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AUM BHOOR BHUWAH SWAHA,

TAT SAVITUR VARENYAM,
BHARGO DEVASYA DHEEMAHI,
DHIYO YO NAH PRACHODAYAT.

We meditate on the Supreme Sun whose light pervades thig worl
and the next world. May thy light guide our intellect in thght direction.

Nous méditons sur le Soleil Supréme dont la lumiére inondlede
et 'au-dela. Que cette lumiére guide notre intellect sudieit chemin.
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2 Introduction

Depuis la nuit des temps, 'Homme observe le ciel. Que censdéelune, les étoiles, les
planétes, le Soleil ou encore le fin fond de l'univers, la téghe la plus simple est d’observer
les objets directement pour en tirer le plus d’informatiasgble. Mais comment faire pour
scruter 'intérieur de ces objets, en particulier quand tistance ou d’autres obstacles ne nous
le permettent pas ?

Un des objets dont l'intérieur a interpellé les hommes eSelae. En €et, les phénoménes
tels que les tremblements de Terre ou les irruptions valees, se produisant a la surface de la
Terre sont liés a ce qui se produit a l'intérieur. Les vilmasi sont donc utiles pour examiner
I'intérieur caché des objets. Les géophysiciens sondestrieture de l'intérieur de la Terre
grace aux sismographes qui enregistrent les vibratiofesnérs des tremblements de Terre.

La méme méthode d’analyse est aussi appliquée au SoleibrEeeas ondes sismiques que
nous étudions pour mieux connaitre I'intérieur du Soleil.

Description du Soleil :

Mais avant de parler du théme principal de cette thése (ledemale gravité), arrétons-
nous tout d’abord sur une bréve description du Soleil. Leeifaomme toute étoile, est une
sphere de plasma en équilibre hydrostatique. Alors querta fde gravitation tend a attirer la
masse de I'étoile en son centre, la force de pression corapengtet en étendant le gaz.

Une étoile comme le Soleil est constituée d’'un cceur nuelga5% du rayon solaireRy,),
soit ~50% de la masse solaire) ou se produisent les réactionsameslégrace aux conditions
extrémes qui y regnent. Les réactions de fusion nucléailthgdrogene se déclenchent a des
températures frélant les dizaines de millions de Kelvin igiilions de Kelvin pour le Soleil)
produisant entre autre des photons et des neutrinos. Ces®photons qui mettront pres d'1
million d’années pour arriver & la surface du Soleil alore ¢gs neutrinos mettent a peine 2
secondes pour s’échapper du Soleil. De plus, il faut noterlgudensité est trés grande dans
le cceur, atteignant 15¢/gn?®. La température du Soleil décroit du coeur a la surface. Qa par
alors d’équilibre thermique. L'énergie créée lors des tiéas nucléaires est transportée vers
sa surface. Trois moyens de transport existent : la coratyda radiation et la convection. A
I'intérieur du Soleil, seuls les deux derniers sont impaigales photons provenant des réactions
nucléaires transportent tout d’abord I'énergie par ragoment. Ils sont absorbés puis réémis par
les atomes et les électrons se trouvant dans le plasma diéel'é€’est la zone radiative qui
s’étend jusqu'a-0,71 R, et qui contient 98% de la masse solaire. Puis, I'opacité ravetrop
grande, le transport de I'énergie se fait par des mouvenmnectifs de la matiére circulant
entre des régions chaudes et froides. Le gaz chaud monteuéfdaes alors que le gaz froid
descend vers le centre de I'étoile. Ces mouvements se gmduilans la zone convective du
Soleil. Ces derniers se manifestent a la “surface” du Seil est a une température d’environ
5800 K) par la formation de granules. A cet endroit, la dénskiute a une valeur quasiment
nulle et la luminosité solaire est de 3,%9W. Puis, les photons arrivent dans I'atmosphére
solaire constituée de la photosphére, la chromosphérecetitanne solaire.

Des observations directes du Soleil ne nous permettentid’agcés qu'a sa température,



Fic. 1.1 —Coupe du Soleil montrant lesffiirentes couches (Source : Stanford).



4 Introduction

sa luminosité, sa masse. Les neutrinos et la sismologiedsoireés bons moyens de connaitre
Ianatomie” du Soleil et de comprendre ce qui se passe téliaur.

Historique jusqu’a la découverte des modes d’oscillation d Soleil :

Les premieres observations des phénoménes se produisansuifdce du Soleil n'ont été
faites qu’au début du XVII éme siecle, en particulier quarail€e a mis en évidence les
taches solaires avec sa lunette en 1613. Puis en 1672, |sa#@omMobserve pour la premiére
fois le spectre solaire a l'aide d'un prisme, ce méme spapiieva permettre a Joseph von
Fraunhofer d’observer les raies d’absorption du Soleis 2@ s nous renseignent directement
sur la composition chimique de I'atmosphére du Soleil. Dapsannées 1920, Arthur Stanley
Eddington émet I'hypothése que I'énergie des étoiles s@i@igine nucléaire.

C’est dans les années soixante qu’une équipe d’astronaplaees (en particulier Robert
Leighton, 1962) a pour la premiére fois observé les osittiatde la surface du Soleil. Lors
d’observations spectroscopiques du disque solaire, @ohut était d’étudier la photosphére,
ils ont mis en évidence des oscillations de faible amplitdid@e période d’environ 5 minutes.
Pensant tout d'abord gu'il s’agissait d’'une période canastique des mouvements convectifs,
il a fallu dix ans pour comprendre que ces mouvements decguéeient liés a la propagation
d’ondes sonores dans le Soleil.

Le Soleil oscille : il est semblable a une cavité résonanté0®®00 km de rayon et dont la
fréquence fondamentale est de 0,003 Hz. Il existe plusigpes d’ondes ou modes dépendant
de la force qui est a leur origine :

— les modes de pression (aussi appeiésles pFig.[1.2 gauche) : ce sont des ondes acous-

tiques. Leur force de rappel est la force de pression du gag n@buvements sont créés
dans la zone convective par la convection turbulente desewrfPuis, ils se propagent a
travers le Soleil.

— les modes de gravité (aussi appetésdes gFig.[I.2 droite) : la force de rappel de ces
modes est la poussée d’Archiméde. lls sont donc liés a urmmiabénéité de densité.
Générés a la base ou dans la zone convective, ils sont confamésla zone radiative
et évanescents dans la zone convective. lls arrivent afiaceudu Soleil avec de faibles
amplitudes. Ces modes sont intéressants puisqu’ils peowes apporter de I'information
sur la partie centrale du Soleil. En particulier, une ondgrdeité de surface est appelée
mode “f” qui est semblable a une vague de la mer.

Le Soleil étant assimilé a une spheére, ces modes sont @@atédes harmoniques sphé-
riques. lls sont alors caractérisés par trois nombres wuess : le degré, 'ordre radialn et
I'ordre azimutalm. Le degréf et I'ordre azimutaim représentent le nombre de lignes a la sur-
face solaire, oif est le nombre de lignes total et le nombre de lignes passant par les poles.
Quant a l'ordre radial, il représente le nombre de noeudsig dlu rayon. La Fig. Tl 3 montre des
exemples de représentation des harmonigques sphériques dedes. Ces ondes sont réfléchies
a la surface du Soleil. Puis la densité et la température entgmt dans le coeur du Soleil, elles
forcent ces ondes a se courber et & revenir a la surface. Diemsd’ondes se propagent ainsi
et font résonner notre Soleil.

Les premiéres découvertes des oscillations de bas degédéofatites sur un ou deux jours



Fic. 1.2 —Pour les modes acoustiques la figure de gauche montre quaipedréquence donnée,
plus le degré est élevé (courbe rouge), plus I'onde estieéala la surface alors que les modes
de bas degré (courbe bleue) pénetrent plus profondémmestmiodes de gravité (droite) sont
guant a eux confinés dans la zone radiative et transportemt de I'information sur cette région
(crédits aI'lAC).

de données (Claverie efial. 1979). Des signaux mesurésnapjotirs ont révélé la multitude et
la finesse des pics dans le spectre d’'oscillation de bas degstle Soleilm%).

Enfin, il y a lesondes de gravitéAlors que les modes de gravité sont des ondes stationnaires
se propageant et se réfléchissant, les ondes de gravité ggprnd dans une direction et leur
amplitude s’atténue lors de leur propagation dans la zatiatize. Ces ondes sont intéressantes
car elles transportent du moment cinétique et jouent don®lendans I'histoire de la rotation
de I'étoile.

Ces ditérents modes et ondes dépendent des caractéristiquesiely, il particulier de la
fréquence de Brunt-Vaissala qui est liée aux variationsresgon et de densité.

La détection des modes p et g nous fournit les fréquencesstdlations. Ces fréquences
sont ensuite comparées a celles provenant de modélesesokiir permettent de mieux
contraindre les simulations et donc de mieux comprendréhysigue du Soleil (structure et
dynamique). C’est pourquoi, théories et observations glergaires.

Mon travail :

Mon travail se place dans un contexte ou linteraction eiere observations et la théorie
devient de plus en plus importante. Le schéma 1.4 montreafiésehts themes abordés lors de
cette thése ainsi que le fil conducteur qui a guidé mon traemitlant ces 3 ans : étudier la zone
radiative du Soleil par le biais de modes de gravité.
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Fic. 1.3 —Représentation des harmoniques sphériques des modeslasalegré¢ et I'ordre
azimutal m. La couleur rouge signifie que la surface s’éleigie I'observateur alors que la
couleur bleue signifie que la surface se rapproche de lui d@sé& J. Ballot).



Pendant cette thése, j'ai calculé plusieurs modeles sslaifin d’en sortir des prédictions
des fréquences des modes de gravité et étudier leur vargtifonction de diérents processus
et quantités physiques pris en compte. J'ai participé atiectién du candidat mode de gravité
en calculant les seuils de détection. De plus, a partir detragail sur les modéles solaires, j'ai
analysé la sensibilité des propriétés asymptotiques dekesnde gravité a la structure et a la
dynamique. Une partie importante de mon travail est dédétdde du profil de rotation de la
zone radiative. J'ai analysé l'influence de I'ajout d’'un leigieurs modes de gravité dans les don-
nées, sur les profils de rotation extraits des inversioninGiai caractérisé le photodétecteur de
I'instrument GOLF-New Generation et développé une étud@aurra étre reprise pour étudier
un quelconque détecteur. J'ai également analysé les nsedera résonance de I'ensemble de
l'instrument.

Détecter les modes de Nouvelle
gravité solaires avec instrumentation
des instruments (GOLF-NG)

7~ O\

Prédiction des fréquences des
- recherche individuelle modes de gravité en fonction des
modeles solaires

Méthode d’analyse :

- recherche des propriétés globales

Contraintes sur les Information sur la rotation
observations @ (ou la structure)

Sonder la dynamique
du cceur et de la zone
radiative

Fic. 1.4 —Schéma du fil conducteur de mon travail

Dans un premier temps, je développerai une partie de maailtsaw les contraintes que nous
avons sur les fréquences théoriques des modes de grawaggt(el2 ou partie I) en me concen-
trant sur dfférents modeles solaires. Cette étude permet de faire uagioéfisur I'influence de
diverses processus physiques sur les fréquences des neodes/iié.

La partie Il montre I'analyse des données de l'instrument&(@Global Oscillation at Low
Frequency) et qui s’appuie en partie sur les résultats gerteche théorique précédente. Deux
méthodes de recherche des modes de gravité ont été déwedogpé&ervice d’Astrophysique.
La premiére consiste a rechercher des pics individuels gesifréquences élevées supérieures a
150uHz (chapitre 3) alors que la seconde est plus adaptée pomnoéss de basses fréquences
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en étudiant leurs propriétés en terme de période (chapitdekposerai les résultats obtenus en
appliquant ces deux moyens de recherche des modes de gravité

La partie 1l aborde le sujet brdlant de la rotation interne Sbleil. En utilisant un code
d’inversion 2D, je montrerai le profil de rotation du Solahtenu avec les données actuelles
(chapitre 5). Nous avons voulu voir quels modes contribiaeméliorer le profil de rotation et
dans quelle région de meilleurs résultats peuvent étreobigelon les modes utilisés. Nous nous
sommes interrogé sur les contraintes nécessaires surdes/ations des modes afin d’'améliorer
le profil de rotation du cceur solaire grace a la détection deéeside gravité.

La partie IV concerne une grande partie de mon travail de swtrumental. Nous arrivons
a la fin de la vie du satellite SoHO (Solar Heliospheric Obas@my) dont les douze instruments
ont permis de faire des avancées spectaculaires sur lagpkysolaire. Se trouvent a son bord
trois instruments de sismologie : M[3IOI (Michelson Doppler Imaggolar Oscillations In-
vestigation), VIRGO (Variability IRadiance and Gravity €llgtions) et GOLF. Deux réseaux
de sismologie solaire sont en fonctionnement. Nous avonar@ncé a croire a la détection
des modes de gravité ouvrant une porte sur une dynamiqueétende 'intérieur solaire. Pour
aller encore plus loin et détecter ces modes de fagon ingilliel de nouveaux instruments et
missions sont nécessaires. La succession de/SMllest assurée avec la mission SDO (Solar
Dynamics Observatory). Le lancement de PICARD est préviD8a . 2ette thése se place dans
le cadre du développement du prototype technologiqgue GRGRGlobal Oscillation at Low
Frequency- New Generation), successeur de GOLF pour msmreur la dynamique du coeur
ou, comme nous l'avons vu, se situe plus de la moitié de laemsagire. Dans le chapitre 6,
je décris les améliorations attendues pour ce nouvel im&nd et son cahier des charges. Je
donnerai les résultats des analyses faites sur le photbeiétede ce spectrometre (chapitre 7).
Je terminerai cette partie en exposant les résultats deriiment actuel complet (chapitre 8).
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Prediction des modes de gravité
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De nombreuses tentatives ont été menées ces trentes dsrargrées, pour parvenir a dé-
tecter les modes de gravité. Des travaux sur les amplitueiesnddes de gravitgm al.
11996, Anderseh _1996) ont montré que celles-ci subissenfarteedécroissance pour des fré-
quences inférieures a 1Hz. Avec les données de SoHO, deux types de recherche des mode
de gravité ont été développées et concernent alors degadlésrde fréquence fliérents :

— la recherche a hautes fréquenceslf0 uHz) ou I'on recherche des pics (singulets ou
multiplets) (voir Chapitre 3),

— larecherche a basses fréquenee$50uHz) ou I'on se base sur le comportement asymp-
totique des modes de gravité (voir Chapitre 4).

D’autre techniques ont également été utilisées comme &tilgn de signal cohérent en phase

ou encore en utilisant des modéles numériques (Grec et B2G0B| Grec et al. 2004).

Ces recherches se basent sur une forte interaction enteevatisns et théorie. Paralléle-
ment aux €orts observationnels, les modeéles solaires ont été amglimiin de modéliser le
mieux possible ce qui se passe réellement dans les étdiles, garticulier dans la nétre. Cet
essor permet de donner de meilleures contraintes aux @lsers dans leur quéte des modes de
gravité. En &et, une des grandesfiiicultés provient du fait que ces modes ont des fréquences
trés proches et leur détermination par les modeles demanpleis en plus de précision.

Ce chapitre concerne mon travail se basant sur les modé#sesmécessaires pour prédire
les fréquences des modes de gravité. Il permet d’estimandestitudes liées aux fréquences
prédites par les modéles. Efiat, en calculant un ensemble de fréquences correspond#nt a d
férents modéles, nous pouvons voir la marge de manceuvrieapl aux observations. J'ai
calculé plusieurs modéles solaires et les fréquences ddesytle gravité correspondants (fré-
quences allant jusqu’a quelquesiaz).

Le but de ce travail a été de voir I'impact defédrents processus physiques inclus dans
les modeles solaires sur les fréquences des modes de m 7). Cette étude a
montré en particulier que la sensibilité des modes de gravitaute fréquence est plus facilement
exploitable. Concernant les modes de gravité a basse fiéguiont on doit étudier leur com-
portement asymptotique, leur période caractéristidfgeié a la fréquence de Brunt-Vaissala,
s'avere varier peu d’'un modéle a I'autre. Avant le lancenten8oHO Pg était estimé entre 30

et 60 minutemﬂl). Des études montrant I'étiolude Py selon les modéles solaires
ont été menées depuls_(Provost et al. 2000, Zaatrl et all)2D@ns ce chapitre, je montre que
nous avons besoin de calculer les basses fréquences avaatfyg en augmentant la résolution
des codes. Nous allons voir que leffélients processus étudiés ici, induisent des variations de
Po dans un intervalle d’environ une minute. D'autre part, sd&s processus physiques inclus
dans le modéle solaire, il peut y avoir jusqu'aBz de diférences entre les fréquences. Les
fréquences calculées dans ce chapitre sont comparées rmugesoobservationnelles concernant
la recherche des propriétés asymptotiques des modes de dcinapitre 4).

Je vais tout d’abord revenir brievement sur le code d'éimtustellaire utilisé ainsi que les
processus et ingrédients physiques pris comme paramiétrissje comparerai lesftiérents ob-
servables de plusieurs modéles solaires (vitesse du swit@dréquence des modes de gravité).
Je finirai par étudier le comportement asymptotique des mddeyravité.
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2.1 Physique des modeéles solaires

Le développement des codes d’évolution stellaire conaigteroduire proprement des pro-
cessus physiques microscopiques et maintenant a rajaagrqui avaient été précedemment
négligés, a en comprendre et a valider 'impact en confrariess modéles obtenus aux obser-
vations. Un certain nombre de codes 1D sont aujourd’huissiiskes, qui diérent principale-
ment par la diversité des processus physiques et dynamigritsincluent. Ces processus tels
que la rotation, les ondes internes de gravité ou encoreampghmagnétique sont multidimen-
sionnels (rg, ¢). Leur traitement nécessite la résolution d’équationsages (par exemple la
chaleur) et vectorielles (par exemple les équations derdamyque). Afin de les inclure de ma-
niére cohérente dans les codes 1D de structure et d'évolstallaire, ces derniéres ainsi que
'ensemble des grandeurs physiques associées sont dggetoge maniére modale sur les har-
moniques sphériques. Pour chaque mode de chaque grangsiquah on résout des équations
d’évolution (fonction du temps t) qui ne dépendent que demay{Zahh 1992, Maeder et Zahn
11998 | Mathis et Zahh 2005; 2007). Cette méthode permet derttas processus de transport
sur des échelles de temps séculaires (temps évolutiésnps nucléaires). Cependant, il existe
des processus dont les échelles de temps sont courtes, daroomeection, les instabilités ou la
turbulence, et qui sont pour la plupart du temps hautememerizsymétriques et non linéaires.
Ceux-ci peuvent étre traités a I'aide de prescriptions gmawnt de raisonnements phénoménolo-
giques ou d’expériences de laboratoire (Richard etlZah&)@%rochainement avec des simu-
lations numériques lourdes. Dans la suite, nous n’allosggxdr compte de ces processus dont
les temps d’évolution sont court, mais plutot de I'évolat&ur de grandes échelles de temps.

Il est & constater qu'aujourd’hui, les codes d’évolutiorSaleil existant, ont principalement
permis de progresser sur la physique microscopique gréceanhaissance des modes p détec-
tés au cours des trois derniéres décades. Quant aux preclssumiques, ils ont été développés
dans les codes décrivant les étoiles massives. Aujourdiauis sommes dans une période de
transition ou I'on doit aussi introduire les processus dyigaies dans le codes d’évolution du
Soleil. Comme ce n’est pas encore le cas, nous avons dédeih&ibilité des modes de gravité
en faisant varier des ingrédients plus classiques.

2.1.1 Comment fonctionne CESAM ?

Pour générer les modéles solaires présentés dans cetgeribas utilisons le code d’évolu-
tion stellaire CESAM (Code d’Evolution Stellaire Adapfatt Modulaire) développé pmm
). Les modéles ont été calculés avec la version 4.02n8 laguelle on résout les cing
équations de I'évolution de la structure stellaire, quitdarversion statique des équations de la
dynamique d’'un plasma stellaire :

1. la conservation de la masse :
0
6—": +V(ov) = 0 2.1)

avecp la masse volumique d’'un élément de fluide ayant une vitesse
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2. la conservation de la quantité de mouvement pour un fluldevisqueux (ou équation
d’Euler) :

p(i—‘t’ +(v-V)V) = pg- VP (2.2)

oug = —V® est le champ de gravitation et P est |la pression totale dotenar I'équation
d’état du plasm#(p, T, u) (ou T est la température gtest le poids moléculaire moyen).

3. la conservation de I'énergie :

0S

ou S est I'entropie spécifiquesprod €st le taux speécifique de production d'énergie de
I'étoile (positif dans le cas des réactions thermonuaiéadr, ou négatif pour la pro-
duction de neutrinos,). g est le flux de chaleur. On peut I'écrire sous la forme de la loi
de Fourier (généraliség)= —AVT avecA le tenseur de conductibilité thermique.

4. le transport de I'énergie :
dinT
dinP

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

5. I'évolution de I'abondance des espéeces chimiques duegtagtions nucléaires :

(2.4)

0%
ot

ou {X;} est la fraction de masse de I'élément i.

= (X, X)) (2.5)

CESAM est un des codes d'évolution stellaire qui inclut dex@ssus tels que lafflision
microscopique, la diiusion dans la tachocline et qui suit I'évolution temporellespatiale d'un
certain nombre d’éléments chimiques. Je vais développsranl détail ces caractéristiques dans
les sections suivantes.

2.1.2 Abondance des éléments chimiques et opacités

L'un des ingrédients fondamentaux des codes d’évolutieltagte est I'abondance relative
des éléments chimiques. La composition chimique est doanderme d’abondances relatives
par rapport a un élément de référence qui est par convelitigdrogene. L'estimation de ces
abondances se fait a partir de mesures spectroscopiquésisadans les météorites et au niveau
de la photosphére solaire, qui donnent des résultats endoondaen général. Ces estimations
reposent sur des modéles de I'atmosphére solaire, et ontwtenprécision limitée, de I'ordre
de 10%.

L'opacité dépend du libre parcours moyen d’un photon. Lamwsition chimique est un
parameétre important puisqu’il joue un réle dans la déteatndm de I'opacité du plasma solaire.
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Plusieurs processus physiquestétients interviennent lors de l'intéraction des photonscave
la matiére : transition lié-li¢, transition lié-libre, li-libre (ou Bremstrahlung inverse) et la
diffusion Compton. La plupart des éléments (sauf des élémentmede Fe, Ni et Mn) sont
considérés comme complétement ionisés dans le coeur etit®paest tres faible. La base de
la zone convective correspond au début de I'ionisatioriglertde I'oxygéne qui contribue a la

forte augmentation de I'opacité (Turck-Chiéze ét al. 2005)

Les abondances des éléments non volatils sont détermingmsirades météorites. En re-
vanche, pour les éléments volatils (tels que C,N, O ou NeJslabondances sont beaucoup
plus dfficiles a mesurer. La connaissance de leurs abondances esintiol@ puisque ces élé-
ments contribuent a la métallicité solaire et a I'opacitfpeént donc un rdle important dans les
modéles des couches internes du Soleil.

Dans CESAM on suit I'évolution des 13 éléments suivahts, 2H, *He,*He, ’Li, ‘Be,°Be,
12¢,13¢, 14N, 15N, 180, 170. Les autres éléments plus lourds que I'oxygéne sont rpgeosous
forme d'un élément fictif : EX. Nous définissons donc X, la fi@t en masse d’hydrogéne, Y, la
fraction en masse d’helium et Z celle des métaux lourds.

Les tables d'opacité dans CESAM sont tabulées et provigrnshermeux sources selon le
domaine de température : a haute température et jusqu’&K5@23utilise les opacités OPAL
(Il.glesm_eLR.Qg.dds_JQ%) du Lawrence Livermore Nation&loatory qui sont raccordées aux

tabled Alexander et Fergusan (1994) utilisées pour lesbasspératures.

Les abondances chimiques utilisées auparavant étaiertedasur les résultats de
Grevesse et Noels (1993) (appelé dans la suite GN93). Caperakrtaines anomalies avaient
été trouvées dans leurs estimations. La volonté de fairendeleles 3D a eu un impact sur les
abondances photosphériques. Hiete de nouvelles abondances ont vu le jour grace a I'utilisa-
tion de modéles atmosphériques 3D et dans des conditionsyta pas d’Equilibre Thermo-
dynamique Local (Asplund et lal. (2005), appelé As05 dansite)s Jusqu'alors, des codes 1D
et des hypothéses sur le milieu considéré en Equilibre Thgnamique Local (ETL) ne repré-
sentaient pas correctement la photosphére. Ces nouvelmulsadevraient étre beaucoup plus
proches de la réalité étant donné que les collisions ayaundi@ns les atmosphéres stellaires ne
dominent pas les taux de radiation correspondants. La Heltdtede menée par Asplund et al.
(2005) qui est faite de fagon plus précise trouve une medéleahérence entre les raies et conduit
a une baisse de la guantité en CNO. On a d@yta fraction de masse initiale de métaux lourds,
qui passe de 0.0195 pour les anciennes abondances a 0.8l#b@elles abondancefectent
fortement le profil de la vitesse du son. Elles ont été a linegle nombreux travaux, notamment
sur le néon qui pourrait étre mal estimé et donnant des aés@bntradictoireslMsta
2005] Antia et Basl 2005, Bahcall etlal. 2005a). Le néon aveanid’énergie trop élevé quand

il est dans un état neutre, rendant I'estimation de sa geatifficile.

Toutefois, avec les abondances As05, le Soleil qui sembladns plus tét anormalement
riche en oxygéne par rapport & son environnement et aux swkg®lagellan, se retrouverait
dans une situation comparable & ses voisihes_(Turck-Chigsdel 2004a)l_Zaatri et al._(2007)
ont également étudié les petitesféiences des modes acoustiques qui sont trés sensibles a la
métallicité des modéles.
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2.1.3 Diffusion microscopique

La diffusion microscopique joue un réle important pour expliqaediférence entre I'hélium
de surface et I'hélium initial. La fraction de masséHd baisse d’environ 10% a la surface, par
exemple. Elle expligue donc la migration des éléments auscdu temps. Le processus de
diffusion microscopique peut s’expliquer a I'aide de trois iméénes :

la diffusion : due a I'inhomogénéité de concentration, de pression etrdpémture et qui est
a l'origine de la diminution des gradients d’abondances ;

la sédimentation gravitationnelle : (gravitational settling) liée a la force de gravitation a
meéne les éléments plus lourds que I'hydrogéne vers le cehtjai est a 'origine de la
ségrégation des métaux lourds dans le coeur solaire ;

I'accélération radiative : qui va a I'encontre desfkets de gravité en repoussant les élément
vers la surface par le biais des opacités. Accéleratifigrdntielle qui pousse les métaux
lourds vers la surface. Ce phénoméne est négligeable pSaidd.

La diffusion microscopique modifie I'équation d’évolution des rateEnces comme suit

(Michaud et Préfit [1993) :

oX A(4rpr2XV; .
0%, _ _9lrpriXivi) + termes nucléaires (2.6)
ot om
In X;
Vi = —4npr?(D; + DT)‘9 anml + V. (2.7

ou V; est la vitesse de flusion d'une espéce(dans le référentiel du centre de masse)a
massey; est un terme de vitesse ne dépendant pas du gradient de tatioenD; est le co-
efficient de dffusion microscopique ddt celui de ditusion turbulente dans la tachocline (voir
section suivante).

Ce processus lent a été introduit dans les modeles soldirstel@ires (par exemple
m@& grace aux observations héliosismiquasgitant ainsi d’expliquer les abon-
dances observées a la surface du soleil.

2.1.4 Diffusion dans la tachocline

La tachocline représente la couche frontiére entre la zonegective et la zone radiative.
Elle correspond a un changement du profil de rotation paskalat rotation diérentielle dans
la zone convective a une rotation quasi-rigide dans la zadiative. Le principe de la tachocline
a été mentionné pour la premiére fois par Spiegel et/Zahrg{j1 89 nécéssité d'introduire les
effets d’'une tachocline turbulente dans les modeéles solaings aite été montrée. Erffet en
prenant une viscosité turbulente isotropg & vy), il sS'avere que la rotation €érentielle de la
zone convective pénétre jusqu’a la moitié de la zone ragigfi.3R,), ce qui n'est pas observé.
Cela ne peut donc pas expliquer le confinement de cette cargshéne (k< R, ou 1/10éme
du rayon solaire).

C’est une région de fort cisaillement qui va contribuer ertipaau mélange des éléments
chimiques, appel@énélange tachoclinel’anisotropie de la viscosité permet un fort transport
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horizontal et empéche la tachocline de s’élargir. Dans sda;da viscosité verticale est négli-
geable devant la viscosité horizontalgvy). Le transport du moment cinétique se traduit par
I'équation :

pré(1 - x )‘;Q mx‘Z—T —p; (vn(1- x2)2‘;—2) (2.8)
ou Q est la rotation dférentielle dans la zone convective;00sd eté est 'angle par rapport au
pole.

La tachocline est alors bloquée par ld@fasion turbulente du gradient horizontal de rota-
tion. La turbulence horizontale transforme I'advectiofitcsion des éléments chimiques en une
diffusion verticale qui est alors décrite par unf@iegent de difusion :

o)

D@ = 7503

T502(3) " (g)zngﬁ exp(-22) co(2) + des termes d'orde plus élevé  (2.9)
0

ou z est une profondeur adimensionnée, qui devient négativedgoa s’approche du coeur so-
laire en dessous de la base de la zone convective, situge €omme précédemmenty est

la viscosité horizontaled est la taille de la tachocline. Les paramétugset Q4 valent respec-
tivement 4933 et—1, 707 x 1072. De plus,Q, varie avec le taux de rotation et donc avec le
temps.

IBrun et al. (1999) ont introduit la turbulence horizontakns le code CESAM. Il s'agit
alors d'une fagon de modéliser, selon Spiegel & Zahn (1992phénoméne dynamique interne
dans un code 1D et qui est traité comme un transpdiasif dans le sens vertical. De plus,
ICorbard et al.1(1998) ont contraint la taille de la tachalanQ05 + 0,03R, en utilisant les
données de GON& BBSCE et LOWLE

2.1.5 Modéle sismique

Dans la suite, nous utiliserons le modéle sismique_(Turaief et dl. 2001, Couvidat et al.
) qui se base sur les observations héliosismiques a@ssnacoustiques pour contraindre

la structure interne du Soleil. Ce modéle est spécifiquernenstruit pour produire un bon
accord entre les profils de vitesse du son théoriques etv@ssedans la zone radiative. Nous
pouvons le considérer comme un pas intermédiaire entre tlmstandard qui néglige toute
la dynamique interne et le modeéle dynamique qui est loirelé@mplet. Le modéle sismique a

our but d’améliorer la prédiction d’observables commdliesde neutrinol(Turck-Chiéze etlal.
) ou les fréquences des modes de gravité qui sont todsuggres sensibles a la zone radia-

tive. Ce modéle a un avantage par rapport au modéle standeigupl produit des prédictions
de fréquence stables tout en évitant les variations de @&slcfions qui résultent de mises a

jour dans les entrées qui peuvent étre incertaines ou inévesp(Turck-Chiéze et Bl. 2004a,

1Global Oscillations Network Group
2Big Bear Solar Observatory
SLow L




18 Prédiction des modes de gravité

[Turck-Chiéze et Taloh 2007, Turck-Chiéze et al. 2005). Celéteo peut inclure les nouvelles
abondances solaires pour les éléments CNO d’As05 si léBaents d'opacité correspondants
sont réduits en conséquence (environ 10-15%) pour compkassmodifications de vitesse du
son, sans générer de détérioration des prédictions neubans notre cas, le modele sismique
est un modele évolutif qui tient compte du rdle respectifitgqeie élément dans les doaents
d’opacité. Il difére du modéle "sismique" de_Shibahashi et Tamura [2006)sfuliectement
déduit des contraintes d'observation actuelles (le rajhuminosité et le profil de vitesse du
son) et des équations de base sans tenir compte de la déperdlapacité Z spécifique a la
valeur de nombre de proton de chaque espéce le long de laadiaéivie (Turck-Chiéze et al.
M). La tabl€Z]1 contient quelques valeurs caractguissi du modeéle sismique.

Tas. 2.1 — Valeurs de quantités caractéristiques du modeéldgiemT, est la température du
ceeur, T est la température de surfacg est la fraction de masse initiale en hydrogé¥e,
est la fraction de masse initiale en héliukg, (resp.Y;) est la fraction de masse en hydrogéne
(resp. hélium) dans le coeur a I'age actuel du SoleiZ XJs est le rapport entre la métallicité et
I'nydrogéne a la surface.

T. | 15,75.16K
Ts 5777,5K

Xo 0,7042
Yo 0,2755
Xe 0,3339
Ye 0,6445

Z/X)s | 0,026

2.2 Extraction des observables

Dans cette partie, nous allons voir I'impact des process$ysigues sur les observables
tels que les fréquences des modes de gravité mais aussidteslse du son et la densité qui
proviennent de I'inversion de données obtenues grace sdightion des modes acoustiques.

La table[ZP décrit les fliérents modéles qui seront utilisés dans la suite. Tout diabo
modéle sans €iusion microscopique est étudié. Ce modeéle a été calculémare al. (1998).
Quant aux autres modeéles, ils contiennent tous ce procdsssigleux autres fierences sont
la diffusion dans la tachocline et les abondances de Grevesselet(@@3) et Asplund et al.

). Les modéles “std” ne traitent pas I&dsion dans la tachocline alors que les modéles
“tacho” ont ce processus inclus. Les modéles incluant i&mee composition GN93 (resp. la
nouvelle composition As05) sont notés “93” (resp. “05”).

Tous ces modeéles calculés sont calibrés en rayon et en laitdire 10°. Pour cela, on
modifie a la foisYy, la fraction en masse d’hélium, et le paramétre de mélange dans la zone
convective. lls sont calculés jusqu'a I'age actuel du $alei4,5 milliards d’années. Pour les
modéles avec la turbulence dans la tachocline, la fréquéadgrunt-Vaissala a été fixée a 25
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Tag. 2.2 — Description des fiérents modéles utilisés lors de ce travail.

Diffusion Diffusion dans| Composition Composition
microsco- la tachocline Grevesse et Asplund et al.
pique Noels 1993 2005
no diffusion +

std93 + +

std05 + +

tacho93 | + + +

tacho05 | + + +

seismic | + + +

uHz et la taille de la tachocline est prise égale a B05

2.2.1 Vitesse du son et densité

Les instruments d’héliosismologie GOLF et MDI ont permislatenir les fréquences des
modes p utilisées dans cette thése et a partir desquellpsofds de vitesse du son et de densité
ont été calculés (Turck-Chiéze etlal. 2004a, Bahcall|et0fl5h | Guzik et &l. 2005). Ces obser-
vations ont ensuite été utilisées pour comparer les modelesres entre eux. De plus, étant
donné que la zone radiative représente 98% de la masse dl) I8slprofils de vitesse du son et
de densité sont représentés ici, en fonction de la masse’afjraddir cette région. Ainsi cette
représentation est mieux adaptée et donne une meilleuoe s notre connaissance de la zone
radiative.

