modes dipolaires mais aussi de leurs composantes m, pour des
taux de rotation élevés et des périodes supérieures à environ 4h.

Dans la partie 4.2.1, nous avons vu que la SWF permet d’obtenir cet ensemble de données
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F. 4.4 –Ondes reconstruites pour des simulations de DSP, à partir des fréquences du modèle
sismique pour les modesℓ = 1 et avec 2 lois de rotation : a) rotation rigide du cœur et c) rotation
5 fois plus rapide dans le cœur que dans le reste de la zone radiative.
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(A, P etΦ). Ensuite, une comparaison entre les pics de l’onde reconstruite pour les données
réelles de GOLF et l’onde reconstruite pour les différents modèles est effectuée, étant donné
que la reconstruction de l’onde pour un modèle est directement liée aux fréquences prédites
par ce modèle. Pour différentes séries de fréquences provenant de plusieurs modèles solaires
et utilisant différents profils de rotation du cœur pour calculer lessplittings, nous avons évalué
des corrélations entre la reconstruction de l’onde des données (simulées et réelles) et celle des
modèles, qui ont donné des valeurs comprises entre 20 et 50 % (voir Fig. 4.5). Que pouvons-
nous dire de ces valeurs ? Il faut savoir que si nous utilisonsdes simulations de bruit uniquement,
les corrélations avec les fréquences théoriques sont de l’ordre du pour-cent. Par conséquent, ces
valeurs sont révélatrices de la présence d’une structure qui serait liée aux modes de gravité.

F. 4.5 –Corrélations entre l’onde reconstruite pour les données réelles de GOLF (en vert) et
l’onde reconstruite pour le modèle seismic2 (en rouge ou bleu) pour deux profils de rotation :
une rotation rigide (figure du haut) et un taux de rotation plus élevé dans le cœur que dans le
reste de la zone radiative (figure du bas).

4.2.3 Quantification de la probabilité de détection de ce sig nal

Le calcul du SP met à jour une large structure proche de la valeur théorique venant des
modèles solaires pour les modesℓ = 1. De plus, la reconstruction de l’onde dans la DSP conduit
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à des maxima aux positions où des pics sont prédits par les modèles solaires. Mais quelle est la
probabilité que cette structure soit due à du signal et non à du bruit ?

Pour calculer cette probabilité, 6.105 simulations Monte Carlo avec différentes réalisations
de bruit ont été réalisées. Une simulation Monte Carlo consiste à répéter un nombre N fois un
modèle de bruit qui a les mêmes propriétés que le signal que nous observons (hypothèse H0 don-
nant la probabilité que le pic est dû à du bruit) (Press et al. 1992). Ainsi, cela permet de compter
le nombre de réalisations qui donnent ce résultat (un pic, une structure,...) de façon aléatoire.
Nous obtenons alors le niveau de confiance (ou de vraisemblance) concernant le résultat. Le fait
d’utiliser un grand nombre de simulations donne une incertitude qui se calcule en

√
N. Pour

6.105 réalisations, l’incertitude vaut 0,13%. En effet, nous savons que le spectre de GOLF a une
statistique enχ2 à deux degrés de liberté. Pour 6.105 réalisations de bruit ayant cette statistique,
nous nous fixons deux critères pour trouver le degré de confiance pour obtenir une structure telle
que celle qui est apparue dans le SP des données de GOLF :

– la puissance maximale de la structure (> 6.5σ)
– le rapport de la puissance moyenne à l’intérieur de ce largepic sur la puissance moyenne

dans le reste du SP (2.5 Puissance moyenne).

On trouve alors une probabilité de 99,49% que ce pic ne soit pas dû à du bruit.

De même, en prenant les mêmes simulations Monte Carlo, l’onde est reconstruite selon
la technique décrite précédemment mais un critère supplémentaire est rajouté selon lequel, la
corrélation entre les pics des simulations et les modèles solaires doit être supérieure à 20 %.
Des valeurs entre 99,85 et 99,99% ont été obtenues selon la vitesse de rotation dans la partie la
plus interne du soleil. En revanche, si nous prenons comme critère des corrélations supérieures
à 50%, seules 43 réalisations sur les 6.105 y répondent soit quelques 10−3%. Ce qui montre
l’ampleur du résultat.

4.2.4 Extraction de l’information sur la rotation

La méthode pour sortir de l’information sur le taux de rotation du cœur du soleil a consisté
en une comparaison des taux de corrélation du signal reconstruit à partir des données de GOLF
avec le signal reconstruit en utilisant des modèles solaires et avec différents taux de rotation dans
le cœur solaire. Les meilleurs résultats sont obtenus pour les différents modèles, dans le cas, où
la vitesse rotation est plus élevée dans le cœur (< 0.2 R⊙) par rapport à la vitesse de rotation
entre 0.2 et 0.7R⊙. Ce travail semble encourager l’hypothèse que le cœur tournerait de 3 à 5 fois
plus vite en moyenne que le reste de la partie radiative (voirChapitre 5). Pour obtenir ce résultat,
on se base sur la corrélation entre la reconstruction de l’onde des données GOLF et les modèles
théoriques utilisant différents profils de rotation en particulier différentes vitesse de rotation de
la partie centrale du soleil.

Ce résultat va être utilisé dans le chapitre 5 consistant à étudier les inversions pour obtenir
des profils de rotation solaires. Cependant, il faut bien voir que l’information sur les splittings
provient d’une comparaison avec les modèles et aucunement àpartir d’observations directes.
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4.3 Influence des modèles solaires sur les résultats

Comme il a été dit dans les sections précédentes, les fréquences théoriques calculées pour
différents modèles ont été utilisées. Tout d’abord, ces fréquences ont joué un rôle pour simuler
des données avec les modesℓ=1 et 2 lors du calcul des SP, mais aussi dans la reconstruction
de l’onde menée pour vérifier que le signal mesuré était bien lié aux modes de gravité. Lors
de cette étude, 3 modèles solaires ont été soumis à cette vérification : le modèle de Nice
(Provost et Berthomieu 1986), le modèle S (Christensen-Dalsgaard et al. 1996) et le modèle
seismic2 (Couvidat et al. 2003b). Le chapitre 2 a montré qu’en fonction des processus physiques
inclus dans les modèles, il peut y avoir un décalage des fréquences des modes pouvant atteindre
2-3µHz pour les plus hautes fréquences considérées dans cette analyse (entre 50 et 140µHz).

Nous avons ensuite essayé de voir dans quelle mesure cette étude consistant à évaluer les
corrélations entre l’onde reconstruite des données réelles et celle des modèles, est sensible à la
physique de l’intérieur solaire. J’ai repris les 6 modèles solaires du chapitre 2, incluant différents
processus physiques afin d’évaluer les corrélations correspondant à chaque modèle (donc à ces
processus physiques), ainsi que le model S. Outre les processus physiques, un second paramètre
intervient : le profil de rotation pour calculer les splittings. Sept profils de rotation ont été utili-
sés ; ils sont décrits dans la table 4.1. Il y a tout d’abord un profil de rotation rigide dans toute la
zone radiative. Les autres sont des profils en forme de marched’escalier. La marche a lieu soit à
0.1R⊙, soit à 0.15R⊙, soit à 0.2R⊙. Le taux de rotation dans cette zone centrale est fixé à 3 ou
5 fois le taux de rotation dans le reste de la zone radiative.

T. 4.1 – Différents profils de rotation utilisés pour le calcul des splittings.

0 Rotation rigide à 433 nHz dans la zone radiative
1 3 × 433 nHz pour r<0.1R⊙
2 5 × 433 nHz pour r<0.1R⊙
3 3 × 433 nHz pour r<0.15R⊙
4 5 × 433 nHz pour r<0.15R⊙
5 3 × 433 nHz pour r<0.2R⊙
6 5 × 433 nHz pour r<0.2R⊙

La Fig. 4.6 illustre les différents taux de corrélation trouvés entre les données de GOLFet
les 7 modèles solaires avec 7 profils de rotation.

Nous retrouvons les résultats du chapitre 2 : il y a deux groupes dans les valeurs de corré-
lations. D’une part, les modèles avec les anciennes abondances ont des corrélations positives et
d’autre part, les modèles avec les nouvelles abondances et le modèle sans diffusion présentent
des corrélations plus faibles, voire négatives. Le fait d’obtenir des corrélations négatives signi-
fie uniquement que les fréquences théoriques se retrouvent entre celles “observées” avec les
données de GOLF.

En nous appuyant sur les résultats du chapitre 2, nous pouvons dire que plus les fréquences
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F. 4.6 –Taux de corrélation pour les différents profils de rotation de la Table 4.1 entre l’onde
reconstruite à partir des données de GOLF et celle à partir des 7 modèles solaires : seismic2,
std93, btz93, std05, btz05, no diffusion, model S. Seuls les modesℓ = 1 sont pris en compte.

sont décalées vers les fréquences plus petites, plus les corrélations sont faibles. Il semblerait
donc que les données de GOLF favorisent des fréquences plus élevées. Quelque soit le profil de
rotation pour les modèles std01, btz01, seismic2 ou S, les corrélations obtenues sont supérieures
à 25%. Un autre résultat concerne les modèles avec les nouvelles abondances et sans diffusion
pour lesquels les accords avec les observations de GOLF sontfaibles et pour la plupart négatives.
De plus, une faible différence de fréquences (entre std01 et btz01), modifie très faiblement les
corrélations.

En regardant la Fig. 2.3 du chapitre 2, nous pouvons voir que pour des fréquences supérieures
à 50µHz, les différences entre les fréquences des six modèles par rapport au modèle sismique,
sont supérieures à 1µHz. Nous pouvons alors nous demander si cette étude des corrélations est
plus sensible à un certain intervalle de fréquences et si uneétude sur deux régions du spectre
peut fournir plus d’information sur la rotation. C’est pourquoi, nous avons calculé d’une part les
corrélations en ne prenant que les modes ayant des fréquences comprises entre 25 et 50µHz et
d’autre part pour des fréquences entre 50 et 140µHz.

A première vue, la Fig. 4.7 (gauche), semble montrer des résultats aléatoires alors que la
Fig. 4.7 (droite) est très similaire à la Fig. 4.6. Cela signifie que les taux de corrélation trouvés
précédemment sont en grande partie liés à ce qui se passe entre 50 et 140µHz. Nous pouvons
chercher à voir pour quel profil de rotation les corrélationssont à la fois élevées dans les deux
domaines de fréquences. Cela signifierait que tel modèle avec tel profil de rotation donne des
fréquences et des splittings en accord avec les deux intervalles de fréquences. C’est ce que nous
observons, par exemple, pour le modèle std01 (et btz01) et leprofil 4. Les taux de corrélation
dans les deux intervalles de fréquence sont autour de 40%. Enrevanche, le modèle std05 a un
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F. 4.7 –Taux de corrélation entre les données de GOLF et les 7 modèlessolaires sur l’inter-
valle 25-50µHz (à gauche) et sur l’intervalle 50-140µHz (à droite) en utilisant les modesℓ =
1.

taux de corrélation de quelques pour-cents pour le profil 0.

Cette étude montre comment la physique des modèles et la dynamique (la rotation dans ce
cas précis) sont liées. De plus, ce travail montre que les propriétés asymptotiques sont sensibles
à ces processus physiques. En effet, le taux de corrélation sur l’intervalle 25-50µHz varie énor-
mément d’un modèle à l’autre et surtout d’un profil de rotation à l’autre, alors que sur l’intervalle
50-140µHz la sensibilité à la dynamique est plus faible.

4.4 Extraction des indications sur le temps de vie des modes d e gravité

Le problème de la durée de vie des modes de gravité a suscité denombreuses publications
(parmi les derniers travaux, on peut citer Dintrans et al. 2005, Rogers et Glatzmaier 2005). En
effet, Dintrans et al. 2005 ont montré que des panaches convectives pénétrant dans la zone radia-
tive pouvaient être responsables de l’excitation stochastique des ondes de gravité internes. Cela
peut avoir des conséquence sur leurs durées de vie mais aussisur leur amplitude. Le temps de
vie de ces ondes dans les simulations est pour le moment de l’ordre de leur période.

Nous avons donc simulé des DSP pour deux durées de vie des modes : infini et fini. De plus,
deux différents Rapports Signal-à -Bruit (RSB) ont été utilisés dansces simulations. Dans le cas,
où le temps de vie est infini et le RSB élevé (∼30), nous obtenons une structure beaucoup plus
compliquée (Fig. 4.8 a) et c))par rapport à la Fig. 4.3. Cependant, pour pouvoir l’observer, un
RSB supérieur à celui obtenu avec GOLF, est nécessaire. En revanche, pour des modes ayant
un temps de vie fini (de quelques mois) (Fig. 4.8 b) et d)), un faible RSB permet de détecter la
structure. Cette analyse favorise donc le fait que les modesde gravité ont des temps de vie finis.
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F. 4.8 –DSP simulée et son SP correspondant pour un temps de vie infiniet un RSB=30 (a et
c). DSP simulée et son SP correspondant pour un temps de vie fini et un RSB=5 (b et d).
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4.5 Conclusion

Nous avons donc vu que la signature des proriétés asymptotiques des modes de gravité a été
détectée pour les modesℓ=1 avec plus de 99% de confiance. D’autre part, cette étude a montré
qu’un taux de rotation dans le cœur de 3 à 5 fois plus élevée en moyenne que dans le reste de la
zone radiative, serait favorisé.

Le calcul du taux de corrélation entre l’onde reconstruite àpartir des données de GOLF et
celle reconstruite à partir des différents modèles solaires est un moyen de mesurer la ressem-
blance entre les spectres. En calculant ces taux de corrélation sur deux intervalles de fréquences
distincts, nous avons pu voir que pour des fréquences inférieures à 50µHz, le résultat est sen-
sible à la fois aux processus physiques et au profil de rotation alors que pour des fréquences plus
grandes, les taux de corrélation dépendent surtout des processus physiques. De plus, les modèles
avec les nouvelles abondances sont ceux qui présentent le plus faible taux de corrélation avec
les données de GOLF, quelque soit le taux de rotation dans le cœur. Cette cohérence avec les
résultats obtenus sur la vitesse du son confirme que le signaldétecté semble bien venir du Soleil.

Enfin, le temps de vie des modes de gravité semble être fini.

Je rapporte ici notre articleTracking Solar Gravity Modes : The Dynamics of the Solar
core, (R. A. García, S. Turck-Chièze, S. J. Jiménez-Reyes, J. Ballot, P. L.Pallé, A. Eff-Darwich,
S. Mathur, J. Provost), Volume 316, page 1591. Ma contribution dans ce papier était essentiel-
lement l’apport des fréquences des modes de gravité su modèle sismique mais aussi de voir la
part d’énergie contenue dans les modesℓ = 1 dans la région en-dessous de 0,2R⊙.
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Actuellement, le profil de rotation solaire est bien contraint depuis la surface solaire jus-
qu’à l’intérieur radiatif à 0,4R⊙ (Schou et al. 1998, Howe et al. 2000, Antia et Basu 2000,
Thompson et al. 2003, et ses références). La plupart des milliers de modes acoustiques qui ont
été détectés jusqu’à présent transportent l’information sur la rotation solaire dans les couches
au-dessus de 0,4R⊙ . Les observations héliosismiques ont confirmé qu’il existeune rotation
différentielle dans toute la zone convective. En revanche, dansla zone radiative externe (0.4
< r/ < 0.7R⊙), il semble y avoir très peu de variation du taux de rotation avec la latitude
(Eff-Darwich et al. 2007). La tachocline (voir chapitre 2) qui sépare la zone radiative de la zone
convective, est la limite supérieure à partir de laquelle larotation atteint un taux presque constant
(rotation quasi-rigide) d’environ 430 nHz dans la zone radiative.

Pour étudier le profil de rotation des couches plus profondes(au-dessous de 0,3R⊙) et donc à
l’intérieur du coeur solaire, seuls quelques dizaines de modes p - les modes de degré bas (ℓ<3) -
et les modes de gravité qui sondent cette région, peuvent être utiles. Cependant, seuls quelques-
uns de ces modes p ont été détectés avec précision et seul un candidat mode de gravité a été
observé, ne nous permettant pas de définir correctement le profil de rotation solaire à ces pro-
fondeurs. En effet, depuis le début de héliosismologie quand les travaux parClaverie et al. (1981)
ont mené à la conclusion que le coeur solaire tourne de 2 à 9 fois plus rapidement que le taux de
rotation à la surface du Soleil, plusieurs groupes ont publié des évaluations différentes du taux
de rotation dans le coeur solaire - en utilisant les modes acoustiques - aboutissant à des résul-
tats contradictoires (Jimenez et al. 1994, Elsworth et al. 1995, Fossat et al. 1995, Chaplin et al.
2001). Il a été montré que modes acoustiques de bas ordre (en-dessous de 2,3 mHz) permette
d’établir un profil correct autour de 0,3R⊙ (Couvidat et al. 2003a). Concernant la situation des
modes de gravité, nous avons vu dans le chapitre 3 qu’un candidat ℓ = 2, n=-3 a été détecté
avec plus de 98% de niveau de confiance. La mesure d’un signal qui pourrait être attribué à la
séparation en période des modes de gravitéℓ=1 et la comparaison avec des modèles solaires
semble favoriser un taux de rotation moyen dans le coeur solaire plus élevé que le reste de la
zone radiative (García et al. 2007b) (voir chapitre 4).

Dans ce chapitre, je vais utiliser le code d’inversion développé par
Eff-Darwich et Pérez Hernández (1997) pour comprendre l’impact de différents types de
modes sur l’extraction du profil de rotation du Soleil. En utilisant dans un premier temps des
données artificielles, nous allons voir l’effet des modes acoustiques de bas degré et d’ordre
élevé sur le profil de rotation autour de 0,25R⊙. Puis, nous allons voir comment l’introduction
d’un et plusieurs modes de gravité peut améliorer notre connaissance de la rotation du cœur
solaire. Nous nous interrogerons, en particulier, sur les barres d’erreur nécessaires afin d’obtenir
une information significative sur le taux de rotation dans lapartie centrale du Soleil. Enfin, nous
allons inverser des données réelles avec les modes acoustiques et avec le candidat mode de
gravité.

5.1 Code d’inversion : principe et méthodologie

5.1.1 Méthodologie des inversions

Nous avons déjà vu, dans le chapitre 3, les conséquences de larotation sur les modes : une
levée de dégénerescence et l’existence de plusieurs composantes pour un mode de degré donné
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(ℓ > 0) qui sont séparés par lesplitting rotationnel. Cessplittingsse calculent à partir du profil
de rotation d’après la dérivation de Hansen et al. (1977) :

∆νnℓm =
1
2π

∫ R

0

∫ π

0
Knℓm(r, θ)Ω(r, θ)drdθ + ǫnℓm (5.1)

où Knℓm(r, θ) est le kernel rotationnel,ǫnℓm est l’erreur sur lesplitting.

Par ailleurs, il faut noter que les splittings mesurés sur les données de GOLF sont dits syno-
diques car ils tiennent compte de l’orbite du satellite autour du Soleil. En supposant que cette
orbite est circulaire de période 365 jours, les splittings sidéraux, correspondant au réferentiel
héliocentrique sont obtenus en ajoutant 31,7 nHz (1/T avec T=365 jours) aux splittings syno-
diques.

Le calcul des splittings pour un profil de rotation spécifiques’appelle un “problème direct”.
Le calcul du profil de rotation à partir des splittings est appelé “problème inverse”. Soit M le
nombre de splittings disponibles. La résolution de ces M intégrales correspondant à ces split-
tings permet d’obtenir un profil de rotation en fonction du rayon et de la latitude. Plusieurs
méthodes ont été développées pour résoudre ces équations (par exemple MOLA, RLS). Le code
d’inversion utilisé dans ce chapitre a été développé par Eff-Darwich et Pérez Hernández (1997).
Ce code se base sur la méthode de régularisation des moindrescarrés (RLS1). Elle consiste à
calculer des “kernels de résolution” à partir des données enfaisant une combinaison linéaire des
kernels rotationnels de chaque mode présent dans l’ensemble des données de splittings. Quant
à la méthode MOLA2, elle calcule les kernels de résolution avant de faire la procédure d’inver-
sion. Dans la méthode RLS, une fonction de régularisation comporte un poids différent selon la
grille de points utilisée. Pour résumer, dans la méthode RLS, les kernels de résolution ne sont
pas un but mais un moyen.

Lors de ces calculs, plusieurs itérations sont effectuées afin d’obtenir le meilleur ajustement
des données tout en ayant le plus faible erreur sur les inversions. On parle d’itération mais
on devrait dire réalisation. Il ne s’agit pas d’une méthode itérative dans le sens que nous ne
partons pas du résultat précédent du profil mais des valeurs de certaines variables du code. Plus
on fait d’itérations, plus l’ajustement est meilleur, maisplus grande est l’erreur de l’inversion.
Il faut donc choisir l’itération qui présente le meilleur compromis entre ces deux paramètres.
Dans la suite, nous avons utilisé différentes itérations selon les barres d’erreur des données et
selon ce que nous souhaitions tirer des inversions. Dans le cas où les barres d’erreur sont toutes
identiques pour les différents splittings, nous avons choisi l’itération 10 car le poids de tous les
modes étant le même, nous pouvons faire confiance à des itérations plus grandes. Nous parlons
d’inversions “idéales”. Quand nous voulons étudier l’allure du profil (avec les modes p), nous
prenons l’itération 9 où le résultat est plus lissé et simplifie la comparaison de différents données
pour un même profil artificiel. Pour étudier le taux de rotation (avec les modes g) dans le cœur,
notre choix s’est porté sur l’itération 8.

1Regularized Least Square
2Multiplicative Optimally Localized Averages Corbard et al. (1998)
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5.1.2 Profils artificiels

Plusieurs profils de rotation ont été simulés, permettant decalculer les splittings selon la
formule (5.1). On parle de “problèmes directs”. Ces profils artificiels sont représentés sur la
Fig. 5.1 pour plusieurs latitudes.

Ils comportent tous la rotation différentielle dans la zone convective et une rotation rigide de
0,7 à 0,2R⊙ égale à 433 nHz. Le profil de référence (appeléRigid) a un taux de rotation constant
dans toute la région radiative. Le second profil (Step) est en forme de marche d’escalier ayant
un taux de 350 nHz dans la région 0,2-0,1R⊙ et un taux trois fois plus grand que dans le reste
de la zone radiative en-dessous de 0,1R⊙. Ce profil est intéressant car bien que peu réaliste, il
est utile pour vérifier la qualité de l’inversion. En effet, le code d’inversion a du mal à reproduire
des changement brusques de pentes. Par conséquent, ce type de profil permet de caractériser le
code d’inversion. Enfin, le dernier profil (Smooth) augmente progressivement de 433 nHz à 0,2
R⊙ jusqu’à 1800 nHz dans le centre.

F. 5.1 –Profils de rotation artificiels utilisés pour le calcul des données artificielles. Ces profils
ont tous une rotation différentielle dans la zone convective et une rotation rigide dans la zone
radiative jusqu’à 0,2 R⊙. Ils sont représentés pour des latitudes de 0◦ (trait continu), 30◦ (tirés),
60◦ (pointillés) et 75◦ (tirés-pointillés).

5.2 Influence des modes p

Dans cette partie, le but est de voir comment l’ajout de modesp de bas degré et d’ordre élevé
influence les profils des inversions. Pour cela, des données provenant de García et al. (2004b) se-
ront utilisées d’une part et qui ont été calculées sur 2034 jours de données GOLF (on parlera des
données Gar04). D’autre part, on utilisera des données des modes p de bas degré provenant de
l’analyse de 4182 jours de données GOLF (García et al. 2007a), on parlera des données Gar07.
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5.2.1 Limitation de la détection des modes p

Pour des modes p de degré donné, le point de retournement interne rt est lié à la fréquence
centrale du mode,ωℓ,n par la formule :

rt = ctL/ωℓ,n (5.2)

où L=ℓ + 1/2,ωℓ,n est proportionnelle à la fréquence centrale du mode etct est la vitesse du son
au pointrt. Le point de retournement interne est donc inversement proportionnel à la fréquence.
La Fig. 5.2 représente le point de retournement des modes p debas degré. On peut voir que les
modes de bas degrés et de fréquences élevées ont leur point deretournement plus proche du
cœur solaire.

F. 5.2 –Points de retournement internes des modes pℓ=1 à 3 avec les barres d’erreur des
fréquences mesurées multipliées par un facteur104.

Plus la fréquence du mode est grande, plus le mode pénètre profondément dans le cœur
du Soleil. Malheureusement, l’incertitude (la barre d’erreur) dusplitting rotationel provenant
d’observations du “soleil vu comme une étoile” (plus sensibles aux modes p de bas ordre) est
plus grande. En effet, comme la durée de vie de ces modes à haute fréquence est petite, la largeur
des pics est plus grande. La Fig. 5.3 montre que pour des fréquences supérieures à 2,2 mHz, les
barres d’erreur du splitting extrait commencent à croître et au-delà de 3,5 mHz, les composantes
m des modes p se superposent, ce qui rend très difficile l’extraction dessplittingsde ces modes
(voir chapitre 3). Pour de plus hautes fréquences, les paires successives des modesℓ=0, 2 etℓ=1,
3 se mélangent et aujourd’hui, il n’est pas possible d’obtenir dessplittingsrotationels avec assez
de précision pour qu’ils soient utiles dans les codes d’inversion.

De plus, il y a plusieurs sources d’erreur dans la procédure d’ajustement des données qui
devrait être traitée soigneusement comme par exemple, la proportion de visibilité des différentes
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composantes m des modes (Chaplin et al. 2006), ou l’effet du cycle d’activité magnétique sur
les composantes sectorales des modesℓ ≥2 (Chaplin et al. 2003).

En revanche, à basse fréquence - au-dessous den = 16, à environ 2,2 mHz - la durée de
vie des modes augmente et par conséquent, la largeur des picsest petite, nous permettant de
déterminer leur splitting rotationel avec une très grande précision. Comme nous l’avons vu pré-
cédemment, ces modes ont des points de retournement interneà des profondeurs inférieures
(rt plus grand) que ceux des modes de haute fréquence (au-dessusde 0.08 et 0.12R⊙ pour les
modesℓ = 1 et 2 respectivement). Bien que ces modes n’apportent pas d’information sur la ré-
gion en-dessous de 0,1R⊙, ils permettent d’améliorer notre connaissance du profil derotation
interne puisqu’ils ont des barres d’erreur plus petites et qu’ils vont contribuer à l’augmentation
de la précision des inversions (Eff-Darwich et al. 2007).

F. 5.3 – Barres d’erreur des splittings mesurés pour les modes pℓ = 1, 2 et 3. Elles sont
repésentées en fonction de la fréquence centrale de ces modes.

Aujourd’hui, seuls les modes p de bas degré au-dessus de 1 mHzont été observés
(Bertello et al. 2000, García et al. 2001b, Chaplin et al. 2002, García et al. 2004a). Par consé-
quent, pour mieux contraindre le profil de rotation solaire en utilisant les modes acoustiques,
de nouvelles techniques pour extraire lesplitting devraient être développées pour les obtenir
avec plus de précision à hautes fréquences, c’est-à-dire des barres d’erreur plus petites (voir par
exemple García et al. 2004a).

5.2.2 Inversions de données artificielles avec les barres d’ erreur de Gar04

Il a été montré que l’apport des modes p de bas degré (pour des fréquences en-dessous d’en-
viron 2,4 mHz) est négligeable concernant le cœur solaire car les barres d’erreur associées aux
splittings de ces modes est trop grande (voir par exemple Couvidat et al. 2003a). C’est pourquoi
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jusqu’à présent les inversions sont réalisées jusqu’à des fréquences autour de 2,3 mHz pour les
modes de bas degré (ℓ < 4).

Tout d’abord, nous avons fait des inversions pour différents profils sans rajouter de bruit
aux splittings, avec les modes p ayant tous le même poids (inversions “idéales”). Ces inversions
nous permettent d’avoir une idée sur le meilleur résultat qui pourrait être obtenu si tous les modes
avaient le même poids. Dans le cas des barres d’erreur réelles, les résultats seront moins bons.
Dans un premier temps, on a introduit pour les modesℓ de 1 à 3, ceux dont les fréquences sont
inférieures à 2,3 mHz, puis inférieures à 3,9 mHz (Fig. 5.4).Le profil rigide est parfaitement
reconstruit pour les deux cas. Concernant les deux autres profils, on peut constater qu’ils sont
mieux reconstruits dans le cas où les fréquences des modes p de bas degré vont jusqu’à 3,9 mHz.
En effet, ces modes sondent la région entre 0,1 et 0,2R⊙, menant à de meilleurs résultats dans
cette région que ce soit pour le trou pour le profil en marche d’escalier ou pour le profil lissé.
Cela a également une influence sur le taux de rotation dans le cœur qui est élevé quand on utilise
plus de modes bas degré et haute fréquence.

F. 5.4 –Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une barre d’erreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p, pour les différents profils simulés. Sur la figure de gauche, les
modesℓ ≤3 utilisés ont leurs fréquences inférieures à 2,3 mHz alors que pour la figure de droite,
elles vont jusqu’à 3,9 mHz.

Nous avons donc fait des inversions en utilisant les donnéesartificielles calculés pour les
profils de rotation décrits dans la partie 5.1.2. Les incertitudes observationnelles qui leur sont
attribuées viennent de données réelles. Celles des modesℓ=1-3 ont été calculés par García et al.
(2004a) en utilisant 2034 jours de données de GOLF et MDI. Lesbarres d’erreur des modes
p, ℓ = 4-25, proviennent de calculs de Korzennik (2005) en utilisant 728 jours de données de
MDI. De plus, du bruit a été rajouté à cessplittingsen faisant un tirage aléatoire à l’intérieur des
barres d’erreur pour que les simulations soient plus réalistes. En ne prenant pour les modes de
bas degré (ℓ ≤3) que ceux dont les fréquences sont inférieures à 2,3 mHz, laFig. 5.5 montre les
différents résultats pour les trois profils décrits dans la partie 5.1.2.

Les modes p introduits sont peu sensibles à la région en-dessous de 0,2R⊙. Les barres
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F. 5.5 –Inversions avec les modes p ayant les barres d’erreur de Gar04 pour ℓ ≤3, seuls les
modes ayantν ≤2,3 mHz sont introduits et pourℓ ≥ 4, les modes dontν ≤3,9 mHz ont été inclus.

d’erreur des inversions augmentent lorsque l’on se rapproche du cœur. Les profils en marche
d’escalier et lissé sont loin d’être reproduits par les inversions. Le taux de rotation dans le cœur
n’est pas retrouvé avec les barres d’erreur du code d’inversion. En revanche, pour le profil ri-
gide de référence, le profil obtenu est proche du profil initial dans les barres d’erreur, avec une
légère tendance vers un taux croissant dans le cœur. Nous pouvons dire qu’avec cet ensemble
de modes, on ne retrouve ni le profil ni une tendance fiable à l’intérieur de la zone radiative.
Pour améliorer ce résultat, on peut d’un côté réduire les barres d’erreur des modes p transportant
de l’information sur la région en-dessous de 0,2R⊙ et/ou introduire des modes g contribuant à
contraindre la partie centrale du Soleil en-dessous de 0,1R⊙.

5.2.3 Amélioration des barres d’erreur

Dans cette section, nous avons essayé de voir comment les modes p bas degré et ordre élevé
peuvent améliorer les résultats des inversions dans la zoneen-dessous de 0,25R⊙ puisque les
modesℓ=1 peuvent avoir leur point de retournement autour de 0,1R⊙. Pour cela, nous avons pris
les mesures de splittings sur 4182 jours de données de GOLF. Comparés aux splittings provenant
de l’analyse de 2034 jours de GOLF, nous avons deux fois plus de données et les barres d’erreur
peuvent être jusqu’à

√
2 fois plus faibles. Pour les modes de bas ordre (n< 13), les barres

d’erreur provenant de l’analyse combinée de GOLF et MDI sur 2243 jours donnent cependant
de meilleurs résultats car cette combinaison permet d’augmenter le rapport signal-à-bruit. Pour
ces modes-là, nous avons gardé les données de García et al. (2004a).

La Fig. 5.6 montre le rapport entre la contribution de la rotation du Soleil du centre jusqu’à
0,2 (figure de gauche) et 0,25R⊙ (figure de droite) et les barres d’erreur des observations faites
sur les 4182 jours de données. Les valeurs inférieures à 1 signifient que les barres d’erreur sont
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T. 5.1 – Description des données artificielles utilisées pourétudier la sensibilité aux modes p
de bas degré et ordre élevé.
Data set ℓ = 1 (mHz) ℓ = 2, 3 (mHz) ℓ > 3 (mHz)

Set 1 1≤ ν ≤ 2.3 1≤ ν ≤ 2.3 1≤ ν ≤ 3.9
Set 2 1≤ ν ≤ 2.5 1≤ ν ≤ 3.4 1≤ ν ≤ 3.9
Set 3 1≤ ν ≤ 3.4 1≤ ν ≤ 3.4 1≤ ν ≤ 3.9

trop grandes pour pouvoir dire que ces modes apportent de l’information sur la région jusqu’à
0,2 (ou 0,25)R⊙. Ce calcul avait été fait auparavant par Couvidat et al. (2003a) pour les données
disponibles à l’époque (2243 jours de données). Ils en avaient conclu que les modes bas degré
de fréquences inférieures à 2,4 mHz avaient des barres d’erreur trop grandes pour être utilisés
dans les inversions. Ils ne tenaient pas compte des modesℓ = 1 à 3 et n> 16. La figure montre
qu’avec les nouvelles données, la fréquence limite peut être poussée jusqu’à 3,4 mHz. Seuls les
modesℓ = 1 entre 2,5 et 3,4 mHz semblent avoir une sensibilité limite (très proche de 1). Que
l’on calcule la contribution de la zone en -dessous de 0,2R⊙ ou 0,25R⊙, on retrouve la même
allure de la courbe qui est tout simplement décalée vers le haut d’un facteur deux. Cela révèle
que les splittings transportent une grande part d’information dans la région entre 0,2 et 0,25R⊙.
C’est pourquoi, nous avons étudié les inversions de donnéesartificielles en utilisant différents
ensembles de modes de bas degré (ℓ<4) : le Set 1 correspond à un ensemble où nous incluons
uniquement les modes ayant des fréquences inférieures à 2,3mHz, dans le Set 2 nous ajoutons
les modesℓ = 1 allant jusqu’à 2,5 mHz, lesℓ = 2 et 3 allant jusqu’à 3,4 mHz et le Set 3 tient
compte des modesℓ = 1, 2 et 3 de fréquences inférieures à 3,4 mHz. Ces ensembles sont résumés
dans la Table 5.1.

La Fig. 5.7 montre les résultats des inversions pour les trois ensembles de données du mo-
dèleStepet Smoothdans le cas idéal. Les résultats pour ces deux profils sont similaires. Les
différences entre les Set 1, 2 et 3 s’observent en-dessous de 0,3R⊙, tout en restant dans les
barres d’erreur de l’inversion. La différence est plus grande en-dessous de 0,15R⊙ où le taux
de rotation est de l’ordre de 700 nHz si seuls les modesν < 2,3 mHz sont introduits alors que
ce taux atteint∼ 970 nHz en ajoutant les modes allant jusqu’à 3,4 mHz. Nous avons également
tracé les kernels de résolution correspondant aux Set 1 et 3 et pour sept profondeurs différentes
dans la partie centrale du Soleil (de 0,04 à 0,26R⊙) (voir Fig. 5.8). L’ajout des modes de haut
degré permet de gagner quelques pour-cents du rayon solairedans les couches les plus profondes
(∼0,13R⊙). Les lobes principaux sont aussi plus fins permettant d’avoir plus de précision dans
les calculs d’inversion, bien que la précision des résultats soit encore faible. De plus, comme le
lobe principal du kernels de résolution calculé à 0,04R⊙ se trouve à 0,1R⊙, le profil en-dessous
de cette limite ne peut pas être fiable.

En calculant les inversions des données artificielles bruitées et considérées avec leurs barres
d’erreur réelles, on obtient la Fig. 5.9. L’ajout des modes de bas degré dans les données de
l’inversion améliore légèrement les résultats.

Prenons d’abord le profilStep. Dans le cœur, ils sont dans les barres d’erreur. Dans le reste
de la zone radiative, on constate que les petites oscillations sont atténuées montrant ainsi l’intérêt
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F. 5.6 –Sensibilité des splittings des modes p de bas degré à la partie centrale (en-dessous de
0,2 R⊙ pour la figure du haut et 0,25 R⊙ pour la figure du bas) du Soleil par rapport aux barres
d’erreurs correspondants à Gar07 (4182 jours de données GOLF). Il s’agit du rapport entre la
contribution de la partie centrale du Soleil (jusqu’à 0,2 ou0,25 R⊙ selon le cas) dans le splitting
et la barre d’erreur sur ce splitting. Ces calculs sont d’après Couvidat et al. 2003.
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F. 5.7 –Inversions idéales (tous les modes ont une barre d’erreur de1nHz) des données artifi-
cielles. La figure du haut est pour le profil “step” et la figure du bas pour le profil “smooth”. La
courbe rouge est le profil “Smooth” artificiel et la courbe bleue, le profil “Step” artificiel. Voir
la description des Sets dans la Table 5.1. Ces profils sont fiables jusqu’à∼0,1 R⊙.
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F. 5.8 –Kernels de résolution calculés pour les inversions idéales(tous les modes ont une
barre d’erreur de 1nHz) en plusieurs points pour deux ensembles de modes p : Set 1 (figure du
haut) et Set 3 (figure du bas).

d’inclure les modes du Set 2 ou 3. L’utilisation des Set 2 ou 3 est équivalente à cause du bruit
qui combiné à un rapport entre la part de splittings due au cœur et les barres d’erreur proche de 1
pour lesℓ = 1, rend ces modes peu informatifs. Les kernels de résolutioncorrespondants aux Set
1 et 3 sont représentés sur la Fig. 5.10. Par rapport au cas idéal, le lobe principal des kernels est
plus large et sonde des couches moins profondes : 0,2R⊙ pour le Set 1 et∼0,16R⊙ pour le Set 3.
Les inversions sont donc fiables jusqu’à ces profondeurs. Laforme des kernels étant très proche,
cela explique pourquoi les résultats des inversions sont plus semblables que pour les inversions
idéales.

Pour les profilSmooth, on peut voir une plus nette amélioration dans le cœur car le code a
plus de facilité à reproduire un profil avec de faibles gradients et il a une tendance naturelle à
lisser les résultats.

5.2.4 Inversion des données réelles

La Fig. 5.11 montre l’inversion des données réelles provenant de GOLF+MDI pour lesℓ ≤3
(pour 2034 jours de données) et de MDI (pour 2088 jours de données) pour les autres modes (ℓ
= 4 à 25), c’est-à-dire des modes de la section 5.2.2. Différentes latitudes sont représentées mon-
trant la rotation différentielle dans la zone convective. Celle-ci est retrouvéegrâce à l’ensemble
des modes p et en particulier avec les modesℓ , m. En revanche, comme cela a été dit dans les
sections précédentes, cet ensemble de modes est insuffisant pour obtenir une tendance du profil
dans le cœur du Soleil.
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F. 5.9 – Inversions des données artificielles avec du bruit et les nouvelles barres d’erreur
des modes bas degré ordre élevé provenant de l’analyse des données de 4182 jours de GOLF
(Gar07). La figure du haut est pour le profil “step” et la figure du bas pour le profil “smooth”.
Mêmes légendes ue la Fig. 5.7. Ces profils sont fiables jusqu’à∼0,17 R⊙.
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F. 5.10 –Kernels de résolution calculés pour les données artificielles, en plusieurs points pour
deux ensembles de modes p : Set 1 (figure du haut) et Set 3 (figuredu bas).

F. 5.11 –Inversion des données réelles avec uniquement les modes p etles barres d’erreur de
Gar04 à différentes latitudes (voir légende de la figure).
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La Fig. 5.12 montre les résultats des inversions réelles (dans le cas équatorial) avec les
données provenant de l’analyse des 4182 jours de GOLF pour les modes de bas degré. On obtient
des résultats similaires aux inversions des données artificielles bruitées. L’ajout des modes de bas
degré et d’ordre élevé a pour effet d’augmenter le taux de rotation dans le cœur par rapport au
résultat obtenu sans ces modes, tout en restant dans les barres d’erreur. Cependant, la partie
radiative n’est pas stabilisée car il se pourrait que les données réelles contiennent des erreurs et
des systématicités qui n’ont pas été prises en compte dans les données artificielles. Les kernels
de résolution sont toutefois améliorés en rajoutant les modes de bas degré et ordre élevé, nous
incitant à les utiliser.

Enfin, un dernier ensemble de données réelles a été utilisé. Le calcul des splittings dépend
du rapport d’amplitude entre les composantesmd’un même mode (Chaplin et al. 2006). En mo-
difiant ce rapport, les valeurs des splittings augmentent légèrement. Le but est de voir comment
un biais sur la détermination dessplittings(dû au mauvais rapport d’amplitude entre les compo-
santesmd’un multiplet) se propage sur les inversions. En augmentant ce rapport d’amplitude de
de 20% pour les modesℓ =2 et de10% pour les modesℓ = 3 augmente lessplittingsd’environ
10 nHz. Cela donne alors des taux de rotation plus grands dansle cœur (voir figure du bas de
5.12).

5.3 Ajout des modes de gravité

Dans cette partie, nous allons voir comment l’introductiond’un ou plusieurs modes de gra-
vité peut améliorer les profils. La partie précédente révèleque l’amélioration des barres d’erreur
des modes p de bas degré et d’ordre élevé permet de mieux contraindre la région autour de 0,2
R⊙. Par conséquent, nous allons effectuer l’ajout des modes g dans les deux cas correspondant
respectivement aux données de Gar04 puis Gar07.

5.3.1 Différents ensembles de modes de gravité

Comme cela a été souligné dans le chapitre 3, un candidat modeg a été détecté avec plus
de 98% de niveau de confiance : le modeℓ = 2, n = -3 (Turck-Chièze et al. 2004c). Nous allons
donc dans un premier temps introduire ce mode de gravité avecplusieurs barres d’erreur partant
de 75 nHz en divisant par pas de dix jusqu’à 0,075 nHz, sachantque 7,5 nHz est une valeur
typique de barre d’erreur d’un ajustement de mode.

De plus, comme les modes les plus susceptibles d’être détectés dans un futur proche sont les
modes de bas degré (ℓ ≤ 2) et de fréquence supérieure à 100µHz, un ensemble de huit modes a
été choisi pour les inversions avec plusieurs modes. Nous avons pris des modes g purs :ℓ = 1,
n = -2,-3, -4 et -5 etℓ = 2, n = -3, -4, -5 et -6. Les différences de splittings de ces modes entre
les profilsStep(resp.Smooth) et le profil de référence (Rigid) sont représentés sur la Fig. 5.13.
Elle montre que par rapport au profil rigide, on peut avoir 200à 300 nHz de différence pour les
splittingsdes modes g des deux autres profils simulés. Avec des barres d’erreur inférieures à 75
nHz, il serait déjà possible d’extraire de l’information sur le profil de rotation.
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F. 5.12 –Inversions des données réelles pour les trois ensembles de modes p définis dans la
Table 5.1. Mêmes légendes que la Fig. 5.7. La figure du haut correspond aux barres d’erreur
des données de Gar07. La figure du bas correspond aux calculs de splittings en changeant le
rapport d’amplitude entre les composantes des modesℓ = 2 et 3. Ces profils sont fiables jusqu’à
∼0,16 R⊙.
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F. 5.13 –Différences de splittings des modes g utilisés dans les inversions (ℓ = 1 et 2) et des
splittings du profil de rotation de référence (“rigid”). La figure du haut est pour le profil “step”
et la figure du bas pour le profil “smooth”.