La Fig[Z1 représente laftiérence relative des vitesses du son au carré entreffésedits mo-
deles listés plus haut et les observations des instrumétitsismiques. La premiére remarque
concerne la dférence entre la nouvelle composition et I'ancienne contiposiCette diférence
(qui atteint 3% &~0,95 M) est directement lié I'impact des éléments CNO responsatide
I'opacité dans cette partie de la zone radiative. Concédeamodele sans flusion microsco-
pique, il est trés proche des modeéles avec les abondancéscasslabsence de fiusion micro-
scopique a unfeéet similaire sur I'opacité que la diminution de la métatiéciEnfin, le modéle
sismique est par définition, celui qui reproduit le mieuxdbservations.

La force de rappel donnant naissance aux modes de gravité pstissée d’Archiméde,
ces modes sont donc particulierement sensibles a la delasigla région ou ils se propagent
c’est-a-dire dans la zone radiative. La Eigl2.2 représkntifférence relative de densité pour
ces 6 modeéles par rapport aux observations héliosismi@iresnre une fois, les modéles avec
les nouvelles abondances présentent une plus grafideedice par rapport aux observations
pouvant atteindre 10% au-dessus de QyB5 Pour les autres modéles incluant les abondances
de GN93, le profil de densité est autour de 2%. Nous avons dwuredu mal a contraindre
le profil de densité. De plus, les grandes barres d’erreubscisse qui sont liées a la zone de
sensibilité, montrent que la résolution en masse des ditsamg n’est pas encorefiigsante pour
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Fic. 2.1 —Différence relative du carré de la vitesse du son en fonction dadase solaire
pour 6 modéeles solaires : le modéle sangudion microscopique (no fliision), le modéle sans
turbulence horizontale (ligne continue) et avec turbutemorizontale (ligne pointillée) et le
modele avec les anciennes abondances (93 ou courbe rouge¢@tes nouvelles abondances
(05 ou courbe bleue) et enfin le modéle sismique (Seismie@parres d’erreur (ou résolution)
qui sont liées aux techniques d’inversion sont représergéele modeéle std05.
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obtenir un profil de densité correct. Une amélioration déétae obtenue en ajoutant des modes
de gravité dans les inversions de structure.
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Fic. 2.2 —Différence relative de densité par rapport aux observationsoeotfon de la masse
solaire pour les 6 modéles. Méme légende que la figure pratedeigliZl).

2.2.2 Calcul des fréquences des modes g

A partir des modéles qui ont été décrits précédemment, gaiuté les fréquences des
modes de gravité & I'aide du code d'oscillation adiabatidiéarhus (Christensen-Dalsgaard
@) pour les mode&=1 et{=2 et n=-1 a -60 en utilisant I'extrapolation de Richardson. Afin
d’obtenir la fréquence des modes de gravité d’ordre élevéaqu trés sensibles aux propriétés
de la partie centrale du Soleil, il faut augmenter la résmtuties variables de sortie de CESAM
dans le cceur solaire en dessous deR,0& traiter proprement la résolution des équations de
structure en-dessous de 0,805 Ensuite, une grille spécifique de 2400 points est utiliss#esd
le code d'oscillation adiabatiqgue permettant d’avoir unar®e résolution dans le cceur solaire.
Pour les modeg=1, cela permet d’avoir des fréquences dans l'intervall€80uHz et pour
les modeg=2, les fréquences sont dans l'intervalle 20-304r.

Dans la suite, le modéle sismique a été pris comme référérsefréquences des 5 autres
modeles seront comparées a celles de ce dernier.

Les Fig[ZB e[ 214 représentent cefétiences de fréquences absolues et relatives respecti-
vement pour les modeis=1 et£=2. Ces courbes sont compatibles avec les profils de vitesse du
son et de densité vus plus haut (Eigl2.[Cek 2.2). Elles monin¢a haute fréquence en absolu,
les diférences de fréquences peuvent aller jusqu’a quelgdepour les modeles avec les nou-
velles abondances. En revanche, en relatif cBérénces sont inférieures a 2% et |&@ience
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(0] n [fs@H) [ n [f@HD) [ [¢] n [f@H) ] n | fs(uH2) |

1| -46 146 | -22 30.0 2| -46 249 | -22 50.6
-45 149 | -21 31.4 -45 255 |-21 52.8
-44 153 | -20 32.9 -44 26.0 | -20 55.3
-43 156 | -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 -41 279 | -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
-38 177 | -14 46.1 -38 299 | -14 76.6
-37 18.1 | -13 49.3 -37 30.8 | -13 49.3
-36 18.6 | -12 53.1 -36 316 |-12 87.8
-35 19.1 | -11 57.4 -35 325 | -11 94.6
-34 19.7 | -10 62.5 -34 334 |-10| 1025
-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 2221
-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

Tas. 2.3 — Liste des fréquences des modes- et 2 extraites du modeéle sismique de-46 a
-1.

reste a peu pres constante dans l'intervalle de fréquer@z@s5duHz. Un autre point a noter
est la similarité des modeéles utilisant As05 et le modéles shiffusion, similarité qui avait été
remarquée dans le profil de la vitesse du son. Ceci s’exppgué fait que la conséquence de la
diminution de la métallicité sur les opacités est prochedlle de I'absence de difusion micro-
scopique. Ces figures montrent que lg8é&dences de fréquences des modes de gravité entre les
modéles augmentent avec les fréquences illustrant latsigésdes diférents modes a la phy-
sique incluse dans les modéles. D'autre part, pour desdrems décroissantes (correspondant a
des ordres élevés en valeur absolue), les modes sont deyglissesensibles a la partie centrale
de la zone radiative. Mais les processus que nous avons isetablent avoir moins d'influence
sur cette zone du Soleil en valeur absolue (mais pas enfyelatfin, il apparait également un
changement de pente sur les courbes correspondant auxllasuaieondances et a I'absence
de difusion microscopique. Ce changement montre féédince entre les modes mixtes et les
modes de gravité purs.
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Fic. 2.3 —Comparaison des fréquences pour les matek avec celles du modeéle sismique :
le modéle sans glusion microscopique (no fliision), le modéle sans turbulence horizontale
(ligne continue) et avec turbulence horizontale (lignentibée) et le modéle avec les anciennes
abondances (93 ou courbe rouge) et avec les nouvelles ahoadd05 ou courbe bleue). Sur
la figure du haut, ce sont lesffiirences absolues et sur la figure du bas, ce sont Jfvelces
relatives.
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Fic. 2.4 —Comparaison des fréquences pour les maofies avec celles du modéle sismique.
Méme légende que pour la figure précédente [Ey.2.3).
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Il existe une diférence de comportement entre le modéle incluant le trafedeela turbu-
lence horizontale dans la tachocline et le modéle sans ibtentient selon I'utilisation des nou-
velles et anciennes abondances. Les fréquences ont dés iébérieurs a quelques dixiemes
de uHz alors qu’avec les abondances de Asplund et al. (2005¢deds de fréquences sont
d’environ 1uHz.

Ces prédictions peuvent étre utilisées pour des compasaiaeec les observations. Par
exemple pour les données de GOLF qui sont prises sur 10 anSsdation dans le spectre
de puissance est d¢TE1/10 ans-3,17 nHz. Par conséquent, si les barres d’erreur obsenvatio
nelles sont de cet ordre-1a, il serait possible de distingmemodele ayant les nouvelles d'un
modéle ayant les anciennes abondances par des compardiremiss. Les barres d’erreur pro-
venant d’un ajustement de modes peuvent étre typiquemdiardee de 10 nHz ou inférieures
a la résolution selon la méthode utilisée. Par conséquesdrdit possible de discerner un mo-
dele avec les nouvelles abondances et sans la tachoclineodé@lenavec la tachocline si les
barres d’erreur sont inférieures aHz. En revanche, pour les anciennes abondances, les fré-
quences étant tellement proches, il serdiiale de distinguer le modéle traitant la tachocline
d’'un modeéle ne la traitant pas.

o6~ T T T

L model S ¥ |
0.4 R * ]
0.2f e "]
—~ B +* * 7
:INi i #***;;(*“* *ax X5 * ]
o 00[ .
J [ ]
—0.2f ]
—o4r ’
06l e ]

0 50 100 150 200

Seismic frequency (uHz)

Fic. 2.5 —Comparaison des fréquences du modéles sismique avec lIétes&det de Nice.

Deux autres modéles solaires sont couramment utilisés ldalitsérature : le modéle S
(Christensen-Dalsgaard ef Al. 1996) et le modéle de Niaev6Rt et all 2000) (FIGA5). Il est
donc possible de comparer les fréquences de ces modélesdalenssmique. Le modéle de
Nice est calculé avec CESAM alors que le modéle S est calgal®un autre code d’évolution.

Les fréquences du modeéle S sont calculées avec le codell#tisni Aarhus alors que celles du
modele de Nice sont calculées avec un autre code d’osuillélOSC ou Nice code@st
M) Ces dférences sont inférieures a Q4Blz. Il semblerait aussi que les décalages de fré-
quences changent de signes autour det®0 Des écarts pour des modes de si basses fréquences
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peuvent étre liés a desfliirences dans les profils de densité des modéles mais aussisalF
tion de codes diérents. En fiet, il semblerait que les fréquences calculées par le cddriius
soient diférentes par rapport a celles calculées pour le modéle de Glam est illustré par la
Fig. 28 qui montre la diérence de fréquences pour un méme modele mais calculéekeavec
deux codes d’oscillation. Nous observons qu'il peut y adeis diférences de fréquences pou-
vant aller jusqu’a quelques 0,181z pour les modes de haut ordre en valeur absolue. Cet écart
est d’autant plus grand que 'ordre n en valeur absolu autgngen fréquence diminue). Nous
ne pouvons donc pas conclure sur l&é@hence des modéles a partir des fréquences puisque

les écarts entre les modeles sont du méme ordre de grandegegx obtenus pour un méme
modele et deux codes d’oscillation.
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Fic. 2.6 —Différence de fréquences des modes de grdwilée pour le modele sismique en utili-
sant deux codes d’oscillation/frents.

Pour résumer la discussion sur la comparaison des modéles,griise de conclusion sur
cette partie, il faudrait des barres d’erreur inférieura@gi@lquesuHz pour pouvoir distinguer
certains des modeles lors de comparaison directes surdesepde puissance.

2.2.3 Comportement asymptotique

Les modes de gravité ont pour propriété d’'étre périodiquerespacés dans la Densité Spec-
trale de Puissance exprimée en periode, d’'une péndiajui dépend donc du degré du mode.
Cette étude a été initiée par Ledoux (1962) et les développtnont été féectués pamul
|E§§§|D)

En prenant I'approximation du second ordre, on défiRjf, selon mIL(_lQBO),
IProvost et Berthomieu (1986) :
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2

P
Po @n+{+¢) + P—OW[ (2.10)
n,(

P ,=— 0
LN 7 ()

avec

re -1
Po = 272 (fo ?dr) (2.11)
W = Vi + TT (2.12)

ou N est la fréquence de Brunt-Vaissaldegst le rayon de la base de la zone convectivest
le terme de phase qui dépendmlet ¢, respectivement I' order radial et le degré du mode.
dépend de N e¥, est un terme complexe.

Approximation du ler ordre

En utilisant le terme du premier ordi&P; et AP, peuvent s'écrire :

P

AP1 =Ppi11—Pn1 = 7% (2.13)
P

APy = Ppi12 = Pp2 = -2 (2.14)
V6

La TableCZZ¥ montre les valeurs analytiques pour la péri@actéristique des modes g
(Pocan)) et les valeurs approximatives d@an) et AP2@gr) pour les diférents modeles. J'appelle
valeurs théoriques les valeurs calculées directementtia garia variable N des modeles (for-
mule 2.12). PuUig\P1(n) et APoan sont respectivement déduites des formules (2.14) et (2.15)

Modeéle Pogan (Min) | APy@ry(min) | AP2@n (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

Tas. 2.4 — Valeurs analytiques d&, AP; et AP, selon les formules (2.12), (2.14) et (2.15).

On voit que globalement les valeurs Bg varient entre 36,4 et 37,1 minutes et ghie;
est autour de 26 minutes AP, est autour de 15 minutes. La talfle]2.5 contient les valeurs
numeériques d®o, AP, et AP, obtenues d’'aprés la formule suivante :
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1 (2.15)

AP, =
frene T

AP; est la moyenne de la courbe de la [Eig] 2.7 entre 7h et 20h,qlersP, est la moyenne
de la courbe de la Fif. 2.8 entre 5h et 12h. Lfé&dence entre les valeurs théoriques et les valeurs
numeériques sont dues au fait geelépend de etn. L'approximation du ler ordre ne tient pas
compte des valeurs dg etV,.

Modeéle Po(osq AP]_(OSQ
(min) (min)
no diffusion | 34.7 24.6
std93 345 24.4
tacho93 345 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

Tas. 2.5 — Valeurs dégpsg et AP1sg pour diférents modeles solaireSP1sg est la valeur
moyenne de\P; calculée avec les fréquences numériques obtenues aveddel@scillation,
etPopsg provient de I'Eq. 2.14 et 2.15.

Les FigZY elZ]8 représentenP; et AP, en fonction de la période, calculées a partir
des fréquences obtenues avec le code d’oscillation sel@orrtaule (2.16). Ces courbes sont
tracées dans le cas ou il y a absence de rotation. Dans ldrehddiétude sera généralisée avec
I'introduction de la rotation du Soleil.

On constate que pour chaque modéle, le régime asymptotajateint autour de la méme
période 7h et 5h, respectivement pour les mdédset 2. En allant plus loin dans la comparaison
des diférents modéles, nous pouvons dire que pour des périodesesups a 7h pour les=1,
les valeurs asymptotiques varient dans un intervalleigié@ la minute pour les modés1 et
2. Le modele sismique et les modéles avec les anciennesalm@wsont trés semblables pour
tous les modeg=1 et 2. En revanche, par rapport aux modéles avec les nosnadlendances
et le modeéle sans fliusion, les écarts sont nettement plus visibles. Il est plesdie distinguer
les modéles avec tachocline des modéles sans tachoclingepawuvelles abondances comme
dans la section précédente sur les fréquences. Conceesanbbéles sansfilision et tacho05,
ils ne sont pas discernables en termes de période.

Par conséquent, en revenant au calcul de la résolutionraesate période ond® = 6vx P2,

La résolution varie donc en fontion de la période. Ce qui épmour 10 ans de données : 0,27
min pour 20h ou 0,06 min pour 10h. Donc pour des périodes Buyses a 5h, il serait possible,
par des comparaisons directes, de distinguer les anciaboeslances des nouvelles ou tacho05
de std05, mais pas tacho93 de std93.
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Fic. 2.7 —Séparation entre deux modés1 d’ordres successifs en fonction de leurs périodes
pour les six modeéles solaires : sangjasion (astérisques), std93 (plus), tacho93 (triangle),
std05 (losange), tacho05 (carré) et sismique (croix).
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Approximation du 2nd ordre

L'approximation du second ordre a été développée afin dexmaspecter la physique des
modes. Elle ne tient pas compte de la perturbation du petagrawitationnel (on parle de I'ap-
proximation de Cowling) qui donne alors une approximatimdie 3. La formule donnar®, ,
peut aussi s’écrire :

2

5 Py t 1 Py Vg
Prr= —— 2 (k4= -~ —6o)+ L 2.16
Y, s (O R R P, (C+1) (2.16)

ouk = |njetV, = £ + 1V1 + V> et 6y est comme un facteur de phase qui est défini par
exemple dans_Provost et Berthomieu (1986). Le calcul dampibximation du second ordre
sous-entend I'estimation des paramétvest V, de la formule (2.13). Cette méthode consiste
a faire une minimisation par la méthode des moindres cagds fibnction (2.17) et de trouver
I'estimation des paramétré, 6y etV, pour les modeg=1 a 4.

min( > (Pns = Pnc)?) (2.17)
n,t

On en déduit alors les valeurs ¥ et V,. Le but est de déterminer les paramétres et de les
comparer aux valeurs d®&), 9y provenant des formules analytiques. Dans cette partiealesls

et ajustements ont été faits uniquement pour le modéle gimrét sur un hombre d'itérations
suffisant pour avoir ury? faible (< 0,01). La Fig[ZDP représene{(¢ + 1) en fonction de
-n+¢/2-1/4.
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Fic. 2.9 —P+/¢(¢ + 1) en fonction de-n+ £/2 — 1/4 pour les modeg=1 et 2.
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Pour ces calculs, d’aprés Provost et Berthomieu (1988)piia I'ensemble de modes pour

lesquels n est compris entre -27 et -10. La Tablé 2.6 mongredsultats des ajustements de
P +/¢(¢ + 1) que j'ai obtenus.

Tas. 2.6 — Estimation des paramétres d’ajustement par la méttiesl moindres carrés.

Po(min) | 60 | Ve
1] 34,65 |-0,23] 4,31
2| 3508 | 0,08 7,74
=3| 3512 | 0,08 | 10,14
4] 3510 | 0,05] 13,18

Puis, en prenant les modés1 & 4, il est possible de calcul®, 6o, V1 et V,. Pour le
modele sismique, nous obtenons :

Py=35,14 minutes,

60=10,15,
ﬁ =0,46 et
V, = 5,65.

Tous ces paramétres sont dans les intervalles calculéPdavisst et Berthomieu (1986) qui

avaient cherché dans quelle gamme se trouvédgniy, V; etV, pour diférents types d’ajuste-
ments.

Cependant, ces valeurs dépendent des fréquences et doodedd’oscillation donnant ces
fréquences. En particulier, le fait q&g varie aved n’est pas observé en utilisant les fréquences
calculées avec un autre code d’oscillation.

D’autre part, on devrait avoir des valeurs plus procheBgig). Nous avons vu qu'il est im-
portant d’avoir une bonne résolution des variables des lasdéomme la fréquence de Brunt-
Vaisséla ou la densité), c’est pourquoi nous avons amékanéextrapolation en-dessous de
0,005R,. Ceci peut aussi étre vu avec les kernels rotationnels[PEI§) qui montrent la sensi-
bilité de ces modes en dessous deR,;1Plus I'ordre est élevé en valeur absolu, plus le mode
est sensible a une région plus profonde dans le Soleil. Nowssaait un ajustement par un
polynéme d'ordre 3 des variables en-dessous de cette lietealcul de la période dBogarn)
avec ces nouvelles variables donne alors 35,43 minutes Tabie[ZF). Ainsi, nous pouvons
dire queP est en meilleur accord avé®an quePopsg. De plus, ce résultat est plus proche des
valeurs calculées par Zaatri et al. (2007) qui sont estiraare 35,03 et 35,69 minutes selon la
composition chimique utilisée.

2.3 Conclusion

Nous avons vu dans ce chapitre que la résolution des éqgsal®rstructure stellaire en-
dessous de 0,0B, demande un maillage adapté si I'on souhaite prédire les sndedre
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Fic. 2.10 —Kernels rotationels normalisés pour un mode de grakdt8, n=-3 (a gauche) ef=2,
n=-20 (& droite). Plus I'ordre du mode est élevé, plus on aure oreilleure résolution dans la
zone radiative.
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Modele Po@n (Min) | AP1an(min) | AP2@r(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

Tas. 2.7 — Valeurs analytiques dy, AP, et AP, selon les formules (2.12), (2.14) et (2.15) apres
avoir dfiné la résolution dans le cceur.

élevé. De plus, la dépendance des fréquences des modesvilé graertains processus phy-
siques (difusion microscopique, fiusion turbulente horizontale dans la tachoclin&édentes
abondances chimiques) peut générer dé&grdinces pouvant atteindre jusqu’'aBz pour des
modes de gravité ayant des fréquences supérieuresHESEN revanche, pour des fréquences
plus petites que cette valeur, cesfiéiences deviennent plus faibles. Dans ce domaine de fré-
quences, le régime asymptotique est en outre atteint efféaalice entre deux modes de méme
degré et d’ordre consécutifs est de plus en plus petite paisgs modes sont équidistants en
période. Il convient donc, pour mieux étudier les modes @witfr de basse fréquence, de les
représenter en fonction de cette variable. Tant que le rapjgmal-a-bruit est faible, nous nous
contentons de chercher ces propriétés asymptotiquéérédices de période des modes d’ordres
consécutifs). Si le rapport signal-a-bruit esfimamment grand, il sera possible de mesurer les
périodes des modes individuellement. Dans ce chapitres agons aussi vu que la sensibilité
des modes de gravité a basse fréquence aux processus pisy&idib0 uHz) semble moins
marguée. Nous verrons dans le chapitre 4 qu’elle existernéiais.

D’autre part, les modéles tenant compte de la nouvelle ceitipo chimiquthl.

) donnent de plus grands écarts que ceux corresponglanbaervations (vitesse du son)

et par rapport aux anciennes abondances (Grevesse e 1968)s Ces écarts peuvent étre liés
au fait que ces nouvelles abondances ne sont pas correcésild/pourraient étre expliqués

,,,,,

magnétique ou les ondes internes) ou non qui pourraient eosep cette diérence ou par le
fait que certains processus microscopiques (comme lestégasont encore insisamment
connus.

En revanche, dans le futur, on pourrait envisager de chetebenodes en fonction de leur
période étant donné que lddrence en période des modes de basse fréquence est plugenarqu
d’'un modele a l'autre. La Figd—Z11 montre gu’entréféients modéles, les périodes varient
jusqu’a~20 minutes pour les modes d'orde élevé.

Comme cela a été mentionné au début de ce chapitre, nouswilmdsun code d’évolution
n'incluant pas de processus dynamiques. Les travaux_debRaskal. (2007) ont montré des
décalages de fréquences des modes de gravité, liés au chregngtique, de I'ordre de quelques
1Hz ou quelques pour-cent.

L'utilisation d’'un modéle dynamique sera nécessaire dandutur afin d'obtenir une
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Fic. 2.11 —Différence entre les périodes des modes de grdvitél, des dfférents modeéles et
celles du modele sismique.

meilleure estimation des fréquences des modes de gramigéfois que ce dernier sera mis au
point. Pour le moment, de nhombreufats sont mis en ceuvre pour inclure des phénomenes
dynamiques (tels que la circulation méridienne, la dynam&plruit, les ondes internes) dans

les modéles solaires avec des codes tels %jﬁﬁﬁh&h&ﬁbmﬁﬁdﬂ&hﬂﬂhet
22001,/ Eggenberger etlal. 2007), STAREV! 28@dacios et al. 2006; 2003, et

ses références) ainsi que CESAM. Les deux premiers ne gettupas encore un modele
solaire correct alors que le dernier est en phase de teswatidation concernant I'introduction
de la rotation. Enfin le champ magnétique et les ondes irgesoet en cours d'implémentation
dans CESAM.

Je reporte ici notre articl®n the characteristics of the solar gravity mode frequesi¢®
Mathur, S. Turck-Chieze, S. Couvidat et R. A. Garcia), pubdiknsAstrophysical JournalVo-
lume 668, page 594.
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ABSTRACT

Gravity modes are the best probes for studying the dynamies of the solar radiative zone, and espeeially the ouelear
core. This paper shows how specific physical processes influence the theorehical g-mode frequencies forthe £ = 1and
£ = Zmodes over a large range of radial orders » from —46 to —1, coresponding to potenhal SOHO observations. To
this end, we compute different solar models, and we caleulate the corresponding theoretical g-mode frequencies.
These frequeneies are sengitive to the physical inputs of our solar models 1o the bigh-frequeney rmnge of the oseil-
lation power speetum. At low fregquency, we demonstrate that the penodie spacing (A Py) between two g-modes with
consecubive orders n and with the same angular degree £ does not vary significanty from mme model to the other For
all themodels congidersd, neluding models based oo recent solar ehemical abimdanees, the vatae ofthe e baractenstie
fquantity Pp, the fundamental peniod of the g-modes, 1s constant withio a 1 mioute moge (between 34 and 35 mioates).
This esult 1510 sharp eontmst to the stuaton before the launeh of the SO spaceeraft, when the dispersion for By
was large (eith values mnging from 29 to 60 minutes). Then, we eshmate the sensibvity of the oseillabon frequeney
splithings to the solar core rotabon. Fmally, we teview some features of the g-mode observabions obtained with the
GOLF instrument and based on an akmost complete solareyele. Some of these help us constrain the exeitabion mech-

amisms of g-modes.

Subject headings: Sun: hehoseismaology — Sun: intedor — Sun: oseillabons

Online material: volor fgures

1. INTRODUCTION

Gravity modes are & umigue tool W constain the mtabon and
density profiles of the solar cote. Tn this paper, we attempt o de-
velop theometical bases to determmine their mitimsie properhies.
These modes bave been wsearched formore than 20 years (Hill
et al. 1991; Turek-Chigze 2006, and referenees therein) and are
still aetively looked for m the data produced by the instruments
loeated on board the SOHO spaceeraft (Appourchaux etal. 2000;
Gabdel et al. 2002). Recent analyses of these data unmveled
g-mode candidates with a confidence level greater than 98%
[ Turk-Chigze et al. 20044, 2004¢), and deteced & signature as-
soviated wath their dipolar asymptohe properhes with ao sven
mgher eonfdenee level (Gawda etal. 2007) These wors sbm-
ulated the present paper, a dedicated theoreheal study of g-mode
properhes.

In parallel with ebservabonal efforts, the guakity of solar mod-
els bas been improved duting the last two decades thanks to
nghter behioseismic constrints denived from p-mode detecton,
Major progress bas been achieved in the desetiphon of the mi-
croseopic physies such as the opacities, the equation of state, and
the muelear reaction rates [Rogers & Iglesias 1994; Tglesias &
Rogers 1996; Adelberger et al 1998). Theintmdueton of micm-
seopic diffusion and of irbulence m the Rehochine bas signifi-
cantly edueed the diserepaney between solar models and the
abserved solar sound-speed and density profiles [Chostensen-
Dalsgagrd et al. 1993; Thoul & Babeall 1994 ; Brun et al. 1993,
1999} Seveml works bave been dedicated to modebing the -
diahve zone through combined seismic measurements {Turck-
Chitze et al. 2001; Couvidat et al. 2003a), resulbng o a solar
maodel in good agreement with the belioseismic observalions,

U CHAPMIA ACEA CE Salay, FRO1191 Gif-amr-Yvelle Cedex, France.

T AIM-UrilE Mizle de Recherche CEA-CNRS-Univerzilé Paiz WIEUME
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commanly referred to as the seismic model. Tt was specifically
construeted so that 1k sound-speed pmfile would mateh the ob-
served solar pmfile w the radiabse mmtenor (1., the radiabive
zoneinehiding the nuele ar core). This seismic model must be con-
sidered an intermediate step between a standard model (SSM),
which neglects the dynamies of the solarintedor, aod a dynarmie
maodel (SDM ), which is not yet complete. The dynarmic model is
expected to inchude both the effectsof gravity waves and magpetic
fielkd, and to take mbo aeccount the evolubon of the inemal radial
rotation and its fmpact oo the tansport of angular momentum
[ dathis & Zabo 2004, 2005; Charbonnel & Talon 2005; Brun &
Zahn 2006; Palacios et al. 2006).

The setemic model slightly mpmves the prediction of the wal-
ues of the neutrino Huxes [ Turek-Chigze 20052, 20050) and of
the g-mode frequencies, which are both sensidve to the structure
of heradiabve intedor. Advanageously, thismodel produres theo-
retcal g-mode frequencies that do oot vary significanty with ea-
senable ehanges in the model inputs [ Turcl-Chigze etal. 2004b;
Turek-Chigze 2005a, 2005b; Turck-Chiégze & Tabon 2007). The
seismic model was based on the solar chermieal abundanees of
Grevesse et al. (19%3). o poneiple, itis possible b inelude more
recent solar sbundanees for the CNO elements, as presenbed by
Agplund et al. (2005). However, the resuling sound-speed pro-
file is significantly altered by this change in abundances, and we
need to decrease the opacities of the CNO elements to reduce the
diserepancy between the model and the observed sound-speed
profiles. When these tero procedures (the new sbundances and the
reduced opacities) are combined, the neuttino Huxes remain un-
changed. The selsmic model was developed by the CEA Saclay
teamn and is an evolubionary model. Tt ikes ino account the im-
pact of each chemical element on the opacity coeffieients. There-
fore, it differs fmm the sesmie madel of Shibabash & Tamura
(20067, which was directly denved from the obseryational con-
straints [so lar rading, bminosity, and the seismie sound-speed
profile) and from the basie stellar structure equabions, without
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taking into account the dependence o f the opaeity coeficients
oo thepraton number of each chemical speeies aevoss the tadia-
Hve intenor [ Turek-Chigze et al. 20054).

Here we study theimpact of themiemscopie diffusion, the tur-
bulence o the taebochoe, and the chemical composifion oo the
prediction of g-mode frequencies. This study belps to interpret
the different observahons of SOAT. We compute the theoretical
g-mode frequeneies between 10 and 250 pHz, which comespond
to radial omders in the range » = —46 o —1 for modes with an
aongular degreed = 1 and 2. Tndeed, ourwork focuses on the kw-
degree g-modes that have been searched for with the SOHC mis-
gion. These g-mode frequencies are obramed for different solar
models, which we compare with the seismic one.

Section 2 deseribes these different solar models. Sound-speed
and density profiles are compared o results denved from inver-
sions of sersmac observations To § 3, weanalyze bow each phys-
ical process influences the predicions of gmode frequeneies,
and we tompare our tesults o ather works of the belinseis-
mokgy community. Io § 4, wedenve the seositivity of diferent
g-modes to the solar core rotafion. Tn § 5, we discuss the eeent
detechon of g-mode candidates m the hight of this theoretical ap-
proach, and we comment on the g-mode excitabon mechamisms.
Finally, we summanze our results in § 6.

2. DESCRIPTIOMS {OF THE DIFFERENT SOLAR MODELS

Six models are computed wsing the CESAM code (Code
d*Evolution Stellaire sdaptanf et Modulaire) developed by
P. Morel [Morel 1997). This one-dimensional code solves the
classical equations desenibing the stellar stueture for a quas-
stabie stellar evolution. The solar models arecomputed for an age
of 4.6 Gyr, intluding the pre-main sequence (starbing 50 Myt be-
fore the Sun reached the zero-age main sequence ). We wse the
recent OPAL equation of stake, inchuding relabvishe effecks for
the electrons. The owelear reachon mtes result fom the compila-
Hon of Adelberger et al. [1998) and inchude intermediate sereen-
ing [ Dzitko et al. 1995) when needed. The models are cahibrated
in luminosity, o tadius, and m Z0 with a 1073 relabve BLCUTALY
(Z s the metal mass frachon, and X'is the bydmogen mass frac-
fon). The models using the Grevesse et al (1993} compositon
are calibrated at Z4x = 0.0245 at the solar age, whereas the mod-
els with the new sbundanees of Asphnd et al (2005) are cali-
brated at ZFx = 0.0172. Here is the hst of models produced for
this paper

1. A standamd model without microseopie diffision [ hereafter
the no-diffusion model).

2. A standard modelinehuding microscopie diffusion, without
diffusion in the e boeling, and with the composinon of Grevesse
et al. [19%3) (the std%3 model).

3. A standard medel with microscopic difusion, without dif-
fusion in the tachoching, and with the composiion of Asplund
et al. (Z005) (the std05 madel).

4. A standard mode! with microscopie diffugon, with diffia-
sion o the tachoehng (Brun et al 1999), and with the composi-
tion of Grevesse et al. (1993) (the tacha%3 model).

5. A standard model with microseopie diffusion, wath diffi-
sion m the tachocling, and with the compositon of Asplund et al.
(2005} (the tacho05 model).

6. The seismie model Seismiey from Cousvidat et al. (2003a)
[the seismic? madel), which includes relativishe effects for the
electrons in the equation of state.

The presenphon of Michaud & Proffitt (19923 s used for the
treatment of micmseopic diffusion. Some models melude bon-
zontal diffusion in the tachocline, as established by Spiegel &
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Fia. 1. — Differenee in Lhe aquared sound-apesd profilsz belursen obasrva-
liome { Turck-Chigze ol al. 2001; Convidal =1 al. 203287 and madelz, 82 a fume-
lizm af Lhe 2olar mazs. Gray curvez and black aolid and dashed curvez comreapand
la Lhe Grevesse el al. {1993) and Aszplund =l al. {$005) chamical compaosiliana,
reapeelively. Thesolid linez comrezpond Lo a madel wilhoul horizom lal diffssionin
Lhe lachoching, whereas Lhe dashed linez carrezpand Lo a madel wilh hatizanlal
diffuzizn. Thedal-dashed linsiz lhe madel wilhoul miemacopiediffision, and the
dauble-dal-dezhed lire iz the aziamic modsl. Far clanily, Iheemar bame havebeen
plalled anly on are mads. [See the slectranic edition of the Jowrnal for a color
wergion qf this figure]

Zahn (1992). This diffusion process was first mtroduced in solar
madels by Brim et al. (199%9), and then updated by Piau & Turek-
Chigze (2002) with an mproved deseription of the solar rotation
profile in the pre-main sequence. The Brunt-Vaissild fequency
is set at 25 pHz in the tachoehne for the models tacho93 and
tachal3, and the width of the tachockme is set at 0.05 £ In the
tera models based on the new solar abmdances fom Asplund
et al. (2005}, the opacides of the external layers (the atmosphere)
had W be modified to account for this new chemical compogsidon
[folkyeing Turk-Chigze etal 20045} The new determinabion of
the salar ehermieal compasition isbased oo nooboeal thermodyname
eruiibnum models of the solar atmesphes, thee-dimensonal
gimulabions of stellar converhon, and a better determinabon of
the peales in the solar speetrum. A major change sccompanying
this new compasition is the redue oo of the mass fraction of the
CNO elements by about 30% in the Sun.

All our solar models are one-dimensional, and therefore they
do not take mto aceount the dyoamics of the solarintedor. Also,
we use the selsmic model as a reference model, as it is balfway
between the classical standard model and the dynamic model of
the Sun. Ibisonly & Arst step, howeser, before the development of
& mere sophisticated model that takees ok aceount all the dy-
T procesiss conmbubing b the solarintemnal mtabon pmfile
at 4.6 Gyr

2.1 Saund-Speed Prafile

For a study of the gravity-mode propetties, the mass mi(z)
seemns to be the natural vanable o use (nstead of the mdial dis-
tance o the solar eenter, #). In fact 98% of the total mass of the
Sun is coneentrated o the radiative mtedor. This ehoiee of van-
able especially highlights the nuelear cote, which makes up 60%
ofthe mass of the Sun. Figure 1 shows the relahve difference be-
rereen the observed solar squared sound-speed profile (obtained
from seigmic data) and the theoretical one for our different solar
models as a funehon of m(7). This Agure can be comparsd to
the results already ob mined by Turck-Chigzeet al. (2004b), and
Mathuretal. (2006). The large uncertainty 1o theradial kocation
isdue o the minnsc properbes of acoustic modes. We nobice a
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difference as large as about 0.7% between the standard model
5tdB3 and the sedsmic observations o the saamty of the tachochne.
1 we add bonzomtal dfason o the webochoe, we manage B ©-
duee this diserepancy (tachod3).

Solar models computed with the new chemical composibon of
Asplund et al. (2005) present a larger discrepancy between the
abserved sound speed and the sound speed denved from these
maodels. This diserepaney is sigmficant in the mdiafive zone and
mainly reflects the wle of the CNO elements o the opacity coef-
ficients (in the tange » = 0.2-0.7 £). This discrepaney is even
larger than the tme obtained with our solar model without micm-
seopie diffusion (the no-diffusion model), which is based oo the
abundanees of Grevesse etal [1993). Moreover, models with the
abundanees of Asphund et al. (2005) also exbibit a large diserep-
ancy in the region below 015 £z a5 a consequence of the change
o the CNO opacibies and the slight vanabonin the 24 rabo wsed
for the calibmbon and 1o the OO -eyele machon e m thesolar
core; bath lead to a shight modificabon of the mibal bydrogen mass
frartion after caibrabon of the models. Fioally, the seismie model
exhibits, by defimition, the best agreement with the observations.

2.2. Density Profile

Tfapoustic modes are adequate for determinimg the solar sound-
speed profile, pravity modes are best used for determining the
density profile mn the radiative intedor. Fgure 2 (fop) shows the
relative differenee m the solar density berereen observations and
models as a funehon of miF). For the models wsmg the abu-
dances of Grevesseet al. (1993 this differeneeis bower than 2%,
whereas for the models meluding the abundanees of Asphand
et al. (2005), this difference eaches 10% at 0.9 M. Morsover,
the profiles for the std05 and tachal5 models seem to show aless
dense core. A small density vanabon io the intedor bas a stong
impacton the upper solar lavers, because of the sharp dwop o the
density in the convechion zone and because of the requirement
that our models bave solar mass. Wenohice that the resolution
in mass s very poor for the observed solar dengty profile. 1t is
likely to be improved only by the introduchon of some g-mode
frequencies in the inversion procedure.

Figure 2 (hatiom) displays the difference between the density
af the Arst fve solar models lsted 1o § 2 and the density of the
sewsmic model fora mdivg r o the mnge r = 0-0.2 Bz Thisfig
ure shoees that the the no-diffusion model wathout miemseopic
diffusion presents the largest diserepancy. Comversely, the mod-
els with the Grevesse etal. (1993) abundanees exhibit the small-
estdiscrepancy, confirming what was seen with the sound-speed
profiles.

1. INFLUENCE OF PHYSICAL TNPUTS
ON THE g-MODE FREQUENCIES

In this seetien, weshow the sengifivity of the g-mode frequen-
cies to physical processes o the models desenibed presdously and
their asymplotic propetties.

3.1, Fravin-Made Frequencies

We denive the g-mode frequencies forthe modes £ = 1 and 2,
froma = —46 w0 —1, forthe seismie model. We use the athababre
ascillation code of Aarbus University.? Obtaiming accurate val-
ues for the g-mode frequencies over the lagge range 10-300 pHz
requites that our solar model bave enough layers samphing the
nuelear pore. Indeed, the bigh-order gravity modes are very sen-

* See Lhe nales an Lhe adisbalic ascillalion pragramme by J. Chriskeneen-
Cralzgaard { hllp:iurarerp hyz @ di f<jed/adipack.n /).
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sihive to the structure of this core. Alsa, we choose a fine radial
grid for seismieZ m order wo propedy sample the foner 5% in -
divs. Onee this step is performed, we apply the oseillation code
on & 2400 point grid, using the Richardson extrapolation to eal-
culate the g-mode frequencies. These frequencies for the model
seigmic? are listedin Table 1. This table illustrates the presence
af a large oumber of modes at low frequency, which explaing
why itis difficult to label aoy potenhal g-mode candidate. There-
fore, there is probably Btie bope to detect kre-fregqueney g-modes
individually, except with & very specific treatment. Moreover,
ewenif these modes are detected, their amphitude might be too
stoall for them o be useful. Thisis why itis better to loolk for the
g-mode asymptotic behaviorin this fequency range, as was done
by Gareia et al. (2007). We will discuss this point furtherin § 4.

The same g-mode frequency caleulation was performed for
the different solar models. The differences between the frequen-
cies of the five models and the frequencies of the seismie model
are shown in Figure 3 for & = 1 (fop) and € = 2 (hoftom). The
main resultis 2 conspicuous dependence o fthese differences on
the mode frequency. In absolute value, these differences increase
when the frequency inereases. Therefore, the high-frequency
gmades are useful for discaminatng between solar models.
On the ather band, low-firequency modes (modes with a large ra-
dial order 7 in absohite value) are more sensiive o the physics
of the inner core than bigh-frequeney modes, as seen by their
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tween models shown io Figures 1 and 2 io the nuelear core (see
the bottomn panel of Fig. 2 for the density profile). The change in
slope of the curves m the beo panels of Figure 3 highlights the
differenee between “pure” g-modes and mixed modes: mixed
g-modes are also sensibive o the external solar lay ers, unfikee pure
g-modes, Almost all our solar models produce g-mode frequen-
cies that agree at low frequency to wathin 0.5 pHz, while athigh
frequency the laggest difference eaches 5 pHz.

To generahze this discussion, we compared owr tesults with
the results of ather solar physics proups. Two cOTHpAniSons Were
performed: first with 2 standard solar model, the widely nsed
maodel 8 of Christensen-Dalsgaard et al, (1996}, computed with
a different stellar evolubion code and an extracton of the g-mode
frequeneies based on the same pulsabon code that we wsed; and
second with the model M1 from Nice [ Provost et al. 2000), which
15 rather similar bo our standand model 6193 becanse it 1s cal-
culated with the same CESAM code. The g-mode frequencies
for M1 wem denved with a different pulsabon code. Figure 4 of
Mathur et al. (2006) ilhustrates the frequency differences for these
models (compared to model seismic?) and for modes £ = 1. This
differenee ranges from —0.1 to 0.45 pHz formodel M1 and from
—0.1 to 0.2 pHz for model 3. Similar differences are observed
for the modes ¢ = 2. Tt 15 difficult to be specific egrding the
onigin of such differences; they are small and of the same order
of magnitude asthe differences we observe between our standard
maodel and seismic2. We can nevertheless mention some small
differences. The model from Mice is a calibrated model with 2
solar age of4.65 Gyrand bas no turbwlent miximg below thecon-
weehivezone. In the model 8, relabivistie effects were not yet -
troduced o the equabion of state, and the ouelear processes are
not treated in exactly the same way.

Fia. 3 —Crffsrenes belwrsen Lhe g-mads Frequencies fram Lhe five diffarenl
zolar modelz and Lhe frequencise derived from Lhe ssiamic model ford = 1{mp)
and £ = % {hartor). The aohd hire cormeponds lo & madsl wilhoul hanizmlal
diffugian in lhe lachoeline, wherens lhe dazhed line comresponds Lo a maodel wrilh
harizomlal diffusian. [See the electranic editianaf the Jourral far a aiar version
af thiz fiqure]

%o far, the scope of this study bas been mited to solar models
based on the same physieal hypotheses. Also, it seems useful to
discuss the implementation of dynamie effects involving rota-
Hem, magnetic Aeld, and gravity waves m the solar models. We
mentoned m the intmducton that these models are oot yet avail-
ghle, even though some preliminary works already melude some
dynamie effects: transport of momentum by rokbion and gravity
waves [ Talon & Charbonnel 2005; Charbonnel & Takon 2005) or
the effect of the internal magnetie feld oo the intemal rotation
profile ( Eggenberger et al 2005), but these models are not suffi-
ciently aceurate to be compared o detail to the different helio-
seismie indicators, Therefore, gravity-mode frequencies bave not
been extracted from these models. Another approach followed by,
e.g, Rashba etal. (2007 )i to attemnpt to analytically estimate the
direet effect of the rotation and of the mapnene field o the -
diative region on the g-mode frequencies. For the specific cases
studied in their paper, the suthors found that the change m g-mode
frequency is small and probably lower than 2 wHz for high-
frequeney modes. Preliminary studies show that the effects of
mamentum ransport an the g-mode frequencies might be a hittle
bit larger than the effects studied by Rashba et al. (2007), with
the condition that these models must skl reproduce the obseryed
solar sound-speed profile. Therefore, the present study and the
g-mode frequency differences ame as realishe as possible and as
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3 4 3
B4f & E Fopue) B
E PE:‘ E Saolar Madel Imir l=z) {minules)
g 23F o 3 Na diffusian . 8.7 259
I7F @ E Yo a4 254
R E Tacha3d 353 258
< BEE B _ . E L1015 EYA! 262
& no diffusion* |3 Tachads 3 262
£ atdos o |3 Seigmmie?.. e Geg
E tacho@d ~
E tacho05 0 é MNaTe— 8 Py wraz chlained wilh 2q. ) and Py wasz
E Seimmic? X |3 derived writh o, £2).
20E I I L | E|
0 s llg)eriod (]11)5 20 = where Mis the Brunt-Viissili frequency, = 15 the radivs of the
convectlive zone, ¢ is a phase fackor that depends on 7 and £, ¥
depends on M, and ¥; is acomplex term. Using only the ficstorder
15E T T T T T e of equation (1), AP (AP foré = 1)1is given by the relabon
; oofol 000 0pong, 3 P
3 ,H;fffffffsz}zﬁw,ﬁgw AP = Py — Py 2l (4]
F ’?‘ E ‘!./E
gf’?* The p and bottom panels of Figure 4 show these temporal
= 18F o E differences AP and AP, respechvely, bebeeen bao consee-
E E P Y
i E ¥ E utive frequencies # for the solar models Bsted 1o § 2, where APy
%T E Ef E was caleulated as follows (nstead of using eq. [4]):
12 F —
E . no diffusion ¥ |4 1 1
E stde3 + [ AP = —_ {5)
E v gtdd ¢ |3
uf tachadd |4 LAY
E tachods O |3 . .
E Selsrmie x |J For all the models studied here, we nobee that A Py reaches the
10FE . .98, . 1 | | E| asymptotic regime for g-mode pedods greater than 5 b (frequen-
o ] 4 g 8 10 18 cies smaller than 55 pHz), and it varies between 24 and 25 minutes,
Feriod (h) while APy vanies between 14—15 minutes for g-mades with a pe-
) ) - niod greater than 4 br ( fequeneies smaller than 70 wHz)
Fia. 4 —Camparisan af Lhe difference of Fa lvra g-madez afaue Then we determined the theoretical values of Py (based on

aiveTadial arder feq. [3]) derived wilh Lhe ageillalioneades for lhe differentzalar
modelzand far £ = 1 {tap] and £ = 2 {hortam]. Same kepend ez previous fipurss.
The azymplalic valoe iz belween 24 and &5 minules for the modes £= 1 and
belween 14 and 15 minules fr Lhe modes £ = 2. (fee the electronic edition of
the Jowrnal for o colar version qf this fiqure.]

representabive as possible of the uncetainbes which are stll
present m the internal strueture.

3.2, The Asymptotic Properties

In this seeton westudy the asymptotic bebasior of the g-modes
forr the different solarmodels hsted o § 2. Webase our calenlabions
on Provost & Betthomizn (1986), who generalized the seeond-
order asympto e sppmoximation b the solar ease denved by Tassoul
[1980). They showed that the g-mods frequensies are pecodically
spaced with the peciod A Py, Tn this approximation, wedefine the
peniod £, ; of a mode of degree £ and madial order 7 as:

Py Fu

Pme=m[2ﬂ+g+¢)+PnIEWE, (1
with
v -l
Pg—zwz(f Ea‘r) (2)
o r
and
= £
WE—V|+m, (3]

eq. [2]) and AP (based on eq. [4]), which we called Pogsygiy and
APty TESPECHYElY, and we compared these values with the
ones derived from the frequencies retumed by the adiabatic os-
cillafion code (using eq. [5]). These different values are shownin
Table 2 (ﬁ'.‘ll' Po(agj(m) and .ﬂP|(ag_\.-m)) and Table 3 (ﬁ'.‘ll' Pg(cgc) and
8P oaey). The difference between these beo tables is of the onder
af 1-Z minutes and is due o the simphficabion of the expresson
in the caleulabion of Table 2. The major resultof thisstudy is that
the wataes of AP, ke those of Py, am very similar for all our
solar models: they agree o withio & 1 minute @oge (gven when
maodels with the recent chemical composinon are inchuded). This

TABLE 3
VALUEE OF Fryoay AWD &8 g0y FOR DHEFERENT SaLar MapDELe

Fiygag A Pugay

Salar Maods {mirles) {mmiTm ez
T diFusan 247 5
Sldun . 145 4
Tacha®d . 245 44
Sldis ... 247 M5
Tachads . 51 48
144 3
244 ok
144 ¥l

NOTE— A Py 12 Lhemean value of A F) caloulaled wilh lhe
mumencal frequencics relumed by Lhe adiabalic azeillalion cads,
and Py iz derived vrith =q. {4).
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158 very signifeant impmyvement compared to he situabion prior
to the launch of the ST spacecraft, when vanabons of Py, were
in the range of 30 to 60 manutes (Hill et al. 1991), This mprove-
ment can mamly be treeed to significant updates in the physies of
the stellar models over the last 20 years. Tt also resulks from many
compansons between different solar evolution codes and from the
incidence of behoseismic data on the quakity of the solar models.

4. THE SENSITIVITY OF g-MODES TO THE ROTATION
OF THE 50LAR CORE

The dynarmics of a star mani fests itself first through the stellar
rotabon profile. To the solarradiative zome, this profileis now known
down to 0.3 Ay thanks to the detechon of low-order acoustic
modes (Thompson et al. 2003; Couvidat et al. 2003b; Garcia

et al. 2004; Eff-Darwich et al. 2006, Grasvity modes are needed
if we want to infer the mtation profile cloger to the solar center.
Here we exammine the sensibivity of different g-modes & the mo-
taton of the muclear core.

The perturbation in the mode frequency, Aa, g, - (the mbabonal
part of the frequency sphiting between the mode components of
azimuthal owder +m and of order » and degree £), mduced by the
rotation of the Sun, {7, ), is given by Thompson et al. (2003):

£ T
At e = f f KnpnllrB)drds,  (6)
[ [}

whete K, ¢ (7, B is the mtabonal kemel, and #14s the colabitude.
We fisst compute some kemels K, g (7, 8) for the model
seismic?, Figure 5 (fgp) shows the sensibvity of these kernels to
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the romhon of the nuelear core (except o the case £=1,
n = —13, and bow itinereases with =2 Moreover, when we con-
sider the eurmalative effeetofthe dipolar modes with a mdial ocder
ranging from 7 = —25 to —4 (hottom panel of Fig 5), a5 was
demeby Gareia etal [2007), we God that the mfuenee of theioner
core is inereased. Indeed, we estimate that 65% of the mtanonal
splittimg of these modes come from the region bebow 0.2 Az, This
has to be compared with, ez, themode f = 2,»n = =3, for which
we also notice & grear mfluence of the core mtabon rate oo the
splitting, but this influence is mare bealized abave 005 R, with
53% ofthe mibomal sphiting coming from the region between 0
and 0.2 g and only 34% coming from the very immercore (bekow
0.1 Agy). One can infer the salar romtion profile as a fanetion of
radiug and labtude from & set of observed rotabonal frequency
splithngs. This worl: 3 in progress and will be published soon.

5. 0N THE g-MODE OBSERVATIONS

A breaktbrough o the physies of the mdiabyve mtenor should
come from the detection of grasty modes. Tn the previous see-
Hons we idenbfy several charactenishics of g-modes which are
useful n interpreting the recent potenbal g-mode observalions.
Ta date, two methods resulted 1o the detechion of g-mode can-
didates with the GOLF instrument.

The first method, deseribed in Turek-Chigze et al. (2004a,
2004e), congists of searhing formulhiplets (several components
equally spaced in frequency and belonging to the same mode) in
the high-frequeney domain of the gravity-mode power speetrum,
where individual modes can beidentified. By loolang for mulb-
plets matzad of a single spike, the threshold of detection fora given
shahistical significane eis deereased ata level compahible with the
theoretieal amplitude of the modes (Gough 1985; Andersen 1996;
Kurnar et al. 1996; Appeurchaus 2003). Any dubjows deteebon
can be rejected by comparng the frequeney of the deteeted pattem
with the theoretical frequencies dedved from solar models. Tn
thismethad, it is often difficult to label the observed pattern with-
aut ambiguity.

The second method, desenbed i Garcda etal. (2006, 2007), s
adapted to the low-frequeney range of the g-mode speetrum. To-
deed, the expected mode amplitude 15 so small in this frequency
range that any indisidual detecion bas been miled out Although
this kand of individual seareh was favored 1o the past [ Hill et al
1991}, it now seems that only an investigation of the general
properdes of the g-modes through therr asymprobe behavior
might produe & some tesults and allow a proper labeling of the
abserved signature.

5.1. The High-Frequency g-Made Range

The detechion of lgh-frequency g-modes should improve the
solar density profile and better constrain some physical phenom-
ena that have oot yet been included o the solar models. To the
frequeney mnge 150-450 pHz, several mulbplet candidates bave
been identfied, and ther evolubion over bme has been followed
Figure 6 recalls the temporal evolution of the most interesting
case, published i 2004, To & 10 pHz mnge, after 1290 days of
observation, a toiplet (three peales) was detected with a confidence
levelof D8%, If we also consider the fourth peale visible to the left
af the tplet as a part of the same mode, we can conelude that a
quadruplet was detected. After 2975 days of observabion, a peak
emerged balfaay between the two left peaks of this quadnplet
[se& bottomn panel of Fg. 6); therefore this struehre was com-
sidered & quintuplet with a confidence level bigher than 98%
The sinplest chaoiee bo label such a pattern (ifibisa gravity mode)
is [ identify it with a mode £ = 2, » = —3. Indeed, this g-mode
candidate bas a central frequency 1o agreement with the heoret-
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thir figure]

ieal frequeney denved fom seismic2 for £ =2, n = =13 waithin
2 uHz. This difference cannot be explained only by the presence
of a magnetic Aeldin the central region of the Sun, sioee the sign
of this difference is opposite to what s expeeted, and the effeet
stoaller (see Rashba et al. 2007), but the present study shows
differeneesup to 5 pHz depending on the considered madels. Only
& vomplete solar dynamic model wAll Anally decide this case. To-
deed, the detection of a quintuplet for & = 2, » = —3 instead of
the expected mplet cowld mean a different rotion axis for the
central eore of the Sun in companson to the restof the Sun, as well
a5 arapidly mtating core, due to the ratational sphitingof 0.6 uHz
that this quintuplet imphies. The identfication of the pattern as a
mode & =2, n = —3 is supported by the worle of Cox & Guzilk
(2004} on the excitabon of grsity modes. Howesver, this iden-
hfieabon remains unsertam due to the theorebeal prediction of
modes# = 3 and 5o the vicinity of the £ = 2; therefore, the de-
techon of a mixture of modes cannot be excluded. 1 the pattem is
& toiplet mixed with ather modes, this would favera fat rotabion
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profile in the solar core, in apparent cemtradicHon o the detee-
Homs ab bow frequency (see below).

5.2. The Law-Frequency Range

Tn § 3 we emphasized that the gravity modes bave a specific
asymptotic bebasior in the low-frequeney range. We showed that
below 100 pHz, the absolute frequency of the g-modes s not sig-
nificanty influeneed by the physies of the solar core meluded o
our solar models. This is lcely to be an asset, becanse it makes it
possible to label any signal detected wath the expected frequency
without ambiguity. The second method to searh for g-modes
nses their asymptobe property: loolang for differences between
modes of consecunve rdial omders » and wang the cumulative
effectofa large number of radial orders. With thismethod, Garia
et al. (2007 detected a signature of dipolar gravity modes. Al
theugh this frequeney tange 15 not curently very usefal for im-
proving the solar density profile, we pminted outio § 4 that these
modes are wery interesting 1o that they can constram the tolabon
rate of the very mner core, which hasbeen eshmated b be greater
than that of the rest of the Sun.

A preliminaty study ofthe wtational sphitings ofseveral modes
with different rotalion profiles that are expected to have a realistic
trend, i.e., with & cote rotating faster than the rest of the radiabive
region, shows that the two g-mode detechon methods at low and
high frequencies produced wesults that agree wath each other if
the ratation of the core below 015 R s 3 to 5 Hmes larger than
the rest of the radiative zone.

5.3. The Excitation af the Observed Gravity Modes

To date, the excitation characteristics of the gravity modes
have not been clearly estabhished. Tt was genemlly thought that
these modes are exeited by the pranula ion pattem of the eomvee-
byvezone, m 4 fashion similar to the acouste modes (Goldreich &
Kumar 1990}. As a consequence, their ifefime was supposed to
be wery long (several yeaws and even millions of years) and their
amphitude very small (makdng them theoretically undetectable
with the instruments on board SOAD). More meently, another
hypothesis was suggested by Gawid-Lopez & Spruit (1991) and
Dintrans et al. (20057 these modes could be exeited by some
penetrat ve convective plumes at the base of the convectivezone.
Ag & ponsequence, therr hfenme would be reduced, and their am-
plitude mwight be different from what was expected. MNeither of
our bemr gnode detection methods favors pure stable modes, which
are expected to have a very thin hine width and an amplitude m-
creasing with fime, as observed for the low-order acousbie modes
saeh asthecase £ = 0and = = 6. 5o far, the results of these teo
methods are compatible with g-modes whose power is distoib-
uted among several components. The asymptohic analysis would
suggest arather bigh signal-to-noiserabo, whichisnotobserved,
and the detected signature c.an be explamed only if the power of
the modes is dispersed in different spilees. Such bebasiormay be
due to the re-exeitation of the modes. For the candidate around
220 pHz, several spikes are elearly wisible o the Fourer rans-
form speetrum (and also o the mulhtaper analysis shown in
Fig. 6). We examined whether sueh a byperfine strueture could be
provaked by surface solar eycle effecbs (the analysis is doneover
5 years). We compured the g-mode frequencies for solar models
whose rading vades (secomding b what the Fmode data sugzest),
A relative change in the solar tadiug by about 10~ during the
solar cyele influences the gravity modes in the high-frequency
range by no more than 10nHz. Therefore, this efect appears too
small to explam the observed hyperfine struchure. So, ifone can
confirm that this candidate is a gravity mode, such behavior could
provide important information about the exstence of @ magnetic
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field in the solar core [Goode & Thompson 1992; Rashba et al,
2007; Turek-Chigze et al. 2005b), ot about the faet that the easity
where the mode s tmpped shightly changes with bme.

6. CONCLUDING REMARKS

This paper shows the respective interest of the different fre-
gueney moges where grasity modes could be detected. We com-
puted solar models with different combinabons of physical
processes. For each model we caleulated g-mode frequencies
formodes with £ = 1 and Zandn = —46to —1. The comparison
ofthese frequencies with a reference solarmodel (seismie?; showeed
the importance of the bigh- frequency modes, which have a sizable
sensiivity to the physics of the solar core. Moreover, an analysis
of the asymptobie bebavior of gmodes at ke frequeney made it
possble to tonehude that the different solar models constoam the
asymptotic value of APy to within a | minute range.

The analysis of the rotational kernels of seismie2 also showed
at which level the g-modes are sensitive to the otabon rte of the
solar regions below 0.2 Rz, and how the two-frequency range
analyss could be coberent.

The g-modes in the bigh-frequency mnge are mamly infu-
enced by the density and the sound speed in the solar core. This
cote makes up almost 60% of the solar mass. Tf we ever manage
to determime the precise centmal frequency of one or b g-modes,
this information will belp us constram the additional physical phe-
nomena that we would ke to intoduce in & dynamie solar model.
A measures of the frequeney spliting of these individual modes
sheald be weful bo probe the solar core. The high density of modes
of different angular degrees 1o 4 small moge of frequencies (yp-
ically within 10 pHz) favem the development of masks 1o foot
of thenest generabion of helioseismie mstuments, in owder to avoid
dubious idenhficabons [Turk-Chigze et al. 2006). This study
emphasizes the importance of theidentificabon of the pattern ob-
served m this tange of fequencies (if atmbuted to g-modes).

To the low-frequency rangeof the power speetrum, the physics
of the solar models seems mther well constmined, malang it
possible toidentfy the angular degree £ of the modes that might
be deteeted without ambiguity (by looking at the separation be-
reeen adjacent radial amders »). Consequently, the signature of
the dipolar gravity modes with the GOLF instrument seems well
eatablished. Moreover, we can potentially comstrain the joner-
most whaton mie. Such an analysis at low frequency wall be
pursued notonly for £ = 1, butalso for £ = 2, to denve a malistc
wtabon profile inside the solar core.

An important issue is the undestoding of how such modes
are excited: the power of the g-mode candidates we detected
seems distobuted o ver several bing, a factdiffieult to explain by
the presence of a central magnetic field or by Huctuabons of the
solar outer layers. This power distibubon favomws the idea that
the modes are exeated at the base of the eonvee ive zone, and that
this turbulent layer could spread the signal into several spilees or
e-exeite the g-modes.

Here we show severl interesting chamactenstes of gravity
modes Combined with the unambiguons detection of some of
these gravity-mode propertes, s paper favors futther worles to
foally denwe the dynarmmies of the ouclear ot

Ve would ke f thank Janme Provost and Torgen Chostensen-
Dalsgaard for giving us aceess to their gravity-mode predichions
in the mange of frequencies we studied. Sebastien Cousidat was
supported for bis contobubion by NASA grant WNNGO5GH14G
(5O1/MDI).
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Au début des années 80, apres le début de I'héliosismolag@nmencé la recherche consa-
crée aux modes de gravité. Plusieurs groupes ont cherchiébders les modes individuels que
la signature de leurs propriétés asymptotiques (voir pameie :| Delache et Scherrer 1983,
Erohlich et Delaché 1984, Isaak el al. 1084, Pallé et Roa#6d 988/ Hill et il 1991, palié
11991, et leurs revues). Malheureusement, aucune observ@itente n’a pu confimer que ces
candidats étaient bien des modes de gravité. D’autreditergtant été faites pour mesurer des
modes g en dehors de I'héliosismologie. Hieel Thomson et all (1995) par exemple, ont trouvé
des oscillations dans le vent solaire qui ont été interpeg®mme des modes de gravité. Mal-
heureusement, des calculs postérieurs ont montré que sigtate pouvaient aussi étre dis au
bruit (voir par exemplé_Denison et Walden 1999). De plus, diemdes années 90, le déploie-
ment complet des réseaux terrestres (c’est-a-dire BﬂGB%DNGl) mais aussi IRIﬁ ECHO,
LOWL B et le lancement de SoI—EIen particulier I'instrument GOLE consacré alarecherche
des modes de trés basse fréquence) ont permis de nouvellewvations. Avec le passage au
nouveau millénaire, nous avons assisté au développemémtelcherche des modes de gravité,
basée sur la qualité et 'accumulation de données. En 2080ouxchaux et al. ont cherché des
pics individuels au-dessus de 18z dans le spectre de puissance avec un niveau de confiance
supérieur a 90 % de ne pas étre dus a du bruit. Bien qu'ilsnit’@ias pu identifier la présence
des modes de gravité, une limite supérieure de leurs arde$ita pu étre établie : a 2Q61z, ils
seraient au-dessous de 10 ysran vitesse et au-dessous de 0.5 parties par million ersitééen
Plus tard, en 2002, Gabriel et al., en utilisant la méme sbageproche statistique a trouvé un
pic qui pouvait étre interprété comme une composanté=dly n= 1 qui est un mode mixte. Ce
mode avait déja été identifié en 2000 avec plus de 90% de coaf i ;a).

Dés les années 1997, des recherches d’'un ensemble de piredtmletsont été entreprises
(Turck-Chiéze et al. 1998). Cette recherche a mené a deuntstes - étudiées avec 2 ans de
données et résumées dans Gabriellet al. (1999). Elles omigé en évidence grace a leur per-
sistance dans le temps au long de I'observation, prenanbrepte la longévité des modes de
gravité et une comparaison avec des valeurs théoriques€daeinces comme celles décrites
dans le chapitre précédent. Une étude statistique a erstditenise en place en comparant

lusieurs méthodes d’analyse (transformée de Foumaltitaper, zero-padding.) t

). Ces structures, dont I'une se trouve autour de 22977 ont été attribuées a des candi-
dats modes de gravité avec plus de 90% de confiance (Turéke€ht dl. 2004c) puis avec plus
de 98% de niveau de confiance dans une fenétre géiz0en tant que quadruplet ou quintuplet
(Turck-Chiéze et al. 2004b, Turck-Chidze 2006). Lintédétrechercher un ensemble de pics
est de réduire le seuil de détection en maintenant le niveazodfiancel_Cox et Gurik (2004)
ont parallelement montré théoriquement que le mode g aaeaplitude superficielle la plus
haute serait |é= 2, n= -3 attendu a la fréquence 222,148z (du modele sismique calculé par
Couvidat et dl. 2003b).

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

1Birmingham Solar Oscillation networmlal__llg%)
2Global Oscillation Network Groum@%)
3International Research on the Interior of the S[in, (Edsgai 1
“Low L

5Solar and Heliospheric Observatoty, (Domingo ¢t al. 1995)
6Global Oscillations at Low Frequendy (Gabriel éf al._1995)
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vais expliquer les méthodes utilisées pour chercher leemaded gravité avec des considérations
statistiques. A partir de ces méthodes, j'ai calculé lesanix de confiance pour prés de 3000
jours de données. Enfin, je finirai par une discussion sumdidat mode de gravité.

3.1 Données GOLF

Les données utilisées dans ce chapitre et le suivant prwerle I'instrument GOLF & bord
du satellite SoHO lancé en décembre 1995. Ce satellite cdenBanstruments d’héliosismo-
logie : GOLF, VIRGOI et MDI/SOI. Plus de précisions sur les techniques utilisées par ces
instruments sont apportées dans le chapitre 6.

GOLF, en particulier, mesure des vitesses radiales patatgc®oppler sur le doublet du
sodium (raies photosphériques D1 (596,8 nm) et D2 (596 nmi)tégrant le disque solaire, ce
qui signifie que la lumiére du Soleil est concentrée sur uhEgal. Cet instrument n’est donc
sensible gu'aux modes de bas dedr&8) et aux composantes vérifiaht m pair.

Le principe de fonctionnement se base sur la mesure du décdkaces raies par rapport
a une référence donnée par la vapeur du sodium contenue darellule qui se trouve dans
l'instrument. La lumiere solaire est absorbée par le gagasnise dans toutes le directions puis
détectée de part et d’autre de la cellule par deux photgptiniteurs. La cellule étant placée
dans un champ magnétique, la raie réemise est divisée encodewposantesof_ et o, qui
correspondent a la polarisation circulaire gauche ete@lmbét I'onde incidente) grace a ffet
Zeeman. Une lame quart-d’onde aurait d0 permettre de &#leer la polarisation. Pour une
description plus approfondi, vair Gabriel et al. (1995).

La Fig[31 a) représente la raie du sodium dans la photosgwaire dans le cas ou la
vitesse de déplacement est nulle. La partie haute est lsnoant solaire et les raies bleue et
rouge sont les raies d’émission correspondant aux comfEssaneto_, encore appelées “aile
bleue" et “aile rouge". Quand la vitesse Doppler est nudigjitensités mesurées sur chaque aile
(11 etly) sont égales. En revanche, lorsque la raie se décalel gar dfet Doppler a cause des
oscillations de la surface du Soldlil, et I, sont diférentes (voir figure b)). La figure ¢) montre
I'effet de la modulation du champ magnétique en l'absence deseitesppler. En fet, sur
GOLF, il est possible de moduler le champ magnétique autels0Of0 G, ce qui permet de se
déplacer sur un flanc de la raie Be a B_ (pour+100 G et -100 G). Enfin, la figure d) montre
la raie et ses points de mesures avec le déplacement Doppdemedulation magnétique. Le
fonctionnement nominal de GOLF prévoyait la mesure de deats éle polarisation de la raie
solaire. Les champs magnétiques présents dans la photesjiigéent la raie photosphérique en
plusieurs composantes pdfet Zeeman. Cependant, la panne du moteur permettant deecthang
I'état de polarisation de la raie solaire a limité les mesupg ne sont faites que pour un état de
polarisation. Il n’a donc été possible de faire des mesueeshdmp magnétique que pendant un
mois (Garcia et al. 1999).

Pour passer d’'un comptage de photons a une vitesse, il fatut’'tbord corriger les mesures
des variations de température, des sauts de tension glecttes tubes de photomultiplicateurs,
de I'orbite du satellite ou du vieillissement des photodiéters (Garcia et hl. 2005). D'autre part,

"Variability of solar IRradiance ans Gravity Oscillatiom@&
8Solar Oscillations Investigationmmg%)
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a)

raie solaire
V=0

b)

raie solaire
V£

G o_

cl s}

T
raie solaire

V=0 l\l

E+B- E-B+
o+ o— o+ o—

raies
solaires

V=0

B+ B- B- B+

Fic. 3.1 —Raie de sodium selong’ rente configuration expliquant le fonctionnement de GOLF.
Voir le texte. Figure extraite i@%).

nous avons vu que les mesures ne sont faites que sur un seudlsmraie solaire. Néanmoins,

la modulation du champ magnétique €200 G, permet de mesurer deux intensitédentes

(I" etl™) autour du point de mesure. Sur la Eigl3.1, ces deux pointseeire sonB_ etB, . La
uantité notée X qui est proportionnelle a tout champ desséest calculée seld@t al.

):

e

S 2<It -1 >
Le dénominateur qui est une grandeur filtrée pour baissaulede photons dans les mesures
d’intensité et permet de calculer la pente de la raie. Au @eardre, X peut s’écrire en fonction
de la vitesse orbitale ou le dénominateur a la forme d’unrgistye de puissance paire permettant
de linéariser la réponse de la raie.

3.1)

a+ bV,
o — (3.2)
1+ “Vorb + ,BVorb
La vitesse des oscillations de la surface du Soleil se eaklors avec :
1
Vy = B(X(1 +aV2, +pVa ) —a) — Vorb (3.3)

ou Vorp est la vitesse orbitale du satellite, 3, a et b sont des ca@cients qui sont ajustés et
relient Vorp et X. La Fig.[32 (haut) représente la variation temporelle dguantité X (trait
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plein) qui suit la vitesse orbitale (pointillés). Jusqw800 jours, les mesures ont été faites sur
I'aile bleue, puis sur I'aile rouge. La Fig—3.2 (bas) moraeariation temporelle de la vitesse
résiduelle radiale corrigée de tous les paramétres mew#oplus haut et filtrée sur soixante
jours. Les petites oscillations sont liées au passage d@gsnetactives sur le disque visible
sur une durée de treize jours. On peut voir qu’elles augmersteec le temps en raison de
'augmentation de I'activité solaire. Cette derniére eamitalors la variation du cycle solaire.

GOLF fait des mesures d'intensité toutes les 5 s, par coeséda mesure de la vitesse se
fait sur 10 s (mesure des deux configurations magnétiquesj.a@gmenter le taux de comptage
mais aussi pour avoir de la redondance “chaude”, GOLF commmux tubes de photomulti-
plicateur a partir desquels deux séries temporelles pé@ien obtenues. Dans la suite, nous
étudions la moyenne de ces deux mesures.

0 500 1000 1500
Time (days)

T

'S
=]
1

V.Residuals (m/s)
]
§I

TTT
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LLLelll

TTT

L1l

1

0 500 1000 1500
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Fic. 3.2 —Evolution temporelle de la quantité X et de la vitesse résdidwsur 1800 jours de don-
nées GOLF. Sur la figure du haut, la courbe en trait plein raprée la variation temporelle de
la quantité X et la courbe en pointillés représente la vaoattemporelle de la vitesse orbitale.

Figure extraite dé_Garcia et all_(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 palespméthodes de calcul de
la Densité Spectrale de Puissance (DSP), utilisées pemdarthésel_Gabriel etlal. (2002) et
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[Turck-Chiéze et all (2004c) discutent les avantages entEmiénients de cesftbrentes mé-
thodes.

Le but ici est de chercher les modes de gravité en consid&airansformée de Fourier
Rapide (FFT pour Fast Fourier Transform) et de trouver desquii ne sont pas en accord avec
le fond de spectre. Cependant, plusieurs probléemes appandiavec cette technique de calcul
de la FFT, liés a la discrétisation en fréquence.