5.3.2 Avec les données de Gar04

Dans cette partie, nous utilisons le même ensemble de modes pque dans la partie 5.2.2.

Ajout d’un mode g : le candidat ℓ = 2, n = -3

On introduit ici, le mode de gravitéℓ = 2,n= -3 aux données des modes p. Pour une inversion
idéale, en prenant les limites de fréquence des modes bas degré à 2,3 (Fig. 5.14, gauche) puis 3,9
mHz (Fig. 5.14, droite), on voit sur la Fig. 5.14 que par rapport à l’inversion idéale n’incluant
que les modes p, le taux dans le cœur est plus haut, mais encoreloin du taux du profil artificiel.
Ceci est dû au fait que le mode de gravité introduit un seul point en-dessous de 0,1R⊙. De plus,
comme précédemment, le profil est mieux reconstruit dans la région 0,1-0,2R⊙ grâce aux modes
de bas degré et de haute fréquence (figure du bas).

En ajoutant le candidat mode de gravité et en lui attribuant plusieurs barres d’erreur, aucune
information précise n’est obtenue sur les profils. La Fig. 5.15 du haut montre le résultat des
inversions pour les différents profils simulés et pour le mode g ayant une barre d’erreur de 75
nHz. Par rapport à l’inversion ne comportant que des modes p,la tendance du profil rigide
reconstruit à remonter dans le cœur a pratiquement disparu.D’autre part, les résultats des deux
autres profils donnent un taux de rotation un peu plus grand dans la partie centrale : on passe de
∼600 à∼720 nHz pour le profil lisse et de∼450 à∼530 nHz pour le profil en marche d’escalier.
Cependant, les profils ne sont pas reconstruits correctement.

En revanche, en diminuant la barre d’erreur observationnelle du mode g à 7,5 nHz (Fig. 5.15
du bas), les valeurs des taux de rotation dans le cœur sont plus proches des valeurs du profil
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F. 5.14 –Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une barre d’erreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p et un mode g, pour les différents profils simulés. Sur la figure
de gauche, les modesℓ ≤3 utilisés ont leurs fréquences inférieures à 2,3 mHz alors que pour la
figure de droite, elles vont jusqu’à 3,9 mHz.

simulé bien qu’en dehors des barres d’erreur de l’inversionqui sont plus petites que pour le cas
où nous utilisons 75 nHz. Cependant, en diminuant les barresd’erreur du mode g en-dessous
de 7,5 nHz, les profils reconstruits restent inchangés. Seuls les barres d’erreur de l’inversion dé-
croissent. Concernant les profils lisse et en marche d’escalier aucune des inversions ne reproduit
le profil dans la région 0,1-0,2R⊙.

Les kernels de résolution de la Fig. 5.16 montrent la position des lobes principaux calculés
en plusieurs points. En fonction de la barre d’erreur, 75 nHz(figure du haut) ou 7,5 nHz (figure
du bas), on peut avoir une sensiblité à différents rayons. Pour une barre d’erreur de 75 nHz, le
pic principal le plus bas en rayon se trouve autour de 0,17R⊙ alors que pour 7,5 nHz, les kernels
calculés pour des rayons en-dessous de 0,12R⊙, ont leurs lobes principaux autour de 0,06R⊙. Le
poids du mode g devient suffisant pour avoir de l’information sur le taux de rotation en-dessous
de 0,1R⊙. Les résultats des inversions où le mode g a une barre d’erreur de 75 nHz ne sont
informatifs que jusqu’à∼0,17R⊙ tandis que dans le cas où la barre d’erreur vaut 7,5 nHz, il est
possible d’avoir de l’information jusqu’à∼0,06R⊙.

Nous avons aussi utilisé une autre réalisation de bruit sur le mode g du profilStep. La
Fig. 5.17 montre que le taux de rotation dans le cœur est plus bas par rapport à la Fig. 5.15.
Le bruit influence donc les résultats sur le taux de rotation du cœur.

Ajout de plusieurs modes g

Dans cette partie, nous avons choisi d’introduire les huit modes g mentionnés dans la partie
5.3.1.

La Fig. 5.18 représente les résultats d’inversions idéalespour les différents profils avec les
huit modes g. Par rapport au cas ne tenant compte que d’un modeg, le plateau en dessous de
0,1R⊙ est reconstruit et le trou dans la zone 0,1-0,2R⊙ commence à être vu. En revanche il existe
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F. 5.15 – Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barres d’erreur de Gar04 et
l’introduction du candidat mode g pour deux barres d’erreur: 75 nHz (en haut) et 7,5 nHz
(en bas). La courbe rouge est le profil lisse simulé et la courbe bleue est le profil en marche
d’escalier simulé. Les profils de la figure du haut sont fiablesjusqu’à∼0,16 R⊙, alors que ceux
de la figure du bas jusqu’à∼0,05 R⊙.
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F. 5.16 –Kernels de résolution pour les modes p (Gar04) et un mode g avec des barres d’erreur
de 75 (figure du haut) et 7,5 nHz (figure du bas).

F. 5.17 –Inversion pour le profil “Step” pour les modes p (Gar04) et un mode g ayant une
barre d’erreur de 75 nHz et avec une autre réalisation de bruit.
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de petites oscillations pour ce profil alors que le profils lissé n’en a pas. Ceci est lié au fait qu’il
n’y a pas assez de modes permettant de sonder la zone 0,1-0,2R⊙ et que les pentes raides sont
difficiles à reproduire par le code d’inversion, pentes qui n’existent pas pour le profil lissé.

F. 5.18 –Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une barre d’erreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p et huit modes g, pour les différents profils simulés. Sur la figure
de gauche, les modesℓ ≤3 utilisés ont leurs fréquences inférieures à 2,3 mHz alors que pour la
figure de droite, elles vont jusqu’à 3,9 mHz.

La Fig. 5.19 du haut montre les profils obtenus pour une barre d’erreur de 75 nHz pour les
huit modes g. Comme pour la cas d’un mode g, une tendance est obtenue bien que le taux de
rotation en-dessous de 0,05R⊙ soit loin de la valeur simulée (même avec les barres d’erreurde
l’inversion) mais nous n’avons aucune information dans la région 0,1-0,2R⊙. Cependant, l’effet
des huit modes g se voit dans les barres d’erreur des inversions qui sont plus petites.

En réduisant les barres d’erreur des modes g jusqu’à 0,75 nHz, les profils sont beaucoup
mieux reconstruits dans le cœur et le taux autour de 0,05R⊙ est plus proche de la valeur réelle
pour le profil lisse. En ce qui concerne le profil en marche d’escalier, le plateau entre 0,1 et 0,2
R⊙ commence à être observé. Etant donné que les pentes raides sont difficiles à reproduire, ce
résultat est encourageant. En effet, la régularisation a du mal à lisser le profil d’où l’apparition
d’oscillations entre 0,2 et 0,4R⊙.

La Fig. 5.20 montre les kernels de résolution correspondantà ces deux ensembles de modes.
Pour une barre d’erreur de 75 nHz (figure du haut), les kernelscalculés en-dessous de 0,12R⊙
ont leur pic principal qui se trouve en-dessous de 0,05R⊙. Si on baisse la barre d’erreur à 0,75
nHz (figure du bas), ces kernels permettent de voir que l’on sonde plusieurs couches pour r
< 0,1 R⊙. Cette région est mieux discrétisée. Mais les kernels calculés aux points r> 0,2 R⊙
ont des pics secondaires non négligeables en-dessous de 0,1R⊙. En effet, il n’y a pas assez de
modes pour avoir des kernels parfaits (piqué en un seul rayon). C’est pourquoi, il apparaît des
oscillations dans le résultat de l’inversion. D’un côté, ona beaucoup de modes p et de l’autre, on
n’a que quelques modes g. Le raccordement est difficile d’autant plus que le profil à reconstruire
à des changement abrupts.
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Enfin, selon une loi empirique, le fait de multiplier le nombre de modes par N devrait être
équivalent au fait d’utiliser un seul mode ayant une barre d’erreur divisée par

√
N par rapport

aux N modes. Nous pouvons voir ici que l’ajout de huit modes g aun impact plus important que
ce que dit cette loi.

J’ai également essayé de voir si l’utilisation d’autres modes g ayant des ordres relativement
différents (ℓ = 1,n= -3, -10, -13, -20 etℓ = 2,n= -5, -8, -12, -18) pouvait améliorer les résultats.
La Fig. 5.21 montre que pour le profilstep, le profil est légèrement meilleur.

Pour finir, un dernier ensemble d’inversions a été calculé enutilisant huit modes g d’ordre
ℓ = 3 et 4, Bien que ces modes provenaient d’un modèle solaire différent de celui des modes
acoustiques (il n’y a pas forcément compatibilité des données), aucun changement n’est observé
dans les résultats.

5.3.3 Données réelles

Nous avons vu dans la section 5.2.4 que les modes p avec les barres d’erreur actuelles ne
permettent pas d’avoir d’information fiable sur le profil de rotation dans le cœur. Etant donné
que le candidat mode g a été observé avec différents scénarios donnant différents splittings (voir
chapitre 3) de 300 et 600 nHz, nous avons utilisé des splittings allant de 200 à 700 nHz couvrant
ainsi les deux valeurs de splittings. Les barres d’erreur utilisées ont également été prises de 75
à 0,075 nHz. La Fig. 5.22 montre que toutes les possibilités de splittings sont compatibles avec
les données des modes p, si ce n’est le splitting de 200 nHz quidonne un taux de rotation négatif
dans le cœur, ce qui est peu probable par la théorie. Il n’est donc pas possible de contraindre la
rotation dans le cœur avec les modes p et le candidat mode g.

Cependant, on peut remarquer que le profil reste inchangé jusqu’à 0,25R⊙ quelque soit le
splitting du candidat mode g. D’autre part, entre 0,25 et 0,2R⊙, les barres d’erreur sont faibles et
stables. Il semblerait donc que l’inversion est fiable jusqu’à cette limite. Enfin, entre 0,2 et∼0,16
R⊙ et selon la barre d’erreur du mode g, il existe de faibles différences qui restent à l’intérieur
des barre d’erreur de l’inversion. Alors qu’en-dessous de 0,16 R⊙, le résultat de l’inversion est
peu contraint puisqu’il dépend du splitting du mode g.

5.3.4 Amélioration des barres d’erreur des modes p de bas deg ré

Prenant les données artificielles pour les modes p avec les barres d’erreur de Gar07 et ra-
joutant un ou plusieurs modes g, on obtient des résultats très similaires aux résultats qui utili-
saient les données de Gar04. Ceci était prévisible. Le taux de rotation dans le cœur augmente
de quelques dizaines de nHz comme vu dans la partie 5.2.3. De plus, la rotation dans la zone
radiative entre 0,3 et 0,7R⊙ est plus stable. Les kernels de résolution sont plus fins et ils sondent
mieux la région en-dessous de 0,1R⊙.

La Fig. 5.23 montre le résultat des inversions des données réelles avec lessplittingset les
barres d’erreur de Gar07 pour les modes de bas degré. On constate que les changements du profil
de rotation sont faibles : ils se voient surtout dans le cas oùla barre d’erreur du mode g vaut 75
nHz. On constate une légère baisse du taux de rotation.
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F. 5.19 – Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barres d’erreur de Gar04 et
l’introduction de huit modes g pour deux barres d’erreur 75 (figure du haut) et 0,75 nHz (figure
du bas). Même légende que la Fig. 5.15. Les profils sont fiablesjusqu’à∼0,04 R⊙.
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F. 5.20 –Kernels de résolution pour la situation actuelle des modes pet huit modes g avec des
barres d’erreur de 75 (figure du haut) et 0,75 nHz (figure du bas).

F. 5.21 –Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barres d’erreur de Gar04 et
l’introduction de huit modes gℓ = 1 et 2 d’ordres très différents et ayant une barre d’erreur de
75 nHz
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F. 5.22 –Inversions des données réelles avec le candidat mode g. Cinqvaleurs de splittings
lui sont attribuées pour deux barres d’erreur : 75 nHz (haut), 7,5 nHz (bas).
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F. 5.23 –Inversions des données réelles avec le candidat mode g avec les barres d’erreur de
Gar07 pour les modes p de bas degré. Les courbes sont tracées pour deux valeurs desplittings
et deux barres d’erreur pour le mode g.

5.4 Conclusion

Les nouveaux calculs des splittings sur 4182 jours de données GOLF permettent d’avoir
des barres d’erreur plus faibles et d’avoir une meilleure sensibilité à la dynamique du cœur (en-
dessous de 0,25R⊙). Les kernels de résolution nous montrent également que cesinversions ne
sondent le Soleil que jusqu’à∼0,16R⊙ puisque le kernel le plus profond s’arrête autour de ce
point alors que sans ces modes acoustiques, il allait jusqu’à 0,2R⊙. Nous avons donc vu que
nous pouvons utiliser des modes acoustiques de bas degré (ℓ ≤ 3) et d’ordre élevé allant jusqu’à
3,4 mHz. L’utilisation de ces modes acoustiques changent légèrement les résultats où le taux de
rotation dans le cœur augmente, tout en restant dans les barres d’erreur. Toutefois, l’inversion à
partir des modes acoustiques devrait être limitée à la région autour de 0,2R⊙.

En ne rajoutant qu’un seul mode g (le candidat dans le cas présent), aucune information
précise n’est obtenue sur le profil entre 0,1 et 0,2R⊙. Si nous parvenons à avoir ce mode de gra-
vité dont le kernel est centré autour de 0,06R⊙ avec un barre d’erreur de 7,5 nHz, il est possible
d’avoir une tendance du taux de rotation en-dessous de 0,05R⊙, sans avoir d’information précise
sur le profil lui-même.

Si nous introduisons plusieurs modes de gravité dans les inversions, cela permet d’obtenir
plus d’information sur le profil de rotation en-dessous de 0,1 R⊙ car on a plus de points pour
sonder cette région. Cela nous montre que le nombre de modes est important pour tirer de l’in-
formation sur la rotation. D’autres calculs ont été faits enintroduisant d’autres modes de gravité
dans les données artificielles (des modesℓ =3 et 4). Jusqu’alors, aucun changement ne semble
être observé dans les résultats (avec les précautions décrites dans le texte). Afin d’avoir un profil
plus précis dans le cœur nucléaire, il faudrait introduire beaucoup plus de modes, que ce soit des
modes acoustiques, mixtes ou de gravité.

Enfin, avec les données actuelles, nous pouvons avoir une information fiable sur le profil de
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rotation jusqu’à environ 0,16R⊙.

Je rapporte ici deux articles soumis cette année :
– l’un sur l’introduction des modes de gravité dans les inversions :Sensitivity of helioseismic

gravity modes to the dynamics of the solar core, (S. Mathur, A. Eff-Darwich, R. A. García
and S. Turck-Chièze), soumis àAstronomy and Astrophysics,

– l’autre sur l’influence des modes acoutiques de bas degré ordre élevé sur le profil de ro-
tation :Influence of low-degree high-order p-mode splittings on thesolar rotation profile,
(R. A. García, S. Mathur, J. Ballot, A. Eff-Darwich, S. J. Jiménez-Reyes and S. G. Kor-
zennik), en cours de correction et accepté àSolar Physics. Ma contribution dans ce papier
consistait à calculer les inversions pour différents ensembles de données de modes p avec
les nouveauxsplittingset barres d’erreur calculés dans ce papier.
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Cela fait environ 30 ans que les instruments dédiés aux mesures héliosismiques sont dé-
veloppés et améliorés. Entre les réseaux au sol tels que BiSON 1, IRIS 2 ou GONG3 et les
instruments spatiaux comme GOLF4, MDI/SOI 5 ou VIRGO 6 à bord de SoHO7, de nom-
breuses caractéristiques du plasma solaire ont pu être étudiées.
Nous avons vu dans les chapitres précédents la situation actuelle concernant la détection des
modes acoustiques et des modes de gravité. Cependant les performances actuelles des ins-
truments héliosismiques ne nous permettent pas d’atteindre les faibles vitesses de la plupart
des modes de gravité pour lesquels les derniers calculs théoriques donnent des estimations de
vitesses autour de 0,1mm/s à la surface du soleil (Kumar et al. 1996, Andersen 1996). Dans
Turck-Chièze et al. (2004c), en utilisant 8 ans de données, des candidats modes de gravité ont
été détectés avec 90% de niveau de confiance en faisant une recherche sur des fenêtres de 20
µHz. Un candidat se situe même au-dessus de 98% de niveau de confiance sur une fenêtre de
10 µHz (Turck-Chièze et al. 2004b, Mathur et al. 2007, voir chapitre 3). De plus, une signature
des modes de gravité dipolaires à basse fréquence a été signalée avec un niveau de confiance
supérieur à 99% (García et al. 2007b, voir chapitre 4). La principale limitation des observations
de GOLF est le bruit solaire mais maintenant, se rajoute l’augmentation du bruit instrumental
lié au vieillissement du détecteur. La Fig. 3.4 (DSP de GOLF dans le chapitre 3) illustre les
différents bruits intervenant dans les mesures au début de l’observation de SoHO et nous voyons
que dans la région correspondant aux fréquences des modes degravité, le bruit de granulation,
de supergranulation et des régions actives domine la DSP.

Une des priorités pour la nouvelle génération d’instruments est de diminuer ce bruit solaire
et de maintenir un bruit instrumental inférieur à l’erreur statistique. D’autre part, la technique
consistant à mesurer la vitesse Doppler sur une raie d’absorption du spectre solaire a prouvé
qu’elle pouvait fournir les plus faibles niveaux de bruit dans la région où se trouvent les modes
de gravité. C’est pourquoi, au CEA de Saclay, un nouvel instrument, successeur de GOLF, a été
conçu sous la responsabilité scientifique de Sylvaine Turck-Chièze (Turck-Chièze et al. 2006) et
du chef de projet Pierre-Henri Carton et construit grâce à lacollaboration de trois services du
CEA (SAp, SEDI8 et SIS9) ainsi que de l’IAC (Instituto de Astrofísica de Canarias).Avant de
passer à une version spatiale, un prototype technologique est en train d’être mis au point afin de
trouver des solutions techniques aux nouveaux progrès à accomplir et de montrer la faisabilité
d’un tel instrument. Dans ce chapitre, je vais présenter lesdifférentes techniques d’observation,
expliquer les différents objectifs de cet instrument et enfin décrire les différents éléments qui le
constituent.

1Birmingham Solar Oscillation network (Chaplin et al. 1996)
2International Research on the Interior of the Sun, (Fossat 1991)
3Global Oscillation Network Group (Leibacher 1999)
4Global Oscillations at Low Frequency (Gabriel et al. 1995)
5Solar Oscillations Investigations, (Scherrer et al. 1995)
6Variability of solar IRradiance ans Gravity Oscillation, (Fröhlich et al. 1995)
7Solar and Heliospheric Observatory, (Domingo et al. 1995)
8Service d’Electronique, des Détecteurs et d’Informatique
9Service d’Ingénierie des Systèmes
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6.1 Caractéristiques des instruments héliosismiques exis tants

Les ondes acoustiques ou de gravité déplacent les couches internes du soleil provoquant
des mouvements de la surface du soleil. Pour mesurer ces déplacements, deux techniques sont
utilisées. La première consiste à mesurer les variations photométriques sur une ou plusieurs
bandes du spectre électromagnétique solaire. Alors que la seconde technique permet de mesurer
la vitesse Doppler sur une ou plusieurs raies Fraunhofer.
Nous pouvons soit observer le Soleil en intégrant le disque solaire, soit faire une image du Soleil
pour accéder aux modes de degré élevé. Dans le premier cas, leSoleil est contenu dans un seul
pixel. De cette manière nous ne pouvons détecter que les modes de bas degrés (ℓ = 0 à 3) et
uniquement les composantesℓ + m pair si l’axe de rotation est orthogonal à la ligne de visée.
A cause d’une résolution spatiale trop faible, l’amplitudedes vitesses des modes de degré élevé
est quasi-nulle. Pour les composantesℓ + m impair, la surface pour des vitesses positives est
comparable à la surface pour des vitesses négatives, ce qui est à l’origine de l’annulation de
la vitesse globale. D’autre part, en faisant une image, des modes de degré élevé, pouvant aller
jusqu’à ℓ ≃1000 (en prenant l’intégralité du Soleil sur des CCD 1024×1024), voir 3000 en
prenant des portions du Soleil sur le même type de CCD, sont accessibles.

6.1.1 Mesures en intensité

A bord de la sonde SoHO qui a fêté ses 10 ans en 2005, l’instrument VIRGO est un en-
semble de 3 instruments dont un qui est constitué de 2 photomètres. Cet instrument mesure des
variations d’intensité sur 3 bandes spectrales : 402, 500 et862 nm. Il observe le Soleil de façon
intégrée, donnant accès aux modes de bas degré. Il est difficile d’extraire les modes acoustiques
en-dessous de 2 mHz avec ce type de mesures car la Fig. 6.1 montre qu’en-dessous de cette va-
leur le bruit est un facteur 10 au-dessus de celui de GOLF car la granulation turbulente perturbe
fortement la photosphère. Pour obtenir cette figure, une normalisation a été effectuée en terme
de puissance des modes acoustiques dans la région de 2 à 4 mHz afin de pouvoir comparer les
spectres des deux instruments. Aussi, en mesurant en intensité, le bruit solaire s’avère être plus
haut que pour les mesures en vitesse radiale. En effet, le contraste en vitesse est plus faible qu’en
intensité. De plus GOLF fait des mesures à 300-400 km dans la photosphère alors que VIRGO
fait des mesures plus près de la surface.

6.1.2 Mesures en vitesse

Cette méthode a été utilisée par Leighton et al. (1962), ce qui a permis de détecter pour la
première fois les oscillations solaires de 5 minutes de période. Depuis, plusieurs instruments
utilisant la technique Doppler ont été mis au point.
Parmi les instruments toujours en fonctionnement, il y a le réseau sol BiSON qui est constitué
d’instruments situés dans 6 sites. Les mesures sont faites sur la raie de potassium (λ=769,9 nm).
Enfin, un autre réseau sol est le réseau GONG (sur 6 sites également) qui est un tachomètre
de Fourier qui étudie la raie du Nickel (λ=676,8 nm). Il détecte les modes de haut degré car il
résoud le disque solaire sur 1024×1024 pixels.
En ce qui concerne les mesures spatiales, deux instruments sur la sonde SoHO font des mesures
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F. 6.1 –Comparaison des spectres de puissance de mesures en vitesse(GOLF) et des mesures
en intensité (VIRGO) (Communication privée de R.A. García).

de vitesse radiale. GOLF est un spectromètre à résonance magnétique qui analyse le doublet de
la raie du sodium, D1 et D2 (respectivementλ=589,6 nm et 589 nm). Intégrant le disque solaire,
il ne peut détecter que les modesℓ = 0 à 3 et marginalement quelquesℓ = 4 et 5.
La sonde SoHO comporte aussi l’instrument : MDI/SOI qui est un tachomètre de Fourier et tout
comme GONG, il fait des mesures sur la raie de Nickel et résoutle disque solaire, permettant
d’observer des modes de haut degré.

6.2 Objectifs scientifiques et cahier des charges de GOLF-NG

La mission SoHO a permis de faire de nombreuses découvertes.Au début de la mission,
la zone convective et la tachocline ont été au cœur des investigations permettant une meilleure
compréhension de la dynamo solaire (Dikpati et Gilman 2001). Ceci a permis de montrer que
l’activité solaire n’est pas uniquement liée à un effet de surface. En effet, il semblerait qu’au
moins l’ensemble de la région convective joue un rôle crucial dans les divers phénomènes ob-
servés à la surface du Soleil. Cependant pour bien comprendre l’évolution à long terme du
champ magnétique, nous avons besoin d’avoir une meilleure vision de la dynamique interne du
Soleil, incluant les couches les plus profondes de la zone radiative. Les instruments GOLF et
SOI (Bertello et al. 2000, Thiery et al. 2000, García et al. 2001b; 2004a, Gelly et al. 2002) ont
fourni des données sur les modes acoustiques de basse fréquence qui ont permis de mesurer la
vitesse du son dans le cœur avec une grande précision (Turck-Chièze et al. 2001, Couvidat et al.
2003a) ainsi que d’extraire un profil de rotation jusqu’à∼0.2R⊙ mais pas encore sous contrôle
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en-dessous de 0,3R⊙ (Couvidat 2002, et voir chapitre 5). Eff-Darwich et al. (2007) ont montré
qu’une rotation différentielle entre 0,4 et 0,7R⊙ était peu probable à faible latitude.
Etant donné que la zone radiative représente 98% de la masse solaire, la compréhension de la
dynamique de cette région est essentielle.

Les principaux buts scientifiques de l’instrument scientifique GOLF-NG sont donc les sui-
vants :

– sonder la dynamique de la région radiative
– extraire la densité en particulier dans la zone radiative
– estimer le champ magnétique dans la zone radiative
– comprendre le transport du moment angulaire dans la régionradiative
– étudier l’évolution temporelle des modes sur plusieurs cycles d’activité solaire
– étudier la zone de transition entre la photosphère et la chromosphère à l’aide de la raie du

sodium (Jiménez-Reyes et al. 2007),
– comprendre s’il y a des effets d’activité solaire, liés à la région nucléaire.
Afin de pouvoir observer les modes de gravité qui vont mettre de fortes contraintes sur ces

phénomènes-là, il faut pouvoir mesurer des signaux jusqu’àsi possible∼0,1 mm/s. Pour arriver
à ce but, différentes méthodes doivent être mises en place :

1. baisser le bruit de granulation solaire d’un facteur 5 à 10par rapport à GOLF

2. augmenter le taux de comptage d’un facteur∼10 par rapport à GOLF (environ 2,5.107

cps/s en moyenne par détecteur soit 108 cps/s par canal (à mi-hauteur de la raie) alors que
GOLF mesure 1,2.107 cps/s par canal) tout en ayant le bruit statistique de photons comme
bruit dominant

Par conséquent, le cahier des charges de GOLF-NG est constitué des points suivants :
– mettre en place un système multicanal afin de répondre au premier point : plusieurs canaux

mesurent plusieurs points sur la raie du sodium (étude qui sera faite dans le chapitre 8),
– utiliser quatre voies par canal permettant ainsi de multiplier le flux par deux par rapport à

GOLF (multivoies) pour répondre au second point,
– élaborer une optimisation générale de l’instrument (l’optique et la photodétection) pour

le deuxième point, comme augmenter l’efficacité du détecteur d’un facteur 8 à 10 et aug-
menter sa longévité,

– introduire des masques à l’entrée pour mieux identifier cesmodes et éventuellement bé-
néficier d’un effet d’amplification au limb,

– mettre en place des dispositifs annexes comme une source secondaire ou une voie d’éta-
lonnage,

– travailler sur deux filtres, l’un de sodium et l’autre sur lecontinuum afin d’estimer les
variations d’intensité par rapport à celles de la vitesse.

Ces points encouragent de nouvelles investigations et la compréhension de la dynamique de
la zone radiative demande une détection non ambiguë des modes de gravité. Pour mieux préparer
l’instrument spatial, nous passons par une étape consistant à mettre au point un prototype dont
l’objectif est d’être un démonstrateur technologique servant de modèle de qualification pour es-
timer certains des gains obtenus. Toutefois, les perturbations dues à l’atmosphère et des mesures
non continues sont autant d’obstacles supplémentaires pour parvenir à la détection des modes de
gravité sur Terre.
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6.3 L’instrument GOLF-NG

Avec GOLF, il a été montré qu’en mesurant 4 points nous pouvons baisser le bruit solaire
(Espagnet et al. 1995,?), car celui-ci est différent dans chaque couche de l’atmosphère solaire.
Par conséquent, les différents points correspondant à différentes hauteurs dans la photosphère
contiennent du bruit non corrélé. Une combinaison des mesures à chaque hauteur permettra de
réduire ce bruit solaire.

C’est pourquoi, sur la nouvelle génération d’instruments,nous souhaitons mesurer 8 points
sur chaque aile au lieu de deux (comme sur GOLF), comme l’illustre la Fig. 6.2. L’intérêt de
mesurer un si grand nombre de points sur la raie du sodium est une conséquence de l’étude
vue plus haut sur le bruit solaire qui dépend de la couche photosphérique que nous sondons.
En effet, les modes d’oscillation dans chaque couche de l’atmosphère sont corrélés alors que
le bruit convectif dépend de la hauteur dans l’atmosphère. De plus, le fait de mesurer sur 15
points permet de reconstruire avec précision le profil de la raie de sodium et donc de mesurer les
déformations de la raie liées par exemple au champ magnétique (taches solaires). D’autre part,
cela permettrait d’étudier ces variations en fonction du temps.

F. 6.2 –Mesure de 15 points sur la raie du sodium : comme le point dans le fond de la raie est
mesuré deux fois, cela revient à mesurer 15 points sur la raie(Crédits Pere Pallé ).
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6.3.1 Principe de fonctionnement d’un spectromètre à dispe rsion résonante

GOLF-NG, comme son prédécesseur GOLF, est un spectromètre àdispersion résonante. Il
se base sur le principe de la mesure da la vitesse Doppler sur la raie du sodium NaD1 àλ=589,6
nm. Le cœur de l’expérience est une cellule contenant de la vapeur de sodium qui est placée
dans un champ magnétique permanent dans le temps et variablelongitudinalement. La lumière
incidente dans la cellule est absorbée et réemise dans toutes les directions. Cette raie se sépare
par effet Zeeman grâce au champ magnétique en deux composantesσ+ et σ− (aussi appelées
aile bleue et aile rouge), correspondant respectivement à une polarisation circulaire gauche et
droite. Ces raies sont décalées par rapport à la longueur d’onde de référence d’une quantité
∆λ proportionnelle au champ magnétique en cet endroit. Selon la polarisation de la lumière
incidente, nous pouvons sélectionner alternativement l’aile bleue ou l’aie rouge.

F. 6.3 –Illustration de l’effet Zeeman et effet de la vitesse Doppler sur la raie du sodium.

La Fig.6.3 a) représente la raie solaire centrée sur la longueur d’onde de réference en l’ab-
sence de vitesse entre l’instrument et le Soleil. Elle a une largeur thermique à mi-hauteur de
l’ordre de 500 mÅ. Les intensités des raies réemises (largeur thermique à mi-hauteur de l’ordre
de 25 mÅ) sur chaque aile sont égales dans le cas où la vitesse Doppler est nulle. En revanche,
dans le cas où le Soleil se déplace par rapport au détecteur, Fig.6.3 b), ces intensités sont diffé-
rentes. Nous pouvons calculer la vitesse Doppler avec la formule suivante :

v = v0
I1 − I2

I1 + I2

où v0 est une constante de calibration.

6.3.2 Description de l’instrument

Le premier élément traversé par la lumière provenant du Soleil est unfiltre large de 50 Å
(voir Fig. 6.4) permettant de supprimer les rayonnements ultra-violets et infrarouge mais aussi
de sélectionner la région autour de la raie du sodium NaD1 du Soleil. Puis le faisceau traverse
une premièrelentille qui focalise la lumière dans unefibre optique multimode de 40 cm de
longueur et de diamètre 1 mm, qui a pour fonction de focaliserla lumière et de supprimer toute
polarisation. Un sélecteur permet de choisir entre deux filtres très étroits.

Le premierfiltre estcentré à 591,0 nm, sur le continuum solaire, qui permet de vérifier le
changement d’intensité du flux solaire. Le secondfiltre, centré sur 589,6 nm, permet d’isoler
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la raie du sodium sur une largeur de 5 Å. La lumière contient alors la raie ainsi qu’une partie du
continuum solaire.

F. 6.4 –Schéma de principe de l’instrument GOLF-NG.

Un cube splitterdivise le faisceau en deux parties : l’une est envoyée sur le photodétecteur
pour mesurer les variations d’intensité, ce qui permettrait, a posteriori, d’enlever la contamina-
tion liée à ces variations d’intensité, des mesures en vitesse. La polarisation du faisceau incident
est choisie à l’aide d’unelame à cristaux liquides. Cette dernière qui a été mise au point par
nos collègues de l’IAC, polarise la lumière sur la circulaire droite ou gauche et sélectionne donc
l’aile rouge ou l’aile bleue de la raie du sodium.

La lumière arrive enfin sur lacellule de sodiumplacée dans l’entrefer d’unaimant ayant un
champ magnétique variable et linéaire allant de 0 à 12 kGauss. La lumière absorbée et réemise
est extraite sur 8 points le long de la cellule correspondantapproximativement aux champs 0, 2,
3, 4, 5, 6, 7 et 8 kGauss.

Un système delentilles et fibres optiquesachemine la lumière réemise vers lesphotodé-
tecteurs. Chaque point de la raie est mesuré par 4 photodiodes. Au final, nous avons 4× 8 − 1
= 31 voies (pour des raisons d’encombrements de la cellule, ona perdu une voie au niveau du
queusot, voir Fig. 8.3 dans le chapitre 8). Le taux de comptage espéré au niveau des 4 détecteurs
varie de 5.107 à 5.108cps/s, soit 1, 25.107 à 1, 25.108cps/s par photodiode.

6.3.3 Objectifs techniques

Aux vues des performances exigeantes requises par GOLF-NG (flux de photons élevé, ins-
trument multicanal et multivoies, un bruit de photons dominant) vues à la section 6.2, un proto-
type technologique est nécessaire afin de résoudre les points durs. Il devra montrer sa capacité à
atteindre les améliorations demandées. Voici la liste de points durs qu’il faut résoudre :

1. l’aimant est le premier élément clé et point dur de l’instrument. le champ magnétique doit
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être bien connu et linéaire, étant donné que l’échantillonnage de la raie se fait le long de la
cellule. La Fig. 6.5 illustre cet aimant conçu par la sociétéTE2M. La linéarité du champ
magnétique est effective (voir chapitre 8). L’objectif a donc été atteint.

F. 6.5 –Photo de l’aimant utilisé pour GOLF-NG.

2. la thermique est également un point important dans l’instrument. En effet, afin d’avoir une
densité de sodium homogène dans le corps de la cellule qui fait 6 cm de longueur, il faut
avoir une température homogène (à 0,01◦C).

3. le changement de polarité est assuré par une lame à cristaux liquides qui permet de passer
d’une polarisation circulaire droite à une polarisation circulaire gauche pour échantillon-
ner l’aile bleue ou l’aile rouge. Ceci évite une motorisation qui dans l’espace peut finir par
être défaillante. Elle doit aussi assurer une bonne pureté de polarisation pour éviter toute
pollution éventuelle du signal inverse (qui pourrait générer une erreur sur la mesure).

4. un système assez complexe a été imaginé et mis en place afin de mettre 31 reprises op-
tiques sur une cellule de 6 cm et de 13 mm de diamètre externe.

5. un système de photodétection multivoies (4) doit permettre de compter un grand nombre
de photons et d’atteindre un bruit inférieur à 10% du bruit dephotons. Pour le prototype
technologique, seul le premier point a été considéré pour des raisons de coût.

Le chapitre 8 montre l’état actuel des différents sous-systèmes.
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F. 6.6 –Photo du banc de test du prototype GOLF-NG.

Je rapporte ici notre article sur les objectifs et le principe de l’instrument GOLF-NG,GOLF-
NG spectrometer, a space prototype for studying the dynamics of the deep solar interior, (S.
Turck-Chièze, P.H. Carton, J. Ballot, J.C.Barrière, D-T Philippe, A. Delbart, D. Desforges, R.A
García, R. Granelli, S. Mathur, F. Nunio, Y. Piret, P.L. Pallé, A.J. Jiménez, S.J. Jiménez-Reyes,
J.M. Robillot, E. Fossat, A.M. Eff-Darwich et B. Gelly), publié dansAdvances in Space Re-
search, Volume 38, page 1812.
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Ce chapitre est consacré à la caractérisation du photodétecteur choisi pour le prototype tech-
nologique GOLF-NG. Nous avons vu dans le chapitre précédentle cahier des charges concernant
le détecteur. Le but final de l’instrument scientifique sera de mesurer des vitesses de l’ordre de
0,1 mm/s. Le Rapport Signal à Bruit (RSB) devrait être amélioré d’unfacteur 10 par rapport à
GOLF (en particulier dans la région où nous nous attendons à détecter les modes de gravité<
200µHz). Deux directions en particulier sont envisagées pour cela (déjà vu dans le chapitre 6) :

– réduire le bruit solaire
– augmenter le taux de comptage (jusqu’à environ 108 ph/s en moyenne) et garder l’erreur

statistique comme erreur principale.
Ceci est exigeant et nécéssitera un détecteur avec une électronique dédiée à cette exigence.

Pour le prototype technologique, le choix s’est porté sur unsystème plus simple de photodiodes
du commerce pour des raisons de coût et de temps principalement. Il est utile d’en qualifier
les performances pour l’utiliser dans les meilleures conditions. Pour cela, des mesures sous
éclairement et sous obscurité ont été effectuées. Les tests avaient donc pour objectifs de valider
le système de refroidissement et l’optimisation du RSB. D’autre part, il est important d’étudier
les structures fréquentielles des bruits dans le domaine d’utilisation. Il s’est donc avéré que le
bruit des photodiodes était plus élevé que les demandes du cahier des charges, d’un facteur
10. Par conséquent, la détection des mode de gravité ne pourra pas se faire avec ce type de
photodétecteur mais les méthodes d’analyse présentées seront reportées sur le détecteur final. Il
faudra utiliser un élément plus performant tel que des CCD etune électronique bas bruit pour
un usage scientifique ou une version spatiale telle que la mission DynaMICCS.

Dans ce chapitre, je vais commencer par décrire le photodétecteur que j’ai étudié ainsi que
les différentes sources de bruit qui peuvent être présentes. Puis, je parlerai de mon travail et
de la méthode que j’ai développée pour le caractériser. Enfin, j’évaluerai les durées de mesures
nécessaires pour pouvoir détecter les modes de gravité.

7.1 Le photodétecteur

Le photodétecteur choisi pour le prototype technologique GOLF-NG est une matrice linéaire
de 64 photodiodes (aussi appelées pixels dans la suite) HAMAMATSU S6494. Notre choix s’est
porté sur cet élément pour des raisons de simplicité du développement du premier prototype car
les conditions d’observation prévues pour ce prototype ne nécessitent pas une telle exigence de
performances et devrait permettre de valider le concept.

7.1.1 Principe d’une photodiode

La photodiode utilise le principe de photoconduction dans un semi-conducteur tel que le
silicium. En effet, il s’agit d’une jonction PN (Sze 1981). Dans ce type de matériau, il existe
une bande de valence et une bande de conduction séparées par une énergieEg. Tout photon
incident dont l’énergiehν > Eg va fournir suffisamment d’énergie à un électron de la bande
de valence pour qu’il se déplace vers la bande de conduction.Une paire électron-trou est ainsi
créée. Le déplacement des électrons va générer un courant proportionnel au nombre de paires
électron-trou créées et donc au nombre de photons incidents. Une caractéristique importante
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d’une photodiode est son rendement quantique défini de la façon suivante :

η =
Npc

Nphotons

où Npc et Nphotonssont les nombres de paires électron-trou créées et le nombrede photons in-
cidents respectivement. Ce rendement est équivalent à la réponse de la photodiode car tous les
photons ne créent pas de paires. Nous cherchons alors à avoirle meilleur rendement quantique
possible. Et en comparant différents types de photodiode, il s’avère que le silicium est undes
meilleurs matériaux utilisés pour les détecteurs dans le visible.

7.1.2 Données constructeur

A la longueur d’onde utilisée qui correspond à la raie du sodium NaD1λ = 589, 6 nm, la
matrice de photodiodes a une sensibilité S donnée par la ficheconstructeur deS = 0, 32A/W,
qui n’est pas uniquement liée au seul phénomène ayant lieu auniveau de la photodiode.

F. 7.1 –Courbe de sensibilité de la matrice de photodiodes.

Connaissant l’expression permettant de calculer en première approximation l’efficacité
quantiqueη :

η =
S × 1240
λ

Le rendement des photodiodes de cette matrice est de 67,30%.Ceci contraste avec le rendement
des photomultiplicateurs de GOLF qui n’était que de 5%, ce qui montre la limite de leur exten-
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sion pour ce nouvel instrument. Voici une brève descriptiondes plus importantes caractéristiques
données par le constructeur pour une température ambiante de 25◦C :

1. la tension d’offsetcorrespond à la tension lue par la photodiode sous obscurité;

2. la tension de saturationqui limite la gamme de mesure. Cette saturation est en générale
liée au circuit électronique de lecture ;

3. le bruit qui peut limiter la qualité de la mesure. C’est la somme des bruits des différents
éléments de la chaîne : celui du photodétecteur lui-même (courant d’obscurité) et de son
circuit électronique de lecture. Lecourant d’obscuritéest une composante importante du
bruit. De part la nature quantique du flux d’électrons qui constitue le courant, il existe un
courant dans la photodiode en l’absence de flux de photons incidents qui a une distribution
poissonnienne. Il s’agit d’un paramètre que l’on peut minimiser par le refroidissement du
photodétecteur ;

Cette matrice est fournie avec une électronique de lecture intégrée dont les caractéristiques
sont également données en appendice.

F. 7.2 –Photo de la matrice de photodiodes HAMAMATSU S6494 comportant 64 pixels et une
électronique de lecture intégrée.

Ces photodiodes sont fabriquées sur le même substrat de silicium donc elles doivent toutes
avoir des réponses semblables. Nous pouvons voir sur la Fig.7.2 que la matrice est en réalité
coupée en deux parties avec une électronique parallèle pourles 64 voies mais un seul registre de
sortie. Le photocourant généré dans une photodiode est acheminé vers l’amplificateur et converti
en tension. La mesure se fait sur letemps d’intégration, δt. La valeur de ce dernier doit être un
compromis entre la saturation du détecteuret un bruit trop important par rapport au signal. Les
études se sont faites sur deux temps d’intégration dans la suite : 2,8 s et 1 s.
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Caractéristiques principales des photodiodes :
– Tension d’offset :∼0,3 V
– Tension de saturation : 4,6 V
– Tension d’obscurité : 0,8 mV
– Ecart-type du bruit : 0,2 mV

7.1.3 Sources de bruit

Différentes sources de bruit peuvent intervenir lors de l’acquisition de mesures sur les pho-
todiodes. Nous avons déjà vu qu’une première source de bruitest lecourant d’obscurité qui a
été défini dans la partie précédente. Celui-ci dépend de la température.
Un autre bruit est lebruit de l’électronique ou encorebruit de lecture. Les photodiodes uti-
lisent une électronique intégrée. Chaque composant constituant cette électronique de lecture
génèrent une incertitude supplémentaire dans les mesures.
Enfin, un autre bruit intervient dans les mesures, lié à la nature corpusculaire de la lumière appelé
bruit de photons. La statistique des photons reçus par le détecteur suit une loi poissonnienne
(Spiegel 1972). Cependant, pour de grands nombres, la distribution poissonnienne se rapproche
d’une loi normale.
Si un détecteur reçoit en moyenne un flux de photons intégrésNint, l’écart-type de la mesure
vaut :σN =

√
Nint. Et l’erreur statistique de chaque mesure a pour formule :ǫ = 1/

√
Nint.