Un des inconvénients vient du fait que les séries temparellé sont utilisées ne sont pas
infinies, mais bornées. Cela équivaut a avoir un signal imfinitiplié par une fenétre tempo-
relle. Par conséquent, la transformée de Fourier du sigialomvoluée par un sinus cardinal,
provoquant une baisse du signal et un élargissement duipipal (envo qui est la fréquence
de la sinusoide) en répartissant la puissance dans lesdebesdaires.

Cependant, il se peut qug ne coincide pas avec la fréquence d’échantillonnagesi la
puissance réelle du spectre gt la puissance du spectre discret varie eRget (2/7)?Py ~
0, 4Py, correspondant au cas oy est entre deux bins et dans le cas ou il n'y a pas de bruit.
La Fig.[333 montre comment le changement d’échantillonregiemportant pour détecter les
pics. Dans le cas des triangles, les points d’échantiligang permettent pas de voir le pic a
sa fréquence réelle. En revanche, les “diamants” représelat situation optimale étant donné
gue le point d’échantillonnage se trouve sur le maximum du@iest pourquoi, il est important
d’améliorer I'échantillonnage soit en rallongeant la eaéemporelle (pazero-padding soit en
raccourcissant la série de quelques points afin d’avoir umone entier de périodes et pour que
la fréquence coincide avec le bin d’échantillonnage.

A T R W N D

4 . 0

requency (in Ar units)

Fic. 3.3 —Différence d’échantillonnage sur un profil en sinus cardinala@ie type de point
correspond & gférentes configurations d’échantillonage. Figure extraiééGabriel et all 2002.

Comme le rapport signal-a-bruit est faible, nous devonayessde concentrer le maximum
de puissance possible dans le lobe principal de la foncirs £ardinal. Dans ce but, plusieurs
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estimateurs ont été développés pour obtenir le périodageam

Périodogramme avec zero padding :

Cette technique a pour but de concentrer la puissance damiselgrincipal. Pour cela, il
sufit de rajouter artificiellement un certain nombre de zérosfinlde la série temporelle. En
général, le nombre de points rajoutés est un multiple denlguleur de la série temporelle initiale
ou jusqu'a 2 points. Par exemple, en ajoutant quatre fois la longueua dédie temporelle, on
parle dezero-paddingd’ordre cing. Ainsi, la résolution fréquentielle de la DS& augmentée
d’'un facteur cinq et la puissance des pics est moins subteemtiétre répartie dans les bins
voisins. En revanche, un nouveau probléme intervient, diitéolduction d’'une corrélation entre
les points puisque cette technique fait une interpolatemsda DSP. EnfEet, les points voisins

ne sont pas indépendants et leurs DSP sont corrélées (Getaie200P).

Multitapering :

Pour finir, le multitapering (Eodor et Stafk 1998, Komm etlal. 1998) permet d’atténuer la
répartition de la puissance d’'un pic dans les lobes sec@wdaCela consiste a multiplier la
série temporelle par plusieurs fenétres ou pndératioris sgpune série temporelle de points
séparés deét. Sa DSP calculée panultitaperingd’ordre K (on parle de MTK) est obtenue de la
fagon suivante :

1 K-1
DSRY) = = > DSR() (3.4)
k=0
ou:
N-1
DSR() = ot( > h(®se ™)’ (3.5)
n=0

avechy(t) lakme fenétre utilisée sur les K fenétres. Les fenétre utilisées sinusoidales et dont
les périodes sont des multiples entre elles. Elles ont pqaression :

2 )1/2 .in ((k + 1)m)

ho(f) = (—5— (K+ Djnt
K(0) (N+l N+ 1

En prenant la moyenne des périodogrammes de ces nouvdiles &mporelles, la puis-
sance des pics est plus concentrée dans le lobe principé etse donc moins dispersée dans
les lobes secondaires. D'autre part, 'amplitude du picidlira beaucoup moins si la fréquence
se trouve entre deux intervalles et a la réexcitation du mbhdanmoins, un inconvénient de
cette méthode est I'élargissement du pic principal. feetgla transformée de Fourier du signal
est convoluée par une fonction dont la largeur est plus grguitlin sinus cardinal. Les pics de
la DSP obtenue panultitaperingsont par conséquent plus larges que dans un périodogramme.
Les fenétres (owaperg ont I'avantage d'étre simples et présentent un bon comigsremire
I'élargissement des pics et la baisse de la perte de puisshniobe principal.

(3.6)
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3.2.2 Ajustement du bruit convectif dans la DSP

Un des traitements les plus importants du spectre de passant obtenu par une des tech-
niques décrites plus haut est I'aplatissement du spectr@ystement du bruit solaire convectif.
La Fig.[33 représente la DSP pour 2 ans de données de GOERII&kre bien la puissance
provenant des modes acoustiques, le bruit solaire (ourzanti solaire) et le bruit instrumen-
tal. A partir de 8 mHz, le bruit est dominé par le bruit de pmstgTurck-Chiéze et al. 2004c).
Concernant le bruit solaire (en particulier le bruit de gitation), c’est celui qui est le plus gé-
nant dans la région ou sont censés se trouver les modes di demtre 10 et 30Hz selon
le chapitre 2). Ce bruit est lié aux mouvements de la matiéaesarface du Soleil : la matiere
chaude se trouvant a l'intérieur de la zone convective @tastiégére que la matiére plus froide
a la surface du Soleil, elle remonte a la surface. La tailleedegranules peut varier de quelques
centaines de km a quelques centaines de milliers de km. Qesbtaire a été modélisé par

) comme une superposition d&lents bruits : les régions actives, la granulation,
la mésogranulation et la supergranulation. La formule gadénodélisant le bruit solaire global
est comme sulit :

4ot

DS Reontinuun{¥) = T+ @)

(3.7

7 est le temps caractéristique qui correspond a la décraissponentielle du champ de vitesse
du phénomeéne convectif considéséest la vitessemsde la surface solaire pour les observa-
tions en disque intégré. Le bruit solaire est ajusté par desposantes de la granulation et la

supergranulation entre 50 et 120Biz. Enfin, la DSP calculée est divisée par I'ajustement du
bruit permettant d’obtenir un spectre trés semblable a geiwserait obtenu pour un bruit blanc.

3.2.3 Statistique du spectre

La recherche des modes de gravité se base sur la statisegyeod et des multiplets. Il est
donc important de connaitre la distribution statistiquéoidiit dans les spectres calculés avec les
différents estimateurs.

Aprés avoir aplati le spectre, il reste les fluctuations duitlat le signal des modes d’oscil-
lation recherchés.

Sur le périodogramme, la fluctuation du bruit solaire etrimaental suit une loi exponen-
tielle ou loi eny? & deux degré de liberté. Il en est de méme pouete-padding En revanche,
pour lemultitaperot une moyenne de N périodogrammes est calculée, la loi dalpiiité est
une loiT"y qui est dificile a simuler.

3.3 Calcul des seuils

La stratégie utilisée pour chercher les modes de gravité darchapitre est celle utilisée

dansl_Couvidat| (2002), Turck-Chiéze et al. (2004c). Lovigité de ce type de recherche est

gu’elle tente d'identifier plusieurs composantasl’'un méme modef(et n fixés) (appelés des
multiplets) au lieu de chercher des pics individuels commla a été fait par exemple dans
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GOLF 11/04/96-24,/06/98
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Fic. 3.4 —Moyenne de puissance spectrale (sur 100 jours) pour 2 ansodeéks de GOLF.
Figure extraite de Garcia et all (2004).
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\Appourchaux et al (2000) bt Gabriel ef al. (2002). L'avgetae cette méthode est liée au fait

que la probabilité que du bruit présente des structures lexegpde pics ayant certaines carac-
téristiques est faible par rapport a la présence de picsithdils 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 composant@sd(un mode, il faut définir une distance
caractéristique entre celles-ci en terme de fréquencendis que nous appelosglittings rota-
tionnelsde fréquence ou plus simplemesittings

Jusqu’a maintenant, nous n’avons pas tenu compte de l@orotilaire dans le calcul des
fréquences. Lintroduction de ce phénoméne dynamique kstigine d’'une levée de dégéné-
rescence au niveau des modes d’'oscillation. fEet,een I'absence de rotation, les fréquences des
modes de degré, d'ordre radialn et qui ont des ordres azimutauxtérents, sont identiques.
Ces modes sont dégénérés. En revanche, en tenant compte@ide, pour un mode de degré
¢ et d’ordre radiah, il existe Z + 1 composantes de fréquencefétientes correspondant anmx
ordres azimutaux. De plus, le champ magnétique peut égatarostribuer a une autre levée de
dégénérescence, qui n'a pas été étudiée ici. Par convelgtigplitting rotationne) 6vnem, pour
la composanten (de fréquencenm) est calculé par rapport au mode zonal0 (de fréquence
vneo) €n utilisant le principe variationnél (Corbard ellal. 19R8soviche\ 1999) :

1 —_— — —_— = —
5Vn€m = 27_‘_—' f (é:;[m-(mfnt’m) + 'f;:gm-(Q A fné’m))PdV + O(Qz) (3-8)
nt Jv

p est la densité. V est le volume de I'étoil@.est la vitesse angulaire dépendantrdst de la

. . . —> . ,
colatituded. I, est I'inertie du mode. Ef,m la fonction propre de déplacement de ce mode.
L'inertie peut s’exprimer en fonction des déplacementsatad & €t verticaux &nen :

lne = 4ﬂfpr2(§§€r + (6 + 1)E2,)dr (3.9)

Ce principe s'appligue dans le cas ou I'étoile ne se déforame (donc pas aux rotateurs
rapides. Ce phénoméne de levée de dégénéscence obsem&aolagill permet d'extraire la ro-
tation solaire. Nous verrons cela dans le chapitre 5. Darghapitre nous allons donner des
contraintes sur les valeurs dgglittings afin de donner une gamme de fréquences pouvant sé-
parer les dférentes composantes d’'un mode, tout en laissant une mangaueuvre étant
donné que le champ magnétique ou la variabilité de la tact@pburraient aussi modifier ces
valeurs. Lesplittingspris dans ce travail (correspondant & ceux utilisés damskTDhiéze et 4l.
(2004k)) sont compris entre 0,2 et 38z (Provost et Al 2000). D'autre part, une certaine dis-
symétrie en fréquence entre leffélientes composantesd’'un mode est autorisée (par exemple
liée a la présence d’'un champ magnétique) etffédince de séparation entre trois composantes
contigties pourrait atteindee0,075uHz.
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3.3.2 Méthode de recherche de multiplets

La recherche individuelle consiste a chercher dans legrggedes pics individuels dont
'amplitude dépasse un certain seuil donné. Ce seuil estl@geuil de détection et il est en
général choisi supérieur & 90% de niveau de confidnce (Gabgk 200P).

Turck-Chiéze et al. (2004) ont développé la recherche déiptais au-dessus de 151z
qui introduit plus de critéres. Le fait de rajouter des caimties ou critéres supplémentaires sur
la structure des multiplets (au lieu de chercher des pidésson cherche une structure plus
complexe), permet de baisser le seuil de détection en maintde niveau de confiance.

La taille minimale de la fenétre de recherche peut étre fixadange suit : comme d’un
modele a l'autre, il peut y avoir jusqua3 uHz de diférence pour des modeéles raisonnables
(voir chapitre 2) et I'on peut supposer que ce décalage pefaie de part et d’autre d’'une
fréquence de réference. En incluant, les erreurs liées @oxls numériques, disons que cette
différence peut atteindre 3,2 a 3;z. A cela, il faut rajouter les splittings pouvant aller d2 0
a 0,6uHz (dans le cas d’une rotation rigide) pour les modes de @ragcherchés. Par exemple,
pour des mode&=3, cela signifie que nous tolérons des écarts maximaux egi@mmposantes
m=-3 et+3 de 3,6uHz. Enfin, il faut tenir compte de la tolérance sur les comptesade+0,075
uHz. Par conséquent cela définit des tailles minimales derfsnéutour de 10Hz.

Outre la recherche de doublets et de triplets, des protébilie trouver des quintuplets et
des sextuplets ont également été calculées. Mais pourraetuses, aucune supposition n'a été
faite concernant leur appartenance a une combinaison desn8eule des contraintes sur les
distances entre les pics (de 0,4 adk#) ont été imposées.

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

Nous avons vu que le périodogramme des données de GOLF suibiy? a deux degrés
de liberté. Cependant, avec les deux autres estimateursriepaddinget le multitaper, une
corrélation des points est introduite et le spectre suisaloe loil". C’est pourquoi, on préfére
le calcul des seuils de détection avec des simulations MOaté. De plus, les points sont
corrélés les uns aux autres (Appourchaux ket al. 12000, Gathad |2002,) Turck-Chiéze etlal.
20044 | Couvidat 2002).A chaque réalisation, un bruit aléatdifférent est généré. Puis, une
recherche des pics vérifiant ledfdrentes caractérisitiques énumérées plus haut, estégalis
Chaque calcul de seuil a été fait avec 10000 réalisationsaitrune incertitude de 1% sur la
valeur des seuils. De plus, le seuil dépend a la fois de la @&l la série temporelle, de la taille
de la fenétre (du nombre de points) et de I'estimateur étilis

En 2004, Turck-Chiéze et al. ont trouvé un candidat auto@2fle:Hz a 90% de confiance
en utilisant un MT d’ordre 4. Ce candidat est un quintuplétogurespond a une recherche dans
une fenétre de 20Hz. Etant donné que GOLF fait des mesures sur disque intégiréchapitre
6), la visibilité des modeg >3 est trés faible. Cette structure de pics peut dofiiciément
étre expliquée par des modés-3. En revanche, nous avons vu au chapitre 2 que les modes de
gravité ont des fréquences trés proches et certains moddsgaés diérents sont séparés par
un intervalle plus petit que l'incertitude que nous avonssda calcul de fréquences provenant
de diférents modeles ayantfiérents processus physiques. Par conséquent, tant quétetrap
signal-a-bruit est faible, il est fiicile d’identifier un mode en terme dgn et m. Dans le cas
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particulier de la structure mentionnée, le modéle sismigues fournit unf=2, n=-3 a 222,145
uHz, un¢=3, n=-5a 217,17uHz et unf=5, n=-8 a 222,241uHz. Or ce dernier est censé étre
observé avec une tres faible amplitude par GOLF. Néanmibjpaurrait subir des interférences
constructives avec les autres modes nous permettant deefighy. C’est pourquoi plusieurs
scénarios ont été proposeés pour expliquer la présence dertapjet.

Un premier scénario serait I'observation de cing compesadiun méme modé=2, n=-3.
Dans ce cas, GOLF observerait les composantes paires aétésiga ce modes et cela pourrait
dire que le coeur du Soleil a un axe de rotation incliné parad@u reste de la zone radiative.
Le splitting venant de ce scénario est d’environ 600 nHz.

Un autre de ces scénarios serait I'observation des comigssdn modeé=2, n=-3 et{=3,
n=-5. Ce qui donnerait uaplitting de 300 nHz.

Compte tenu de notre connaissance du Soleil et de la qutdiistislue des données qui
augmente avec la durée d’observation, une analyse suHZ{limite calculée dans la section
3.3.2) est tout a fait justifiée. Celle-ci a été faite pour 29aurs de données et a titre com-
paratif sur 1290 jours de données (Turck-Chiéze let al. 2004l nouveau calcul de seuils a
alors été fait pour une fenétre de ABlz a la fois pour 1290 jours et 2975 jours de données.
La Fig.[33% (gauche) montre les quatre composantes dépdssaneau de confiance de 98%.
En considérant le pic le plus a gauche comme faisant parti@uaermode que les trois autres
composantes, cela signifierait qu'il s'agirait d’un quaded. Mais a partir de 2975 jours d'ob-
servation (Fig[Z315 a droite), une cinquieme composant@rafipau centre des deux compo-
santes de gauche (et aussi avec un zoom sur I'analyse defagonnant lieu a un quintuplet

(Turck-Chieze et al. 200kb, Turck-Chikize 2006, Mathur ¥2@07).

GOLF 1290 days GOLF 2975 days
T T T T 8 T T T
gt -—---- 98 % i (| ----- 98 %
1 E— T353R o E— 95 %
L 90 % ] [| —— 90 4
L 6 ————fF -tk iy g b
6l 1 5
o) I j::::i’, Sk Z‘L,’,’,’:::i 777: N
z, | g4
2 2 W

21‘6 21‘8 2é0 2é2 2é4 21‘6 21‘8 22‘0 22‘2 22‘4
Frequency (uHz) Frequency (uHz)
Fic. 3.5 —DSP calculées avec un MT8 pour 1290 jours (gauche) et 2975 jalnoite). Dife-

rentes valeurs de seuils ont été tracées correspondant 836t 98% de niveau de confiance.
On voit ressortir le cinquieme pic (J)Autour de 219Hz entre les deux durées d’observation

constituant le quintuplet correspondant au candidat maelgravité (Turck-Chiéze et al. 2004b,
IMathur et al!2007).
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3.5 Conclusion:

Nous avons donc vu dans ce chapitre comment s'stteé la recherche des modes de
gravité de haute fréquence avec les données de GOLF ainde dratement pour aplatir la
Densité Spectrale de Puissance en ajustant le bruit cainveéabalyse statistique sur prés de
3000 jours de données a mis en évidence un candidat mode i gke2, n=-3 avec plus de
98% de niveau de confiance, confirmant les précédentes étbdpsndant, 'identification du
mode et de ses composantes étafitaile, plusieurs scénarios ont été proposés pour expliquer
la structure observée. C’est pourqudtéientes valeurs de splittings peuvent étre attribuées aux
composantes détectées, résultats qui seront utilisés jgaite dans les inversions des données
rélles du chapitre 5.
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Jusqu’a maintenant, nous avons parlé de la recherche dessrdedgravité de fagon indi-
viduelle, comme c’est le cas pour les modes acoustiquesndissant les caractéristiques en
amplitude et en fréquence de ces modes de gravité, celarévimesurer des mouvements de
la surface solaire de quelques millimétres par secondelssieprs heures au milieu du bruit et
de la turbulence solaire. Cependant, a basse fréquentetasinique s’'avére beaucoup moins
efficace. En ffet, d'aprés la prédiction des amplitudes des modes (Gouh, lumar et al.
11996 | Anderseh 1956, Elsworth etlal. 2006), ces derniémssirsérieures a quelques miseen
surface, pour les modes en-dessous de 9. D’autre part, le bruit convectif en vitesse est
plus élevé dans cette région de fréquences et les fréqudaseaditérents modes trés proches.
Par conséquent, cela rend tréfiidile la recherche individuelle des modes. Une autre méthode
est alors utilisée qui consiste a rechercher la signatune ehhsemble de modes au lieu de cher-
cher les pics individuellement. On peut comparer cette at&ttau fait de chercher une note,
un Do par exemple, dans le son émis par toutes les touchepidino en méme temps. Au lieu
d’essayer de distinguer un seul Do, on utilise la propriétéériodicité de I'octave de l'ins-
trument, c’est-a-dire que I'on veut détecter 'ensemblg Des présents dans le piano. On voit
I'intérét de cette technique car 'amplitude de tous les Bladditionnent et les rend plus facile-
ment discernables.

Dans.Garcia et all (2007b), nous montrons qu’un signabatihile aux modes de gravité a été
détecté.

Dans ce chapitre, je vais revenir tout d'abord sur le congmoent asymptotique des modes
de gravité. Je vais brievement expliquer la méthode de relcbeale ces propriétés asymptotique
que nous avons utilisée. Je donnerai les résultats obtemeemant la dynamique du coeur
solaire. Ma contribution dans ce travail est I'ensemblefdaguences des modes de gavité que
jai calculées dans le chapitre 1. Je développerai ensuitacuveau travail que nous avons
entamé, suite aux résultats précédents en essayant da geingibilité 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 modgavied de méme degi@
a comme particularité d’étre périodique dans la Densit&tBgle de Puissance (DSP) exprimée
en période (quand »- ¢) en faisant une approximation du premier ordre (cf ChagijreCeci
est une conséquence des propriétés asymptotiques.

Pour un modele solaire donné, nous obtenons IdELY. 4.1 présenteAP, en fonction de
la périodeP,, pour les modes de degrés= 1, 2 et 3. Ce régime asymptotique est atteint a
environ de 6h pour les modés= 1, 4h pour les modeé = 2 et 2h pour les mode&= 3. La
période asymptotique pour les modes 1 est autour de 24 minutes, pour les 2, autour de
15 minutes et enfin pour lés=3, autour de 10 minutes.
Par rapport aux figures 2.8 et 2.9 du chapitre 2, nous avormlinit 'effet de la rotation sur le
comportement asymptotique. Nous savons que la rotatich lestgine d'une levée de dégéne-
rescence des composantes_a valeur desplittingsdépend du profil de rotation (comme nous
allons le voir dans le chapitre 5). En particulier, plus leesse de rotation du coeur est grande,
plus lesplitting sera important. Pour illustrer ceffet, nous avons utilisé un profil dit “rigide”
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Fic. 4.1 —Distance en période des modes d’ordres n consécutifs peuntees = 1, 2 et 3.
Les fréquences ont été calculées pour le modéle sismigadadrees verticales représentent la
région d’étude (entre 2h et 11h).

pour lequel le cceur nucléaire tourne a la méme vitesse quenkradiative et un autre profil
ou le coeur tourne 5 fois plus vite que le reste de la zone naglid@e dernier profil est repré-
senté uniguement pour les modesl, pour une question de lisibilité. Les seuls modes qui ne
se voient pasféectés par la rotation sont les modes zonaux(0). Puisque GOLF ne permet
d’observer que les composant&an pair (si I'axe de rotation est perpendiculaire a la ligne de
visée), les seuls modes a priori détectables et non pestpdoda rotation sont les modés- 2,

m = 0. En ce qui concerne les autres composantes des riedés 2 et 3, leur comportement
s’éloigne d’'un comportement purement asymptotique, setiet de la rotation. C’est une des
raisons pour laquelle nous devons limiter I'analyse juaauie 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 Dopplemnqus utilisons pour calcu-
ler une DSP qui est donc fonction de la fréquence f. Nous s cette DSP(f) en fonction
de la périodeP = % gue nous appelons DSP(P). Comme les modes g ont une sigpatioe
dique dans la DSP(P), le meilleur moyen de faire ressortte ggriodicité est d’analyser son
spectre de puissance. Cependant, I'algorithme de&asa Fourier Transform(FFT), communé-
ment utilisé, ne convient pas pour ce type de spectre paredeqgiaux d’échantillonage n’est
plus régulier a cause du passage en période. Par conségoesttilisons une autre technique
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de calcul de spectre, Bine-Wave FittindSWF) MB), gui consiste a faire un ajustement
par la méthode des moindres carrés de fonctions sinussiftklas I'intervalle 25-14Hz, cor-
respondant a des périodes entre 2h et 11h choisi par desiotedrsur les données GOLF que
je vais développer plus tard). Cette méthode fournit poagak fréquence (ou période) et phase
utilisées dans la sinusoide une amplitude associée. Omatacs I'amplitude en fonction de la
période. Le spectre obtenu (appelé SP pour Spectre du Béraadme ou Spectre de Puissance)
est représenté sur la F[g. 1.2 pour des simulations d’un legsléismic2) avec des modésl,
2et3.
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Fic. 4.2 —Spectres de Puissance calculés a partir de données simdésges sur un modéle
théorigue. a) SP pour les modésl, b) SP pour les mode&s-2, ¢) SP pour les modes-3 et d)
SP pour les mode&=1, 2 et 3.

Pour comprendre cela, revenons sur la[Elg. 4.1. Il faut \ebedransformation en SP comme
un empilement des modes. Si tous les modes d’'un degré doveiéntiexactement le méme
AP, et la méme amplitude, la SP contiendrait un Dirac centré sukR;. Cependant, nous
pouvons voir par exemple potel queAP; se trouve entre 21 et 25 minutes, ce qui nous meéne
a l'obtention d’une large structure sur le PS car les modesonepas parfaitement équidistants.
On observe le méme type de phénomene pour les deux &uiesr voir la position de chaque
pic, le SP a été calculé a partir de DSP simulées. Les sirontatle DSP sont basées sur les
fréquences théoriques de modéles solaires comme ceudésattans le chapitre 2 ainsi que de
la valeur des splittings, correspondant fiégtients profils de rotation. Pour chagijél appariat
un pic principal ainsi que ses harmoniques. Cependant, lpsut croissants, les amplitudes
des modes deviennent de plus en plus petites. De plus, @ér€ayue le pic des modés2 est
proche de la premiére harmonique du pie\dR (cf. Fig.[42). Par conséquent, si nous parvenons
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a mesurer un signal correspondant aux mddedl, 'interprétation risque d’étre biaisée par la
présence de ces autres harmoniques. Ceci explique podiiqteiprétation des mode&=2 et
suivants est plus flicile : on ne peut pas distinguer le pic provenant du mode ipaihcdes
harmoniques des autres modes. Donc finalement, c’est leogiespondant au mode=1 qui
est le plus facilement interprétable.

Pour résumer, a basses fréquences, la détection des piespmrdant a I'équidistance des
modes pour chaqué est une propriété plus facile a mettre en évidence qu'unectiéh des
multiplets individuels. Cependant, I'existence d’hariooes est a I'origine de chevauchement
des structures liées aux périodicités des modes et de laumohiques pour les> 1 engendrant
un obstacle supplémentaire quant a leur interprétationl I8epic pour les modes dipolaires
(AP,) est facilement interprétable.
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Fic. 4.3 —Spectre de Puissance pour les 9,5 années de données rée=i@®Ild- comparé au
Spectre simulé d’un modéle (seismic2) avec les mbdes2 et 3. La partie bleue correspond a
la région 22-26 minutes ou nous cherchonak.

Ce procédé a été appliqué a 9,5 années de données réelled ffe rg@ésenté sur la Fig.
B3 qui met en évidence une large structure autour d’'un@gerie 24 minutes. Pour traiter
ces données, il a fallu tout d’abord ajuster le bruit solgirevenant en particulier de la région
convective (principalement des mouvements granulairesgpetrgranulaires). Comme pour toute
analyse spectrale, afin d’avoir la meilleure résolutionsfis, I'intervalle dans le domaine de
mesure doit étre le plus étendu possible. L'idéal seraitralailler sur toute la région corres-
pondant aux modes de gravité, c’est-a-dire entre et~ 300 uHz pour les modes dipolaires.
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Cependant, dans le choix de cet intervalle, le problemeaesild :

— a hautes fréquences (au-dessus de;lHg), la densité des modes est trés faible : par
conséquent, I'extension de la région d’'étude vers ces ddtdguences ne permet de
gagner que quelgues modes tout en rajoutant beaucoup de geibruit. D’autre part,
comme montré dans la Fig#.1, les modes a basse période teasamsymptotiques.

— a basses fréquences (en-dessous deH29, le bruit convectif mesuré par GOLF change
de forme. Il faut le modéliser d’une autre fagcon pour poubeitlever avant de calculer la
SWEF (voir Garcia et al. 2007, Supplement material pour I¢sildéle I'analyse). De plus,
comme nous l'avons dit dans la partie 4.1, pour des grandésdpes, les modes perdent
leur comportement asymptotique a cause de la rotation.

Il a fallu trouver un compromis entre la taille de I'interleable I'analyse et ces inconvénients a
haute et basse fréquence. La région de 25 gHa donc été choisi.

4.2.2 Information contenue dans la phase

Pour confirmer I'hypothése que cette structure est due &kepce d'une periodicité dans
la DSP, nous avons reconstruit les ondes qui ont été ajusadsde DSP par la SWF et dont les
périodes sont comprises entre 22 et 26 minutes, c'esteaddiintervalle centré sur le pic fon-
damental de\P; et sur le premier harmonique entre 11 et 13 minutes. Airmidé reconstruite
(qui est une somme de sinusoides) devrait avoir ses maxitoaragdes fréquences théoriques
prédites par les modéles (dont j'ai déja parlé dans le aap)t Ceci devrait se produire si la
structure que nous observons est bien générée par les madeavité. En quoi consiste cette
méthode de reconstruction de I'onde ? La reconstructioaita faide de I'expression suivante
pour I'onde :

ﬂ_t +0)+ Asin(@ + @) (4.1)

Aisin( ;
P iIPic[a/2;b/2] P

iIPie[a;b]

ou t est le temps, A, 'amplitude, P, la périodedela phase de I'onde ajustée. Le premier terme
concerne le pic fondamental alors que le second terme esti€glour la premiére harmonique.
Le résultat de la reconstruction des ondes pour les mgkesians I'intervalle de périodes entre
22 et 26 minutes est représenté sur la Eid. 4.4. Le modéleesaliisé est le modele sismique.
Deux lois de rotation ont été utilisées pour calculerdpkttingsassociés a chaque mode : une
rotation rigide dans le caeur et une rotation 5 fois plus geantdessous de OR, par rapport
a celle dans le reste de la partie radiative. On voit bien egsieaxima de I'onde reconstruite se
placent bien sur les valeurs centrales des fréquencesghésmpour les modes simulés avec un
coeur ayant une rotation rigide (FIg.4.4 a)). Quant a la sitran avec un coeur tournant 5 fois
plus vite (Fig[Z¥4 c)), nous pouvons observer quffdiede la rotation commence a se faire sentir
pour des périodes autour de 5h sous la forme des splittiegomposantes=l et m=+1 sont
clairement visibles. La reconstruction de I'onde est unthote puissante pour diagnostiquer la
vitesse de rotation du caeur car nous pouvons Vvoir que I'oectenstruite est capable de suivre
non seulement les maxima des modes dipolaires mais aussiuidedomposantes m, pour des
taux de rotation élevés et des périodes supérieures a e@hiro

Dans la partie 4.2.1, nous avons vu que la SWF permet d’'agbtehiensemble de données
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Fic. 4.4 —Ondes reconstruites pour des simulations de DSP, a parsiffidgiuences du modeéle
sismique pour les modés= 1 et avec 2 lois de rotation : a) rotation rigide du cceur et datmn
5 fois plus rapide dans le coeur que dans le reste de la zonatiasli
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(A, P et®). Ensuite, une comparaison entre les pics de I'onde recoigspour les données
réelles de GOLF et I'onde reconstruite pour leféients modéles estfectuée, étant donné
gue la reconstruction de I'onde pour un modéle est direatéride aux fréquences prédites
par ce modéle. Pour filérentes séries de fréquences provenant de plusieurs mctRéres

et utilisant diférents profils de rotation du cceur pour calculersiglittings nous avons évalué
des corrélations entre la reconstruction de I'onde des @misimulées et réelles) et celle des
modeles, qui ont donné des valeurs comprises entre 20 et 5@i#d~(g.[43). Que pouvons-
nous dire de ces valeurs ? Il faut savoir que si nous utilisessimulations de bruit uniquement,
les corrélations avec les fréquences théoriques sont idked’dlu pour-cent. Par conséquent, ces
valeurs sont révélatrices de la présence d’une structursecait liée aux modes de gravité.

Corr=36.27%

PSD

PSD

GOLF wave reconst.
Theor. wave reconst. Q.= 50, 4

2 3 4 B} 6 7 8
Period (hours)

Fic. 4.5 —Corrélations entre I'onde reconstruite pour les donnéedlles de GOLF (en vert) et
I'onde reconstruite pour le modeéle seismic2 (en rouge ou)g®ur deux profils de rotation :
une rotation rigide (figure du haut) et un taux de rotation pklevé dans le coeur 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 a jour une large structure proche de laivéfeéorique venant des
modéles solaires pour les modes 1. De plus, la reconstruction de I'onde dans la DSP conduit
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a des maxima aux positions ou des pics sont prédits par leslesosblaires. Mais quelle est la
probabilité que cette structure soit due a du signal et nank@rait ?

Pour calculer cette probabilité, 1 simulations Monte Carlo avecftérentes réalisations
de bruit ont été réalisées. Une simulation Monte Carlo st@si répéter un nombre N fois un
modéle de bruit qui a les mémes propriétés que le signal queattservons (hypothése HO don-
nant la probabilité que le pic est d0 & du brdit) (Press|et9812) Ainsi, cela permet de compter
le nombre de réalisations qui donnent ce résultat (un pie,stiucture,...) de facon aléatoire.
Nous obtenons alors le niveau de confiance (ou de vraiseo#)lanncernant le résultat. Le fait
d'utiliser un grand nombre de simulations donne une incer qui se calcule en/N. Pour
6.10° réalisations, I'incertitude vaut 0,13%. Efiet, nous savons que le spectre de GOLF a une
statistique erny? a deux degrés de liberté. Poul@ réalisations de bruit ayant cette statistique,
nous nous fixons deux critéres pour trouver le degré de caefijpour obtenir une structure telle
que celle qui est apparue dans le SP des données de GOLF :

— la puissance maximale de la structures(5 o)
— le rapport de la puissance moyenne a l'intérieur de ce lairgsur la puissance moyenne
dans le reste du SP (2.5 Puissance moyenne).

On trouve alors une probabilité de 99,49% que ce pic ne seitifja du bruit.

De méme, en prenant les mémes simulations Monte Carlo,d'@sl reconstruite selon
la technique décrite précédemment mais un critére suppl&ine est rajouté selon lequel, la
corrélation entre les pics des simulations et les modelksras doit étre supérieure a 20 %.
Des valeurs entre 99,85 et 99,99% ont été obtenues seloe$seide rotation dans la partie la
plus interne du soleil. En revanche, si nous prenons comitéeecdes corrélations supérieures
a 50%, seules 43 réalisations sur le$0B y répondent soit quelques . Ce qui montre
'ampleur du résultat.

4.2.4 Extraction de I'information sur la rotation

La méthode pour sortir de I'information sur le taux de ratatdu coeur du soleil a consisté
en une comparaison des taux de corrélation du signal readrespartir des données de GOLF
avec le signal reconstruit en utilisant des modéles salairavec diérents taux de rotation dans
le coeur solaire. Les meilleurs résultats sont obtenus psuditérents modeles, dans le cas, ou
la vitesse rotation est plus élevée dans le cceWd.2 R,) par rapport a la vitesse de rotation
entre 0.2 et 0.R,. Ce travail semble encourager I'hypothése que le coeurdaitrde 3 a 5 fois
plus vite en moyenne que le reste de la partie radiative Gloapitre 5). Pour obtenir ce résultat,
on se base sur la corrélation entre la reconstruction ddd'ales données GOLF et les modéles
théoriques utilisant diérents profils de rotation en particuliefférentes vitesse de rotation de
la partie centrale du soleil.

Ce résultat va étre utilisé dans le chapitre 5 consistaridiettles inversions pour obtenir
des profils de rotation solaires. Cependant, il faut bien goé 'information sur les splittings
provient d’'une comparaison avec les modeles et aucunenpamtiad’observations directes.
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4.3 Influence des modeéles solaires sur les résultats

Comme il a été dit dans les sections précédentes, les frégai¢néoriques calculées pour
différents modeéles ont été utilisées. Tout d'abord, ces frémseont joué un rdle pour simuler
des données avec les modesl et 2 lors du calcul des SP, mais aussi dans la reconstruction
de I'onde menée pour vérifier que le signal mesuré était eaux modes de gravité. Lors
de cette étude, 3 modeéles solaires ont été soumis a cetfecatéwn : le modele de Nice
(Provost et Berthomieli 1986), le modéle (S (Christensesdaakd et al. 1996) et le modéle
seismic2/(Couvidat et Bl. 2003b). Le chapitre 2 a montrémfoaction des processus physiques
inclus dans les modéles, il peut y avoir un décalage desdrémps des modes pouvant atteindre
2-3 uHz pour les plus hautes fréquences considérées dans calyseafentre 50 et 140Hz).