7.2 Caractérisation du photodétecteur

7.2.1 Objectifs

Nous avons vu dans le chapitre 2, les différentes caractéristiques requises par le cahier des
charges de GOLF-NG. Le but est donc de voir si le photodétecteur choisi satisfait un niveau de
bruit suffisamment faible pour atteindre nos objectifs. Voici les différentes étapes de notre étude
pour utiliser au mieux ce détecteur :

– caractériser le photodétecteur : tension de saturation, tension d’offset, écart-type du bruit,
courant d’obscurité ;

– trouver la température optimale de fonctionnement ;
– étudier la réponse des 64 pixels de la matrice en particulier étudier s’il existe une homo-

généité entre les différents pixels ;
– évaluer la sensibilité du détecteur à la gamme de flux envisagé pour l’instrument GOLF-

NG (1, 25.107 à 1, 25.108 ph/s par pixel) ;
– vérifier qu’il n’existe pas de signaux périodiques intrinsèques à l’instrument qui pourraient

empêcher la détection des signaux recherchés.

7.2.2 Description du banc de test de caractérisation des pho todiodes

Le banc de test est constitué d’une boite étanche à la lumièrecontenant la matrice à étudier
afin d’éviter toute perturbation par l’extérieur. Un système de régulation de la température est
également placé au niveau des photodiodes (Voir Peltier en Annexe A). Enfin, une photodiode
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calibrée au préalable permet de connaître le flux réel incident sur les différents pixels de la
matrice. Le schéma de ce banc de tests est placé en Annexes.

7.2.3 Recherche de la température optimale de fonctionneme nt

Nous avons vu que plusieurs bruits dans la matrice de photodiodes peuvent être liés à la
température de fonctionnement des photodiodes : le courantd’obscurité et le bruit dû à l’élec-
tronique de lecture. D’après la fiche du fabricant, cette matrice fonctionne pour une température
inférieure à 70◦C. Dans cette section, je montre la méthode utilisée pour établir la température
optimale de fonctionnement du photodétecteur pour lequel l’ensemble des bruits sont minimi-
sés.
Tout d’abord, les matrices ont été étudiées sans éclairement pour cinq températures différentes.
Sous obscurité, les mesures contiennent le courant d’obscurité et le bruit de l’électronique. L’en-
semble de ces bruits est appeléoffsetdans la suite :

Vo f f = Vobs+ Velec (7.1)

Sur la Fig. 7.6, j’ai représenté les mesures du pixel 6 pour 3 températures : 15◦C, 9◦C et 6◦C.
Pour un temps d’intégration de 2,8 s, la valeur moyenne de l’offsetest dans la Table 7.1. Le fait
de baisser la température entraîne une faible diminution dela tension mesurée sur le pixel car le
bruit d’obscurité diminue avec la température.

F. 7.3 –Evolution du pixel 6 (en V) en fonction de la température : (dehaut en bas) 15◦C,
9◦C, 6◦C. .



7.2 Caractérisation du photodétecteur 175

T. 7.1 – Valeur moyenne de l’offsetpour le pixel 6 pour différentes températures et différents
temps d’intégration

δt(s) T (◦ C) Vo f f (V)
2,8 15 0,2485
2,8 9 0,2255
2,8 6 0,2183
1 6 0,209

Pour séparer le bruit d’électronique du bruit d’obscurité,on a fait d’une part, des mesures
à différentes températures, en prenant un temps d’intégration très faible,δt = 0, 1s car pen-
dant cette durée, le mouvement des électrons est limité et donc le courant d’obscurité faible.
D’autre part, nous avons fait des mesures identiques pour untemps d’intégrationδt = 5s, ce
qui permet de mesurer l’offset. Des poses longues permettent d’avoir une meilleure déterminta-
tion de la contribution du courant d’obscurité. Ainsi, on sépare mieux le bruit d’obscurité et le
bruit de lecture. En comparant les écart-types du bruit d’électronique et du courant d’obscurité
aux différentes températures (illustré sur la Fig. 7.4), 6◦C apparaît comme la température pour
laquelle le courant d’obscurité devient plus faible que le bruit de lecture alors que ce dernier
augmente légèrement. Ce point est choisi comme températureoptimale de fonctionnement de
ces photodiodes.

F. 7.4 –Comparaison du bruit électronique au courant d’obscurité en fonction de la tempéra-
ture.

La Fig. 7.5 représente les 2 spectres pour des températures de 15◦C et 6◦C. La baisse de la



176 Etude du photodétecteur du prototype technologique GOLF-NG

F. 7.5 –Evolution du spectre du pixel 6 (en V) en fonction de la température : 15◦C et 6◦C.

température est à l’origine d’une baisse de la puissance du spectre à basses fréquences d’environ
un facteur presque 10 dans le domaine de fréquences où les modes de gravité sont cherchés.

L’ensemble des tests s’est poursuivi à la température de 6◦C, qui sera la température
nominale d’utilisation du photodétecteur.

Stabilité en température : Le fonctionnement des photodiodes est sensible à la température
du système dans lequel elles sont placées. Pour une bonne stabilité du détecteur, il est important
d’avoir une faible variation de sa température. La température de la barrette de photodiodes a
donc dû être stabilisée à l’aide d’un système Peltier. Sur lafig. 7.6, nous avons représenté la
température de la pièce prise pendant dix jours ainsi que desphotodiodes. Le cycle jour/nuit
n’apparaît pas au niveau de la matrice de photodiodes. La régulation de température du système
fonctionne donc très correctement.

7.2.4 Détermination de la constante d’étalonnage des photo diodes

Le système électronique intégré à la matrice fournit la tension mesurée sur chaque photo-
diode qui doit être convertie en un flux en photons/s (ou ph/s). Une photodiode calibrée va nous
permettre de connaître le flux incident.N0 = 1, 475.108 ph/s correspond à une valeur de cou-
rant Imon0 = 1272, 9 pA traversant la photodiode de calibration. Pour chaque valeur deImon, il
est possible de compter le nombre de photons intégrésNint pendantδt ainsi que le nombre de
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F. 7.6 –Variation de la température de la pièce (en haut) et des photodiodes (en bas) sur une
journée. La figure du haut montre l’évolution temporelle de la température ambiante et la figure
du bas monrte l’évolution temporelle de la température de labarrette.

photons, N, reçus par seconde.

N =
Nint

δt
=

N0

δt
×

Imon

Imon0
× δt (7.2)

Pour calculer cette constante, plusieurs mesures avec différents flux incidents sont néces-
saires. Pour chaque valeur de flux incident, nous avons le courant mesuré par la photodiode de
monitoring (et par conséquent, grâce à la formule (7.2) les valeurs deNint et N) et les tensions
de tous les pixels. La table 7.2 donneImon, Nint, N et la mesure du pixel 6,Vb, pour deux flux et
pourδt=2,8 s.

Donc le nombre de photons intégrés pendant 2,8 s pour chaque flux est de 2, 72.107 et
5, 52.107 ph/s. Si la réponse des photodiodes est linéaire en fonction du flux incident, ce qui
a été vérifié avec différents flux, la constante d’étalonnage C pour un pixel et un temps d’inté-
gration donné se calcule de la façon suivante :

C =
V2 − V1

N2int − N1int
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T. 7.2 – Correspondance entre le courant traversant la photodiode de contrôle et le nombre de
photons intégrés sur la matrice

Imon (pA) Nint (photons) N (ph/s) Vb (Volt)
84 2, 72.107 9, 7.106 0,938

169,7 5, 52.107 1, 97.107 1,688

Dans la suite, nous allons utiliser l’expression suivante pour convertir nos mesuresVb en Volt en
photons par seconde, N :

N =
V

C × δt
(7.3)

Les constantes obtenues pour le pixel 6 et les deux temps d’intégration sont données dans la
Table 7.3. Le calcul a également été fait pour les 63 autres pixels et les constantes d’étalonnage
sont toutes du même ordre de grandeur.

T. 7.3 – Constante d’étalonnage pour le pixel 6 et pour deux temps d’intégration

δt(s) C (V/photons)
2,8 0, 24.10−7

1 0, 27.10−7

7.2.5 Méthode de caractérisation de la chaîne de photodétec tion

Les analyses suivantes ont été faites à la fois dans ledomaine temporeletdans le domaine
fréquentiel. La première analyse permet d’évaluer le bruit de l’électronique par rapport au bruit
statistique de photons alors que la seconde a pour but de voirl’existence de signaux périodiques
gênants dans le spectre de puissance comme décrit dans la partie 7.2.1.
D’autre part, afin de pour vérifier la dynamique des mesures, différents flux incidents sont at-
tribués à la lampe de sodium. De plus, comme celle-ci subit des fluctuations non négligeables,
il faut corriger ce phénomène en faisant un ajustement avec la diode de contrôle. Cependant,
ce type de correction n’est pas satisfaisant pour les hautesfréquences car elle supprime des si-
gnaux périodiques. Nous avons utilisé leBackwards Difference Filter(notée dans la suite BDF)
consiste à effectuer une soustraction entre 2 mesures consécutives :Vdi f f = Vb(t + δt) − Vb(t).
Ce filtre enlève les variations lentes non périodiques d’un signal attribuées a la lampe. L’effet de
transmission du filtre a été corrigé en suivant García et Ballot (2007).

Les deux mesures prises à deux instants consécutifs sont indépendantes et leurs variances
s’ajoutent :

σ2(Vb(t + δt) − Vb(t)) = σ
2(Vb(t + δt)) + σ2(Vb(t))
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Et comme ces deux variables ont une variance du même ordre, onobtient que :

σ2(Vdi f f ) = σ
2
di f f = 2σ2(Vb) (7.4)

Par conséquent le fait d’utiliser deux mesures multiplie l’écart-type par racine de 2.

7.3 Etude du bruit de la chaîne de photodétection

Nous avons vu dans la section 3.2.1 que l’objectif de ces mesures est de caractériser le
photodétecteur en termes de bruit. La tension d’offset et l’écart-type d’offset ont été évalués dans
la partie précédente. De plus, les trois sources de bruit intervenant dans les mesures peuvent être
divisées en deux groupes : le bruit intrinsèque du photodétecteur et le bruit de photons. Dans la
suite, la mesure d’un pixel peut se décomposer en deux contributions : le bruit de la photodiode
(Vo f f , déjà vu dans la partie 7.2) et la mesure due au flux de photons incidents (VN).

Vb = VN + VO f f (7.5)

7.3.1 Analyse du signal mesuré sur un pixel du photodétecteu r

Dans la suite, seul un pixel de la matrice a été étudié (le pixel 6). Le but de ces mesures est
de comprendre le comportement du bruit du photodétecteur pour différents flux incidents.

Domaine temporel

Nous avons commencé par étudier les mesures dans le domaine temporel. La meilleure façon
d’estimer le bruit des mesures consiste à calculer leurs écart-types. Nous mesurons alors l’écart-
type des mesures brutes pour le comparer à l’écart-type théorique. Pour calculer ce dernier, on
doit estimer le flux de photons incidents, N. Ayant appliqué le BDF aux mesures brute, on peut
alors écrire que cette mesure “différentielle” vaut :

Vdi f f = Vb(t + δt) − Vb(t)

Vdi f f = VN(t + δt) + VO f f (t + δt) − VN(t) − VO f f (t)

où les 2 mesures consécutives sont séparées par le temps d’intégrationsδt. J’ai également fait
l’hypothèse que la statistique du bruit de photons et de l’offset varient peu avec le temps. Le
calcul de l’écart-typeσD est :

σ2
di f f = 2σ2

N + 2σ2
O f f (7.6)

LeσO f f , provient de la partie 7.2.3 sur le pixel 6 et à 6◦C. Le calcul du bruit de photon en Volt
est :
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σN =
√

N × δt ×C (7.7)

où N est le flux de photons incidents et C, la constante d’étalonnage estimée dans la section
7.2.4.

Pourδt=2,8 s :
La Fig. 7.7 représente la mesure brute sur le pixel 6 ainsi quesur la photodiode d’étalonnage
pour un flux incident correspondant à 5, 03.107 ph/s. Elle montre que les fluctuations de la lampe
sont observées sur la photodiode de la matrice, justifiant l’utilisation du BDF.

F. 7.7 –Mesures brutes de la photodiode d’étalonage (monitoring) (figure du haut) et du pixel
6 pour5, 03.107 ph/s (figure du bas).

Un exemple de mesure “différentielle” est représenté sur la Fig. 7.8. La Table 7.3.1 fournit
les différentes valeurs d’erreur statistique et en particulier le calcul de l’écart-type estimé,σdi f f

estimé, à partir deσN etσO f f comparé à l’écart-type mesuré,σdi f f mesuré. Le calcul est effectué
pour les 5 flux incidents et les valeurs sont calculées pour 18h de mesures.
La Fig. 7.9 repésente les différents types d’erreur en fonction du flux. On constate que quelque
soit le flux incident, l’écart-type mesuré est supérieur à l’écart-type estimé. D’autre part, l’erreur
statistique de photons est inférieure au bruit instrumental. Néanmoins, il y a saturation des pho-
todiodes pour un flux supérieur à∼ 6.107. Par conséquent, ce temps d’intégration ne permet pas
de mesurer le flux maximal souhaité de 1, 25.108ph/s.

Pourδt=1 s :
Pour élargir la gamme de flux mesuré, le temps d’intégration aété diminué à 1s.

La Table 7.3.1 contient les valeurs des écart-types estimé et mesurés. Les différentes types d’er-
reurs sont représentées sur la Fig. 7.10. Comme pour le tempsd’intégration de 2,8s, l’écart-type
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F. 7.8 –Mesure différentielle du pixel 6 pour un flux de5, 03.107 ph/s.

N (ph/s) σN (V) σO f f (V) σdi f f (V) es-
timé

σdi f f (V)
mesuré

N = 9, 1.106 1, 21.10−4 4, 04.10−4 5, 96.10−4 6, 72.10−4

N =

2, 01.107
1, 8.10−4 4, 04.10−4 6, 25.10−4 7, 23.10−4

N =

4, 53.107
2, 7.10−4 4, 04.10−4 6, 87.10−4 11, 5.10−4

N =

5, 03.107
2, 88.10−4 4, 04.10−4 7.10−4 15.10−4

N =

6, 02.107
3, 11.10−4 4, 04.10−4 7, 21.10−4 7, 59.10−4

T. 7.4 – Comparaison des dispersions théoriques et expérimentales pour un temps d’intégra-
tion de 2,8 s.σN est calculé d’après (7.8),σO f f est l’écart-type de l’offset vu en 7.2.3,σdi f f

estimé est calculé avec la formule (7.7) etσdi f f mesuré.

du bruit de photons est inférieur au bruit instrumental pourles différents flux incidents. Cepen-
dant, avec un temps d’intégration de 1s, la gamme de flux requis par GOLF-NG (1, 25.107 à
1, 25.108 ph/s par détecteur) est couverte sans que les photodiodes saturent.

On constate que dans tous les cas, l’erreur sur la mesure est dominée par l’erreur d’offsetet
non par l’erreur statistique.
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F. 7.9 –Représentation des différents écart-types pourδt=2,8s (théorique, expérimental, sta-
tistique et instrumental).

N (ph/s) σNstat (V) σO f f (V) σdi f f (V) es-
timé

σdi f f (V)
mesuré

N =

1, 05.107
0, 87.10−4 4, 24.10−4 6, 12.10−4 5, 89.10−4

N = 2, 4.107 1, 32.10−4 4, 24.10−4 6, 28.10−4 7.10−4

N =

6, 09.107
2, 11.10−4 4, 24.10−4 6, 7.10−4 7, 27.10−4

N = 6, 6.107 2, 19.10−4 4, 24.10−4 6, 74.10−4 7, 85.10−4

N = 7, 9.107 2, 40.10−4 4, 24.10−4 6, 89.10−4 8.10−4

N =

12, 3.107
2, 99.10−4 4, 24.10−4 7, 34.10−4 9, 82.10−4

T. 7.5 – Comparaison des dispersions théoriques et expérimentales pour un temps d’intégra-
tion de 1 s.σN est calculé d’après (7.8),σO f f est l’écart-type de l’offset vu en 7.2.3,σdi f f estimé
est calculé avec la formule (7.7) etσdi f f mesuré.

Domaine fréquentiel

Pour approfondir la caractérisation du bruit du photodétecteur, une étude fréquentielle est
nécessaire. Ainsi, j’ai calculé la Densité Spectrale de Puissance (DSP) du signal du pixel brut
qui donne le spectre classique d’un bruit instrumental suivant une loi en 1/ f . Le but de cette
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F. 7.10 –Représentation des différents écart-types pourδt=1s (théorique, expérimental, sta-
tistique et instrumental).

partie est d’étudier le spectre avec différents flux et en particulier de quantifier la remonté à basse
fréquence, c’est-à-dire dans la région où nous recherchonsles modes de gravité, par rapport aux
hautes fréquences où le spectre est plat. Pour la suite, nousallons donc définir les intervalles de
fréquences concernant ces deux régions :

– basses fréquences : 100 à 400µHz
– hautes fréquences : 0,128 à 0,178 Hz
Des mesures sur une durée de 7 jours ont été effectuées afin d’avoir une résolution suffisante

dans le spectre à basses fréquences et ceci pour 4 flux différents et sans éclairement pour les
deux temps d’intégrations.

La Fig. 7.11 montre les DSP pour trois flux incidents et pour l’obscurité pourδt=1 s . On
voit que plus le flux est grand, plus le spectre est haut. La Table 7.6 contient le rapport des écart-
types de la DSP dans les 2 régions définies précédemment pour 3flux. Sous obscurité, le rapport
est de 1,9 pour 1s. Ce temps d’intégration convient donc à la fois pour couvrir la gamme de flux
requise et pour un spectre relativement plat.



184 Etude du photodétecteur du prototype technologique GOLF-NG

F. 7.11 –Spectres pour un temps d’intégration de 1s pour l’obscurité(noir), pour 1, 05.107

ph/s (rouge),6, 09.107 ph/s (bleu clair) et1, 23.108 ph/s (bleu).

T. 7.6 – Rapport des écart-types pourδt=1s.

N (ph/s) σ2
σ1

σdi f f

σN

N =

1, 09.107
2,9 6,8

N =

6, 09.107
25,1 3,4

N =

1, 23.108
17,9 3,3

Pour conclure sur cette étude, nous avons vu que le bruit de lamesure est dominé par le bruit
instrumental comprenant le bruit d’obscurité, le bruit électronique et le bruit thermique. De plus,
pourδt=2,8s, nous avons vu que les photodiodes saturent et nous ne couvrons pas la gamme de
flux demandée (entre 1,25.107 et 1,25.108 ph/s). D’autre part, le comportement des écart-types
en fonction des flux n’est pas linéaire. En revanche, pourδt=1s, nous observons plus de linéarité
dans la réponse des photodiodes et la gamme de flux est couverte sans atteindre de saturation
étant donné que l’exposition des photodiodes à la lumière est plus faible. De plus, les spectres
pour ce temps d’intégration sont plus bas.
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7.3.2 Combinaison de 4 pixels

Nous avons vu dans le Chapitre 6 que pour chaque canal de mesure sur la cellule de sodium,
nous aurons 4 voies. Ces quatre voies correspondent à une longueur d’onde donnée sur la raie de
sodium NaD1. Par conséquent, afin d’avoir un flux plus important, nous allons par la suite faire
la somme des 4 voies sur l’instrument final. C’est pourquoi, j’ai essayé différentes combinaison
pour faire la somme de 4 pixels. Le calcul de la mesure différentielle se fait de la façon suivante :

Vdi f f =
∑

Vbi (t + δt) −
∑

Vbi (t)

Vdi f f =
∑

(VNi (t + δt) + VO f fi (t + δt)) −
∑

(VNi (t) + VO f fi (t)) (7.8)

Si les mesures à deux instants différents sont indépendantes et en supposant que la statistique
est la même pour les différents pixels que ce soit pour le comptage (σN) ou pour l’offset (σO f f )
et surtout que les différents pixels sont indépendants, on obtient la formule :

σ2
di f f = 8σ2

N + 8σ2
O f f

Dans un premier temps, quatre pixels assez éloignés sont pris afin de diminuer l’influence
des pixels voisins (6, 22, 38 et 52). La Table 7.7 donne les valeurs des écart-types calculés à
partir des formules (7.7) et (7.8) et pour un temps d’intégration, δt=1s.

T. 7.7 – Comparaison des dispersions théoriques et expérimentales pour la somme de quatre
pixels : 6, 22, 38 et 52

N (ph/s) σN (V) σO f f (V) σdi f f (V) es-
timé

σdi f f (V)
mesuré

N = 4, 2.107 1, 74.10−4 4, 24.10−4 12, 24.10−4 14.10−4

N = 24, 09.107 4, 19.10−4 4, 24.10−4 13, 38.10−4 19, 8.10−4

N = 49, 2.107 5, 98.10−4 4, 24.10−4 14, 67.10−4 26, 1.10−4

Afin de voir l’influence de l’utilisation de combinaisons de pixels variées, ce calcul est fait
en prenant d’autres pixels, en particulier en prenant des pixels côte à côte ou très éloignés.
La Table 7.8 donne les écart-types mesurésσdi f f i correspondent à différentes combinaisons de
pixels définies telles que :

– σdi f f 1 : pixels 6,7,8 et 9, 4 pixels adjacents et une sur même ; demi-barette
– σdi f f 2 : pixels 6,7, 38 et 39, 2 pixels sur la première moitié de la barette et 2 pixels sur

l’autre moitié ;
– σdi f f 3 : pixels 1, 22, 38 et 52 pour qu’ils soient bien éloignés.
On constate que plus les pixels sont éloignés plus le sigma est faible, confirmant une dépen-

dance entre les pixels vu qu’il y a une partie de l’électronique de lecture qui est commune. En
revanche, plus le flux est grand, plus l’écart entre l’estimation et la mesure sont grands. L’utili-
sation de plusieurs pixels permet de baisser la contribution du bruit électronique par rapport au
bruit de photons.
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T. 7.8 – Comparaison des écart-types pour plusieurs flux et différentes combinaison de la
somme de quatre pixels (voir dans le texte)

N (ph/s) σdi f f 1 (V)
mesuré

σdi f f 2 (V)
mesuré

σdi f f 3 (V)
mesuré

N = 4, 2.107 14, 8.10−4 14, 5.10−4 14.10−4

N = 24, 09.107 22, 4.10−4 22, 7.10−4 19, 8.10−4

N = 49, 2.107 28, 6.10−4 26, 8.10−4 26, 1.10−4

7.3.3 Etude de l’indépendance des pixels

Une autre façon d’analyser l’indépendance entre les pixelsest d’étudier la différence entre
deux pixels. Pour cela, l’étude est faite sur deux pixels consécutifs.

Etude temporelle

La Fig. 7.12 représente la différence entre 2 pixels consécutifs.

F. 7.12 –Différence entre le pixel 6 et le pixel 7 à5, 03.107 ph/s.

Le point commun entre les 2 pixels est la lampe et une partie del’électronique de lecture.
Par conséquent, en faisant la soustraction entre les 2 pixels, on doit supprimer la contribution de
la lampe et une partie du bruit de lecture commun. D’un point de vue statistique, en supposant
que les pixels sont indépendants, nous pouvons calculer l’ écart-type de la différence entre les
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pixels i et j (en reprenant les notations de la partie précédente) :

σ2
D = σ

2
Ni + σ

2
N j + σ

2
O f f i + σ

2
O f f j

Le bruit de photons se calcule avec la formule (7.7). Quant aubruit d’offset, il provient des
mesures sous obscurité pour les différents pixels. Posons alorsσDobs, le bruit d’offset des deux
pixels, si ces derniers sont indépendants :

σ2
Dobs= σ

2
O f f i + σ

2
O f f j

La Table 7.9 fournit les différentes valeurs d’erreur statistique pour les pixels 6 et 7 et
en particulier le calcul de l’écart-type estimé à partir deσN et σO f f et qui sera comparé à
l’écart-type mesuré.

T. 7.9 – Comparaison des dispersions théoriques et expérimentales pour deux pixels et leur
diférence pourδt = 1 s.

N (ph/s) σN7 (V) σN6 (V) σDobs(V) σD (V) es-
timé

σD (V) me-
suré

N = 9, 1.106 1, 65.10−4 1, 65.10−4 5, 02.10−4 5, 53.10−4 5, 9.10−4

N =

2, 01.107
2, 45.10−4 2, 43.10−4 5, 02.10−4 6, 07.10−4 6, 64.10−4

N =

5, 03.107
3, 91.10−4 3, 89.10−4 5, 02.10−4 7, 49.10−4 6, 08.10−4

En calculant cette différence, on supprime la partie commune dans les mesures des 2 pixels :
l’évolution lente de la lampe et une partie de l’électronique de lecture. Si on calcule le bruit de
photons global :σ2

N = σ
2
Nstat6 + σ

2
Nstat7, j’obtiens :

– pour 2, 01.107ph/s :

σN = 3, 4.10−4V

– pour 5, 03.107ph/s

σN = 6, 08.10−4V

On constate alors que pour 2, 01.107ph/s, σN est inférieur àσDobs et σD mesuré est plus
grand que l’estimation. En revanche, pour 5, 03.107ph/s, le bruit de photons domine le bruit de
lecture etσD mesuré est plus faible que l’estimation. En fait, cela voudrait dire, qu’il n’y a pas
indépendance entre les mesures des différents pixels.
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Etude de la covariance

Pour vérifier si les pixels sont indépendants,on peut calculer la somme et la différence entre
deux pixels. En supposant que les 2 pixels ne sont pas indépendants, la covariance intervient
dans la formule :

σ2
D = σ

2
Vi
+ σ2

V j
− 2Cov(Vi ,V j) (7.9)

De même, en calculant la somme des pixels, on a :

σ2
S = σ

2
Vi
+ σ2

V j
+ 2Cov(Vi ,V j) (7.10)

En prenant les sommes et les différences entre 2 pixels sous obscurité, on a les écart-types
des mesures :

σD = 4, 97.10−4V

σS = 6, 27.10−4V

Nous constatons que les 2 valeurs sont différentes, cela signifie bien qu’il n’y a pas indépen-
dance. De plus, en prenant les écart-types de chaque pixel sous obscurité d’après les formules
(8.9) et (8.10), on obtient les valeurs respectives suivantes pour la covariance :

Cov(V6,V7) = 3, 61.10−8

Cov(V6,V7) = 3, 69.10−8

Une covariance non nulle entre les pixels serait liée à la partie commune des mesures, c’est-
à-dire aux câbles et une partie de l’électronique.

Etude fréquentielle

La Fig. 7.13 représente la DSP de la différence entre 2 pixels éclairés. Le rapport entre
la moyenne de la DSP à basses fréquences et à hautes fréquences donne environ 2,77 pour
2, 01.107ph/s et 1,22 pour 5, 03.107ph/s. Ces spectres sont donc plus plats que ceux obtenus
dans la section 7.3.2.

7.3.4 Homogénéité de la réponse de la matrice

Etant donné que la matrice utilisée est consituée de 64 photodiodes, nous avons regardé
comment répondent les différents pixels pourδt=1s. Sur la Fig. 7.14, j’ai tracé ce que mesure
chaque pixel à un instant donné.

On constate sur les bords des 2 parties de la matrice, l’offset est plus élevé. Par conséquent,
les différentes photodiodes ne répondent pas toutes de la même façon. Mais connaissant les
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F. 7.13 –DSP de la différence entre le pixel 6 et 7 (en noire) comparée à celle du pixel 6 sous
obscurité(en rouge) pour2, 01.107ph/s (à gauche) et5, 03.107ph/s (à droite).

F. 7.14 –Mesure des 64 pixels sous obscurité .

valeurs d’offset de chaque pixel, nous pourrons corriger cette inhomogénéité par la suite. De
plus, nous savons que pour un pixel,σo f f=4.10−4V et l’écart maximal entre les pixels peut être
de 8.10−3V. Par conséquent, la différence entre deux pixels est 20 fois plus grande que l’écart-
type su bruit. Cette dispersion n’est donc pas négligeable.
J’ai aussi étudié les spectres de ces mesures sous obscurité. Pour cela, j’ai calculé la pente du
spectre sur l’intervalle 100-400µHz et sur l’intervalle 0,128-0,178 Hz en fonction des pixels.
On voit sur la Fig. 7.15, que sur l’intervalle 100-400µHz les pentes sont du même ordre de
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F. 7.15 –Pentes sur l’intervalle 100-400µHz des spectres des 64 pixels.

grandeur autour de 1,5 en valeur absolue. Pour les pixels desbords, cette pente est plus faible
(toujours en valeur absolue).

7.4 Sensibilité des mesures de vitesse

Nous avons dit au début de ce chapitre que le bruit de photons suit une loi de Poisson gé-
nérant un bruit blanc au niveau des fluctuations du taux de comptage. Comme expliqué dans le
chapitre précédent, la vitesse Doppler est mesurée à travers les mesures sur chaque aile de la raie
de sodium, donc des taux de comptageNb et Nr , selon la formule suivante :

v = v0
Nb − Nr

Nb + Nr

En posantR= Nb
Nr

, on obtient :

v = v0
R− 1
R+ 1

Par définition, un bruit blanc a un spectre dont la puissance est constante quelque soit la
fréquence. La formule générale de l’incertitude d’une fonction quelconque dépendant de n
variablesxi est la suivante :

σ2
f =

n∑

i=1

( ∂ f
∂xi

)
σ2

xi
(7.11)
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Par conséquent, on obtient l’incertitude pour la vitesse :

σ2
v =

( dv
dR

)2
σ2

R

En appliquant la formule 8.11 sur R, on obtient :

σ2
R =

R(R+ 1)
N

(7.12)

sachant queσ2
N = N et oùNb ≃ Nr ≃ N.

Par conséquent, l’incertitude sur la vitesse est donnée parla formule suivante :

σ2
v =

4v2
0R

N(R+ 1)2

D’autre part, pour des mesures longues durées,R= 1, d’où :

σ2
v =

v2
0

N

Dans la suite, nous utiliserons cette formule pour le calculde l’incertitude de la mesure de vitesse
oùv0 = 4000m/s et le nombre de photons totalNt = 2× δt×4×N reçus pendant une intégration
2 × δt car pour mesurer une vitesse, il faut mesurer 2 points, or chaque mesure se fait pendant
δt. Le facteur 4 est lié au fait qu’il y aura 4 photodiodes pour unmême canal.

De plus, la fréquence des mesures est deδν = 1/δt et la puissance moyenne vaut :Pm =
σ2

v
δν

.

Finalement, la sensibilité que l’on recherche est égale à :σ =

√
Pm
t , t étant la durée des mesures.

On peut calculert, connaissant la sensibilité que l’on recherche en fonctionde 4N (car nous
aurons 4 détecteurs).

Sur ces figures, j’ai aussi tracé la courbe pour GOLF actuellement pour pouvoir faire une
comparaison entre la durée des mesures pour avoir une précision de 1mm/s pour GOLF et pour
GOLF-NG. La différence principale entre les deux manipulations est le cycleutile. En effet,
pour GOLF on mesure réellement sur 8s pendant 10s. Alors que pour le banc de tests, on n’a
pas de temps-mort et on fait la mesure sur 2× δt. On constate que pourV0 = 4000m/s, il y a une
grande différence pour ce temps avec un faible flux. Par exemple, actuellement, il faut environ 20
jours pour obtenir la sensibilité de 1mm/s, alors qu’avec GOLF-NG on devrait pouvoir l’avoir
en environ 15 jours pour le même flux. Voici un tableau qui montre les differentes durées de
mesures pour obtenir différentes sensibilités :

1mm/s 0,5mm/s 0,1mm/s
GOLF (1, 2.107ph/s) 19 jours 77 jours plus de 5 ans
GOLF-NG (5.107ph/s) 4 jours 15 jours 1 an
GOLF-NG (5.108ph/s) 0,4 jours 1,5 jours 37 jours
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F. 7.16 – Durée nécessaire des mesures pour avoir une sensibilité de 1mm/s

Il faut noter que le fait de diminuer la sensibilité d’un facteur 10 augmente la durée des
mesures d’un facteur 100.

Conclusion : On voit que la durée diminue en particulier car avec GOLF-NG,on aura un
flux plus important qu’avec GOLF. Mais il faut noter que pour GOLF-NG, va s’ajouter le bruit
de l’instrument (électronique, etc...) que nous ne pouvonspas supprimer de façon simple. Ce-
pendant, ces valeurs restent des ordres de grandeur.

7.5 Conclusion et perspectives sur le photodétecteur

Ces tests sur la chaîne de photodétection nous a permis d’évaluer certaines caractéritisques
de la chaîne de photodétection. Un temps d’intégration égalà 1s permet de couvrir la gamme
de flux que nous souhaitons mesurer sans saturation des photodiodes. Le bruit électronique des
photodiodes semble dominer le bruit de photons quelque soitle flux incident. De plus, bien que
les 64 pixels soient sur une même base de silicium, leur bruitd’offsetn’est pas homogène. Etant
donné que nous connaissons leur réponse individuelle, nouspourrons corriger cette différence
par la suite. Nous avons aussi vu que ces pixels ne sont pas indépendants à cause, en particulier,
d’une partie de l’électronique commune. Enfin, concernant l’existence de signaux périodiques
pouvant être gênant pour les mesures finales nous avons constaté qu’une remontée à basses
fréquences (autour de 1mHz) ne permettra pas d’observer lessignaux provenant des modes de
gravité.

Pour conclure, nous pouvons dire que ce détecteur sera utilisé pour le prototype qui sera
installé à l’observatoire du Teide. Son but est d’estimer lebilan de puissance et d’étudier l’évo-
lution temporelle de la raie du sodium. Pour la version scientifique, un autre détecteur devra
être envisagé. La méthode que j’ai développée dans ce chapitre pourra être appliqué à tout autre
détecteur.
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7.6 Annexe

Fonctionnement d’un Peltier :

Ce système a été choisi du fait de sa petite taille et de sa facilité de mise en œuvre. De
plus, il correspondait aux besoins vis-à-vis des températures que nous souhaitions atteindre. Il
s’agit d’un système à base de semi-conducteurs et donc constitué de deux niveaux d’énergie.
L’élément principal est une jonction PN. Lorsqu’elle est parcourue par un courant, les électrons
passent d’un niveau d’énergie élevé à un niveau d’énergie faible et de la chaleur est absorbée
à la partie froide. Puis, elle est transmise à la partie chaude. Cette chaleur absorbée est ensuite
évacuée.

Schéma du banc de tests
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F. 7.17 – Banc de tests



C8
Réponse et calibration du

spectromètre complet
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Ce chapitre concerne les premiers tests de l’instrument. Nous souhaitons ici valider la tech-
nique de mesure multi-canaux qui va permettre de sonder différentes couches de l’atmosphère
solaire. Pour parvenir à cette validation, nous devons vérifier que la résonance est bien obtenue
dans la cellule de sodium, et ce pour les différents canaux. La résonance en 31 canaux ayant
été obtenue, il est possible de dresser un premier bilan de puissance et de le comparer aux es-
timations de transmission des différents sous-systèmes. Puis, en “allumant” chaque canal (avec
un laser), il est possible de vérifier la pureté de polarisation. Enfin, il faut évaluer les signaux
parasites afin de corriger la mesure si nécessaire.

Dans un premier temps, je décrirai les sous-systèmes jouantun rôle important dans le bon
fonctionnement de l’instrument. Après avoir donné quelques généralités sur les conditions de
tests, nous verrons les résultats de mon analyse de la résonance avec une LED, au laser et au
Soleil. A partir de là, je ferai un bilan de puissance. Puis, je décrirai l’analyse que j’ai faite pour
évaluer la contribution des parasites pouvant intervenir lors des mesures.

8.1 Mise en place des différents sous-systèmes

Outre les tests sur le photodétecteur (vus au chapitre 7), d’autres sous-systèmes ont été testé
et mis au point afin de répondre aux demandes du cahier des charges.

8.1.1 Optique d’entrée : la polarisation

Nous avons vu dans le chapitre 6 les différents éléments constituant le spectromètre et le
polarisateur qui est une lame à cristaux liquides, est un point clé puisqu’il permet de faire des
mesures sur l’aile bleue ou l’aile rouge de la raie du sodium.

Polarisation A= aile bleue ;Polarisation B= aile rouge.
En réalité, la lumière n’est pas totalement polarisée circulairement gauche (ou droite), il reste

une partie de l’autre polarisation. C’est pourquoi, quand on mesure le faisceau qui est censé avoir
une certaine polarisation, une partie de la résonance mesurée provient de l’autre polarisation. On
parle de polarisation “résiduelle” ou “rejetée”. Un des buts des mesures au laser est de quantifier
cette part de polarisation rejetée.

De plus, les sous-systèmes de l’optique d’entrée doivent être placés avec précision pour avoir
une bonne focalisation du faisceau.

8.1.2 Les filtres NaD1 et Continuum

Le filtre NaD1 est centré à la longueur d’onde 589,6 nm alors que le continuum est centré
sur 591 nm. Ils ont tous les deux la même largeur à mi-hauteur de 0,5 nm. En revanche la
transmission des filtres est légèrement différente donc le flux transmis aussi. En effet, on peut
voir sur la Fig. 8.1 qui représente le profil de ces 2 filtres, que la transmission maximale pour
NaD1 vaut 58% alors qu’elle est de 64% pour le continuum. D’autre part, on peut comparer le
flux qui traverse les deux filtres. Pour cela, le rapport de surface des deux filtres donne :

Aire(NaD1)/Aire(Continuum) = 89%.
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F. 8.1 –Profils de transmission des filtres NaD1 (en noir) et Continuum (en rouge) en fonction
de la longueur d’onde.

De plus, on peut voir qu’à la longueur d’onde de 589,6 nm, on n’est pas exactement au
maximum de transmission du filtre. Le flux d’entrée est alors autour de 48%.

8.1.3 L’aimant

Un point qui a aussi été une prouesse technique est l’aimant.On devait absolument obtenir
une bonne linéarité du champ magnétique dans l’entrefer. LaFig. 8.2 représente la variation du
champ magnétique dan l’entrefer de l’aimant en fonction de la position x (où x=0 correspond à
la position centrée dans l’aimant).

La table 8.1 donne les valeurs du champ magnétique pour chaque canal de mesure.

T. 8.1 – Valeurs du champ magnétique pour chaque canal.

Canal 7 6 5 4 3 2 1 0
x (mm) 12 18 24 30 36 42 48 60

B (Gauss) 8040 6560 5415 4410 3470 2575 1715 250
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F. 8.2 –Représentation du champ magnétique quasi-linéaire dans l’entrefer de l’aimant en
fonction de la position.

8.1.4 La thermique de la cellule

L’ensemble de la thermique du système cellule-aimant a été étudiée au SIS. Il est impor-
tant d’avoir une température homogène (autour de 0,01◦C) dans le corps de la cellule pour ne
pas avoir de condensation de sodium mais pour n’avoir que de la vapeur de sodium dans la
partie principale de la cellule. Afin d’avoir une bonne homogénéité de température, un système
de 4 chaufferette est mis sur la cellule. Ces chaufferettes sont alimentées de sorte que la puis-
sance à fournir soit minime et suffisante pour garder la température de la cellule constante à
quelques dixièmes de degrés. Un système de chaufferettes a été conçu, permettant un minimum
de consommation de puissance car cet instrument doit être facilement adapté aux conditions
spatiales. Actuellement, la consommation est de l’ordre de1,5 W.

De plus, le cahier des charges préconise une différence de température entre le corps de la
cellule et le queusot d’environ 15◦C. Une marge de 1◦C est acceptée. Les Fig.8.3 représentent
respectivement le schéma conçu pour la mise en place des différentes chauferettes et la cellule
réelle : deux chaufferettes sont placées sur le corps, deux sur le queusot et une pour chaque
fenêtre (avant et arrière). La puissance minimale nécessaire pour alimenter ces chaufferettes
est de 1,6W pour atteindre 180◦C sur le corps de la cellule. Comme l’aimant doit se trouver
à température ambiante (∼25◦C ±1◦C) pour ne pas dégrader ses caractéristiques, une bonne
isolation thermique est nécessaire pour le bon fonctionnement de l’instrument et pour une faible
consommation d’énergie.

En utilisant deux chaufferettes sur le corps de la cellule, une alimentation de 1,52 Wper-
met d’obtenir une assez bonne homogénéité de température. C’est cette configuration qui a été
choisie pour la suite.
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F. 8.3 –Simulation et conception de la cellule avec les chaufferettes.

8.2 Préparation générale sur l’ensemble des tests

Des mesures sous obscurité sont faites afin de connaître le bruit d’obscurité du photodétec-
teur. Pour chaque test avec un flux incident, on fait des mesures dans tous les modes de fonction-
nements nominaux de l’instrument. Comme la polarisation dela lumière peut prendre deux états
et que des mesures sont faites avec le filtre NaD1 et le filtre Continuum, nous obtenons quatre
configurations de mesures lors de ces tests : NaD1, Polar A ; NaD1, Polar B ; Continuum, Polar
A ; Continuum, Polar B.

Les moyens utilisés lors de ces tests sont les suivant :

1. deux filtres ont été mis en place pour sélectionner la raie du sodium NaD1 (centré à 589,6
nm) ou le continuum (centré à 591 nm) ;

2. pour les mesures en lumière blanche, une LED à 590 nm a été utilisée, de largeur à mi-
hauteur 14 nm. Le flux de la LED est connu et a été calibré : 2,23.10−4 W, soit 6,64.1014

ph/s.

Pour contrôler le flux de la LED et sa stabilité, une des photodiodes de la matrice est utilisée
comme pixel d’étalonage.

Par convention, dans la suite, on appelleracanal les 8 positions le long de la cellule qui
correspondent donc aux 8 longueurs d’onde (ou encore aux 8 champs magnétiques) et qui seront
numérotées de 0 à 7 (voir Fig. 8.4). Et on parlera devoiepour les 4 positions de mesure autour
de l’axe de la cellule, d’un même canal et qui vont de A à D. Le canal 1 comporte trois voies
au lieu de quatre (A,C et D) pour une question d’encombrementphysique lié au queusot. Etant
donné que deux types de polarisation, sont utilisées, on parlera de Polar A et Polar B. Enfin, les
températures de la cellule qui seront données correspondent à la température du queusot bas.