Nous avons ensuite essayé de voir dans quelle mesure agtte aginsistant a évaluer les
corrélations entre I'onde reconstruite des données Betleelle des modeéles, est sensible a la
physique de l'intérieur solaire. J'ai repris les 6 modétdaises du chapitre 2, incluantftiérents
processus physiques afin d’évaluer les corrélations qgoneant a chaque modeéle (donc a ces
processus physiques), ainsi que le model S. Outre les peEehysiques, un second paramétre
intervient : le profil de rotation pour calculer les spligs Sept profils de rotation ont été utili-
sés; ils sont décrits dans la tablel4.1. Il y a tout d’abordnafilgle rotation rigide dans toute la
zone radiative. Les autres sont des profils en forme de mdiekealier. La marche a lieu soit &
0.1R,, soit a 0.15R,, soit a 0.2R,. Le taux de rotation dans cette zone centrale est fixé a 3 ou
5 fois le taux de rotation dans le reste de la zone radiative.

Tas. 4.1 — Diférents profils de rotation utilisés pour le calcul des spijg.

Rotation rigide a 433 nHz dans la zone radiative
3% 433 nHz pour £0.1R;
5% 433 nHz pour £0.1R,
3 % 433 nHz pour £0.15R,
5% 433 nHz pour £0.15R,
3% 433 nHz pour £0.2R;
5% 433 nHz pour £0.2R;

OO B WN O

La Fig.[Z£® illustre les dférents taux de corrélation trouvés entre les données de @OLF
les 7 modéles solaires avec 7 profils de rotation.

Nous retrouvons les résultats du chapitre 2 : il y a deux grsufans les valeurs de corré-
lations. D’une part, les modeéles avec les anciennes aboagamt des corrélations positives et
d’autre part, les modéles avec les nouvelles abondancesradéle sans fiusion présentent
des corrélations plus faibles, voire négatives. Le faibtéair des corrélations négatives signi-
fie uniguement que les fréquences théoriques se retrounét eelles “observées” avec les
données de GOLF.

En nous appuyant sur les résultats du chapitre 2, nous pswitnque plus les fréquences
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0.6

0.4

0.2

?

0.0

Correlation

-0.2

seismic2
btz93

std93

model S
std05

btz05

no diffusion

-0.6 . . . I . . . I
2 4
Rotation

-0.4

o
(o2}

Fic. 4.6 —Taux de corrélation pour les fiérents profils de rotation de la Tadle}.1 entre I'onde
reconstruite a partir des données de GOLF et celle a parts denodéles solaires : seismic2,
std93, btz93, std05, btz05, ngfdsion, model S. Seuls les modes 1 sont pris en compte.

sont décalées vers les fréquences plus petites, plus ledatimms sont faibles. Il semblerait
donc que les données de GOLF favorisent des fréquenceslgldge . Quelque soit le profil de
rotation pour les modéeles std01, btz01, seismic2 ou S, ledlations obtenues sont supérieures
a 25%. Un autre résultat concerne les modéles avec les temiadlondances et sangfdsion
pour lesquels les accords avec les observations de GOLFadlnles et pour la plupart négatives.
De plus, une faible diérence de fréquences (entre std01 et btz01), modifie tidledaént les
corrélations.

Enregardant la Fig. 2.3 du chapitre 2, nous pouvons voir queges fréquences supérieures
a 50uHz, les diférences entre les fréquences des six modéles par rappoddalensismique,
sont supérieures a;dHz. Nous pouvons alors nous demander si cette étude desationé est
plus sensible a un certain intervalle de fréquences et sétuse sur deux régions du spectre
peut fournir plus d’information sur la rotation. C’est pquoi, nous avons calculé d’'une part les
corrélations en ne prenant que les modes ayant des frégueocgrises entre 25 et abiz et
d’autre part pour des fréquences entre 50 et/dH4D.

A premiere vue, la Fid—4l7 (gauche), semble montrer dedtaéswaléatoires alors que la
Fig.[Z1 (droite) est trés similaire a la FIg.K.6. Cela digmjue les taux de corrélation trouvés
précédemment sont en grande partie liés a ce qui se passeéserdt 14QuHz. Nous pouvons
chercher a voir pour quel profil de rotation les corrélatisnst a la fois élevées dans les deux
domaines de fréquences. Cela signifierait que tel modéle tavgrofil de rotation donne des
fréquences et des splittings en accord avec les deux illesie fréquences. C’est ce que nous
observons, par exemple, pour le modéle std01 (et btzO1)pbfd 4. Les taux de corrélation
dans les deux intervalles de fréquence sont autour de 40%evanche, le modéle std05 a un
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Correlation
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Rotation Rotation

Fic. 4.7 —Taux de corrélation entre les données de GOLF et les 7 modeélases sur l'inter-
valle 25-50uHz (& gauche) et sur l'intervalle 50-14¢Hz (a droite) en utilisant les modés=
1.

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

Cette étude montre comment la physique des modeéles et lanityma (la rotation dans ce
cas précis) sont liées. De plus, ce travail montre que lgzigtés asymptotiques sont sensibles
a ces processus physiques. Hietg le taux de corrélation sur l'intervalle 25-p6iz varie énor-
mément d’un modéle a l'autre et surtout d’un profil de rota#ad’'autre, alors que sur l'intervalle
50-140uHz la sensibilité a la dynamique est plus faible.

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

Le probléme de la durée de vie des modes de gravité a susaiténtlereuses publications
(parmi les derniers travaux, on peut citer Dintrans dt abA2@Rogers et Glatzmai 05). En
effet, Dintrans et al. 2005 ont montré que des panaches coreggénétrant dans la zone radia-
tive pouvaient étre responsables de I'excitation stodnastdes ondes de gravité internes. Cela
peut avoir des conséquence sur leurs durées de vie maissaussur amplitude. Le temps de
vie de ces ondes dans les simulations est pour le momentrdeg'de leur période.

Nous avons donc simulé des DSP pour deux durées de vie des minfiri et fini. De plus,
deux ditérents Rapports Signal-a -Bruit (RSB) ont été utilisés dassimulations. Dans le cas,
ou le temps de vie est infini et le RSB élevé3(), nous obtenons une structure beaucoup plus
compliquée (FiglZ418 a) et c))par rapport a la [Eigl 4.3. Cdpet) pour pouvoir I'observer, un
RSB supérieur a celui obtenu avec GOLF, est nécessaire.vEndtee, pour des modes ayant
un temps de vie fini (de quelques mois) (Figl 4.8 b) et d)), ideRSB permet de détecter la
structure. Cette analyse favorise donc le fait que les mdéeegavité ont des temps de vie finis.
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Fic. 4.8 —-DSP simulée et son SP correspondant pour un temps de vieghfiniRSB 30 (a et
c). DSP simulée et son SP correspondant pour un temps deiwe in RSB:5 (b et d).
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45 Conclusion

Nous avons donc vu que la signature des proriétés asymydsties modes de gravité a été
détectée pour les modés1 avec plus de 99% de confiance. D’autre part, cette étude &énon
gu'un taux de rotation dans le cceur de 3 & 5 fois plus élevéeogemme que dans le reste de la
zone radiative, serait favorisé.

Le calcul du taux de corrélation entre I'onde reconstruifmdir des données de GOLF et
celle reconstruite a partir desfiirents modeéles solaires est un moyen de mesurer la ressem-
blance entre les spectres. En calculant ces taux de casréfair deux intervalles de fréquences
distincts, nous avons pu voir que pour des fréquences éufiés a 5Q:Hz, le résultat est sen-
sible a la fois aux processus physiques et au profil de rotatirs que pour des fréquences plus
grandes, les taux de corrélation dépendent surtout desgsae physiques. De plus, les modéles
avec les nouvelles abondances sont ceux qui présentenisdgible taux de corrélation avec
les données de GOLF, quelque soit le taux de rotation dan®ie.Cette cohérence avec les
résultats obtenus sur la vitesse du son confirme que le sigtedté semble bien venir du Soleil.

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

Je rapporte ici notre articldracking Solar Gravity Modes : The Dynamics of the Solar
core (R. A. Garcia, S. Turck-Chieze, S. J. Jiménez-Reyes, btBRI L.Pallé, A. E-Darwich,

S. Mathur, J. Provost), Volume 316, page 1591. Ma contdiputians ce papier était essentiel-
lement I'apport des fréquences des modes de gravité su ensid@hique mais aussi de voir la

part d’énergie contenue dans les moélesl dans la région en-dessous deR),2
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ercchromatic penas. Based on cOMNA-suppertad
genes, it appears that enchromatin and hatero-
chromatin genas have, on averags, a similar mm-
ber of exons and transcript variants per pans. In
penaral, hetsrochromatic and suchromatic panes
appeat to encode asimilar spectim of fincticns,
basad on pene ontelogy (GO} analysis (Pig. 5h
Some classes of penes are ovarrapresented in the
hatzrochromatin, rzlativs to the suchromatin, For
exartiple, haterochromatin penas are anriched 35-
fold for putative membrang cation transportars
domaing [@ out of 308 heterochromatin domaing
warsus 5 oout of 13500 euchromatin dormains).
Haterochromatic panes arg also anichad for do-
mains irnvolved in DA (53 domeins) or protein
binding [122 domaing} that may rzpolate chro-
matin structure or function, including histons
variants and proteing (Fig. 5, $0M taxt, and data)
[J7}. This ralses the intrigning possibility that
hetzrochromatin may encods panas imvobead n
its e establishment or maintenancs.
Haterochromatin ganes can reside in regions
that approach %004 repeat contant. Haterochro-
tatin pans introns are wsnally compossd of frag-
mented TE saquences (Fip. 1), are on averaps
fiws times longer than suchromatin gens introns,
and display less length conssrvation in inter-
species comparisons. We found ning recursive
splice site motifs nested in the long introns of
heterochromating genss, which may rapolats
splicing in repest-rich regions. The underlying
miechanisms that allow sssential penss to be
exprassed and regulated in ctherwise silent
chromatin ramain unknowr. Studving hetaro-
chromatin in othar species promises to shad light

o whathar thers are ¢l seqmances that define or
rzpulate boundaries berwean suchromatin and
hetetochromatin and if there are genic and non-
panic repions of heterochromatin in other rapeat-
rich regions, incloding human euchromatin.
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Tracking Solar Gravity Modes:
The Dynamics of the Solar Core

Rafael A. Gam:l'a,’”z“r Sylvaine Turck-Chigze, 2 gehastian 1 ]imémzz—lhay.'tas,3 Jeérome Iiallﬂt,M
Pere L. Falle,” Antonio Eff-Danwich,®* Savita Mathur,™? Janine Provost®

Solar gravity modes have been actively sought because they directly probe the solar core (below
0.2 solar radius), but they have not been conclusively detected in the Sun because of their small
surface amplitudes, Using data from the Global Oscillation at Low Frequency instrument, we
detected a periodic structure in agreement with the period separation predicted by the theary for
gravity dipole modes. When studied in relation to simulations including the best physics of the
sun determined through the acoustic modes, such @ structure favors a faster rotation rate in the

core than in the rest of the radiative zone.

elinszsismolopy reveals the solar intarior
chrough surface ohservations of oscilla-

tion modss propagating insids the Sun
[J. Z}. Prassure-driven modes (p modes) provids
a vary detailed pistire of the solar interdor [}
Measuraments of the position of the bass of the
comvastive zons [4) and the helinm abundancs
[} ars some axaniples of the results achieved by
the study of such modss. The structoral in-
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varsions of the preciss p-mode fraquencies pro-
vidla the stratification of crucial varables, such as
the scund speed devwn to 005 solar rading (2.}
(6, 7). Howsver, p modes ars less sensitive to
othar strictueal wariables sich as density. Thers is
lzss agreement batwaen this paramater and the
trodels in the deapest lavars ofthe radistive zone.
Moraover, the dynamical propertizs (8} of the
solar interior [move than 6% of the total mass,

below 037, are not well defined. For example,
large uncertaintics still remain in the solar rota-
tion peofile below 028, (Fig. 1} becanss of the
Lack of sansitivity and the poor spatial resolution
of the modes towand the dzep inteder (T

T proprass at preater depths and dowmn into
the solar corg raquires the stodv of ancther type
ofwaves—the pravitydrivan modss g modas),
for which the driving force s buoyancy Thess
triedes are trapped within the radiative rapion of
tha Sun and besoms evansscant (n the convective
zong, reaching the solar surface with amplitndes
that could be wary small (70}, Bvan considaring
their low surface amplitudes, p modas ramain
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the best probas to provids information from the
solar corgup to the top of the radiastive ragion.

Solar g modes have been actively senght
since 1976, without soccess (77} Recantly, an
upper limit of ~1 cm 57 has been obtained by
locking for relevant spikes in the Fourier spec-
truny of the chserved sipnal aberrs a piven statis-
tical thrashold (typically #0% confidance leval}
and in the fraquency region above 150 uHz
[J2-14}. A moresophisticated search of roultiplats
[ingstead of individual spikes} raduces the detec-
tion lewel to a faw millimeters par second, vield-
ing some p-mods candidates with a confidencs
levs | betwezar S0 [ 15} and §8%: (76} Howevar,
some ambiguity still surounds their identifica
tion [attribated o quadrpols, £ = 2, modas).
Some scanarios have been sudied axplaining the
visible peaks, which could constrain the physics
anl dvnamics of the solar core. Hare, we looked
instead for the almoet constant pradictad sapara-
tion (AP, Fig. 2} batween the periods of gravity
miodes with the same degres £ and consscutive
tadial order k. These ssparations ars relatad tothe
stmcturs and dynamics of the solar core [J7)
Indeed, this method ls extramely sansitive to the
rotatlon rate of the inner solar Lapars (15}

W used almost 10 vears of velocity chser-
wationg [11 apil 198610 21 October 2003} fom
the Glebal Oscillation at Lew  Pragquency
[GOLF} instrument aboard the ESAMNASA Solar
and Helicapheric Observatory (SOHO) mission.
SOHO is placed arcund the L) Lagranglan point,
a rzpion at 1.5 million km from Barth toward the
Sun whers the gravitational fisld betarsan the Sun
and the Eanh-boon systam squilibeates the can-
trifiigal force. This privileged position allows con-
tirmous and uninteruptsd oheervations of the Sun,
essential for halicsaismclogy, and provddes a very
stable envircnment. The GOLE instamernt (s a
resonant scatteing spectrophotomter (79} ds-
signad to meamre line-of-sight velocity displace-
miznts of the solar phetosphers. The analysis of
the temporal variation of the velocity (207} in Fou-
tier gpace allews the detemiination of the solar
cacillation parameters and the dedvation of the
propertizs of the solar interior (27}

From the velocity measurements, We com-
puted the power spectral density [PSC} by means
of a fagt Pearisr transform algorithm. To look for
the petiodic signames of the g modes inthis PSD,
we computad a ssoond powesr spectrum of the
PED batwesn 25 and 140 pHz (221 4 broad
structmurz in the replon centarsd At ~24 min
appears in this power gpectium (Fig. 33 To char-
actanze this feature, we first used two indicators:
the maxinmn amplitude reached (8.5} and the
avaraps porser (2,93 times the averaps powar of
the rest of the spectrum} This feature has a high
signal-to-noise ratio and is a wide structuee rather
than a single spike. Using 2 Monte Carlo
simulation of =6 = 10° realizations (25}, wa
estimatad the probability [likelihood) of finding a
similar structurs, in tarms of both indicators man-
tioched abowe, prodiuced only by purs neiss with
the sams statistical distribution as in the GOLF
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data hetween 22 and 26 min. We found that the
likelihood that this stricture is not dus to noise
is %0.4%% Becanse of the finite number of
realizations, thars is an uncatainty of {.13%.

The significant structirs of the GOLE power
spectrim reveals the existence of quasipericdic
faatures somiewhars in the PSD Preluding an
instrumental origin or a relation with convection
(22}, we studiad the consequences of assuming
that it is producad by the asymprotic propenies of
the dipols (¢ = 1} g modzs. If this is the cass, the
position of the periodic structre in the PSD
sheuld follow the pradicted positions of the grav-
ity modes. To chack this hypothesis, we racon-
structad the fitted werves in the PSD that produced
tha AP peak structire found berwesen 22 and 26
rin in the power spectrum (22},

The most striking ramlt of this work is that the
raconstructed waves issued from the real GOLF
data sherwr a pattern with their masina at pesitices

Fig. 1. Imemsion of the
solar rotation rate (£3) using
modes # £ 25 from long time F
series (2088 days) of GOLF P
(29 and Michdson Doppler 480 -
Imager (MCH (300 In the
tomvective zone, the differen-
tial rotation rate at different
colatitudes s plotted. In the
radiative region, the rota- r
tion becomes fgid down to 35:}|-
~0.3R;. The honzomal and
wvertical Ley error bars prog res-
sivelyincrease toward the core
because the p modes are les

sooF

400

n/en (nHz)

ann -

Core

near thoss axpacted from solar modals (Fig. 4 and
fig. &7}, which suppiors the conjectes that they are
due to gravity medes. Using the predons Monts
Carde simulation, we wers able to count the
mumber of noise realizations that matched the
characteristics of the structore in the GOLF powear
spectium, and to sheew & rsconstrictad wavs that
behaves liks the one expected from g modss. Todo
50, we corralatad the reconstructad wave of a fixed
solar model with the reconstrcted wees of the real
data ag well as with the che from the Monts Carle
sinmlation. To be less dependznt on the physics
and dynaics of the modsl chessn, we nsad thres
differant p-rnods predictions from three dfferant
solar modsls: the ssismic modsl (257, the standard
mwdel 8 (24}, and the Wice standard sdar modsl
[23) e also used diffsrsnt scenarcs for the
dynamics inside the solar core, Thus, various solar
cove rotaticn rates placed at different depths in the
solar corz and with different rotation axis inclina-

—r———r——)

Radiative Conventive |

and less sensitive and becaus
fewer and fewer modes are
avalable for the imersion at
these depths Below 0.2R, the
rotation profile is unknown,

0.0

0=z 0.4 0o 0o 1.0

v/,

Fig. 2. Separations in pe- L
riod, &f,, between consec- o
utive madial oders i, 0+ T oow
1) gravity modes for € = 1, L

2, and 3 (red, green, and r
blue, respectively), using 2
the theoretical frequendes
from the seismic model
The constant perodicty is
achieved a & 4, and 2

APy (i)
.,l

hours for the modes é = 1, i ‘0\‘

2, and 3, respectively, L3, is
the angular velooty of the

10~ :i R s :
4
solar core, S = 433 nHz E £-1

is the angular velocity of L 1 i
the remaiming radiative zone, st
and m is aimuthal omder,
The star gmbaols show the
effert, on the dipole ¥ = 1)

TII Rl IR T YT YY)
eSS

S O T e [ A S e OO BT G T A T

I P R iz
h 10 15
Fericd (haurs;

mades, of an increased solar core rotation rate—up to 5 times that of the remaining radiative zone (€3, =
583 myl—below a tore mdius A, = D158, Forthe sake of clarty, we have not drawn the effect for higher-
degree modes. Inside the zone limted by the two wertical dashed lines (from ~2 to ~14 hours,
corresponding to 25 to 140 pHz), we espect periodicties between 22 and 26 min for the £ = 1 mode,
between % and 15 min for the € = 2 mode, and between 5 and 11 min for the £ = 3 mode.
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e

tiochs ware wed (22} The comelation of the re-
constcted waves of thess sets of models with that
of the real GOLF data—in the repion hetween 2
and 8.3 hours—absavs pae a4 correlation: aboes
20%, with the highest valuss arcand 50% The
cotrelations with the Monte Carlo sinmlations wers
usually belew 1% Only 905 of the V=6 = 1{F
realizations reached 20% correlation, and only 43
of thess realizations reached 3094 corrslation
Thus, the likelihood tha this kind of pericdic stnie-
ture in the GOLE data is net producad by noise is
at least G5 85% and can rach 8 5%% inthe best
cass (up to 4 level of a nermal distrbuticon).
The szt of paramstars that charactarizes tha
phvsics and dyramics insids the solar cors s too
largs to be totally constrained by this fisst anal-
vsis. However, from all the sets of p-mods pre-
dictions unsed, we cbtainad battar corelations
with those having an inner rotation rate in the
tangs thres to five times the rest of the adisties
tzgion, this being indspendznt of the inclination
axis and the radins of the cors ussd (bettar rasults

at {.158,). The comelation is higher with the
tovodel with a higher retation rate in the cors (Fig.
4}, Unformnately, the solar wetation profiles nsed
in the sinmlaticns of the sors ars unrealistic [ie,
a constant rotation rate withont differential
rotation). Ow the other hand, the comparison
with sinmlations including neise (fig. 810} tands
to favor the hypethesis of a finite lifetime for the
g modes, as recently suppested (26} In both
cages, furthar stndiss will be necessary.

The analysis prasentad hare sheews tha robust
detaction of aspectral feamre conipatiblz with the
preserce of 4 pariodic pattam in the PED with a
confidance level above %9.4%% [corresponding
to mors than 3o of a normal distribution}. The ac-
curats sudy of this quasi-periodic pattern found
in the GOLE datais conmpatible with the prasence
of pravity dipole modes with radial ordars from
= -4 1o 26, with a confidence lavsl above
G0R5%. A detalled comparison with solar mod-
els tends to favor a faster cors rotation than inthe
rast ofthe radiative zons, with a confidenos lewvel

Fig. 3. Power spectrum of the
PSDC, normalized to the standard
deviation, for the real GOLF data
itopy and a numerical simulation
{bottom) of # = 1, 2, and 3 gravity
modes computed using the seismic
maodel, for a core rotating at 433
nHz and without nmse, The shaded

>
T

o
ol

-

o)

region corresponds to the zone *

where the &P, peak is eipeced.
This pattem changes slightly (with
maiima at ~7.3¢ or 6ol when
shorter frequency ranges in the

o

GOLF

548l-¢o

| h;‘ﬂ,r' 1t

i =,
W o L,

“J\ =123 MonEL

Ps0C are used (fig. 521, The horzon-
tal dashed line a 5.Ble corre-
sponds to 9%.7% confidence level

A
4]

a0 30 &0 50
Period [min)

for individual peaks (equivalent to 3¢ level of a normal distribution). & full interpretation of the other

highest peaks at low perod is given in i22)

Fig. 4. Reconstructed waves in the PSD
{arbitrary units) corresponding to the
peak structure between 22 and 26 min
in the power spectrum for the GOLF
data. (Top) Comparing the theoretical
reconstructed waves fred curve) with the
one issued from GOLF {green curnses),
we first observe that the maxima match
rather well the expected positions of the
g modes at low pedods. Moreover, the
latter is wider and for periods greater
than 4 hours it is divided into two
waves, which suggests the presence of
both m components of the & = 1 modes
{higher splitting), The tomelation between
both reconstructed waves is 36.2%, (Bot-
tom) The higher correlation, 43.5%, be-
tween the second model (a core mtating
5 times as fast as the radiative zone below
R. = 0.15R,} and GOLF tends to favor a
faster rotation rate in the core than in the
rest of the radiative zone. As a compar-
ison, the comelation with randomized
data is belmw 1% ifig, 585

PEN (arbilrary unils)
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REFORTS

abovs 90.00%, The detecton of g-roeds asyropiot-
lc peepertiss opens the oppormnity for father
stidies of the rotation and the maghetic field insids
the despest lavars of the Sun and can stimmlats
further ohsareaticnal stdiss with S0HO, pround-
based networks, and nent-pensration space mis-
sions such as Picard (27} and DynabdiCCS (29

Referanees and Nitas

- |. Christensen-Oakgaand, Rav. Mad Fhys. 74, 1033 12002].

. The mrillatian modes are characierized by three quaniom
numbers: the radial arder n, the angular degree £, and
1he azimuthal arder m |—¢ < m < £

. b & Gough et al | Sdence 222, 1244 1194940

. |. Chrislensen-0akgaard, 0. & Gawgh, | Toamre, Soience
220, 4923 (1985,

CAOw varante, A Baturin AL AL Pamisingkh, Maruee

4% M (1991)

4. Basu eral, Mon. N B Astran Sac 292, 243 11995,

& Tunck-{hikze et al | Agtraphys. [ 555, Lad |2001).

M. | Thampsan of al, Sdlence 272, 1300 11994,

M. | Thampsan, | Christensen-Oakgaard, M. 5 Atiesch,

|. Toamre, Anad Bad Astran Seraphes 41 599 2003).

. Kumar, E. . Quataer, | N Bahcall, Astegphys L4568,
LE3 [1948],

- H.Hill, £ Fréihtich, M. Sabnel, . kot in Salar Inderiarand
Apmeasphers, AN Cae WO, Livingsian, M 5. Matthess, Bds.
|Umiv. of Arnna Pras, Tusan, A2, 1991), p. 562,

. T Appaurchaws o al, Astraphys, [ 536, 401 200600,

. ACH. Gabrizl et al, Astron Astrophys, 300, 1119 [2002],

o L Chaphin eral, Mon Mot B Astron S0 336, 909
|2002].

oA Tuwk-Lhieze of ol getrophys [ 604, 355 12004)

. &, Tuwk-Chikze o al., in Hello- and Asfrosckmalagy:
Towarnd: a Colden Future, 0. Danesy, Bd. [Europesn 5 pace
Agency, Moardwilk, Methedands, 20041, pp. &5-90.

-5 Mathur, 5 Turek=Chibza, 5 Cowvidat, A4 Sarcia, in

Heypand the Spherical San: A New Fra of Helie and

Astrazeizmalagy, K. Flelcher, B |Eurapean Space

Agency, Moordwilk, Netherlands, 2004), pp. 9544,

|. Praweed, & Berthamicy, Asteon Asraphes. b5, 218 11954

A H.oGabriel e ol Sal Phys 162, A1 1995

A A Garcia et al, Astran. Actraphys. 442, 385 | 20088)

& Turck-Chibze of al, Salar Phys 175, 247 [1997).

4ee supparting matedalan Schance Snline.

A Cauvidat, 5. Turck-Chigza, 4 &, Kazoviches,

Astraphys. [ 599, 1434 12043).

|. {hristenzen-Dakgaard o al, Sdencr 272, 1265 114945].

| Provst, S Berthamiey, B Marel, Astran Astraphys,

353, 775 12000,

. B. Dinfrans, A. Brandenburg, A. Mardlund, A F. Stein
Astran Astraphys. 438, 345 [2O05].

L. Thuilier, 5. Dewitle, W, 2chmutz, Adv Spase 8o 38,
1342 1991).

- & Tumk-Chieze of ol in frends in Space Science and

Casmic Wision 2028, F. Fawals, | Sana-Forads,

A, Giménex, B, Batrick. Eds. |Eurapean 5pace Agency.

Maordwijk, Metherlands, 20GE], pp. 193203,

A& Garcia ot al, Sal Fhys 228, 269 [2004),

4.4, Karennik, Astraphys [ 626, 585 [200E5).

The COLF experiment i based an a consartiom af instilules

limstitnt A Astra physique Spatiale, CEArZaclay, Mise and

Bameaus Dheenatanies, France; W, Spainl invaking a

large number of sdentists and enginsers, a2 enumerated in

129, 5000 & nrizgan of international con peratian

between ES0 and MaS4 This wark & supporied in parl by

Apanish MEC grnl ArA200a-0494 2 we thank

T. Appaurhauw, w. |. Chaplin, and all the PHOEBLE graup

132 far useful discuzsions and cammems.

Supporting Online Material

wen s0ERcemag.angigicantentul 11 140594 D01
Materiak and methads

Figs, 51 10310

References

30 Januarg 2008 ascepied 19 Aprl 2008
Published anline 3 May 2007

111 2k ciance, 1 10598

Inzlude this infarmatian when citing this papar.

e

5w

e

o N 3

o
j

o
=

15
14,
20
21,
22
23

24.
2L,

r—
=

29,
3.
il

15 JUNE 2007

Downloaded from www. sciencemag.org on June 15, 2007

1593



78

Basses Fréquences : recherche des propriétés globales

S1.-Detailed data analysis procedure

The analysis presented hers is based on the GOLF/SOHO wvelocity time series, which
offers the best signal-to-noise ratio (8/N) at low frequency. From these velocity time series we
calculate the Power Spectral Density (PSD) by means of a standard fast Fourier Transform (FFT)
algorithm. We have checked that other caleulation techriques, like “zero padding” and “‘multi-
tapering”, have no effect on the qualitative results obtained in the present work. 3481
consecutive days of reduced and properly calibrated veloeity time series—starting April 11, 1996
and ending October 21, 2005—have been used (S7, $2).

Onee the PED is obtained, the region to be analyzed is selected (25 to 140 pHz), and {he
contribution of the mean solar background (53) is modeled in order to remove and, therefore,
flatten the chosen spectral region (Fig. 81). In our case, the best way is to fit locally the small
spectral region with a power law, 1.e, o perform a linear fit of the logarithm of the PED in the
selected region. Higher order polynomials do not improve the fitting between 25 to 140 pHe,
This lower limit is chosen because the slope of the background changes below and the linear
approach is no longer valid. Doing so, the statistical distribution of the points in the resulting flat
spectrum—shown in the zoomed window of Fig. 81—is a known function: a ¢ with 2 d.o.f.

Then, we compute the PSD as a function of the period (P=1/ v). This PSD is irregularly
sampled and a typieal fast Fourier transform algorithm cannot be applisd to look for the
periodicities. Thus, we compute a sine-wave fitting (with an over sampling factor of 10)
obtaining the Periodogram Spectrum, PS (see top panel of Fig. §2). Without removing the solar
background in the analyzed PSD region, the resulting PS would have had a long period trend that
would have changed the amplitude of the peaks in the Periodogram. We have verified that, in the
studied region (5 to 50 minutes), the resulting PS is only marginally sensitive to the degree of the
polynomial used to remove the solar background contribution, validating also the linear approach
described before. Furthermore, we have also verified that when shorter spectral regions are used
in the calculation of the PS (and therefore different solar background fittings), e.g., from 30 or 35
10 140 pHz, the prominent stracture around 22 to 26 minutes still appears in the PS with maxima
at 7.3- and 6-5 respectively (Fig. 82).

The statistical distribution of the points in the P8 is also a * with 2 do.f. With this
statistical distribution, a 3-o peak in the PS has 95% confidence level (instead of 99.7% for a
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normal distribution). The 99.7% confidence level iz reached at 5.81 5. However these are the
probabilities for individual points. The significance of a peak (or a structure containing several
peaks) in a given range of the P8 can be deduced from the probabilities of individual points if
they are statistically independent. Unfortunately, in our case, the points in the PS are correlated
(according to an unknown law), thus we have to compute those numerically using Monte Carlo
simulations (see section S4).

In the future, we plan to combine several instruments ‘o look for coincidences (S9). It is
also important to notice that, in the framework of the Phoebus group (53), we have analyzed the
VIRGO data. As expected, the noise level is more important than in the GOLF case and no clear
structure is directly wisible in the Periodogram Spectrum (PS). However, when we establish a
threshold in the data we obtain a peak in the PS similar o the one found in GOLF (S6). This
could be a first indication that another instrument also seas the same type of pattern.
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Fig. 31. GOLF PSD and zoom of the selected region, between 25 and 140 pHz, after removing
the background. The power excess centered at 3 mHz is due o the acoustic modes. Below 1
mHz the velocity power spectnun increases as a consequence of the convective motions in the
solar surface: the granulation and the supergranulation. The effect of the active regions crossing
the visible solar disk is important at much lower frequencies (below 1 pHz). The red points
belong o the region between 25 and 140 pHez, which is studied in the present work. The blue line
iz the fitted first order polynomial (in a log-log scals). The zoom of the region shows the
resultant flattenad speetrum (in a linear scals).
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Fig. 82. P8 computed using three different regions of the GOLF PSD. From top to bottom the
regions of the PSD considered for the computation of the P8 are: 25 1o 140, 30 1o 140 and 35 to
140 pHz respectively. The cyan shaded regions are those where the AP, structure and its first and
second harmonics are expected according to current solar models. The orangs ones are those
corresponding to the AP, for the central component (m = 0) of the £ = 2 multiplets, which are not
affected by the solar rotation, and their first two harmonics. The P8 is similar in the three cases
with the main features wisible but smoother and smoother as the resolution decreases
{consequence of reducing the length of the PSD range considered). It is also important to notice
that all the peaks above 4-o (horizontal dotted line) in all the PS are in the regions where they
could be interpreted as the consequences of the AP, or AP, and their harmonics (ses section S6).

S2.-Modeling the FSD

To better understand what could be the signature of gravity modes in the P8 and to check
different seenarios of the physics and dynamies inside the solar core, we have built a model of
the gravity-mode power spectrum using the known physics. Three different solar structure
models have been used: the selsmic model ($7), the standard model 8 (S8) and the Nice model
(59). The gravity-mode frequencies have been computed with two different osecillation codes.
Simulated Fourier transforms of the modes £ =1, 2 and 3 are constructed in frequency, and the
independent wvariable is changed into period (see top two panels of Fig. S3). Then we have
applied the same analysis as the one developed for the GOLF data (see bottom two panels of Fig.
83). Figures 84a, 84b, and S4c¢ show the resultant PS for each separated mode degree (=1, 2
and 3), as well as the one (Fig. S4d) containing all the modes togather (£ < 3).

Differant laws have been used for the mode amplitudes: from the sasiest case of constant
amplitude for each mode degree 1o more realistic amplitudes following the latest theoretical
predictions (576, §11, §72). We have also used different seenarios for the dynamics inside the
solar core. Thus, various solar core rotation rates (£2. = 0.5, 1, 2, 3, 5 and 10 ©.y, where £, is the
core rotation rate and €.y is the rotation rate of the rest of the radiative region), with a constant



4.5 Conclusion

81

profile below different solar radius (R.= 0.2, 0.15 and 0.1R o whera R, is the external limit of

the solar core) and with different rotation axes inclination (o = 90°, 60°, 30°, whare of is the
angle batweaen fhe solar rotation axis and the line-of-sight) are usad. Finally, noise can be addad
at any given S/N ratio following a 4* with 2 d.o.f statistical distribution.

The sinmlation of the modeas, whose amplitudes would change with frequency, produces
two changes in the morphology of the main peak in the PE. First, the position of the maximum
shifts 1o smaller periods (~ 22.5 minutes) because the higher amplitude modes, in the Fourier
domain, are those with smaller separations. Second, the featuras in the structure of the main peak
and the harmonics are simpler. Concerning the effact of the rotation rate, a small increass (a
factor 2) slightly changes the width of the main peak since the resolution is not high enough in
the PS 1o see the signature of each s component independently. For higher core rotation rates,
and depending on the simmlated depth in the core, the AP, peak can be dividad in two.