200 Réponse et calibration du spectromètre complet

F. 8.4 –Schéma des points de mesures sur la cellules : les huit canaux.

8.3 Vérification de la résonance

8.3.1 Mesures avec la LED

Afin de chercher si la résonance se produit dans la cellule de sodium, elle a été chauffée
progressivement, en augmentant la température par paliers(98, 130, 160, 178 et 185◦C).

La largeur à mi-hauteur du flux de la LED est de 14 nm, et le filtreNaD1 ayant une largeur
de 0,5 nm, la résonance doit être observée pour tous les canaux. La Fig. 8.5 montre la montée
en température de chaque canal : le taux de comptage varie entre 1,1 et 1,6.107 ph/s. Ces valeurs
sont obtenues Le canal 0 est celui qui compte le plus car il mesure les deux polarisations à la
fois. Alors que le canal 2 est celui qui compte le moins car ce canal ne comporte que trois voies
(comme expliqué dans la section 8.2). La dispersion entre les différents canaux est alors de 30%.
Mais entre les voies, on atteint jusqu’à 10% de moins pour 185◦C.

La Fig. 8.6 représente les mesures brutes du canal 0 et de la voie A pour ces 5 températures
et pour NaD1, Polar A.

On voit bien que plus la température dans la cellule est élevée, plus la tension mesurée est
grande. Cela signifie que le flux reçu par les photodiodes est plus important et lié au phénomène
de résonance. La tension moyenne augmente d’environ 100 mV.La Fig. 8.7 montre l’évolu-
tion temporelle pour le Continuum, Polar B à ces diférentes températures. En fonction de la
température, la tension moyenne augmente d’environ 3 mV.

Pour le continuum, il n’y a aucune résonance Zeeman étant donné que la lumière incidente
a une longueur d’onde de 591 nm qui ne sera pas absorbée par lesatomes de sodium qui se
trouvent dans la cellule. Par conséquent c’est tout à fait normal que la tension des pixels reste
inchangée au bruit près. On a la confirmation que le phénomèneobservé avec le filtre NaD1 est
bien celui de la résonance.
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F. 8.5 –Réponse des différents canaux (somme des 4 voies) en fonction de la température.

F. 8.6 –Evolution des canaux pour le canal 0, voie A en fonction de la température pour le
filtre NaD1 et la polarisation A.
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F. 8.7 –Evolution des canaux pour le canal 0, voie A en fonction de la température pour le
filtre Continuum et la polarisation B.

8.3.2 Bilan de puissance pour les mesures avec la LED

Connaissant le flux incident de la LED à l’entrée de la fibre optique et les valeurs approxi-
matives de transmission des différents éléments se trouvant sur le chemin optique du faisceau,
nous pouvons faire un bilan de puissance.

Au sol, à l’ entrée de l’instrument, le flux solaire du continuum vaut 1,367.10−4W/cm2/nm.
Le fond de la raie de la raie du sodium correspond approximativement à 5% du continuum
solaire. A l’entrée de la lentille L2, le flux estimé est de 5,693.1015 ph/s. Après avoir traversés
tous ces éléments optiques, on devrait obtenir un flux mesurépar le photodétecteur d’environ
1,95.107 ph/s qui est légèrement supérieur aux objectifs de 1,25107 ph/s. Il s’agit de calculs
estimés.

La Table 8.2 donne dans la deuxième colonne les valeurs des transmissions estimées. Les
transmissions proviennent des données du constructeur ou de simulations. La troisième colonne
du tableau contient les flux estimés pour un flux solaire entrant correspondant à une largeur de 14
nm, en entrée des différents éléments optiques de l’instrument. La quatrième colonne fournit les
valeurs des transmissions qui ont été mesurées pour quelques éléments comme les filtres. Enfin,
la dernière colonne donne uniquement les valeurs de flux entrant et sortant de l’instrument,
mesurés lors des tests.

Les transmissions estimées des lentilles et des filtres ont été données par les constructeurs.
Des mesures en laboratoire au DAPNIA ont montré que la transmission du filtre d’analyse est
17% plus faible que celle annoncée par le constructeur. La transmission du dispositif à polarisa-
tion circulaire, a été fournie par nos collègues de l’IAC quiont étudié cet élément. Le rendement
de l’optique de reprise tient compte à la fois des lentilles et des fibres optiques récupérant la
lumière réémise par effet Zeeman. Il a été calculé avec un logiciel de simulation (APILUX) au
SEDI.

Le rendement du processus Zeeman a quant à lui fait l’objet d’une étude particulière. Pour
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T. 8.2 – Transmissions estimés (2ème colonne) et connus (4èmecolonne) des différents élé-
ments optiques de la chaîne de photodétection, flux estimé pour le flux solaire (3ème colonne)
et flux mesuré avec la LED (4ème colonne).

Elément optique Transmission
estimée

Flux estimé
solaire (ph/s)

Transmission
connue

Flux mesuré
avec la LED
(ph/s)

Lentille L2 1,59.1016 6,64.1014

Transmission 0,98 -

Filtre d’analyse 1,56.1016

Largeur spectrale 0,5 nm 0,52 nm
Transmission 0,59 0,48

Cube polarisant séparateur 3,28.1014

Transmission 0,495 -

Dispositif à polarisation circulaire 1,62.1014

Transmission 0,88 -

Lentille L3 1, 43.1014

Transmission 0,98 -

Filtre thermique fenêtre boite vide 1,4.1014

Transmission 0,846 0,838

Fenêtre entrée ampoule sodium 1,19.1014

Transmission 2 faces 0,92 -

Processus de résonance 1,1.1014

Largeur spectrale 2,5.10−3 nm -
Rendement du processus 0,002 -

Optique de reprise 0,55 1,1.109 -

Photodétecteur 2,03.10−10

W
Couplage de surface 0,96 -
Sensibilité (A/W) 0,32 -

Flux sur une voie 3,89.108 3-4.106

(1,62.107

flux estimé)
Flux sur une voie (fond de raie) 5% 1,946.107
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obtenir une évaluation de ce rendement, nous avons fait des simulations à partir de celles déve-
loppées par Boumier (1991). Ce calcul tient compte à la fois de l’absorption et de la réémission.
Pour une longueur d’onde donnée, l’intensité primaire absorbée par un élément de volume dV
s’écrit (Mitchell et Zemansky 1971) :

d3Iλ = I0dydz exp(−kλ(x + E))kλdx (8.1)

I0 est l’intensité incidente par unité de surface de la fenêtred’entrée de la cellule.kλ est le
coefficient d’absorption monochromatique et E est la distance parrapport à l’entrée de la cellule.
L’axe x est le long de la cellule alors que l’axey pointe vers la reprise optique. Puis, il faut
tenir compte de l’angle solide au moment de la réémission vers la lentille de reprise. Enfin,
nous sommons cette intensité sur le domaine spectrale ol̀e processus d’absorption-réémission
est efficace. Cet intervalle n’est pas forcément fixe, mais nous avons choisi cet intervalle selon
la largeur théorique des raies d’émission. Nous avons pu obtenir une valeur approximative de ce
rendement de 0,002.

En utilisant la LED qui est injectée dans la fibre optique et dont le flux est connu (2,23.10−4

W soit 6,64.1014 ph/s), on trouve en faisant les calculs du flux estimé sur une voied’un canal,
environ 1,62.107 ph/s (en ne prenant que les transmissions estimées). Le flux réellement mesuré
est entre 3 et 4.106 ph/s par voie de chaque canal. En tenant compte du fait que la transmission
du filtre d’analyse est plus faible, ce flux est entre un facteur environ 3,5 fois plus bas que celui
estimé. Cela pourrait être dû à différents facteurs :

– au rendement du phénomène Zeeman qui est difficile à estimer. Comme le champ magné-
tique n’est pas constant pour chaque canal (évolution linéaire), il se peut que le calcul du
rendement de la résonance Zeeman est encore moins évident à obtenir.

– des pertes de photons peuvent survenir au niveau des reprises optiques
– il se peut aussi qu’il y ait un manque de vapeur de sodium dansla cellule ou encore des

imperfections des éléments optiques qui n’auraient pas la transmission théorique.

8.3.3 Mesures au Soleil

Des mesures au Soleil ont également pu être faites pendant quelques minutes nous permet-
tant de valider le fonctionnement de l’instrument. Elles ont été faites dans des conditions où le
suivi du Soleil n’était pas motorisé, ne permettant de n’avoir des mesures que sur des durées
courtes. La Fig. 8.8 montre une capture d’écran d’une de ces mesures pour les deux polarisa-
tions avec le filtre NaD1 et pour le filtre en continuum. La Table 8.3 donne les valeurs des flux
mesurés dans chaque canal et par voie. L’obtention de valeurs de flux s’est faite à l’aide des
constantes d’étalonnage comme vue dans le chapitre 7. Pour le canal 0, nous mesurons 1,6.106

ph/s (en moyenne par voie) pour l’aile bleue et 1,8.106 ph/s. Cette étude est trop préliminaire
pour pouvoir faire un bilan de puissance.

La comparaison des canaux montre d’une part que le rapport entre le canal 0 et le canal 7 est
inférieur à 10, comme cela aurait dû être le cas. Rappelons-nous que la raie subit un décalage
de 700 m/s vers de plus grandes longueurs d’onde, par rapport à la raiede référence. C’est
pourquoi, le canal 2 montre le flux minimal sur l’aile rouge. Selon le profil théorique de la raie,
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ce décalage de la raie fait que la mesure sur le canal 7 est plusfaible. Mais une étude théorique
plus approfondie devra être nécessaire car il faudrait tenir compte de la largeur des canaux, ce
qui change le flux incident.

T. 8.3 – Flux mesuré en moyenne par une voie de chaque canal sur les ailes bleue et rouge
pour les mesures au Soleil.

Flux par voie du canal (ph/s) Aile bleue Aile rouge
Canal 0 1,6.106 1,8.106

Canal 1 2,03.106 1,5.106

Canal 2 2,5.106 1,3.106

Canal 3 3,8.106 1,8.106

Canal 4 5,2.106 2,8.106

Canal 5 6,02.106 3,9.106

Canal 6 7,06.106 5,97.106

Canal 7 8,2.106 8,5.106

8.4 Analyse des canaux

Afin d’etudier plus précisément la réponse de chaque canal, des mesures avec un laser à
colorants sont faites à l’IAS1. Celui-ci permet de balayer les longueurs d’onde sur un intervalle
donné. Le but est de quantifier le recouvrement des différents canaux et d’estimer la part des
polarisations rejetées pour chaque polarisation,.

8.4.1 Propriétés du laser à balayage

Le laser est réglé de sorte que l’intervalle de longueur d’onde balayé soit de 348 mÅ (cor-
respondant à une fréquence de 30GHz), permettant ainsi de sedéplacer du canal+7 (aile rouge,
λ=589,6174 nm) au canal -7 (aile bleue,λ=589,5826 nm) du spectromètre, c’est-à-dire de l’aile
rouge (polarisation B) vers l’aile bleue (polarisation A).Cela signifie que lorsque la polarisation
du faisceau incident est la Polar A (resp. B), le laser parcourt d’abord l’aile rouge et on mesure
la lumière des polarisations rejetées de la Polar A (resp. lapolarisation B) puis, une fois la lon-
gueur d’onde de référence passée, on mesure la lumière provenant de la polarisation A (resp. des
polarisations rejetées de la Polar B). De plus, il est possible de fixer la vitesse de balayage, entre
500 ms et 10 minutes. Cependant, il n’est pas possible de savoir la longueur d’onde de départ.
Enfin, lors de ces mesures, la température du queusot est de 165 ◦C.

Cependant, deux problèmes ont été rencontrés lors de ces mesures. Le premier est lié au laser
lui-même qui présente un plateau en fin de balayage. En effet, à partir d’une certaine longueur
d’onde, le laser présente un niveau plus élevé. Le second problème provient de la lame à cristaux

1Institut d’Astrophysique Spatiale, Orsay
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F. 8.8 –Mesures au Soleil
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liquides qui ne polarise plus correctement la lumière à cause de tensions incorrectes qui lui ont
été appliquées.

8.4.2 Balayage en longueur d’onde

Les balayages ont été faits sur des durées de 2 minutes 30 à 5 minutes 30 (soit des vitesses
de 2,31 à 1,05 mÅ/s). La Fig. 8.9 représente les huit canaux en fonction du temps donc de la
longueur d’onde, pour le filtre NaD1, Polar A. Nous pouvons voir les réponses successives de
chaque canal. On balaye d’abord la polarisation rejetée puis la vraie polarisation. Cependant,
le laser présente un plateau au niveau du flux. C’est pourquoi, à la fin du balayage de chaque
canal (vers les petites longueurs d’onde), il existe un plateau. Ce dernier est gênant pour l’étude
complète et précise du spectromètre. Mais nous pouvons calculer les ordres de grandeurs des
largeurs à mi-hauteur et de la part des polarisations rejetées.

F. 8.9 –Réponse temporelle de chaque canal et donc en fonction de la longueur d’onde pour
le filtre NaD1, Polar A pour deux balayages.

Les largeurs à mi-hauteur des raies d’émission des différents canaux sont dans la Table 8.4.
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Cependant, le laser ne couvre pas complètement la largeur dela raie solaire. On constate que le
canal 0 qui est censé être en bas de la raie est plus large que pour les autres canaux. Ceci est dû
au fait que ce canal mesure à la fois la polarisation A et la polarisation B. En effet, en dessous
de 500 Gauss, l’effet Zeeman ne se produit pas. Concernant les autres canaux, ilexiste une
certaine homogénéité (jusqu’à 9 mÅ de différence d’un canal à l’autre). Cependant, les calculs
théoriques prévoyaient que les raies démission aient une largeur à mi-hauteur de 25 mÅ mais la
Table montre que ces canaux sont légèrement plus larges (en moyenne 26 mÅ).

T. 8.4 – Largeurs à mi-hauteur des réponses de chaque canal pour la voie A par exemple

Canal Largeur à mi-hauteur (mÅ)
C0, VA 44,1
C1, VA 23,1
C2, VA 32,5
C3, VA 28,35
C4, VA 30,4
C5, VA 30,45
C6, VA 31,2
C7, VA 29,8

De même, la Fig. 8.10 représente les réponses successives des canaux lorsque la lumière est
polarisé en B. Dans ce cas, on voit d’abord la vraie polarisation, puis le polarisation rejetée. On
voit de nouveau le plateau qui apparaît après le premier canal résonant.

La Fig. 8.11 montre les réponses des canaux en fonction du temps pour les deux polarisa-
tions. On peut voir le recouvrement entre les divers canaux.

La part des polarisations rejetées a été calculée pour avoirun ordre de grandeur, mais ces
valeurs sont biaisées à cause du plateau qui rajoute un offset et semble générer des polarisations
rejetées plus grandes pour la Polar B. Pour la Polar A, on trouve des rapports entre la polarisation
principale et la polarisation rejetée d’environ 20 selon lecanal. Alors que pour la Polar B, ces
rapports sont autour de 2-3 (en soustrayant la valeur d’offset de la polarisation rejetée). Ces
calculs devront être refaits une fois que le laser fonctionnera correctement et avec une autre
lame à cristaux liquides.

8.5 Analyse détaillée du signal

Les mesures de la résonance contiennent en réalité la contribution de plusieurs phénomènes
perturbateurs. Afin de les évaluer et de les quantifier au mieux et de séparer leur contribution,
une méthodologie “pas par pas” a été adoptée. Nous avons ainsi repéré les sources d’erreur.
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F. 8.10 –Réponse temporelle de chaque canal et donc en fonction de la longueur d’onde pour
le filtre NaD1, Polar B, pour deux balayages.
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F. 8.11 –Réponses des huit canaux superposées pour le filtre NaD1 Polar A (en haut) et Polar
B (en bas).
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8.5.1 Mesure de l’obscurité de photodétection

Afin détudier le bruit de l’électronique de l’ensemble de l’instrument, la cellule est placée
à température ambiante et sous obscurité à l’emplacement qui lui est destiné dans l’entrefer
de l’aimant. Nous avons ensuite appliqué un filtre passe-baspour voir les variations lentes sur
les pixels (voir Fig. 8.12). Cette figure montre cette variation qui est comprise dans la barre
d’incertitude de plus ou moins 1 sigma. Il n’est donc pas nécessaire de corriger ces très faibles
variations.

F. 8.12 –Filtrage passe-bas des mesures brutes du dark pour la voie A du canal 0. Les lignes
horizontales pleines correspondent aux niveaux de±1 sigma.

Sur la Fig.8.13, on a repris l’évolution temporelle de la voie A du canal 0, et sur le graphe du
bas on a tracé l’évolution d’une sonde qui suit les variations de température du photodétecteur.

F. 8.13 –Evolution de l’obscurité comparé à la sonde MPT qui est censée suivre l’évolution
de la température.

Les variations très rapides de la température sont observées sur les pixels (évenements à
20h et 38h). Par contre les variations lentes sont bien prises en compte par le Peltier. Elles
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n’apparaissent pas sur la figure du haut car elles sont incluses dans l’incertitude du bruit de
lecture. Dans la suite, les moyennes de chaque voie sont utilisées commeoffsetet sont soustraites
des mesures brutes.

Sur la Fig. 8.14 sont tracées les moyennes de l’offset de chaque voie de chaque canal. En
fonction du canal et de la voie, l’offsetest légèrement différent.

F. 8.14 –Moyenne de l’obscurité de photodétection en V pour les voiesA, B, C et D en fonction
des huit canaux.

Pour conclure sur cette étude, nous pouvons dire que :
– les variations temporelles du bruit d’obscurité sont dansun intervalle de±1σ. Donc il n’y

a pas de corrections de température à faire.
– la moyenne temporelle de chaque pixel sera utilisée commeoffsetpour les mesures sui-

vantes dans ces conditions de mesures et auxquelles il pourra être soustrait. Cetoffset
comprend à la fois la valeur seuil de l’électronique de lecture et la valeur seuil de la pho-
todiode en l’absence de signal incident.

La Fig. 8.15 représente les mesures brutes à 185◦C, auxquelles on a soustrait cetoffsetpour
les différentes voies et différents canaux. Les valeurs obtenues contiennent les parasites de ré-
flexion ainsi que la lumière diffusée. Ce n’est pas uniquement la lumière provenant de la réso-
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nance, mais une limite supérieure vue qu’elle contient encore de la lumière parasite de réflexion
et de diffusion.

F. 8.15 –Résonance de chaque voie de chaque canal corrigée par l’obscurité de photodétec-
tion pour T=185◦C et pour NaD1, Polar A (à gauche) et Polar B (à droite) et Continuum, Polar
B.

La Fig. 8.16 représente la moyenne des quatre voies de chaquecanal pour les différentes
températures pour le filtre NaD1 (haut) et le filtre Continuum(bas). On voit que par exemple
pour la température maximale de 185◦C, avec le filtre NaD1, on a en moyenne sur les huit
canaux 3.106ph/s alors qu’avec le filtre continuum, on a en moyenne 2, 5.105ph/s (voir Table
8.5). Le phénomène de résonance observé avec le filtre NaD1 setraduit par l’augmentation du
flux mesuré d’un facteur 10. On peut aussi calculer la dispersion entre les canaux d’une même
voie. Pour la plupart des canaux, la dispersion des voies parrapport à la moyenne d’un canal
peut aller jusqu’à∼20%.
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F. 8.16 –Chauffage de la cellule : mesures de résonance corrigées de l’obscurité de photodé-
tection pour NaD1, Polar A (en haut) et Continuum, Polar B (enbas).
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T. 8.5 – Flux moyen (ph/s) pour les 8 canaux à la température de 185◦C

NaD1, Polar B Continuum, Polar B
Canal 0 3, 9.106 3, 1.105

Canal 1 2, 8.106 3.105

Canal 2 2, 7.106 2.105

Canal 3 3, 0.106 2, 2.105

Canal 4 3, 2.106 2, 4.105

Canal 5 3, 1.106 2, 1.105

Canal 6 3, 4.106 2, 6.105

Canal 7 3, 6.106 3, 6.105

8.5.2 Contribution des parasites de réflexion

Plusieurs types de lumière parasite peuvent intervenir dans les mesures et qui ne sont pas
liées au phénomème de résonance que nous souhaitons mesureravec l’instrument GOLF-NG.
Une part de cette lumière parasite provient des réflexions dela lumière sur les parois de la cellule
et les parties opto-mécaniques de l’instrument. Il est important de quantifier la proportion de
cette lumière afin de la soustraire des mesures finales. Pour cela, des mesures sont faites tout
d’abord à froid (température ambiante). Dans ce cas, il n’y apas de vapeur de sodium dans la
cellule et la lumière ne subit que les réflexions qui nous intéressent.

Ces mesures ont été faites avec la LED décrite dans la partie 8.2. Les photodiodes ont une
température de 4,5◦C en moyenne. Il faut donc soustraire dans un premier temps lebruit d’obs-
curité mesuré dans la partie précédente (appeléoffset) et corriger par la sensibilité de chaque
pixel (voir chapitre 7) provenant de mesures préliminairespour passer à une valeur correspon-
dant à un flux de photons.

La Fig. 8.17 représente la moyenne temporelle de ces mesurescorrigées par l’obscurité avec
les barres d’erreur en fonction des voies et des canaux et pour les quatre configuration différentes.

Nous avons vu que les voies ne sont pas positionnées de la mêmefaçon sur la cellule (voir
Fig. 8.4) en fonction du canal pair ou impair. Ces figures montrent qu’il n’y a pas de systématicité
des voies : aucune voie n’est toujours plus haute que les autres. Cela montre qu’il y a un bon
alignement a priori de la celule sur l’axe optique du faisceau lumineux. On constate également
que pour les quatre configurations, les parasites de réflexion sont plus importants pour les canaux
proches des fenêtres avant et arrières, ce qui est normal étant donné que ces voies reçoivent à la
fois les réflexions sur la cellule et sur les fenêtres avant ouarrière.

Pour le filtre NaD1 et les deux polarisations, on a en moyenne des parasites de réflexion
à froid 8.104ph/s. Alors que pour le Continuum, on mesure en moyenne105ph/s lié à la
transmission plus importante du filtre en continuum.

Résonance :

Si nous revenons aux mesures de résonance de la partie 8.3,
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F. 8.17 –Mesures à froid, avec l’aimant et corrigées de l’obscurité de photodétection, NaD1
(en haut) et Continuum (en bas), Polar A (à gauche) et Polar B (à droite).
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On peut noter qu’avant toute correction, les pixels da la première barrette ont un niveau
de bruit plus haut que la deuxième barrette. En revanche après avoir soustrait l’obscurité de
photodétection, on obtient la même forme parabolique en fonction des voies et des canaux.

F. 8.18 – Mesures de résonance corrigées des mesures à froid pour NaD1, Polar A pour cinq
températures.

Cette lumière parasite ne représente que quelques pour centdu flux de résonance. La
Table 8.6 contient le rapport entre la lumière parasite de réflexion et la lumière résonante pour
l’exemple des quatre voies du canal 0.

T. 8.6 – Taux de parasites de réflexion par rapport au flux de résonance pour les quatre voies
du canal 0.

NaD1, Polar A NaD1, Polar B
C0, VA 2,82% 2,71%
C0, VB 2,75% 2,56%
C0, VC 2,35% 2,18%
C0, VD 4,38% 4,08%

D’autre part, il est possible de calculer le rapport entre ces mesures de résonance et la lumière
parasite. On obtient le rapport signal à bruit par rapport aux parasites de réflexion. Il varie entre
13 et 116 selon la voie et le canal.

8.5.3 Contribution des parasites de diffusion

Un autre phénomène qui contribue à créer du signal parasite est la lumière de diffusion
multiple. Une fraction de la lumière de résonance a une probabilité non nulle de se propager par
phénomène de diffusion sur les atomes de gaz (photons déviés par des chocs) et de se mélanger
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aux photons provenant réellement de la résonance. Cette lumière peut être “vue” par les optiques
des canaux adjacents et peuvent être à l’origine d’une erreur possible de la mesure pour un canal
théoriquement indépendant des autres.

Dans ces tests, on utilise à nouveau la LED et la cellule est chauffée à 100◦C. Il faut alors
soustraire le bruit d’obscurité et le bruit des pertes par réflexion. Dans cette partie, nous n’avons
pas du tout corrigée d’une variation quelconque de la lampe ou de la temérature. En effet, les
mesures brutes ont l’air très stables et nous n’avons pas observé de corrélation (ou très faible)
entre les voies et le pixel de monitoring. La Fig. 8.19 représente la valeur moyenne de ces me-
sures corrigées du bruit d’obscurité et des parasites de réflexion mesurés auparavant, en fonction
des voies et des canaux, et ceci pour trois configurations.

F. 8.19 –Mesures à 100◦C corrigées des mesures à froid pour NaD1 (en haut) et Continuum
(en bas), Polar A (à gauche) et Polar B (à droite).

La différence entre les mesures NaD1 et Continuum peut s’expliquerdu fait qu’elle pro-
vienne de la résonance qui commence à apparaître à 100◦C et par conséquent augmente le flux
reçu par les pixels. On a aussi vu en introduction que le filtreutilisé pour le continuum a une
transmission plus grande que le filtre de NaD1. Pour les derniers canaux (7 et 8), il se peut qu’on
ait un résultat négatif. En effet, comme pour une température de 100◦C, du gaz est présent dans
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la cellule, moins de lumière arrive à l’arrière de la cellule(car elle a intéragi avec les atomes).
La lumière réflechie est alors plus faible que dans le cas où iln’ y avait pas de gaz. Tous ces
phénomènes restent dans les incertitudes des mesures. D’autres mesures plus complexes n’ont
pas eu besoin d’être mises en place.

La différence entre la cuve à froid et la cuve à 100◦C varie de quelques 103 (Continuum,
Polar A) à quelques 2.104 ph/s (NaD1, Polar A) (soit quelques mV), tout en restant dans les
barres d’erreur. D’autre part, aucune correction du flux incident n’a été faite.

Les mesures corrigées étaient censées représenter la contribution de la lumière diffusée dans
la cellule de sodium. Cependant, nous ne savons pas comment évoluent les pertes par réflexion
avec la température (changement des propriétés du verre de la cellule, présence du gaz qui va
diminuer une partie du flux qui aurait dû être réfléchi) et en présence de gaz. L’idéal serait de
faire des mesures en chauffant la cellule mais sans vapeur de sodium ou avec un autre gaz,afin
d’être dans les mêmes conditions dans les deux tests.
Les parasites de diffusion mesurés varient entre 4.104 et 2, 5.105ph/s.

Résonance :
Les mesures de résonance peuvent alors être corrigées de l’ensemble de parasites (réflexion et
diffusion).

F. 8.20 –Mesures de la résonance à 185◦C corrigées des mesures à 100◦C pour NaD1, Polar
A.

La part des parasites de diffusion et de réflexion par rapport au signal résonant est donnée
dans la Table 8.7. On peut également calculer le rapport signal à bruit par rapport à la lumière
diffusée. Il varie entre 14 et 56.
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T. 8.7 – Taux de parasites de réflexion et lumière diffusée par rapport au flux de résonance
pour les quatre voies du canal 0.

NaD1, Polar A NaD1, Polar B
C0, VA 3,37% 3,29%
C0, VB 3,39% 3,30%
C0, VC 4,68% 4,55%
C0, VD 4,38% 4,33%

8.6 Conclusion et perspectives

Nous avons vu que la technique de l’obtention de la résonancea été validée lors de ces
tests. Ce résultat est encourageant pour l’avenir de l’instrument et de cette technique. Le bilan
de puissance montre qu’il existe un facteur∼3,5 entre le flux estimé et le flux mesuré. Ceci peut
encore être corrigé avec le photodétecteur dont le rendement pourrait être amélioré.

Concernant la réponse de chaque canal du spectre, on a pu mesurer en ordre de grandeur la
largeur des canaux (∼26 mÅ) ainsi que la part des polarisations rejetées. Mais, cene sont que
des ordres de grandeur étant donné que le laser et la lame à cristaux liquides ne fonctionnaient
pas correctement lors des mesures.

Nous avons vu que les parasites de réflexion sont plus élevés près des fenêtres d’entrée et de
sortie. Leur part est de 2 à 3% par rapport au signal de résonance. D’autre part, les parasites de
diffusion à 100◦C représentent environ 5% du signal de résonance. Ce dernierest maximal pour
une température du queusot bas de 185◦C. L’homogénéité des canaux et des voies est correcte.
La dispersion varie d’un canal à l’autre et d’une voie à l’autre de 0,4 à 10% en moyenne. Aucune
systématicité n’a été observée quant aux réponses des voieset des canaux.

Pour la suite, des tests devraient être faits avec une nouvelle cellule. Des problèmes ont été
rencontrés avec les cellules dont le verre (du pyrex) emprisonne le sodium dans les phases de
chauffage de la cellule. Le probleme de la lame a été resolu. Le flux dela LED est d’environ 80%
du flux solaire à la longueur d’onde de référence du sodium. Enrevanche, il a un rapport 1/24
par rapport au continuum solaire. Par conséquent, ces testssont représentatifs pour la résonance
mais pas forcément pour les parasites de réflexion étant donné que le flux du continuum entrant
est plus faible que le continuum solaire. Seule la mesure solaire quantifiera exactement la valeur
des parasites de réflexion, elle sera faite en laboratoire à Saclay.

Puis, des tests seront faits au Soleil sur des durées plus longues à l’Observatoire du Teide
l’année prochaine. Ces mesures devraient permettre d’analyser la dynamique dans l’atmosphère
solaire à partir de l’observation des modes p. Concernant l’instrument scientifique, il pourrait
être envoyé au Dôme C qui est un endroit privilégié pour des observations dans de bonnes
conditions comme cela a été montré par Grec et al. (1980). Si nous parvenons à détecter quelques
modes de gravité de façon individuelle et non ambigüe et à faire des ajustements sur ces modes,
il se pourrait que nous ayons plus d’information sur la tendance du taux de rotation dans le cœur
solaire.

Toutes les missions spatiales qui ont d’ors et déjà fourni des données, ont révélé la com-
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plexité du Soleil. L’impact de la variabilité du Soleil sur l’environnement terrestre (aussi appelé
Space Weatherou Space Climate) devient un problème clé pour l’avenir puisque les manifes-
tations de cette variabilité (comme les éruptions solaires, les CME ou le vent solaire) peuvent
dégrader les technologies, mettre en danger les astronautes ou encore probablement affecter le
climat terrestre sur de longues échelles de temps. C’est pourquoi la mission DynaMICCS2 a
pour but de fournir des données sur la métérologie spatiale mais aussi d’adresser de nouveaux
problèmes comme le magnétisme solaire. Elle se place dans lecadre du lancement d’une nou-
velle génération d’instruments qui bénéficiera de l’expérience acquise lors des missions précé-
dentes. Elle devrait donc nous permettre de prédire les évenements reliant la Terre au Soleil sur
des échelles de temps allant du jour au siècle. Cette missiona été proposée à l’ESA dans le cadre
de Cosmic Vision 2015-2025.

2Dynamics and Magnetism from the Inner Core to the Corona of the Sun
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Notre connaissance du Soleil est encore loin d’être complète. Le besoin d’observer les
modes de gravitédevient de plus en plus indispensable, afin de parvenir à une vision globale
et dynamique du Soleil et de son intérieur. Les modes de gravité, parfois considérés comme le
“Saint Graal” de la sismologie solaire et stellaire, devraient ouvrir la porte qui nous dévoilerait
la dynamique profonde des étoiles, en particulier pour une compréhension non ambigüe d’une
possible variabilité solaire de longue période.

Mon travail de thèse se développe autour de cet axe et pour répondre à ces questions,
j’ai emprunté deux voies qui ne peuvent se passer l’une de l’autre : d’un côté, une approche
théorique avec la modélisation et de l’autre, une approche observationelle à la fois par le biais
des observations de GOLF et grâce au développement du prototype technologique GOLF-NG.

Modélisation et observations

Nous avons vu combien l’interaction entre la théorie et les observations est importante
pour pouvoir comprendre les processus physiques présents dans le Soleil. La modélisation fait
partie d’une de ces approches théoriques. J’ai calculé plusieurs modèles incluant différents
processus et quantités physiques à partir desquels, des fréquences de modes de gravité ont été
extraites. J’ai montré à quel point la résolution spatiale des équations d’évolution stellaire doit
être précise dans le cœur, afin de pouvoir extraire proprement les modes de gravité de très basse
fréquence. Ces prédictions montrent la sensibilité des modes de gravité aux ingrédients des
modèles quelque soit leur fréquence. Cette sensibilité estnotamment visible pour les modes de
gravité de haute fréquence. Les modèles dynamiques remplaceront à terme les modèles actuels
et la prédiction des fréquences des modes de gravité en sera d’autant meilleure.

Concernant les observations des modes de gravité individuels, j’ai calculé les seuils de pro-
babilité pour près de 3000 jours de données pour des quintuplets. Un candidat mode de gravité
présent dès les premières années d’observation de SoHO, a alors été détecté avec plus de 98%
de confiance.

D’autres modes de gravité ont été probablement détectés grâce à la detection de la signature
de leurs propriétés asymptotiques favorisant un taux de rotation du cœur solaire plus rapide
en moyenne que le reste de la zone radiative, en accord avec undes scénarios expliquant
l’observation du candidat mode de gravité. Un nouveau travail a été entamé en étudiant les taux
de corrélations entre les données de GOLF et les modèles solaires sur différents intervalles de
fréquences. Cela a montré que pour les modes de très basse fréquence, nous sommes à la fois
sensible à la dynamique et à la structure. L’étude faite dansce chapitre 4 ne concerne que les
modesℓ = 1 et un élargissement sur les modesℓ = 2 devrait être initié prochainement.

Profil de rotation dans le cœur et inversions

Pendant cette thèse, j’ai eu l’opportunité d’avoir en main un code d’inversion dont j’ai
compris le fonctionnement, ses limites et jusqu’où les résultats sont fiables. L’ajout de plus de
modes acoustiques de bas degré (jusqu’à 3,4 mHz) dans les inversions a été étudié. Cela nous a
montré que ces modes modifient très légèrement les résultatsdes inversions, tout en restant dans
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les barres d’erreur. La prise en compte de ces modes permet d’avoir des kernels de résolution
qui vont plus bas dans le cœur.

Une étude sur les inversions pour extraire le profil de rotation, nous a montré que l’ob-
servation de quelques modes de gravité permettrait d’avoirune idée sur le taux de rotation
dans le cœur et une tendance sur le profil pourrait également être obtenue. J’ai ainsi pu voir
les contraintes nécessaires sur les observations des modesde gravité pour qu’ils soient utiles
dans le code d’inversion donnant le profil de rotation. Des barres d’erreur inférieures à 10
nHz (ce qui correspond à une résolution de 3 ans de données) donnent à ces modes un poids
suffisant. Bien sûr, la détection d’un grand nombre de modes de gravité permettra de mieux
sonder chaque couche de l’intérieur solaire. Pour la suite,le calcul de reconstruction de l’onde,
dans la recherche d’indices sur la dynamique à travers les propriétés asymptotique des modes
de gravité, pourrait se faire en utilisant d’autres profils de rotation, peut-être plus réalistes que
ceux utilisés jusqu’à maintenant.

Le prototype GOLF-NG

Une première partie de mon travail sur cet instrument a concerné la caractérisation du
photodécteur. Bien que celui-ci ne réponde pas complètement à la demande d’avoir un bruit de
photons dominant, il convient pour le prototype technologique qui a surtout pour objectif de
montrer la faisabilité de la mesure à 8 hauteurs avec un comptage optimum. De plus, l’ensemble
de l’étude que je commente ici dans ma thèse sera reprise avecun détecteur mieux adapté,
c’est-à-dire dont le bruit sera totalement dominé par le bruit statistique.

Ce prototype technologique dont l’idée a germé en 1998 lors de la perte de SoHO, arrive
presque à terme. Nous avons vu le bon fonctionnement du prototype GOLF-NG avec l’observa-
tion de la résonance Zeeman sur la raie du sodium à la fois pendant les tests avec une LED, avec
le laser à colorant et avec la lumière solaire. Ce résultat valide donc cette technique de mesures
multicanaux puisque l’obtention de la résonance sur tous les canaux était loin d’être évidente
à obtenir. Il s’agit d’un des premiers aboutissements de ce projet. Des mesures sur les diffé-
rents canaux ont permis de voir grossièrement que l’instrument répond aux attentes du cahier
des charges, toutefois le bilan de flux est encore environ quatre fois plus faible que celui estimé
même si le facteur de résonance n’est pas trivial a estimer. Le prototype technologique devrait
être envoyé au début de l’année prochaine pour faire des observations au Soleil sur des durées
plus longues à l’Observatoire du Teide. Avant cela, il resteencore quelques problèmes à régler,
notamment vérifier que la cellule en pyrex résiste à la vapeurde sodium pour la durée des tests
en baissant la température de fonctionnement.

Pour l’instrument scientifique, un autre photodétecteur devra être étudié puisque celui mis
en place actuellement ne convient pas car le bruit inintrinsèque est plus élevé que le bruit
statistique. Il faudra songer à l’étude d’autres photodétecteurs, tels que des CCD. D’autre part
le bilan de puissance devra être étudié de plus près.
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Perspectives d’observations

Alors que le satellite SoHO arrive bientôt à la fin de sa vie, ilfaut s’assurer de la relève
des différents instruments solaires. De nouvelles missions sont prévues pour les deux prochaines
années. SDO devra étudier en particulier les phénomènes dynamiques de la zone convective.
PICARD se concentrera sur la variation du rayon solaire. Unepartie sera aussi dédiée à la
recherche des modes de gravité mais s’agissant de mesures photométriques, il n’est pas certain
que nous puissions parvenir à cette détection. Plus tard, nous avons la mission Solar Orbiter
qui sera lancé vers 2015 et dont l’appel d’offres vient d’arriver mais qui n’est pas compatible
avec la détection des modes profonds. Les missions de vol en formation DynaMICCS (incluant
GOLF-NG) et HIRISE proposées à l’ESA pour l’horizon 2015-2025 sont plus dans la continuité
de SoHO et devraient en succédant à la mission américaine SDOgarantir une vision 3D du
Soleil avec une estimation finale et quantitative de l’interaction Soleil-Terre.

Toutefois, la relève de GOLF pour rechercher les modes de gravité n’est assurée par aucune
mission programmée aujourd’hui et une autre stratégie devra être définie pour remédier à ce
problème. Il est proposé d’observer au dôme C en parallèle à PICARD pour maintenir une
continuité de cette thématique et garantir la prochaine mission spatiale. Le réseau BiSON est
quant à lui toujours opérationnel avec des mises à jours régulières mais n’arrive pas à détecter
des modes de gravité. Malheureusement, la fin du réseau GONG est annoncée un an après le
lancement de SDO ce qui serait dommage s’il y a un problème surun instrument spatial, aucune
réparation n’est possible. De plus, les durées de vie des instruments en réseau au sol peuvent
être très longues, compensant ainsi les perturbations duesà l’atmosphère terrestre.

Parallèlement, un fort déploiement dans le domaine de l’astérosismologie est en train de se
faire. En effet, outre la sismologie solaire, un futur très prometteur est en train de se construire
pour la sismologie stellaire. Tout d’abord, le succés de la mission CoRoT qui a été lancée en
décembre dernier et dont les premières données devraient être disponibles d’ici quelques mois,
est un point fort de ce développement. Concernant les observations au sol, on peut citer Las
Cumbres Observatory qui est en construction et les deux projets proposés, SONG et SIAMOIS.
Pour les missions spatiales, deux autres missions sont également en préparation : Kepler prévue
pour 2009 qui devrait pouvoir augmenter la statistique en observant plus de 1000 étoiles ou
encore la mission PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations of stars) proposée à Cosmic
Vision 2015-2025 et qui devrait agrandir son champ d’observation sur plus de 100000 étoiles.
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Résumé
Cette thèse traite de l’étude de la zone radiative du Soleil par le biais des modes de gravité, en par-

ticulier la dynamique. Le profil de rotation dans la partie centrale du Soleil est encore mal connu alors
que le cœur représente plus de 50% de la masse du Soleil. Afin d’avoir une vision globale de l’évolution
des étoiles, nous cherchons à mettre des contraintes sur lesprocessus dynamiques ayant lieu dans le So-
leil. Nous avons emprunté plusieurs voies pour cette étude :la modélisation, la mise au point et l’étude
d’un nouvel instrument, les observations et les inversionsde la rotation. Une meilleure compréhension de
la dynamique solaire nécessite la détection des modes de gravité. Un prototype technologique construit
au CEA (GOLF-NG) a pour but de valider certains points techniques et de préparer pour une mission
scientifique dédiée à la détection des modes de gravité. Nousavons étudié le photodétecteur ainsi que
la réponse de l’instrument complet. Nous montrons la faisabilité de l’instrument ainsi que son bon fonc-
tionnement après avoir observé la résonance dans les différents canaux. En attendant que cette mission
prenne jour, l’analyse des données de GOLF, à bord de SoHO, nous a permis de détecter un candidat
mode de gravité et d’observer la signature des modes de gravité dipolaires. Ce travail a en particulier bé-
néficié d’une approche plus théorique sur la prédiction des modes de gravité. Nous montrons l’impact de
différents processus et quantités physiques sur ces prédictions. Enfin, les processus dynamiques au sein
du Soleil étant pour le moment peu ou mal contraints, nous avons essayé de voir l’impact de l’ajout d’un
ou plusieurs modes de gravité dans les inversions sur les profils de rotation extraits. Nous avons aussi
voulu donner des contraintes sur les observations afin d’obtenir une information non négligeable sur le
profil de rotation dans la zone radiative, en particulier dans le cœur.

Mots-clés :Soleil – Héliosismologie – Modes de gravité – Rotation – Modélisation – Instrumentation –
GOLF/SoHO – GOLF-NG

Abstract

This thesis is dedicated to the study of the dynamics of the solar radiative zone through gravity modes.
Though the core represents more than 50% of the solar mass, westill do not have an accurate vision of
the rotation profile in the very inner part of the Sun. To understand the evolution of stars, we try to put
constraints on dynamic processes. Several paths have been followed in this thesis to tackle this issue :
solar modeling, the study of a new instrument, observationsand inversions of the rotation. The necessity
of the detection of gravity modes is driven by the will for a better comprehension of the solar dynamics.
With a technological prototype built at the CEA (GOLF-NG), we want to validate a few technical points
and prepare the scientific mission which aim will be to detectthese gravity modes. We studied first
the photodetector and then the whole instrument response. We show the feasibility of the instrument. The
observation of the resonance in all the channels proves thatit works the way we expected. However, before
this mission takes place, the analysis of GOLF data enabled us to detect one gravity-mode candidate as
well as the signature of dipole gravity modes. This work benefited from a more theoretical approach
on the prediction of gravity-mode frequencies. We show the influence of several physical processes and
quantities. Finally, as the dynamical processes in the Sun are not well constrained, we tried to understand
the impact of the introduction of one and several gravity modes on the inferred rotation profiles. We also
tried to give constraints on the observations so that we could obtain some information on the rotation
profile in the radiative zone, specially in the core.

Key words : Sun – Helioseismology – Gravity modes – Rotation – Solar modeling – Instrumentation –
GOLF/SoHO – GOLF-NG
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