In the rest of this work we have only simulated the £ = 1 modes with a constant amplitude
{unless another indication is given). The constant amplitude is a good approximation because in
the region betwean 25 and 140 pHe, the theoretical surface-velocity amplitude pradictions of the
¢ =1 are roughly constant (see Fig.1 of (I7)).
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Fig. 33. Simulated g-mods PSD and associatad PS both expressed in frequency and period.
From top to bottom we have illustrated respectively the simulated PSD in frequency and in
pariod and the resultant PS in pariod and also in frequency. The simulation corresponds to the £
=1, 2 and 3 seismic g-mode frequencies, with a rigid core rotation, a constant amplitude for the
modes of the same degree and with the same observed GOLF p-mode wisibility. The cyan shaded
regions help in the identification of the AP, region and its first two harmonics. The oranges
shaded regions are the same but for the AP, stacture (of the full mode, not only the m = 0
components). The PS expressed in frequency helps in identifying the different structures because
it expands the spectrum at low periods. However due to the high complexity of the PS below the
AP, structure we have praferrad 1o concentrate our analysis on the PS above ~20 minutes. The
identification and the interpretation of the features in that region are easier than in the rest of the
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PS. The beating between the different degree modes also produces peaks in the PS (see the
structure around ¢ minutes or 0.003 Hz).
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Fig. 34. Power spectrum (PS) of simulated power spectral density (PSD) including theoretical g
modes between 25 and 140 uHz (seismic model with a rigid rotation rate). (a), (b) and (e) show,
respectivaly, the resulting power spectra (arbitrary units, not normalized ‘o the same value) of the
PSD for £=1, 2 and 3, as described in the text. (d) shows the P8 of the PSD containing all the
modes together (£ = 3). These figures highlight the periodic behavior of the g modes in the PED.
The set of modes corresponding to each angular degree gives rise to a peak on the P8 and a
sequence of harmonics. For the £= 1 modes (a) the main peak in the P8 is centered at AP, ~23.5
minutes with an asymmetric shape because of the decreasing separation of the modes at lower
periods (see Fig. 2). The behavior of the £ = 2 and 3 modes (b and ¢} can be explained in the
same way. Note that in (d), only the AP, can be easily discerned. The others, AP, and AP,
cannot be interpreted sasily as they are mixed with the harmonics of the £ = 1. Moreover, the
relative amplitudes of the £= 3 modes are so small in the GOLF data that they cannot be seen in
the composite picture.

F.3. {arbitrary units)

33.-Effects of reducing the size of the analyzed PED region

To verify that fhe assumption on the nature of the prominent structure around 24 minutes is
due to the presence of asymptotic solar g modes in the GOLF PSD, a further test has been
parformed. The underlying idea is o check the changes in the prominent PS structure (position
and width) as the spectral region, in which asymptotic behavior is expected, is progressively
reduced. By a systematic reduction of the analyzed region in the PSD while maintaining the
high-frequency limit at 140 pHe, fewer and fewer asympiotic modes are used. Then the
maximum of the peak should move to lower periods in the PS (Fig. 85). As a consequence of the
reduction of the region size, the resolution of the P8 is degraded when shorter regions are
considered and the AP, structure, between 22-26 minutes, becomes broader and broader. The
maximum of AP, structure in the simulation (Fig. 5 left) shifts towards smaller periods as it is
expected from the non-asymptotical behavior of the peaks at higher fraquencias (see also Fig. 2).
When the same analysis was applied to the GOLF data, we found a similar behavior (see Fig. 85
rght). Comparing the maximum of the peak-structure in the PS of the model with the one of the
GOLF data for the other regions we can observe that the theoretical onss are shifted to smaller



4.5 Conclusion

83

pariods. That is a consequence of the model itself and using the other two solar structure modals
(the solar model 8 and the Nice solar model) the position of the AP, structure can change
slightly. Finally, using a model with a rigid core-rotation law, the structure between 22 and 26
minutes in the region 30-140 pHz has only one peak instead of the two shown in the top panel of
Fig. 85 (laft). Therefors, it would foster the idea of a solar inner core rotating faster than the rest
of the radiative zona (see section 85). The conclusion of this analysis is that the periodicity found
in the GOLF P8D seems to follow the theoratical properties of gravity modes.
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Fig. 35. Effacts obsarved on the PE due to a systematic reduction of the analyzed region on a
simulated PSD (left) and GOLF (righf). The simulation corresponds 1o the seismic frequencies
and a constant solar core-rotation law 5 times fastar than the rest of the radiative zone at 'R ~
0.10, a set of selsmic g modas has bean generatad in the spectral rangs 30 to 140 pHz. From top
1o bottom, the lower limit changes: 30 -, 45 -, 60 - and 75 - 140 pHz respactively, The maxinm
of the AP, peak shifts 1o lower periods as the PSD region is reduced. This can be explained in
terms of the increasing weight of non-asymptotic g modes (higher frequency) as compared with
the asymptotic ones (at lower fraquency) when different spectral regions are considarad (see also
Fig. 2). The GOLF data behave like the simulation with the suspectad AP, peak-structure shifting
to lower periods as we consider smaller regions, thus less asymptotic modes are used. The S/N
ratio of the smallest region is too small and the AP, peak cannot be identifiad.

24 -Monte Carle simulations

To compute the confidence lavels we have to proceed numerically. This is because the
points in the PS are not fully independent and their degree of correlation cannot be analytically
estimated. Part of this correlation comes from the gaps in the original GOLF velocity tima saries
(6% of zeroes). The other problem is that the PSD expressed in period is not regularly spaced
and this also correlates fhe resultant PS. It is also important to notice that the 10-fime over
sampled sine wave fitting introduces a correlation that has bean fully taken into account.

To calculate the significance levels on the P8 numerically we have performed a Monte
Carlo simulation by reproducing the same analysis progedurs several times bt ganerating a new
random-noise distribution at every realization. We have verifiad that the points in the normalized
GOLF PED follow a % with 2 dof. distribution. Thus, by simulating differant random
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realizations of the PSD with the same statistical distribution, we ean check the munber of pure-
noise realizations that produces a similar result to the ons obtainad using the GOLF data. A high
number of realizations ensures a small uncertainty on the final confidence lavel. In this work we
have used N=6-10° raalizations, which give an uncartainty of less than 0.13 %.

A wvalidation of the above noise simmlations has been done in the framework of the
PHOEBUS group (paper in preparation). Instead of using the random noise generator we took
the GOLF time serias but serambling around all the data points, being sure not to use the same
randomization twice. This procedurs remowves any sinusoidal-like signal, such as the p or g
modeas, while presarving the same characteristics of any almost random velocity field (like the
convective motions) present in the original data. This method is much more time-computing
consumer because we have to change the position of 3.8 million points whils maintaining the
same observational window function (the observational gaps) and only 10* realizations ware
parformed. These results compared to the Monte Carlo of purely random noise realizations are
similar within the error bars. As a consequence, the quasi-random conwvective motions could
hardly be considared as the origin of the prominent structure in the GOLF P8 (sae section S8).

We have used three conditions to identify a given realization as a walid result (i.e. similar
to the result observed in the GOLF data) providing the presence of a relevant structure betwean
22 and 26 minutes. The conditions that should be satisfied simmltaneously ara the following: a)
maximum power of the structure above 6.5-5 level; b) an amount of average power undear the
considerad structure above 2.95 times the average power of the rest of the PS; c) a degree of
correlation above 20% between the reconstructed waves (from the selected structure) and those
issued from our refarence modal (the ons used in Fig.6). Thus, we obtain a likelihood of 99.85%
that the obsarved pattern is not due to pure noise. In parallal to this work, we have also computed
in the framework of the PHOEBUS group (paper in preparation) the likelihood (“astimated
probability™) to find this kind of pattern anywhere in the PS between 5 and 50 minutes (not
limited to the region 22-26 minutes). In this case, the likelihood is still of 99.75%, upper than the
classical 3-o confidence lavel of a normal distribution.

35.-The signal reconstruction

To raconstruct the waves in the PSD corresponding to a structure (delimited by the periods
aand &) in the PE and its first harmonie, we use the following expression:

> AJ.SM[%+¢J.]+ Zf}.s%%#@.} 1)

- i i {i:.?

where 113 the time and A, P and & are respectively the amplitude, the period the phase of the
fitted wawes in the PED.

In the reconstruction of the waves we can consider only the modes £ = 1 in the simulations
or the modes £=1 and 2 (using, for example, the same relative visibilities as the one observed in
the p modes). Indeed, as we do not only use the structure between 22 and 26 mintes but also its
first harmonie, the latter can be modified by the presence of the modes £ = 2 that are not that far
in the PS (ses Fig. 83 and Fig. 84). The level of correlation found, comparing the reconstruction
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of the waves issued from GOLF (AP, and its fimst harmonic) and those issued from the
simulations computed with £ =1 and 2 modes, is inereased by ~10 to 12% depending on the
rotation rates considered (see Figs. 86 and 87). These results support, once more, the
interpretation that the periodic signal found in the P8 is dusto the presence of gravity modes.

The reconstruction of the waves corrasponding to the AP, region is a powerful diagnosis of
the dynamics of the solar core. Fig. S8 shows the reconstruction of the wawves in the AP,—like
structure and its first harmonic corresponding to one of the noise realizations of the Monte Carlo
simulation, that is, with data containing only random noise. The reconstrcted waves (in
magenta) do not follow the expected position of the modes in the PSD. At low periods (below 5
hours), where the splittings are small compared to the resolution in period, the waves should
match the positions of the modes very well (Fig. 87), they are shifted by nearly half of the
distance between two consecutive modes. The correlation with the model iz, in this case, less

than 1%.
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Fig. 56. Reconstructed waves from simulated PSD compared 1o the original model in the PED.
Models (black lines) are computed with the seismic g-mode frequencies with only £= 1 modes in
the left panels and with modes £= 1 and 2 in the right panels. Two core rotation laws have been
simulated, a rigid core rotation and a core rotating constantly 5 times faster than the rest of the
radiative region at /R < 0.1. The reconstructed waves (between 22-26 minutes and the first
harmonie in the PS) reproducs in both cases the main features of the simulated PED (red lines for
the simulation with a rigid core and blue lines for the one with .= 5 L4,
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Fig. 57. Reconstructed waves from real GOLF data compared to the simulated ones used in Fig.
36. (a) and (b) show the reconstructed waves for a given model of the PSD with a rigid-body
rotation using respectively degree modes £ = 1 and degree modes, £ =1 and 2. (¢) and (d) show
the same reconstructed waves as (a) and (b) but for a higher rotation rate in the core. (b) and (d)
have systematically higher correlation with GOLF (green lines) than the reconstruction of a
model using only £ = 1 modes (a and ¢ pansls). On the other hand, independently of the
reconstruction method used, the correlation increases for higher rotation rates in the core(cand d
panels), with maxima for constant rotation profiles in the core 3 to 5 times faster than the rest of
the radiative zone at ¥ R _< 0.1 to 0.15. These are only qualitative results showing a trend of a
higher rotation inside the solar core.
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Fig. S8 Reconstructed waves of a random noise realization in the Monts Carlo simulation,
compared to the model of the selsmic g-mode frequencies using a rigid core rotation. The
position of the seismic g-mode frequencies is indicated in black. The magenta curve corresponds
1o the reconstructed waves using the AP, structure in the P8 between 22 and 26 minutes and its
first harmonic. The position of the maxima of the waves are shifted compared to the positions of
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the theoretical £ = 1 modes. The correlation of these reconstructed waves with the model is less
than 1%. It is only an example of the typical results found in the Monte Carlo smulation.

36.Interpretation of the other highest peaks in the P'3

Up 1o now we have focused our study on the peak structure observed in the PS between
22 and 26 minutes, but other high-amplitude peaks also appear at lower periods in the PS.
Looking at the simmlated P8 (Fig. 83 and 84) we expect 1o find more complex peak structares
distributed at low periods corresponding to the harmonies of the main signal (AP,). Even more,

these harmonics can be mixed with the ones corresponding to higher-degree periodicities (AP,

with £ = 2), which make them difficult to interpret. However, depending on the type of

imterferencas among them {constructive or destructive), the power can happen to be spread
around these positions in the PS. We have also checked the sensitive of the harmonics (position,
thickness and relative amplitude) to the different physical properties of our model (dynamics of
the solar core, solar evolution model used, etc). We found that they are extremely sensitive to the
properties of the model leading to possible misinterpretations of the observed peaks.

Apart from the studied structure (between 22 and 26 mimutes), the real GOLF P8 (Fig. 82
top) shows other 3-peak patterns with power above 4 o (remember that a 3 o distribation has a
lower confidence level than in a normal distribution due to the correlation betwesn the points in
the PE (see section £1)). No peaks have besn found above this 4 o level from 30 minutes up to
the cut-off period. As it is clearly seen in Fig 82 (fop), the three structures correspond to the
regions where we expect to find power coming from fhe first two harmonics of the AP, and AP;.
This result is much more constrained than the analysis of the AP, structure alone and it
contributes fo support the existence of g-mode signal. Moreover, the Monte Carlo simulation
derived in the previous sections based on the study of the AP, structure alone, is less restrictive
and the results represent a lower limit of the real confidence levels. In other words, if we had
demanded to the Monte Carlo sirmulations to count the number of spectra where both significant
power weare present in the AP, and AP; regions and their two first harmonics, we would have
found a much smaller number of noise realizations, i.e., a mmch higher confidence level. Indeed,
using our Monte Carlo simulation, we can add a new criterion to our tests. It consists in
observing a peak structure above 4 o in the PS in the region where we expect the AP, structure
(13 to 15 minutes) and its first harmonic and having at least a correlation above 20% with the
reconstructed theoretical models (with the GOLF data we found typical correlations above 30%
for the observed AP, structure). As a result, we found that no simulated PED hawe all these
properties simultaneously among the N=6'10" noise realizations. Therefore, none had the same
properties as those observed in the GOLF data. Therefors, it is very unlikely that the periodicities
uncovered in the GOLF PSD were the consequence of a pure noise distribution.

37 -Rotation rate of the core

The functional form of the perturbation in frequency, Avggm, induced by the rotation of the
sul, £2(t, 8), is given by (see darivation in (57 3)):
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The perturbation in frequency, Avpem, with associated observational emor spem, that
corresponds to the rotational component of the frequency splittings, is given by the integral of
the product of a sensitivity function, or kernel, Ko 1,6) with the rotation rate, £2(r, 6), over the
radiug, r, and the co-latitude, 8. The kernels, K ¢1,0), are known functions of the solar modal.

The above equation defines a classical inverse problem for the Sun's rotation. The
inversion of this set of integral equations—one for sach measured Avyem—allows us to infer the
rotation rate profile as a function of radius and latitude from a set of observed rotational
frequency splittings. A wvariant of the traditional regularized lsast-squares inversion technique
{574) has been used 1o infer the rotation rate of the solar interior down to approximately r= 0.2
R,, from MDI, GONG, LOWL, BiSON and GOLF data (51 5).

The derived solar rotation rate (§73) was applied to squation 2 to caloulate the artificial
frequency splittings of low-order # = 1 p modes that are shown in Fig. 89. The lower limit used
in the inversion procedure has been fixed to 0.2 R . Below this limit, a constant velocity was
supposed for the solar cors, with values ranging from 0.5 to 10 £24. With such a profile, and
recalling the simplifications of the theoretical caleulation, it is not expected that the rotation rate
down to /R ~ 0.16 significantly differs from that calculated for the rest of the radiative zone.
Although these low-order £ =1 p modes do not penetrate the solar core as much as higher-order
(and hence higher frequency) modes, they could be measured with higher accuracy constraining
batter the dynamics of the core. On the other hand, the £=1 g modes with frequencies falling
within the studied spectral region (25 - 140 pHz), mainly propagate inside the solar core.
Therefore, the information about the rotation of the Sun inferred from our analysis is a direct
diagnostic of the dynamical conditions inside the inner core.
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Fig. 89. GOLF £ = 1 sidereal rotational splittings and theoretical p-mode splittings computed
using different core-rotation laws as a function of the mode frequencies. The asterisks
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correspond to the frequency splittings that wers obtained from GOLF data ($76), with 1 and 3
sigma error lavels represented by the black and eyan vertical bars, respectively. Linas in different
colors and styles correspond to artificial frequency splittings that have been calculated assuming
different rotation laws for the solar core (¥R < 0.2), whereas the rotation rate for the rest of the
radiative interior and the convective zone were calculated from helioseismic inversions of
combined GOLF-LOWL-GONG-SOTMDI data.

38.-Amplitude of the gravity modes

The amplitude of the gravity modes is probably one of the most sought-after parameters
among the helioseismic community. Unfortunately, the analysis presented in this paper cannot
definitively solve this uncertainty for several reasons, namely:

1.-From the instramental point of view:

The GOLF instrament has been working on a single-wing configuration since the
baginning of the nominal mission (April 1996). This technical problem has fhree main
consequences: a) the impossibility to compute an absolute velocity calibration; b) the intensity
pollution of the final time series (817); ¢) a differamt sensitivity to the visible solar disk,
depending on whereas the blue or the red wing of the sodium line is being used, which modifies
the relative amplitndes inside a multiplet and between modes of differant dagree.

The intensity pollution has been estimated at a lavel of 13% using the p-mods powar
around 2 mHz (577). The pollution level in the solar background and on the gravity modes is
unknown and cannot be derived properly due to the lack of GOLF long time series using the
two-wing configuration o have enough resolution in the spectrum at low frequencies. Therefors,
it i8 not possibls to directly compare the GOLF data with the theoretical pradictions wsing pure
valocity or intensity caleulations.

2.-Dua 1o the type of analysis performed:

Our analysis is based on the cumulative effect of several modes (~20) that are at tha lavel
of noise and that are undetectable individually. However thanks to their asympiotic properties a
signal can be found in the P8 of the PSD. The amplituda of the peak in the P8 is not related to
the individual amplitudes of the modes but to the repetition of the pattern. We have to remember
that similar analyses have been performed during the first days of helioseismology and in the
framework of asteroseismology prior to discovering the modes individually. Even without the
detection of such individual modes, some assumptions could be mada for the structure of those
stars by their global properties: the large and the small differences. The analysis we have
proposad here follows an equivalant approach, i.e., finding signatures of the global properties of
the g modes and, if they are found, inferring some general properties of the dynamics of the solar
cora whare g modes are particularly sensitiva.

39.- Lifetime of the gravity modes

The lifetime of the g modes (related to the modes linewidth) is another very importamt
property. Historically, g modas have been considered to have very long lifetimes (up to million
of years). However, recent 2-D simulations ($75) have shown that conwvective plumes penetrating
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imto the radiative zone can excite the internal gravity waves stochastically. The lifetimes of such
gravity waves are of the order of their periods. Using our model we can study the behavior of
simulated one-bin wide gravity modes (equivalent to modes with lifetimes longer than the
duration of the observations) or modes with shorter lifetimes (several-bins wide). To be more
realistic, we have added noise by multiplying the theoretical PSD by a ¢ with 2 d.o.f random
distribution.

The resultant PSD (in arbitrary units) and corresponding PS of a 8/ = 30 simulation with
infinite lifetime modes are shown in Fig. $10a and Fig. 810¢ respectively. The visibility of the
AP, structure is now lower because of the added noise. Instead of having a big peak -- like in the
noise-free case (Fig. 84d) -- we have a more complicated structure (the exact distribution of
peaks depends on each noise realization). However, a significant AP, structure is visible (above
the limits defined in the Monte Carlo simulations) only when an unrealistic (very high) S/N ratio
in the powsr spectrum is present, much higher than the observed one in the GOLF data (ses the
zoom in Fig. 81). Therefore, in average, it is not possible to find a proper AP, -- with a small 8/N
ratio in the power spectra -- unless the probability of having energy on the modeas is transferred
imto more than one single bin.

One way to obtain wider modes is assuming they have shorter lifetimes. Thus, the power of
each mode spreads from a single bin into a Lorentzian profile covering a larger region, while the
amplitade of the mode is smaller. Fig. S10b is the resultant power spectrum of the same type of
simulation as befors (Fig. $10a) but using g modss with finite lifetimes (several months). In this
case, the 8N can be significantly reduced (8/N=5) while the P8 contimues to show a detectable
AP, structure (Fig. 810d).

While this analysis tends to favor the hypothesis of g modes having finite lifetimes, the
way to decrease the S/N ratio is mot a unique solution. We can obtain similar results (the
reduction of the 8/N ratio to have realistic PSD) by increasing the visible number of multiplet
componearts, which can be the consequence of a different inclination of the core rotation axis
(519). Moreover, a high magnetic field placed in the core or at the base of the convective zone
can also increase the number of visible components. Indeed, some theoretical studies ($20) and
more recent calculations (S27) have given a complicated picture of the contribution of a desp
magnetic field with many componeants appearing for each mode. To explore all these possibilities
and go further in this study, a more statistical approach of these simulations is needed including
heavy Monte Carlo simulations covering these different physical mechanisms mentioned here.
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profile below different solar radius (R.= 0.2, 0.15 and 0.1R o whera R, is the external limit of

the solar core) and with different rotation axes inclination (o = 90°, 60°, 30°, whare of is the
angle batweaen fhe solar rotation axis and the line-of-sight) are usad. Finally, noise can be addad
at any given S/N ratio following a 4* with 2 d.o.f statistical distribution.

The sinmlation of the modeas, whose amplitudes would change with frequency, produces
two changes in the morphology of the main peak in the PE. First, the position of the maximum
shifts 1o smaller periods (~ 22.5 minutes) because the higher amplitude modes, in the Fourier
domain, are those with smaller separations. Second, the featuras in the structure of the main peak
and the harmonics are simpler. Concerning the effact of the rotation rate, a small increass (a
factor 2) slightly changes the width of the main peak since the resolution is not high enough in
the PS 1o see the signature of each s component independently. For higher core rotation rates,
and depending on the simmlated depth in the core, the AP, peak can be dividad in two.

In the rest of this work we have only simulated the £ = 1 modes with a constant amplitude
{unless another indication is given). The constant amplitude is a good approximation because in
the region betwean 25 and 140 pHe, the theoretical surface-velocity amplitude pradictions of the
¢ =1 are roughly constant (see Fig.1 of (I7)).
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Fig. 33. Simulated g-mods PSD and associatad PS both expressed in frequency and period.
From top to bottom we have illustrated respectively the simulated PSD in frequency and in
pariod and the resultant PS in pariod and also in frequency. The simulation corresponds to the £
=1, 2 and 3 seismic g-mode frequencies, with a rigid core rotation, a constant amplitude for the
modes of the same degree and with the same observed GOLF p-mode wisibility. The cyan shaded
regions help in the identification of the AP, region and its first two harmonics. The oranges
shaded regions are the same but for the AP, stacture (of the full mode, not only the m = 0
components). The PS expressed in frequency helps in identifying the different structures because
it expands the spectrum at low periods. However due to the high complexity of the PS below the
AP, structure we have praferrad 1o concentrate our analysis on the PS above ~20 minutes. The
identification and the interpretation of the features in that region are easier than in the rest of the
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PS. The beating between the different degree modes also produces peaks in the PS (see the
structure around ¢ minutes or 0.003 Hz).
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Fig. 34. Power spectrum (PS) of simulated power spectral density (PSD) including theoretical g
modes between 25 and 140 uHz (seismic model with a rigid rotation rate). (a), (b) and (e) show,
respectivaly, the resulting power spectra (arbitrary units, not normalized ‘o the same value) of the
PSD for £=1, 2 and 3, as described in the text. (d) shows the P8 of the PSD containing all the
modes together (£ = 3). These figures highlight the periodic behavior of the g modes in the PED.
The set of modes corresponding to each angular degree gives rise to a peak on the P8 and a
sequence of harmonics. For the £= 1 modes (a) the main peak in the P8 is centered at AP, ~23.5
minutes with an asymmetric shape because of the decreasing separation of the modes at lower
periods (see Fig. 2). The behavior of the £ = 2 and 3 modes (b and ¢} can be explained in the
same way. Note that in (d), only the AP, can be easily discerned. The others, AP, and AP,
cannot be interpreted sasily as they are mixed with the harmonics of the £ = 1. Moreover, the
relative amplitudes of the £= 3 modes are so small in the GOLF data that they cannot be seen in
the composite picture.

F.3. {arbitrary units)

33.-Effects of reducing the size of the analyzed PED region

To verify that fhe assumption on the nature of the prominent structure around 24 minutes is
due to the presence of asymptotic solar g modes in the GOLF PSD, a further test has been
parformed. The underlying idea is o check the changes in the prominent PS structure (position
and width) as the spectral region, in which asymptotic behavior is expected, is progressively
reduced. By a systematic reduction of the analyzed region in the PSD while maintaining the
high-frequency limit at 140 pHe, fewer and fewer asympiotic modes are used. Then the
maximum of the peak should move to lower periods in the PS (Fig. 85). As a consequence of the
reduction of the region size, the resolution of the P8 is degraded when shorter regions are
considered and the AP, structure, between 22-26 minutes, becomes broader and broader. The
maximum of AP, structure in the simulation (Fig. 5 left) shifts towards smaller periods as it is
expected from the non-asymptotical behavior of the peaks at higher fraquencias (see also Fig. 2).
When the same analysis was applied to the GOLF data, we found a similar behavior (see Fig. 85
rght). Comparing the maximum of the peak-structure in the PS of the model with the one of the
GOLF data for the other regions we can observe that the theoretical onss are shifted to smaller



PARTIE Il : Sonder la dynamique du
coeur






CHAPITRE D

Etude de la rotation interne du Solell




96 Etude de la rotation interne du Soleil

Actuellement, le prof|I de rotation solaire est bien comtralepuis la surface solaire jus-
qu'a lintérieur radiatif & 0,&, (Schou etdll 1998, Howe etlal. 2000, Antia et Basu 2000,
Thompson et al. 2003, et ses références). La plupart deigmmitle modes acoustiques qui ont
été détectés jusqu’a présent transportent I'informatiania rotation solaire dans les couches
au-dessus de (R4, . Les observations héliosismiques ont confirmé qu'il existe rotation
différentielle dans toute la zone convective. En revanche, ldansne radiative externe (0.4
<r/ <0. 7R@) il semble y avoir trés peu de variation du taux de rotativacala latitude

- | 2007). La tachocline (voir chapitre 2) quiake la zone radiative de la zone
convective, est la limite supérieure a partir de laqueltetation atteint un taux presque constant
(rotation quasi-rigide) d’environ 430 nHz dans la zone atidé.

Pour étudier le profil de rotation des couches plus profofaieslessous de OR3,) et donc a
I'intérieur du coeur solaire, seuls quelques dizaines déas@ - les modes de degré bés3) -
et les modes de gravité qui sondent cette région, peuventi@es. Cependant, seuls quelques-
uns de ces modes p ont été détectés avec précision et seuhdidatamode de gravité a été
observé, ne nous permettant pas de définir correctemendfie g rotation solaire a ces pro-
fondeurs. Enfet, depuis le début de héliosismologie quand les travauSlaaerie et al.[(1981)
ont mené a la conclusion que le coeur solaire tourne de 2 & lias rapidement que le taux de
rotation a la surface du Soleil, plusieurs groupes ont pulidis évaluations fiiérentes du taux
de rotation dans le coeur solaire - en utilisant les modessdicpies - aboutissant a des résul-
tats contradictoires (Jimenez etlal. 1994, Elsworth let$851 Fossat et &l. 1995, Chaplin et a

). Il a été montré que modes acoustiques de bas orddegsous de 2,3 mHz) permette
d’établir un profil correct autour de OR, (Couvidat et all 2003a). Concernant la situation des
modes de gravité, nous avons vu dans le chapitre 3 qu'undantiE 2, n=-3 a été détecté
avec plus de 98% de niveau de confiance. La mesure d'un sighpbgrrait étre attribué a la
séparation en période des modes de graf4tE et la comparaison avec des modéles solaires
semble favoriser un taux de rotation moyen dans le coeuirsgibus élevé que le reste de la
zone radiativel (Garcia etlal. 2007b) (voir chapitre 4).

Dans ce chapitre, je vais utliser le code dinversion déppé par
[Eff-Darwich et Pérez Hernandez (1997) pour comprendre limmie diférents types de
modes sur I'extraction du profil de rotation du Soleil. EHisgint dans un premier temps des
données artificielles, nous allons voirffet des modes acoustiques de bas degré et d'ordre
élevé sur le profil de rotation autour de OR5. Puis, nous allons voir comment I'introduction
d’'un et plusieurs modes de gravité peut améliorer notre aiseance de la rotation du coeur
solaire. Nous nous interrogerons, en particulier, sur&esels d’erreur nécessaires afin d’obtenir
une information significative sur le taux de rotation dangdeie centrale du Soleil. Enfin, nous
allons inverser des données réelles avec les modes acmsstq avec le candidat mode de
gravite.

5.1 Code d’inversion : principe et méthodologie

5.1.1 Méthodologie des inversions

Nous avons déja vu, dans le chapitre 3, les conséquencegatatian sur les modes : une
levée de dégénerescence et I'existence de plusieurs cantpegpour un mode de degré donné
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(¢ > 0) qui sont séparés par $plitting rotationnel Cessplittingsse calculent a partir du profil

de rotation d’aprés la dérivation de Hansen etal. (1977) :

1 R 1

ou Knem(r, 8) est le kernel rotationneé,,m est I'erreur sur lesplitting.

Par ailleurs, il faut noter que les splittings mesurés sudtmnées de GOLF sont dits syno-
diques car ils tiennent compte de l'orbite du satellite autdu Soleil. En supposant que cette
orbite est circulaire de période 365 jours, les splittingkmux, correspondant au réferentiel
héliocentriqgue sont obtenus en ajoutant 31,7 nHZ @lvec =365 jours) aux splittings syno-
diques.

Le calcul des splittings pour un profil de rotation spécifiglappelle un “probléme direct”.
Le calcul du profil de rotation a partir des splittings estelppgprobléme inverse”. Soit M le
nombre de splittings disponibles. La résolution de ces Mgrgles correspondant a ces split-
tings permet d’obtenir un profil de rotation en fonction dyam et de la latitude. Plusieurs
méthodes ont été développées pour résoudre ces équatmrexémple MOLA, RLS). Le code

d’inversion utilisé dans ce chapitre a été deveIoppé;;ﬂ‘aDEmmh_eLEemz_Hﬂnan_didz_(lbW)

Ce code se base sur la méthode de régularisation des mouoairés (RLB). Elle consiste a
calculer des “kernels de résolution” a partir des donnédaisant une combinaison linéaire des
kernels rotationnels de chaque mode présent dans I'ensatebldonnées de splittings. Quant
a la méthode MOLE, elle calcule les kernels de résolution avant de faire lagmtare d'inver-
sion. Dans la méthode RLS, une fonction de régularisatiompoote un poids diérent selon la
grille de points utilisée. Pour résumer, dans la méthode, RtsSkernels de résolution ne sont

pas un but mais un moyen.

Lors de ces calculs, plusieurs itérations sdfeauées afin d’obtenir le meilleur ajustement
des données tout en ayant le plus faible erreur sur les iomstsOn parle d'itération mais
on devrait dire réalisation. Il ne s’agit pas d’'une méthageative dans le sens que nous ne
partons pas du résultat précédent du profil mais des valeuwsrthines variables du code. Plus
on fait d'itérations, plus I'ajustement est meilleur, mpigs grande est I'erreur de l'inversion.
Il faut donc choisir I'itération qui présente le meilleurmapromis entre ces deux parametres.
Dans la suite, nous avons utiliséférentes itérations selon les barres d’erreur des données
selon ce que nous souhaitions tirer des inversions. Daraslelcles barres d’erreur sont toutes
identiques pour les férents splittings, nous avons choisi l'itération 10 cardelp de tous les
modes étant le méme, nous pouvons faire confiance a desibdratus grandes. Nous parlons
d’inversions “idéales”. Quand nous voulons étudier I'alalu profil (avec les modes p), nous
prenons l'itération 9 ou le résultat est plus lissé et sifigpla comparaison de fiérents données
pour un méme profil artificiel. Pour étudier le taux de rotatjavec les modes g) dans le cceur,
notre choix s’est porté sur l'itération 8.

Regularized Least Square
2Multiplicative Optimally Localized Averagéds Corbard et {998)

et
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5.1.2 Profils artificiels

Plusieurs profils de rotation ont été simulés, permettantatieuler les splittings selon la
formule (5.1). On parle de “problémes directs”. Ces profilifieiels sont représentés sur la
Fig.[51 pour plusieurs latitudes.

lIs comportent tous la rotation fiiérentielle dans la zone convective et une rotation rigide de
0,7 a0,2R, égale a 433 nHz. Le profil de référence (apprigid) a un taux de rotation constant
dans toute la région radiative. Le second prdilef) est en forme de marche d’escalier ayant
un taux de 350 nHz dans la région 0,2-&J1 et un taux trois fois plus grand que dans le reste
de la zone radiative en-dessous de R,1 Ce profil est intéressant car bien que peu réaliste, il
est utile pour vérifier la qualité de I'inversion. Efiet, le code d'inversion a du mal a reproduire
des changement brusques de pentes. Par conséquent, ce tymdildbermet de caractériser le
code d'inversion. Enfin, le dernier profiB(nooth augmente progressivement de 433 nHz a 0,2
R, jusgu’a 1800 nHz dans le centre.
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Fic. 5.1 —Profils de rotation artificiels utilisés pour le calcul desrd@es atrtificielles. Ces profils
ont tous une rotation girentielle dans la zone convective et une rotation rigidesdia zone
radiative jusqu’a 0,2 B. lls sont représentés pour des latitudes @¢tait continu), 30 (tirés),
60° (pointillés) et 753 (tirés-pointillés).

5.2 Influence des modes p

Dans cette partie, le but est de voir comment I'ajout de mpdésbas degré et d’ordre élevé
influence les profils des inversions. Pour cela, des donméesmant de Garcia etlal. (2004b) se-
ront utilisées d’'une part et qui ont été calculées sur 208¢sjde données GOLF (on parlera des
données Gar04). D’autre part, on utilisera des données ddesp de bas degré provenant de
I'analyse de 4182 jours de données GOLE (Garcialet al. P06fgiarlera des données Gar07.




5.2 Influence des modes p 99

5.2.1 Limitation de la détection des modes p

Pour des modes p de degré donné, le point de retournememientest lié a la fréquence
centrale du modey, , par la formule :

r = CtL/a)[,n (52)

ouL=¢+1/2, w,n est proportionnelle a la fréquence centrale du modeest la vitesse du son
au pointr;. Le point de retournement interne est donc inversemenbptiopnel a la fréquence.
La Fig.[5.2 représente le point de retournement des modedpagdegré. On peut voir que les
modes de bas degrés et de fréquences élevées ont leur pogtbdmement plus proche du
coeur solaire.
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Fic. 5.2 —Points de retournement internes des modes-p a 3 avec les barres d’erreur des
fréquences mesurées multipliées par un factefir

Plus la fréquence du mode est grande, plus le mode pénéfiengément dans le coeur
du Soleil. Malheureusement, I'incertitude (la barre déen) dusplitting rotationel provenant
d’observations du “soleil vu comme une étoile” (plus selesitaux modes p de bas ordre) est
plus grande. Enféet, comme la durée de vie de ces modes a haute fréquenceitesiaédrgeur
des pics est plus grande. La Hig.]5.3 montre que pour deseinégs supérieures a 2,2 mHz, les
barres d’erreur du splitting extrait commencent a croitiguedela de 3,5 mHz, les composantes
m des modes p se superposent, ce qui rend tfisiléi I'extraction dessplittingsde ces modes
(voir chapitre 3). Pour de plus hautes fréquences, lesgpsirecessives des moded), 2 etf=1,

3 se mélangent et aujourd’hui, il n’est pas possible d'abgssplittingsrotationels avec assez
de précision pour qu'ils soient utiles dans les codes disive.

De plus, il y a plusieurs sources d’erreur dans la procédiajestement des données qui
devrait étre traitée soigneusement comme par exemplegpegion de visibilité des diérentes
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composantes m des modes_(Chaplin et al. [2006), die’du cycle d’activité magnétique sur
les composantes sectorales des mdde? (Chanlin et all_2003).

En revanche, a basse fréquence - au-dessous=d&6, a environ 2,2 mHz - la durée de
vie des modes augmente et par conséquent, la largeur desspipstite, nous permettant de
déterminer leur splitting rotationel avec une tres grandeipion. Comme nous l'avons vu pré-
cédemment, ces modes ont des points de retournement iritetae profondeurs inférieures
(r¢ plus grand) que ceux des modes de haute fréquence (au-dksOu38 et 0.1R; pour les
modest = 1 et 2 respectivement). Bien que ces modes n'apportent pderdhation sur la ré-
gion en-dessous de B4, ils permettent d’améliorer notre connaissance du profiladation
interne puisqu’ils ont des barres d’erreur plus petitesudtsgvont contribuer a I'augmentation

de la précision des inversionsf{iDarwich et al. 2007).
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Fic. 5.3 —Barres d’erreur des splittings mesurés pour les modes=p1, 2 et 3. Elles sont
repésentées en fonction de la fréquence centrale de cessmode

Aujourd’hui, seuls les modes p de bas degré au-dessus de 1 anHgté observés
dBﬂu&UpﬂdLZQddﬁamaﬂlﬂijlh&hapm}LaLdzmamszmha) Par consé-
quent, pour mieux contraindre le profil de rotation solaineuéilisant les modes acoustiques,
de nouvelles techniques pour extrairesfditting devraient étre développées pour les obtenir
avec plus de précision a hautes fréquences, c'est-a-dirbatees d’erreur plus petites (voir par

exemple Garcia et Al. 2004a).

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

Il a été montré que I'apport des modes p de bas degré (pourétpsehces en-dessous d’en-
viron 2,4 mHz) est négligeable concernant le cceur solairéesaarres d’erreur associées aux

splittings de ces modes est trop grande (voir par exempleiftatet all 2003a). C’est pourquoi
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jusqu’a présent les inversions sont réalisées jusqu’ardgsénces autour de 2,3 mHz pour les
modes de bas degré € 4).

Tout d’abord, nous avons fait des inversions poufédéents profils sans rajouter de bruit
aux splittings, avec les modes p ayant tous le méme poidar§ions “idéales”). Ces inversions
nous permettent d’avoir une idée sur le meilleur résultapqurrait étre obtenu si tous les modes
avaient le méme poids. Dans le cas des barres d'erreurgélelerésultats seront moins bons.
Dans un premier temps, on a introduit pour les madds 1 a 3, ceux dont les fréquences sont
inférieures a 2,3 mHz, puis inférieures a 3,9 mHz (Eigl 3.4) profil rigide est parfaitement
reconstruit pour les deux cas. Concernant les deux autodidspon peut constater qu’ils sont
mieux reconstruits dans le cas ou les fréquences des mo@dsas diegré vont jusqu’a 3,9 mHz.
En dfet, ces modes sondent la région entre 0,1 eR3,2nenant a de meilleurs résultats dans
cette région que ce soit pour le trou pour le profil en marclesddilier ou pour le profil lissé.
Cela a également une influence sur le taux de rotation dawsue gui est élevé quand on utilise
plus de modes bas degré et haute fréquence.
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Fic. 5.4 —Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une tfarreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p, pour Ig@dints profils simulés. Sur la figure de gauche, les
modeg <3 utilisés ont leurs fréquences inférieures a 2,3 mHz alaesmpur la figure de droite,
elles vont jusqu’a 3,9 mHz.

Nous avons donc fait des inversions en utilisant les donadéiielles calculés pour les
profils de rotation décrits dans la partie 5.1.2. Les intetés observationnelles qui leur sont
attribuées viennent de données réelles. Celles des niede3 ont été calculés pm al.

) en utilisant 2034 jours de données de GOLF et MDI.Hagses d'erreur des modes
p, £ = 4-25, proviennent de calculs de Korzenriik (Z005) en utilise28 jours de données de
MDI. De plus, du bruit a été rajouté a cgglittingsen faisant un tirage aléatoire a I'intérieur des
barres d’erreur pour que les simulations soient plus téali€£n ne prenant pour les modes de
bas degré{ <3) que ceux dont les fréquences sont inférieures a 2,3 mHFig I3 montre les
différents résultats pour les trois profils décrits dans lag5rfi.2.

Les modes p introduits sont peu sensibles a la région emaese 0,2R,. Les barres
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Fic. 5.5 —Inversions avec les modes p ayant les barres d’erreur de Gpour £ <3, seuls les
modes ayant <2,3 mHz sont introduits et poudr> 4, les modes dont<3,9 mHz ont été inclus.

d’erreur des inversions augmentent lorsque I'on se rapgrolu coeur. Les profils en marche
d’escalier et lissé sont loin d’étre reproduits par lesiisians. Le taux de rotation dans le cceur
n'est pas retrouvé avec les barres d'erreur du code d’iimrer&n revanche, pour le profil ri-
gide de référence, le profil obtenu est proche du profil initéans les barres d’erreur, avec une
légére tendance vers un taux croissant dans le coeur. Nousrodire qu’avec cet ensemble
de modes, on ne retrouve ni le profil ni une tendance fiablentétieur de la zone radiative.
Pour améliorer ce résultat, on peut d'un cété réduire leebaterreur des modes p transportant
de l'information sur la région en-dessous de B2et/ou introduire des modes g contribuant a
contraindre la partie centrale du Soleil en-dessous d&Q,1

5.2.3 Amélioration des barres d’erreur

Dans cette section, nous avons essayé de voir comment lesmdrhs degré et ordre élevé
peuvent améliorer les résultats des inversions dans la eemkessous de 0,24%, puisque les
modesf=1 peuvent avoir leur point de retournement autour désg, Pour cela, nous avons pris
les mesures de splittings sur 4182 jours de données de GOhp&és aux splittings provenant
de I'analyse de 2034 jours de GOLF, nous avons deux fois @uidnées et les barres d’erreur
peuvent étre jusqu’ay2 fois plus faibles. Pour les modes de bas ordre: (b3), les barres
d’erreur provenant de I'analyse combinée de GOLF et MDI 2432jours donnent cependant
de meilleurs résultats car cette combinaison permet d'anggn le rapport signal-a-bruit. Pour
ces modes-1a, nous avons gardé les données de Garcid 60dia)2

La Fig.[5:® montre le rapport entre la contribution de latioradu Soleil du centre jusqu’a
0,2 (figure de gauche) et 0,25 (figure de droite) et les barres d’erreur des observatidtesfa
sur les 4182 jours de données. Les valeurs inférieures alifisig que les barres d’erreur sont
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Tas. 5.1 — Description des données artificielles utilisées @oudier la sensibilité aux modes p
de bas degré et ordre élevé.
Dataset {=1(mHz) ¢=23(mHz) ¢> 3 (mHz)
Set 1l I<v<23 1<v<23 1<v<39
Set 2 1<v<25 1<v<34 1<v<39
Set 3 I<v<34 1<v<34 1<v<39

trop grandes pour pouvoir dire que ces modes apportentrdertination sur la région jusqu'a
0,2 (ou 0,25R,. Ce calcul avait été fait auparavant par Couvidat et al.3appour les données
disponibles a I'époque (2243 jours de données). lls en mva@nclu que les modes bas degré
de fréquences inférieures a 2,4 mHz avaient des barre®diemop grandes pour étre utilisés
dans les inversions. lls ne tenaient pas compte des nfoddsa 3 et n> 16. La figure montre
gu'avec les nouvelles données, la fréquence limite peetp@ussée jusqu’a 3,4 mHz. Seuls les
modest = 1 entre 2,5 et 3,4 mHz semblent avoir une sensibilité limries(proche de 1). Que
I'on calcule la contribution de la zone en -dessous deRy,®u 0,25R,, on retrouve la méme
allure de la courbe qui est tout simplement décalée versdedian facteur deux. Cela révéle
que les splittings transportent une grande part d’infoimnadans la région entre 0,2 et 0,R5.
C’est pourquoi, nous avons étudié les inversions de dormeiisielles en utilisant dférents
ensembles de modes de bas degk&l : le Set 1 correspond a un ensemble ou nous incluons
uniguement les modes ayant des fréquences inférieuresmat2z3dans le Set 2 nous ajoutons
les moded = 1 allant jusqu’a 2,5 mHz, leé = 2 et 3 allant jusqu’a 3,4 mHz et le Set 3 tient
compte des modes= 1, 2 et 3 de fréquences inférieures a 3,4 mHz. Ces ensemblegsomés
dans la TablER]1.

La Fig.[=T montre les résultats des inversions pour les gnsembles de données du mo-
dele Stepet Smoothdans le cas idéal. Les résultats pour ces deux profils soiiaises. Les
différences entre les Set 1, 2 et 3 s’observent en-dessous @,0@ut en restant dans les
barres d’erreur de l'inversion. Laftiérence est plus grande en-dessous de Bglbu le taux
de rotation est de I'ordre de 700 nHz si seuls les mode<2,3 mHz sont introduits alors que
ce taux atteint- 970 nHz en ajoutant les modes allant jusqu’a 3,4 mHz. Noussaggalement
tracé les kernels de résolution correspondant aux Set 1tgid®iesept profondeurs fiérentes
dans la partie centrale du Soleil (de 0,04 a GR® (voir Fig.[5:8). L'ajout des modes de haut
degré permet de gagner quelques pour-cents du rayon stdaisdes couches les plus profondes
(~0,13R,). Les lobes principaux sont aussi plus fins permettant i'aolas de précision dans
les calculs d’inversion, bien que la précision des résuiiatt encore faible. De plus, comme le
lobe principal du kernels de résolution calculé & (RB4se trouve a 0,R;, le profil en-dessous
de cette limite ne peut pas étre fiable.

En calculant les inversions des données artificiellesdeaiet considérées avec leurs barres
d’erreur réelles, on obtient la Fig—5.9. L'ajout des modesbds degré dans les données de
I'inversion améliore Iégerement les résultats.

Prenons d'abord le proffstep Dans le cceur, ils sont dans les barres d’erreur. Dans ke rest
de la zone radiative, on constate que les petites oscillatont atténuées montrant ainsi I'intérét
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Fic. 5.6 —Sensibilité des splittings des modes p de bas degré a leepagtitrale (en-dessous de
0,2 R, pour la figure du haut et 0,25 pour la figure du bas) du Soleil par rapport aux barres
d’erreurs correspondants a Gar07 (4182 jours de données BQOLs’agit du rapport entre la
contribution de la partie centrale du Soleil (jusqu'a 0,2@25 R, selon le cas) dans le splitting
et la barre d’erreur sur ce splitting. Ces calculs sont d’aprCouvidat et al. 2003.
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Fic. 5.7 —Inversions idéales (tous les modes ont une barre d’erredumdéz) des données artifi-
cielles. La figure du haut est pour le profil “step” et la figura Bas pour le profil “smooth”. La
courbe rouge est le profil “Smooth” artificiel et la courbe blke le profil “Step” artificiel. Voir
la description des Sets dans la Tablg 5.1. Ces profils sorlefigbsqu’a~0,1 R,.
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Fic. 5.8 —Kernels de résolution calculés pour les inversions idééless les modes ont une
barre d’erreur de 1nHz) en plusieurs points pour deux ensesntbe 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 ost3égquivalente a cause du bruit
qui combiné a un rapport entre la part de splittings due au etées barres d’erreur proche de 1
pour lest = 1, rend ces modes peu informatifs. Les kernels de résolatmespondants aux Set
1 et 3 sont représentés sur la F1g.5.10. Par rapport au casleléobe principal des kernels est
plus large et sonde des couches moins profondesROpdur le Set 1 et0,16R; pour le Set 3.
Les inversions sont donc fiables jusqu’a ces profondeurforinae des kernels étant trés proche,
cela explique pourquoi les résultats des inversions saistggmblables que pour les inversions
idéales.

Pour les profilSmooth on peut voir une plus nette amélioration dans le coeur cavde a
plus de facilité a reproduire un profil avec de faibles gnatdiest il a une tendance naturelle a
lisser les résultats.

5.2.4 Inversion des données réelles

La Fig.[=T1 montre I'inversion des données réelles pravede GOLFMDI pour les¢ <3
(pour 2034 jours de données) et de MDI (pour 2088 jours de@s)rpour les autres modés (
=4 a 25b), c'est-a-dire des modes de la section 5.2 Zéi@intes latitudes sont représentées mon-
trant la rotation diérentielle dans la zone convective. Celle-ci est retrogyréee a I'ensemble
des modes p et en particulier avec les matleam. En revanche, comme cela a été dit dans les
sections précédentes, cet ensemble de modes efitsaatipour obtenir une tendance du profil
dans le cceur du Soleil.
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Fic. 5.9 —Inversions des données artificielles avec du bruit et lesveltes barres d’erreur
des modes bas degré ordre élevé provenant de I'analyse desée® de 4182 jours de GOLF
(Gar07). La figure du haut est pour le profil “step” et la figure @has pour le profil “smooth”.
Mémes légendes ue la Fig.b.7. Ces profils sont fiables jusqi'a7 R,.
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La Fig.[EI2 montre les résultats des inversions réelleas(dia cas équatorial) avec les
données provenant de I'analyse des 4182 jours de GOLF poorddes de bas degré. On obtient
des résultats similaires aux inversions des données igltéebruitées. L'ajout des modes de bas
degré et d’'ordre élevé a pouffet d’augmenter le taux de rotation dans le coeur par rapport au
résultat obtenu sans ces modes, tout en restant dans les larreur. Cependant, la partie
radiative n’est pas stabilisée car il se pourrait que lesides réelles contiennent des erreurs et
des systématicités qui n'ont pas été prises en compte dauwdefmées artificielles. Les kernels
de résolution sont toutefois améliorés en rajoutant lesanald bas degré et ordre élevé, nous
incitant a les utiliser.

Enfin, un dernier ensemble de données réelles a été utikséalcul des splittings dépend
du rapport d’'amplitude entre les composamtediun méme mode_(Chaplin etlal. 2006). En mo-
difiant ce rapport, les valeurs des splittings augmenteg@r&ment. Le but est de voir comment
un biais sur la détermination dsplittings(dd au mauvais rapport d’amplitude entre les compo-
santesnd’un multiplet) se propage sur les inversions. En augmemnapport d’amplitude de
de 20% pour les modes=2 et de10% pour les modés= 3 augmente lesplittingsd’environ
10 nHz. Cela donne alors des taux de rotation plus grandsldamsur (voir figure du bas de
E12).

5.3 Ajout des modes de gravité

Dans cette partie, nous allons voir comment l'introductitum ou plusieurs modes de gra-
vité peut améliorer les profils. La partie précédente régetl’amélioration des barres d’erreur
des modes p de bas degré et d’ordre élevé permet de mieuxiocoingr la région autour de 0,2
Rs. Par conséquent, nous allor$eetuer I'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 ghad&é détecté avec plus
de 98% de niveau de confiance : le mdde 2, n = -3 (Turck-Chiéze et al. 20044c). Nous allons
donc dans un premier temps introduire ce mode de gravitémusieurs barres d’erreur partant
de 75 nHz en divisant par pas de dix jusqu’a 0,075 nHz, sadant/,5 nHz est une valeur
typique de barre d’erreur d'un ajustement de mode.

De plus, comme les modes les plus susceptibles d’étre détdahs un futur proche sont les
modes de bas degré £ 2) et de fréquence supérieure a 10z, un ensemble de huit modes a
été choisi pour les inversions avec plusieurs modes. Nowssgeris des modes g purg = 1,
n=-2,-3,-4et-5et =2,n=-3, -4, -5 et -6. Les diérences de splittings de ces modes entre
les profilsStep(resp.Smooth et le profil de référenceRigid) sont représentés sur la Aig.4.13.
Elle montre que par rapport au profil rigide, on peut avoir a8D0 nHz de dférence pour les
splittingsdes modes g des deux autres profils simulés. Avec des baemesut’ inférieures a 75
nHz, il serait déja possible d’extraire de I'informatiorr $eiprofil de rotation.




110 Etude de la rotation interne du Soleil

500 [T T
E A
450 * )}J;H\H% MH’ 'H\\ \H\‘/{ / \M

400 — (( .

’\HJFHN .

300

250 . oy
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Radius (r/Rg)

500 T T " " T

s
E ‘%“**”mem i

/]

= 400 7l -
B u 7

5 r 74 ’l

£ L 7

N et

& 350 r o

300

250 . oy
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Radius (r/Rg)

Fic. 5.12 —Inversions des données réelles pour les trois ensembleodesnp définis dans la
Table[5). Mémes légendes que la Egl 5.7. La figure du hauesoond aux barres d’erreur
des données de Gar07. La figure du bas correspond aux caleuspldtings en changeant le
rapport d’'amplitude entre les composantes des médeg et 3. Ces profils sont fiables jusqu’a

~0,16 R..
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Fic. 5.13 —Différences de splittings des modes g utilisés dans les inmsrgic- 1 et 2) et des
splittings du profil de rotation de référence (“rigid”). Lagure 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 méme ensemble de magles gans la partie 5.2.2.

Ajout d'un mode g : le candidat ¢=2,n=-3

Onintroduit ici, le mode de gravité= 2,n = -3 aux données des modes p. Pour une inversion
idéale, en prenant les limites de fréquence des modes basaag (Figla. 14, gauche) puis 3,9
mHz (Fig.[5I#, droite), on voit sur la Fig—5]14 que par rappd’inversion idéale n’incluant
que les modes p, le taux dans le coeur est plus haut, mais doicodel taux du profil artificiel.
Ceci est dd au fait que le mode de gravité introduit un seultpm-dessous de OR,. De plus,
comme précédemment, le profil est mieux reconstruit darégiam 0,1-0,2R, grace aux modes
de bas degré et de haute fréquence (figure du bas).

En ajoutant le candidat mode de gravité et en lui attribulrgigurs barres d’erreur, aucune
information précise n’est obtenue sur les profils. La EifJ35du haut montre le résultat des
inversions pour les €fiérents profils simulés et pour le mode g ayant une barre dede 75
nHz. Par rapport a l'inversion ne comportant que des modéa fgndance du profil rigide
reconstruit & remonter dans le cceur a pratiquement dispautre part, les résultats des deux
autres profils donnent un taux de rotation un peu plus grand ldgpartie centrale : on passe de
~600 a~720 nHz pour le profil lisse et de450 a~530 nHz pour le profil en marche d’escalier.
Cependant, les profils ne sont pas reconstruits correctemen

En revanche, en diminuant la barre d’erreur observatiéeel mode g a 7,5 nHz (FigR115
du bas), les valeurs des taux de rotation dans le coeur sappdches des valeurs du profil
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Fic. 5.14 —Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une diarreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p et un mode g, pour ffésedits profils simulés. Sur la figure
de gauche, les modeés<3 utilisés ont leurs fréquences inférieures a 2,3 mHz aloes gpur la
figure de droite, elles vont jusqu’a 3,9 mHz.

simulé bien qu’en dehors des barres d’erreur de l'invergigrsont plus petites que pour le cas
ou nous utilisons 75 nHz. Cependant, en diminuant les bafezeeur du mode g en-dessous
de 7,5 nHz, les profils reconstruits restent inchangéss3esibarres d’erreur de I'inversion dé-
croissent. Concernant les profils lisse et en marche diesealcune des inversions ne reproduit
le profil dans la région 0,1-0R,.

Les kernels de résolution de la Hig.3.16 montrent la pasities lobes principaux calculés
en plusieurs points. En fonction de la barre d’erreur, 75 (flgare du haut) ou 7,5 nHz (figure
du bas), on peut avoir une sensiblité &étients rayons. Pour une barre d’erreur de 75 nHz, le
pic principal le plus bas en rayon se trouve autour de Bgldlors que pour 7,5 nHz, les kernels
calculés pour des rayons en-dessous deR;12nt leurs lobes principaux autour de OR& Le
poids du mode g devient fisant pour avoir de I'information sur le taux de rotation @ssbus
de 0,1R.. Les résultats des inversions ou le mode g a une barre dfalleed5 nHz ne sont
informatifs que jusqu'a-0,17R, tandis que dans le cas ou la barre d’erreur vaut 7,5 nHz, il est
possible d’avoir de I'information jusqu’'a0,06R;.

Nous avons aussi utilisé une autre réalisation de bruit esundde g du profilStep La
Fig. 1T montre que le taux de rotation dans le coeur est plsipar rapport a la Fi.115.
Le bruit influence donc les résultats sur le taux de rotatiooagdur.

Ajout de plusieurs modes g

Dans cette partie, nous avons choisi d'introduire les haides g mentionnés dans la partie
5.3.1.

La Fig.[5IB représente les résultats d’inversions idgades les diférents profils avec les
huit modes g. Par rapport au cas ne tenant compte que d’'un gidelelateau en dessous de
0,1R; est reconstruit et le trou dans la zone 0,1R,Zommence a étre vu. En revanche il existe
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Fic. 5.15 —Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barreedfelde Gar04 et
l'introduction du candidat mode g pour deux barres d’erreur5 nHz (en haut) et 7,5 nHz
(en bas). La courbe rouge est le profil lisse simulé et la cewleue est le profil en marche
d’escalier simulé. Les profils de la figure du haut sont fiallsgiu’a~0,16 R,, alors que ceux
de la figure du bas jusqu'a0,05 R,.
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Fic. 5.16 —Kernels de résolution pour les modes p (Gar04) et un modegda®barres d’erreur
de 75 (figure du haut) et 7,5 nHz (figure du bas).
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Fic. 5.17 —Inversion pour le profil “Step” pour les modes p (Gar04) et uonde g ayant une
barre d’erreur de 75 nHz et avec une autre réalisation detorui
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de petites oscillations pour ce profil alors que le profilsdia’en a pas. Ceci est lié au fait qu'il
n'y a pas assez de modes permettant de sonder la zone (RL-6t2jue les pentes raides sont
difficiles a reproduire par le code d'inversion, pentes qui stexit pas pour le profil lissé.

2000 T 2000 T

1500 1500~ | -

Q/R2m (nHz)
0/2m (nHz)

1000 1000

500 bttt o

500~

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Radius (r/Rg) Radius (r/Rg)

Fic. 5.18 —Résultats des inversions idéales (tous les modes ont une diarreur de 1nHz) ne
tenant compte que des modes p et huit modes g, pourfféeedis profils simulés. Sur la figure
de gauche, les modés<3 utilisés ont leurs fréquences inférieures a 2,3 mHz aloes ppur la
figure de droite, elles vont jusqu’a 3,9 mHz.

La Fig.[5.I9 du haut montre les profils obtenus pour une baereedir de 75 nHz pour les
huit modes g. Comme pour la cas d'un mode g, une tendance testugbbien que le taux de
rotation en-dessous de 0,85 soit loin de la valeur simulée (méme avec les barres d’edeur
I'inversion) mais nous n'avons aucune information dangan 0,1-0,2R,. Cependant, I'Bet
des huit modes g se voit dans les barres d’erreur des inusrgig sont plus petites.

En réduisant les barres d’erreur des modes g jusqu’a 0,75 Ieblprofils sont beaucoup
mieux reconstruits dans le cceur et le taux autour de R;08st plus proche de la valeur réelle
pour le profil lisse. En ce qui concerne le profil en marchedadibsr, le plateau entre 0,1 et 0,2
R, commence a étre observé. Etant donné que les pentes raidetifciles a reproduire, ce
résultat est encourageant. Hiie¢, la régularisation a du mal a lisser le profil d’ou I'apgan
d’oscillations entre 0,2 et 0R,.

La Fig.[522D montre les kernels de résolution corresponalaet deux ensembles de modes.
Pour une barre d’erreur de 75 nHz (figure du haut), les kea@tsilés en-dessous de 0R2
ont leur pic principal qui se trouve en-dessous de ®R95Si on baisse la barre d’erreur a 0,75
nHz (figure du bas), ces kernels permettent de voir que I'odes@lusieurs couches pour r
< 0,1 R,. Cette région est mieux discrétisée. Mais les kernels Ecaux points - 0,2 R,
ont des pics secondaires non négligeables en-dessous Be. &h dfet, il N’y a pas assez de
modes pour avoir des kernels parfaits (piqué en un seul jagbest pourquoi, il apparait des
oscillations dans le résultat de I'inversion. D’un c6té admeaucoup de modes p et de I'autre, on
n'a que quelques modes g. Le raccordement é&tité d’autant plus que le profil a reconstruire
a des changement abrupts.
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Enfin, selon une loi empirique, le fait de multiplier le noralste modes par N devrait étre
équivalent au fait d’utiliser un seul mode ayant une bareerdur divisée pan/N par rapport
aux N modes. Nous pouvons voir ici que I'ajout de huit modesig ampact plus important que
ce que dit cette loi.

J'ai également essayé de voir si l'utilisation d'autres swd ayant des ordres relativement
différents{=1,n=-3,-10,-13,-20ef = 2,n=-5, -8, -12, -18) pouvait améliorer les résultats.
La Fig.[5221 montre que pour le profitep le profil est Iégerement meilleur.

Pour finir, un dernier ensemble d’'inversions a été calculétéisant huit modes g d’ordre
¢ = 3 et 4, Bien que ces modes provenaient d'un modéle soldiféreiit de celui des modes
acoustiques (il n'y a pas forcément compatibilité des deapéaucun 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 lobgrreur actuelles ne
permettent pas d’avoir d’information fiable sur le profil deation dans le coeur. Etant donné
gue le candidat mode g a été observé avéémints scénarios donnanffdrents splittings (voir
chapitre 3) de 300 et 600 nHz, nous avons utilisé des spidtiatiant de 200 a 700 nHz couvrant
ainsi les deux valeurs de splittings. Les barres d’erreiliségs ont également été prises de 75
a 0,075 nHz. La Fid_5:22 montre que toutes les possibiligésplittings sont compatibles avec
les données des modes p, si ce n'est le splitting de 200 nHipguie un taux de rotation négatif
dans le cceur, ce qui est peu probable par la théorie. Il nGst das possible de contraindre la
rotation dans le coeur avec les modes p et le candidat mode g.

Cependant, on peut remarquer que le profil reste inchangé'fu8,25R, quelque soit le
splitting du candidat mode g. D’autre part, entre 0,25 efR,des barres d’erreur sont faibles et
stables. Il semblerait donc que I'inversion est fiable jis@gette limite. Enfin, entre 0,2 et0,16
R, et selon la barre d’erreur du mode g, il existe de faiblé&dinces qui restent a I'intérieur
des barre d’erreur de l'inversion. Alors qu’en-dessous ,dé B, le résultat de I'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 tessbdierreur de Gar07 et ra-
joutant un ou plusieurs modes g, on obtient des résultagssingilaires aux résultats qui utili-
saient les données de Gar04. Ceci était prévisible. Le tauwtdtion dans le coeur augmente
de quelques dizaines de nHz comme vu dans la partie 5.2.3ludglp rotation dans la zone
radiative entre 0,3 et 0R, est plus stable. Les kernels de résolution sont plus fins sbitdent
mieux la région en-dessous de R

La Fig.[5.ZB montre le résultat des inversions des donnédieséavec lesplittings et les
barres d’erreur de Gar07 pour les modes de bas degré. Omatogst les changements du profil
de rotation sont faibles : ils se voient surtout dans le cds darre d’erreur du mode g vaut 75
nHz. On constate une Iégére baisse du taux de rotation.
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Fic. 5.19 —Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barreedfeale Gar04 et
l'introduction de huit modes g pour deux barres d’erreur Ti§ire du haut) et 0,75 nHz (figure
du bas). Méme légende que la HIg.3.15. Les profils sont figires’'a~0,04 R,.



118 Etude de la rotation interne du Soleil

- s ]
& C 0.04 R ]
2 10f 0.08 Ry &
3 . \\ 0.12 Rg ]
o r Q 0.18 Re ]
o 05 0.18 R u
= o 0.22 Ry ]
3 C 0.26 Rg ]
- z v A s A

w 0.0F Ve / N ~ =
© C ]
=] L ]
% —-0.5F ]
B4 L ]
. c ]
5 C 0.04 R ]
2 10fF 0.08 Ro &
3 E 0.12 Ry ]
S N 0.16 Rg ]
o 0.5 0.18 R I
= o 0.22 Ry ]
] C 0.26 Rq ]
w OO = .
] [ ]
c C ]
g —05F ]
N L ]

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Radius (r/Re)

Fic. 5.20 —Kernels de résolution pour la situation actuelle des modestuit modes g avec des
barres d’erreur de 75 (figure du haut) et 0,75 nHz (figure du)bas
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Fic. 5.21 —Inversions avec les modes p de bas degré ayant les barreedfale Gar04 et
I'introduction de huit modes ¢ = 1 et 2 d’ordres trés gférents et ayant une barre d’erreur de
75 nHz
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Fic. 5.22 —Inversions des données réelles avec le candidat mode g.\@leqrs de splittings
lui sont attribuées pour deux barres d’erreur : 75 nHz (haith nHz (bas).
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Fic. 5.23 —Inversions des données réelles avec le candidat mode g evdaires d’erreur de
Gar07 pour les modes p de bas degré. Les courbes sont tracéesi@ux valeurs dsplittings
et deux barres d’erreur pour le mode g.

5.4 Conclusion

Les nouveaux calculs des splittings sur 4182 jours de den@&RLF permettent d’avoir
des barres d’erreur plus faibles et d’avoir une meilleurssigdlité a la dynamique du cceur (en-
dessous de 0,2R;). Les kernels de résolution nous montrent également quing&sions ne
sondent le Soleil que jusqu*a0,16 R, puisque le kernel le plus profond s’arréte autour de ce
point alors que sans ces modes acoustiques, il allait jasgZR,. Nous avons donc vu que
nous pouvons utiliser des modes acoustiques de bas degi® et d’ordre élevé allant jusqu’a
3,4 mHz. Lutilisation de ces modes acoustiques changggréénent les résultats ou le taux de
rotation dans le cceur augmente, tout en restant dans leslsberreur. Toutefois, I'inversion a
partir des modes acoustiques devrait étre limitée a lamégidour de 0, R,

En ne rajoutant qu’'un seul mode g (le candidat dans le cagm)égucune information
précise n’est obtenue sur le profil entre 0,1 etR),2Si nous parvenons a avoir ce mode de gra-
vité dont le kernel est centré autour de OR}6avec un barre d’erreur de 7,5 nHz, il est possible
d’avoir une tendance du taux de rotation en-dessous ddR3,3&ns avoir d'information précise
sur le profil lui-méme.

Si nous introduisons plusieurs modes de gravité dans lessions, cela permet d’obtenir
plus d’information sur le profil de rotation en-dessous deR), car on a plus de points pour
sonder cette région. Cela nous montre que le nombre de metesportant pour tirer de I'in-
formation sur la rotation. D’autres calculs ont été faitsreroduisant d’autres modes de gravité
dans les données artificielles (des modles3 et 4). Jusqu’alors, aucun changement ne semble
étre observé dans les résultats (avec les précautionsedédains le texte). Afin d’avoir un profil
plus précis dans le cceur nucléaire, il faudrait introdu&auzoup plus de modes, que ce soit des
modes acoustiques, mixtes ou de gravité.

Enfin, avec les données actuelles, nous pouvons avoir umeriafion fiable sur le profil de
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rotation jusqu’a environ 0,1B..

Je rapporte ici deux articles soumis cette année :

— I'un sur I'introduction des modes de gravité dans les isiors :Sensitivity of helioseismic
gravity modes to the dynamics of the solar ¢g¢& Mathur, A. E-Darwich, R. A. Garcia
and S. Turck-Chiéze), soumisigtronomy and Astrophysics

— lautre sur l'influence des modes acoutiques de bas degré étevé sur le profil de ro-
tation :Influence of low-degree high-order p-mode splittings onstblar rotation profile
(R. A. Garcia, S. Mathur, J. Ballot, A.fEDarwich, S. J. Jiménez-Reyes and S. G. Kor-
zennik), en cours de correction et accep&oéar PhysicsMa contribution dans ce papier
consistait a calculer les inversions pouffélients ensembles de données de modes p avec
les nouveausplittingset barres d’erreur calculés dans ce papier.
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ABSTRACT

Context The dyn anics of the solar core cannot be properly constrained through the analysis of acoustic oscillation modes. Gravity modes are
necessary 1o understand the structure and dynamics of the deepest layers of the Sun. Through recent propresses on the observaton of these
modes — both individually and collectively — new infonmation conld be available to contribute to inferring the rotation profile down inside the
nuclear burning core.

Aims. To see the sensitivity of gravity modes 1o the Totation of the solar core. We anal yze the influsnce of adding the splitting of ons and several
E modes 1o the data sets used in helioseismic numerical inversions. We look for constraints on the uncertainties required in the observations in
Order o improve the derived core rotation profile.

Methods, We conpute forward problems obtaining thres artificial ssts of splittings detived for three rotation profiles: a ripid profile taken
a5 a reference, d step-like and a smoother profiles with hipher rates in the core. We compute inversions based on Kepnlarized Least-Squares
misthodology (RL5) for both artificial data with real emor bars and real data. Several sets of data ars used: first we invert only p modes, then
we add one and several g modes to which different values of observational uncertainties (75 and 7.5 nEz) are atiributed. For the real data, we
include g-mode candid ate, £=2, n=-3 with several splittings and associated uncertainties.

Fesults, We show that the introduction of one g mode in artificial data improves the rate in the solar core and give an idea on the tendency
of the rotation profile. The addition of more g mordes gives more accuracy to the inversions and stabilize them. The inversion of real data
with the g-mode candid ate gives a rotation profile that remains unchan ped down 10 0.2 £, whatever value of splitting we attri bute to the gmods.

Key words. Iethod s: data an al ysis — Sun: helioseismology, rotation, interior

1. Introduction of ihe solar imicnor (Schon < al. 1958: Anfia & Basu 2000:
Thompzon i al. 2003, and references thersin). Heliossizmic in-
feremces have confinmed thal ihe differeniial rovaiion observed
al the suface persisis throvghow the conveciion zoms. Thers
appears 1o be vary bitike, if any, vanation of the rodalion rals
with lalitnde in ihe owler radialive zome (04 = rfRg = 0.7
The roiation raic is almosi comsiand (= 430 nHz) in this region
which iz separaied from ihs region of differential miation by a
namow shear layer —kmown as the tachocline (Spicpel & Zahn

The Sun is a mapnciic siar and 1l & now well recopnized thai 1he
dynanical processes occurnng in the solar imk=for ars linksd
1o the aciiviiy of 1he visible exicmal layers (For a review of so-
lar and sicllar aciivily sec Schrjver & Zwaan (20000). The faci
ithai ihe Sun & siill aclive loday, oven ai the preseni low roialion
rai= (in comparson io young siars), implies thai the inilial mag-
nctic ficlds are maintamed, regencraied or amplified 1throngh

dyname ffzciz which ars indweed by fuid moiions within 1he
siar, namely rofation, conveciion and/er mandional circulalion
(suppon for this comes from obscrvalions, ¢.g., Hartmann &
Noyss (1987)). In this semss, 11 15 nocessary 1o recomsirmci
ihe solar imlemal rotational profil= from ihe suface down o
the core, 1o properly wndersiand the magmeiic aciivily of ihe
Sun. Overihs pasi decads, increasingly accnraic heboscismic
observalions from ground-based and space-based insinment:
have given = a reasonably pood descrplion of the dynanncs

Sendd qffprint requests fo: smathur @cea f1

1952; Corbard =1 al. 1958) —

The roiation profile of the Sun is also comecied to differeni
aspecis of 1he simciure and dynamics of the siar. This is ihe rca-
som why ihe rotalion raic is necded fo csiimaie ihe circulation
and she=ar insiabililizs which ars res ponsible for the redisinb-
tion of chemical ckmews (Thompson i al. 2003). Morcover,
ihs redisinbwbon of angular momenwinnm throngh ihe conpling
beiween the turbuloni convection and the rotalion cominbwizz
1o the sirong diffzreniial moiation in the conveclive zone (=g
Schow <1 al. 1998) and hence, o the dynamo cffect 1hal is
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thoughi io be respomsible for the 11-year aclivily cycle (Brum
a1 al. 2004: Gibman <1 al 2007, and references therein) and 1the
evolution of ih= Hale solar cycle (Dikpaii & Gilnan 2006).

Alihoupgh the heliossizmic inferences in the radiative zone
ar: nol a5 prectic as those found i the conveciive region, 1
could be confinned ihai the roiaiion i i= fal and Apid down
io approximaicly 0.4 Rg. Ad leasi ihree processes have becn
proposad io cxplain ths famcss of 1he oiation profile in 1he
radiaiive zons bl withowl preal smecess: the redisinbwiion of
angplar momewivm by 1he effeci of differemial rotation which
docs noi snecead in producing a compleicly dai profile (Talon
& Zahn 1997); ihe «ffzci of some magnetic fossil izl mstabil-
ilizs 1hal conld dai ihe profilz bl they have nol v been found
(Spmii 2002; Eggenberger < al. 20035) and finally, some irans-
pon of anpular momentum by mwemal gravily waves (Talon
eial 2002; Charbonnel & Talon 2005; Turck-Chitze & Talon
2007). A pencral formabism has been developed recenily 1o 1ake
inie accoun all these differeni processes (Malhis & Zahn 2004,
200%), bwi mors accurals obseryalions of 1hs solar mialion pro-
fil= arc neadad o conzirain the theorciical piciure.

The analysr of 1he mialion profik al decper layers (be-
low 0.4 Rg) and thersfors, insidz 1he solar buning cors (whers
mers ihan half of ihe solar mass & conceniraisd) conld only be
camicd ol with a fow kens of p modes — 1he low-depres modes
(£ =3 - Indoed, since the dawn of helioscismology when the
works by Clavens o1 al (1981, 1982) k=d 1o ihe conclusion thal
ithe solar cors rotaics from 2 io 9 limes fasier ihan the surface
raic, several groups have published differeni estimations of the
rotation ralz in the solar cors — wsing acoustic modes — with
comradiciory resulis (Jimencz < al. 1984; Ekwonh ci al. 1995;
Fossal ci al. 1995; Lazrck «i al. 1996; Chaplin =i al. 2001).
The importance of ihe bw order p modss (below 2.5 mHz)
io propedy ssiablich ihe profil= below 0.4 Rg has been shown
(Cowvidai «i al 2005). Gravily modes having larpge sensziivi-
fizs 1o 1he solar cors, will sipnificanmily cominbuiz 1o e=iablish
ihe acival dynamical conditions of the core.

The adveni of the new mill-nwivm saw the bugconing of
the p-miode rescarch based on ihe qualily and accimmlaiion
of hehiossismic data. In 2000, Appourchawy =i al looksd for
individwal =pikes above 150 gHz in ihe power specinim with
more than 890% confidence level thal ihe sipmal was nol pure
woise, Althowgh they conld noi idemiify any g-meds sipnaiur,
an upper limitl of iheir amplitedes could be established: ai 200
wHz, ihey would fall below 10 st in velocily, and below
Q.5 pans par million in inkewsily. Laler, m 2002, Gabrzl =1 al |
wzing 1hs sams sializiical approach, foomd a paal: thail conld be
inerpreied as one componeni of the £=1, z=1 mixed mode.

A differeni approach based on ihe scarch of nuliipleis and
recurrenl sipnals in lims (Garcia & Turck-Chazze 1997; Pallé
& Garcia 1997 Turck-Chizze =i al. 1998) have been applisd
io GOLFYScHO? velocily fime sencs (Garcia < al. 2005).
Soms fime-coharzml patiems wers found in the sipnal (Gabrizl
=1 al 1998), thus ihey conld be poiemially considered az g
modes. Turck-Chigze e al (2004) appbed thk =chmgue io
high-frequency nmbiiplsis in hops of reducing 1the deleclion

! Global Oscillations at Low Frequency (Gabriel st al. 1995)
? Solar and Heliospheric Observatory (Dominpo et al. 1995)

ihreshold while mainiaining the same confidence level. These
awhors found szveral patizne alidbmizd io g-mods= sipnals and,
in particular, ons was considered as a candidaiz for the mods
£ =121 =-3 Infaci, Cox & Guzik (2004) posinlaied ihcorcii-
cally thai this mod= could be ihe ons @ith 1he larpesi amphivd=
al 1he solar swface. This candidals & siill pressni in 1he amal-
yzis of longer time serics (Malhwr i al. 2007, and references
ihzrcin). Fmally, ihs measwremeni of a sipnal thai conld be ai-
idbwizd 1o 1he separalion in period of 1he dipels pravily modess
and ihe companzon with solar models fosicrs a fasicr rotation
raic in 1he cors 1han ihe resi of the radiative zone (Garcia o al.
2007 b).

Inihiz worl, we will sivdy how ihe inferences abowi the zo-
lar core roiaiion profile conld be improved by inclwding gravily
modes. We will siundy the =ffeci of adding cither one (the can-
didake £=2 n=-3) or several g mwodes in the daiasel ihai will be
inveried do infer the roiational profile. The cffeci of ihe obscr-
valional wnceriai=s on the denved rolalional rals will ako be
analyzed, as well as ihe imrodnction of ih: g-mods= candidais
in real p-mode dala seis.

2. Mathodology.

Helicscisnuc inferences on the imlemal moiaiion raic of he Sun
ars carfizd ow ihrovgh nunencal myversions of 1he fimctional
fonm of the periurbation in frequency, Av, g, indnced by 1he ro-
1aiion of the Sun, £X7, & and given by (soc denvaiion in Hansen
=ial 1977k

E
AVt = l f f K gl . NN, O drd® + Engnn n
r Jo Jo

The peniurbalion in frequency, &v,g, wilh srmor &, tha
comresponds o the miaional componeni of 1he froquency splii-
imgs, 15 gven by ihe imdcpral of the produci of a sensilialy
funciion, or kemel, K07, & wilh the rotalion rais, 00, &,
over the radivs, v, and 1he co-laliinds, @ The kemeks, £ 5 (v, 8,
ars kmown finclions of solar modzls.

Equailion 1 definzs ihe forwamd problem for ihe solar in-
lerior roialion raie ihrough plobal hebiossismology, sines i
iz possibk do calculale eslimaks of 1he frequency sphitings,
&V e, thal comespond 1o a given solar oialion ralz, (r,@).

Ths latier equation alse defines a classical inverse problam
for ihe Sun’s rotaiion. The inversion of ihis sci of M inlcgral
cqualions — onc for cach measwred Av,g,, — allows us o infer
1h= mialion raie profil= a= a funciion of radivs and lainnd: from
a 5l of observed roiational frequency sphilings (herzafier re-
ferred i0-as splitlings). The inversion method vwe have used was
developsd by Eff-Darwich & Pérez Heméndez (1997) and 11
iz based on 1he repwlanzed leasi-squarss methedelogy (ELS)
where the regulanzation funclion & weighied differemily for
cach iabular poini.

A ihorsiical analysEs was carged owl in order lo deizmune
1he effeci of the addiiion of g modes on ihe derivations of 1the
solar miation ralc of ihe buming core. Differeni anificial dala
s2is have been calemlaled wsing Eq. 1 and thres anificial rola-
tion raics £Xr, &) thai are shown in Fig. 1. They all have a dif-
feremital rotation m ihe convection zone and a npid rotation
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from 0.7 down i0 0.2 R cqual io £3,, =453 nHz. In ihe firsi pro-
fil= — 1the npgid profile —, ihat is owr referemce profile, 1he fai
and rigid rotaion incldes the core. The second profils — 1he
sicp profilc —, & a sicp-like profilz having a raike 3 ihncs larper
ihan 1the resi of 1he radialive zone below 0.1 R and a raic of
30 nHz m the region 0.1-0.2 85 Though thiz profils has in-
realisiic sicep changes, i1 15 wseful io check 1he quakily of 1he
inversion as these sicep profilss ars difficuli o e produce. The
rotational raiz for the thind profil= — 1th: smooh profils — in-
creases gradually from 433 nHz @i 0.2 R reaching 1800 nHz
in the cemire, being in this sense compalible with the laesi the-
orclical sindics.

The differeni anificial daia seis correspond o differeni
mode scis, as cxplained in Tablz 1. The obscrralional wn-
coriainiics for p modes (sec HE. 2) were cakulaled ihrongh
Principal Compn=i Awalysis of 1he mods 5215 exiraci=d from
a sample of 728 days-long MDI? fime-scrics (Korzenmik 2005)
for p modes with degrees ranging from =410 25, whereas for
é£=1, 3 modss, the mcenaindizss were exiracied from a com-
bined GOLF-MDI 1ime serks (Garcra <l al. 2004). The degree
range of all data scts spans from £=1 1o 25, however ihe fre-
quency rangs of 1he anificial daia =215 depends on the depres
of the mode, ranging from 1 io 2.3 mHz for é=1 io 5 and from
140 3.9 mHz for £=4 io 25. Asil is illusiraled in Fig, 2, the un-
canaimiss above 2.3 mHz for low depres modss ars very largs,
sinee i is more difficuli o estimaie ihe =phitiings as a conse-
quence of 1he blending betwoen 1he muliiplet componemis of
1he modes due o 1hs reduciion m their ifz iimes (Banelo «1al
2000; Garcia = al. 2001; Garcia =i al. 200:4; Chaplin =i al. 2002;
Couvidai i al 2003). Upio cighl differeni g modes have been
wsed i his work, four £=1 (with frequencics down o 100 gHz)
and four £=2 (wiih frequencies down io 150 gHz) which are
the modes with ihe highesi predicied amphivdes (Kwnar i al
1996; Provesi o al 2000). Since g modss have nol yel been
characiznized, differeni theorsiical incenainiizs have baenused
during ihe inversion process.

3. Rasulis
3.1. Inversions of artiiicial data

A el of mmnerical inversions were carried owl o sindy the =f-
feci of adding g modes on 1he denvaiion of ihe rotation raic
of ihe solar core. The analysis of the inversion resulis were
complamenizd with ihe study of 1he resolwiion kamels of the
inversions and the dirccl comparizon of ihe sciz of frequency
spliiiing wsed.

The inversion of the available p-mode splittings (s== Fig, 3),
as 1hose melnded insei Dy, reveals thai il is noi possible 1o re-
cover any of the three anificial miaiion profiles below 0.2 Ry
(sec Fg.1). This rsuliis alsoillusiraied by ihe companzon of
ihe splitiings calenlaled from 1he ngid, sizp and =moolth pro-
files (sec Figd), since such differences fall below 1 nHz, be-
ing the present level of wnecniainiics for these splifimgs above
ihis value. The resolwiion kemels for ihese inversions (Fig o)
ako confimm the lack of sensitivily below 0.2 Ry, since 1l & noi

* Michelson Doppler Imager (Schermer &t al. 19957

possible 1o propedy locaic and recover ihe resolwiion kemels
below 0.2 Rg.

When one g mode (£=2, n=-3 around 220 gHz) is added io
ihs p-mode data sel, as in the case of sels D; and D, the in-
version resulis improve below 0.1 Rg (soz Fig @ and Fg7), b
1hzre & noi subsiantial improvemem aromnd 0.2 Rg. The maich
between the anificial rotaiional profiles and ihe profiles esii-
matzd from the inversions improves when the srror assipned 1o
1h= g omvods is redoeed. Unlike ihe case of the inversion of only p
modes, the resobiion kemels al 0.08 Rg sipmficanily improves
when adding one g mods (soc Figs 8 and §), in parlicular when
1hz observalional vnceniaimy falls 4o 7.5 nHz. The resoluiion
Jemel al 0.16 Ry docs noi change (or slighily) wiith ihe addition
of the g mods (with an crror bar of 75 nHz), when compared
1o ihs sams resobiion kemel calculaied from the myversion of
p modes. Unlike ihe sphiiiings calcnlaled for p modes, ihe dif-
feremces inthe frequency splittings calenlaied from the three
arificial rvational profilss forihe g modss conld bz largzrihan
200 nHz (se= Fig.10), which is quiic above 1he expecied wncer-
laimics for g modes. In 1his semse, Turck-Chi ze ol al (2004)
calenlailed a folerance of +75 nHz in 1their scarch alporihm io
fmd ihe componenis of the g-mode muliipkts.

If cighi g modes are added io the p-mods data 501, as in
sels Oy and Ds, the inversion resulis (so¢ Figs. 11 and 12) in
boih ihe level of incenaindics of ihe cstimaics and ihe naich-
ing o ihe proxy molation profiles are significamily belier ihan
1hog= oblained from 1hs mversion wih only onz g mod=. The
differences in ihe frequency spliings calenlaied from ihe three
anificial rolaiional profiles for all 1he cighl g modes are signif-
icanily larger than ihs observalional wmcenaintizs and hence,
new informaiion conld be gained as compared o thai given by
i one g mode. This is panliculady imponiani in the presence
of noisy daia, sines the largsr ihs number of g modes, ihe bei-
ier the averaging of ihs wnwanied effecis of the nome in the
daia will be. The addition of several g modes helps io betier
dafme 1he resolwion kemek below 0.1 Bg (sez 1he resolution
k=mel a1 008 R, Fp=.13 and 14), whercas the resolwiion ker-
nel a1 0.16 Rg docs nol significanily change by 1he addiiion of
g modes. In dhis senss, the inferences aboui 1he rotaiional rais
of ihe core will be sipnificamily improved below 0.1 R, where
1he encrpy of the g-modes is maxinom. Very hgh frequency p
moidss (above 2.5 mHz) for £=1 and 2 should bz characiznzad
1o betiar define ihe region beiwesn 015 and 025 Rg (Carcia
<ial. 2007a).

3.2, Inverslon of real data

We have used mversions fo sindy the compaiibiliy of presemi
pmods frequency sphilings wih 1the spliflings ssiimaizd by
Turck-Chizze i al (2004) for the /=2, n=-3 g mode. The p-
mode sl comesponds 1o the mode soi wsed in Dy, where the
spliltings comespond 1o thoss calcwlaled by Korzennilk (200%)
for 2088 day-long MDI time-scrics. In Turck-Chigze i al
(2004), thres scenanos wers propossd o cxplan ihe delecied
patizm amwnd 220 yHz, with 1wo possible valnes for 1he split-
1ings, namely 300 nHz, if thi= wers a deieciion of 1wo modes (a
combination of an £=2 and a #=5), and 600 nHz, if all ihe vis-
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Tablk 1. Description of the artificial data sets nsed to study the sensitivity of p and g modes to the dynamics of the solar core.

Freq. range (mElz)

Data set g-modes Errorin g-modes (mEz)  pmodss £= 1,3 pamodes £ = 3
SetDy - - l=zv=x23 lxv=39
Set Dy £=2,n=-3 15 1=v223 lv£3D
setD, £=2,n==3 15 1= v£23 1<vx39
setD, f=l,n=-2to-5andf=2,n=-3t0-04 15 1= v£23 1<vx39
set Dy f=l,n=-2to-5andf=2,n=-3t0-04 15 1= v£23 1<vx39

ible componenis correspond 1o the same mode (the £=2 z=-3
which implics an inclined cor: olalion axiz).

Five inversions are camisd oml (s=¢ Fig. 17), name=ly ons in-
version inclnding only p modss and oiher four comaining ons
gmode, bl with differeni eslimaics of the frequency splilling
(300 and 600 nHz) and iwo obsarvaiional wneenainiizs (75 and
7.3 nHz). As 7l was illusiraled in Figs. 3, 5 and 4, thars is no
sensiiivily of ihe observed p modes 1o 1he dynamics of ihe so-
lar core. Differend rotational profiles below 0.2 Rg are oblained
for ihe differeni combinations of 1he value of the imroduced g-
mode sphiting and i& correzponding incertaidy. In all cases,
these values are compalible wiih ihe daia calculaied for the p
medes i he sense that the inversions ars inchangsd and siabl=
(il docs noi show oscillaiory componenis) above 0.2 B when
the g mods 15 added do the data sei. The rotation profil= ob-
iained wing ihs highesi value of the g-mode splitling (600 +75
nHz) proposed by Turck-Chidze =i al (2004), gives a mic in
the iner core thai 15 compaiible with the resuli from ihe dipole
analysis cami=d owl by Garcia =i al. (2007b).

4. Concluslons

In ihis paper, we have sindisd how 1he inversion of several ar-
tificial roiation profiles could be improved when g modes arc
added io the presend sel of observad p modes. The iminodue-
tion of one g mode —the candidaiz £=2, n=-3— significanily im-
proves the solution in the inmer corz (below 0.1 Rg), whencom-
parcd io thal obtamed wsing only p modes. Ii gives the gencral
irend of 1he solar cors rotaiion bul ihers is nol accurais mfor-
mation on the profils fised. If mors g modss are add=d 1o 1hs
inversion daia sl (four #=1 and four secioral £=2), 1he resull in
lenms of accuracy and cmor propagailon, Improves comparcd
with the mversion including ondy 1 g med=. However there &
siill infonmaiion nossing in the region belween 0.1 - 0.2 R,
where 1he energy of ihe g modes 1= sipmificanily lower than in
ihe region below 0.1 Rg. The informaiion given by the p modes
is neplipible due io ihe lack of sensitivily 1o these depihs, 1he
high level of uncertmmiics we have in their deicouination and
ihe neiss presenl in the data.

Finally, for ih= real daia, ihe roialion profilc obiained ws-
ing the highesi value of the p-mods spliiimg pives arale m ihs
imner core thal is compatible with ihe resuli oblained wih an
independemi dechnique by Garcia =i al. (2007b), if we pwi an
cmor bar of 7.5 nHz Morcover, we oblamed a linal down 1o

which we can imsi the inversion of ihe real daia. All the values
proposcd for the spliliings of the £=2, n=-3 g-mode candidaic
ars compalibl: with 1he spliings caleulalzd for 1hs p modes.
Indeed, ihe addiiion of the g-mode candidate with differend val-
ucs for the sphitiing and their inceniaimy, doss nol change ihe
sslimaied profils above 0.2 Rg.
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Fig. 5. Eesolution kemels computed in the inversion ofthe set Oy con-
taining only p modes and caleulated at two radii: 0.08 Rq (solid line)

and 0.16 R, (dashed line?.
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Abstract

The solar rotakion profile is well constrained dewn to about 0.25 Ry thanks to
the study of scoustic modes. Since the radins of the inmer birning point of & rescnant
acoustic mode iz inversely proportionsl ko the ratio of its frequency to its degres,
only the low-degres p modes reach the core. The higher the order of these modes, the
desper they paetrate into the 2un and tlns they carry more disgnostic information
on the immer regions. Unfortunately, the estimate of frequency splittings at high
frequency from Sun-as-a-shar messurenents hayve higher observational errors due to
mode blending, resulting in wesler constraints on the rotation profile in the inner
core. Therefore irversions for the solar internal rotation use only modes below 2.4
mHz for £ < 3. In the work presented here, we used an 11.5 year long time =eries to
compute the rotationsl frequency splitkings for medes £ < 3 using velocities messured
with the GOLF instrument. We carried out a theoretical study of the influence of
the low-degres modes in the region 2 ko 3.5 mHz on the inferred rotation profile as
a function of their error bars.

Keywords: Heliossizmology, Observations, Inverse Modeling, Interior, Radiakive
zone, Cors, Rotation
1. Introduction

Our knowledge of the solar rotation profile has been derived from the study of the
resonant acoustic medes that are trapped in the solar inkerior. Since the solar rotation
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lifts the szinmithsl degeneracy of these resonant modes, their g genfrequencies, voem,
are split into their m-components, where ¢ iz the angulsr degres, 1 the radial order,
and, m the azimuthal crder. This separation, Avps,, —ususlly called rotational
splitting (or just splitting | — depend= on the rotakion rate in the region sampled by
the mede. Using inversion techniques, the rotskion rabe st different locakions inside
the Sun can be inferred from a snitable linesr combination of the messnred rotational
splittings

MNowsadays the rotation rake inside the Sun iz rather well known sbhove 0.4 Ao
| Thompson ef ol., 199, Schou ef al, 1998, Howe ef al, 2000, Antis snd Basu,
2000). The conveckive zone is charackerized by & differential rotakion extending from
the surface down to the tacheocline locaked sround 0.7 As. Eelow the tachodine,
inside the radiative region, the Sun appears to rotake a5 a rigid body with = nearly
constant rate of ~ 433 nHz down to the solar core, .. ~ 0.25 A, The rotation rate
in=ide the core derived from pmodes iz still uncerkain (Jiménez ef o, 1994, Elsworth
et al, 1995, Chaplin ef al., 2001; Chaplin ef al,, 2004). Recent measurements of the
asyptotic properties of the dipole g modes and their comparison with solar moedels
favors a faster rotation rate inside the solar core [Garcia ef o, 2007).

For p modes of & given degree £, the radins at the inner turning peint iz =
decressing function of frequency, given by:

ry = Lfvy

where L = #4132, vy is the frequency [notw] of the mede and ¢ = ofry) the scund-
spesd ab the radins n (s== for example Lopss snd Turck-Chigze, 1994 Thus the
modess with incressing frequencies —higher radisl order n— penetrate desper inside
the 3un. Unfortunastely, when fitting Sun-as-s-star observakions the uncertainties
on the rotational splitkings thak are the mest sensitive to low-degree p modes e
wery large. Indeed, sz the modes lifetimes decresze with frequency their line widths
incresze. Therefore, for frequencies above ~ 2.3 mHz, there iz o substantial blending
betwean Lhe visible m-compeonents of the p modes. Thiz blending makes it difficult
ko extract precizely the rotakionsl splitting. At higher frequencies [~ 3.5 mHz) even
the successive pairs of £ = 0,2 and £ = 1,5 modes blend together. Az a result,
with todsy’s fitking metheds, it is still not possible bo obtain walues of the rotakional
splitkings with an sccuracy good encugh Lo be usefil in any rotakion inversion.

Ey contrast, ak low frequency —below n = 16, or sbout 2.4 mHz— the lifetimes
of the meodes incresses and thus their line width iz wery small. This sllows us to
measure thear rotational splittings with weary high predsion. Howewer, these modes
hawe immer kurming point= sk shallower depths than the high-frequency modes (sbove
0.08 and 0.12 Ry, for the £ = 1 and 2 modss respectively). Thersfore, even though
these medes do not carry sy informeation below ~ 0.1 Ag, they help improve our
kneowledge of the inner rokation rate becanse their inclusion contributes ko an incresse
of the predizion of the inversion= zince they have mnaller error bars (Eff-Darwich,
Korzemnik, and Jiménez-Reyes, 2002, Eff-Darwich ef o, 2007).

For all these ressons, rotakion inversion methedologies nsually linit the input daka
==t of low-degree p modes to low frequencies modes. For example, Couvidatk ef ol
[2003) used » limited mmber of splitkings, corresponding ko modes with £ £ 3 and
frequencies below 2.4 mHz (n = 18) resulting from fitking GOTLF! and MDI2 2,243

131cbal Ozcillabions sk Leow Frequency (Gabriel =f al, 1835)
®Michelzon Doppler Imager (Scherrer of al., 1935)

GaTtclia Totation profila ref wlc mavita.taex; 3/01/2008; 19:33; p.2
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dag-long velodby time series, to infer the solar rotation prefile. He concluded that the
uncertainties in the rotation rate below 038 were still quite large. Therdore, to
obtain a better and mere rdisble rotation profile in the inner core, we need, on one
hand, ko include low-frequency acoustic, mixed and gravity modss in the inversions
[see discussions in Provost, Berthomien, sand Morel, 2000 and Mathur e£ ol , , 2007]).
On the other hand, we also need to messure more accuraley low-degres high-order
p meodes to push further the frequency limit of the medes used in the inversions.

We present, in =ection 2, rotationsl splittings of £ < 3 modes computed using 11.5
years of GOLEF daka, paying special atbention that no biss is introduced by the solar
ackiviky or by the length of the fitting window. Thanks to the length of these new
Litne series, the splitking ervor bars are improved by VT when compared Lo previous
and shorter snalysisusing the same instrument. In section 3, we study the senzitiviky
of the rotation rate below 0.25 Ao to the awsilable p modes and their error bars.
We then discuss, in sechion 4, the inflnence of these modes on the inversions, based
on the resulting resclution kernels snd we finish by discussing the inverked rotation
profile using the newly computed GOLE splitkings.

2. Dats analysis

We analyzed a 4182 day-long time series of GOLF obesrvabions that spans the
April 11, 1996 to September 22, 2007 spoch (~ 115 wears). These cbzervations
were calibrated following the methods described in Gards. ef o, (2005). The duty
cycle of that time series is 34.5%. The GOLF instrument is & resonant scatbering
spectrophotometer on board the ScHO® spacecraft. A standsrd FFT (Fast Fourier
Transzform) algorithm wes used to compute the power spectral density This peri-
odogram estimator was used because our primary interest is the study of modes
at the medinm frequency range. We hawe therefore decided to privilege the simplest
eshimator, avoiding the use of il ki-tapers or zere- padding estimeators thak are better
suited to lock for wesk snd narrow pesks at low frequency.

To obtain the mode parameters, each pair of modes (£ = 0,2 and £ = 1, 3] waz fit-
ted to =t of asymmetrical Lorentzian, as defined in Migam snd Kosowicher (1938),
using = maxnmm-likelihood method sinee the power specbmm estimator follows a
+? distribution with 2 degress of fresdom. For additionsl detsils on this method
z=e, for example Toutain =snd Appourchsuer, 198, For esch mede we fitked the
following =et of parumeters: the amplitude, the line width, the central frequency, the
peak azynunetry, the rotational splitting (if £ > 0) and the uncorrelated badiground
noize.

It has been shown that the anplitude ratios of the m-compenents inside s mmlki-
plet could produce a bias in the splitting determinakion if they are not correctly st
[Chaplin ef al., 2006). We have therefore fized them to the averaged walues obtained
directly from the GOLF dakas zet itzelf [z=e for details Henney, 1999]. Finally, to
reduce the parameter space, we used the same ssymmetry and line width for both
modes in sny given fitking window. Indeed Chaplin ef i, (2008) demonstrabed
that using the sane width for the medes fitked sinmltanecusly in a given fitking
windew reduces the biss in the splitting determination ak high frequencies. Finally,
the uncertainties on the fitked parameters were derived from the square root of the
disgonal elements of the inverted Hessian matrix.

%3dar and Helicepheric Obeervabory (Dominge, Fleck, and Poland, 1835)

GaTtclia Totation profila ref wlc mavita.taex; 3/01/2008; 19:33; p.3
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Figure 1. Synodic splittinge for the £ = 1,2 and 3 modez fitbed usin g incressin g fi tbin g window
widthz: from1 30 bo 656 pHz. The werkical dokted linez merlk the upper limit of the modes wheee
zplitkings are used in thiz work, The ernor bar in the bobbom left comer of each plob comresponds
to £+ 20 nHz and iz plotbed as reference.

It has besn shown, using srtificial simmlakions, that the determination of the
rotational splitking could be bissed by the width of the fitking window (Chaplin
et al., 2006). This is cansed by the leskage of the neighboring modes. For exmmple the
splitting= of the £ = 2 modes could be noticeshly nodified (incressed ) at frequencies
above 15 mHz due to the leskage of the £ = 4 modes. We have studied this effect
using the GOLF data by selecting 4 different windews for the fit: 30, 4%, 55 and
6% pHz The results are plotted in Figure 1. Az expected, the values fitked for the
£ = 2 splitkings incresze ak high frequendes when wider fitking windows are used.
Thiz behawior iz consistent with the result=z cbtained by the =olawFLAG group (zes
for comperizon Figure 9 of Chaplin ef al., , 2006). Howewer, the mmallest window
(30 pHz), sl=o biszes the fitting=z st high frequency becsnse fitking =uch narrow
spectral range prevent the fitting code from properly constraining the badsground
leme]. Therefore, we have adopted the 45 pHz window as the best conpromize between
theze two effects. In the caze of the £ = 1 modes the splittings computed using
the mmalle windows are roughly constant up to 34 mHz and then incresze. For
higher frequencies the splittings incresse whatever window width is uzed and itiznet
possible to distinguish betwreen s biss induced by the blending of the two adjscent m-
components or a real incresse. Therefore we have limited our study to the splittings

GaTtclia Totation profila ref wlc mavita.taex; 3/01/2008; 19:33; p.&
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Figure 3. (a) Fitked splittings for the mode (f = 2,2 = 17) a= & function of the solar actviky
level messured by the Sdar radio flux at 10.7om, in sclar flux unit (1afu = ID_ZEWm_sz_i).
‘The asberizk with thick error bar indicates the result of fikking the full Hme series. (b) Sensitiviky
of the eplittingg to the achwity for all of the fitked modes (f =1,2 and 3).

of modes below 3.4 mHz (this linit iz indicated with a vertical dotbed line in Figure 1)
where all the splittings sre roughly constant within the error bars. Ancther spproach
ko limit the lealisge of the neighbor pesls could be to fit the whele spectrum sk ones
with the same value for the background noi=e (Roca Cortés et of., 1998).

It iz al=o important to notice that some splittings (for etample the £ = 17 = 17
mode) are slightly out of the geners] trend of the rest of the splittings (less than 2 o)
a3 a consequence of the stoch astic nature of the excitakion. This biasis in quantitative
agreement with the remultz obtained from srtificisal simulations (== Chaplin £ ol , ,
2008).

We have also verified that there is no noticesble influence of the =olar ackivity
on the extracted splitkings. To do thiz, we followed an approach similar to the one
dezaribed in Jiménez-Reyes of al., [2001): we divided the bime series in 12 indepen-
dent. 350 day-long segments® and fitked them simultsneously. A linesr dependence
on a solar activity index was added to each parameter defining the spectral profiles,
with two eceptions: first, we fixed the ssynmimetries ko the values found by analyzing
the full time =eries; second, we included » quadrakic dependence on achivity for the
frequencies of the modes We 1zed the inbegrated 10.7 an radio flux messurements
from the MNakional Geophysical Daka CEIlt.EI'EJ averaged over the durakion of each
sub-series as indicator of solar activity, The 10.7 cm radio flux has been shown to
be the indicakor that best correlates with the messured changes resulting from solar
ackivity.

Figure 2(a) illustrates the variakion of the splitting with solar sctivity for one
mede (£ = 2, n = 17), while Figure 2(b) shows the men=itivity of the splittings to
the radio flux for sl of the fitted modez (i.e. the slope in Figure 2(=)). This plot
shows that there iz no clear systemakic dependence like the one z=en for the frequency
[Jiménez, Roca Cortés, and Jiménez-Reyes, 2002; Gelly =t ol , 2002, Garcia et ol ,
2004). Moreover variakions during the solar cycle are generally marginally significant.
The splitkings obtained by fitking the whele time series are fully consistent with those

4one 350 day-lon g zegment was not fitted zince itz duty cycle iz very smsll becauze of the lozz
of cantact with the 30HO spacecraft during that epoch

*http f fvewew ngde.noss. povngde. himl
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obtained when using this activiky-depandent methed snd correspend to the 3un =k
itz mesn sctiviky level, sz expected. The resulting rotakional splitkings for modes
£ < 3 are listed in Table 1.

Eefore inverting these rotakional frequency splitkings we completed the ==t of
splittings of low-degres low-order p modes dowm ko 1 mHz with those extracted from
the analy=iz of combined GOLF and MDI time series [Garcla ef ol., 2004), then we
added high-degree modes nusing splittings of modes between £ = 4 and £ = 25 fram
the snalysiz of the 2,088 day long time series of MDI observations fitted by Korzennil
(2005).

3. Sensibility of the splittings to the rotation rate below 0.23 Ry

We have shown in the introduction that the scoustic medss of higher radial order
penetrate desper in the solar inkterior and that they are potentislly of great interest
ko better constrain the rotation inside the solar core. This is illustrated in Figure 3
where the modes listed in Table 1 are plotted as s fimction of the redins of their
immer turning peoint. The vwertical ervor bars correspond to the 1 o ervor bars of the
splittings. These uncertainties are smaller for the £ = 2 and 3 than for the £ = 1
modes becanse the visible m-components of the latter are clozer in frequency and
therefore blend together ak lower frequencies than for higher- degrese modes.
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Figure 5 Fitted modes lizbed in Table 1 sz & function of the inner turning point radii. The
error bars are the splitking error bars in nHz magnified & factor .

The smount of information on the rotation rake inside the core (r < 0.25 Ao
pre=ent in these modes depends on the predsien of the messured splittings. The
=enEitiviky of the splitkings to the rotakion rate below 025 Ag iz plotked in Fig-
ure 4(n). Thizs =ensitivity is defined == the retic betwesn the contribution of the
rotation rate below (.25 Ao to the splitking, Aoy ey,, snd the uneartainky, oopm, in
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Teble 1. Central frequencies, v,, synodic secboral
eplitkings, fbyp., and their respective 1 o error bare
(e ond & pym) compubted using 4182-d o GOLF

welocity birme series.

s n Vg - Alatn Tadm
{uHz) (nHz) (nHz) (nHz)

1. T 1185 6ega 4.0 402 2 3.2
) 1520 6368 2.3 4056.2 2.8
] 1472 8475 5.0 400.0 4.2
10 1612 7268 3.9 407 6 a0
11 1740, 2eay 10.5 2881 0.2
12 1a856 0853 12.2 4004 10.6
13 0208228 141 416 5 125
14 2166 8168 1a 5 397.3 184
15 22520340 1.0 404 7 216
16 2426 6321 20.0 386.0 26.3
17 26568 2441 13.3 346, 2 0T
18 I693 4385 185 3816 r.n
13 2838 2685 la.0 287.1 26.0
xn 963 4225 7.7 403, & 4.9
21 3058 2937 130 406 & 9.3
22 3233 28565 3.3 419.2 416
23 JE68 G523 26.9 286.1 Th.6

a2 a 1354 6251 14.2 4018 ]
'l 1636 8642 1.0 403.1 4.1
10 1674 bdad 12.3 406 & 6.9
11 1&810.3293 13.3 403.0 6.9
12 1845 2173 15.49 a28l1.6 a4
13 0821175 185 79,2 8.8
14 2217 6HAS 2.2 3474 11.3
15 2362 2628 3.7 393.4 13.5
16 2485 9310 3.8 414 7 12.3
17 2619, 7165 20.6 417.6 117
18 764 BTA] 0.4 4135 12.2
13 1888 GEET 205 4027 127
il 2024 2619 20.3 443.9 117
21 3158 9752 2.3 437.2 13.6
22 325956 2381 8.1 3892.3 1.4
23 3430 9280 386 447 B 33.4

3. a 1651 4251 135 3823 T
10 1728 1460 477 417 5 16.3
11 1266 3041 6.9 411.6 12.4
12 001 2568 8.6 404 9 9.4
13 2137 TEIL a2 383.3 11.4
14 227a 482 2.7 407.4 10.6
15 2407 666G 6.2 403, & 11.5
16 2641 7150 P 414.1 10.4
17 I6TE. 264 i 403.7 813
12 2811.4796 4.1 347.5 8.3
14 2847.110% 231 411.6 T8
X 3082 4853 7.2 409 9 9.3
21 32178177 31.3 416.0 11.4
22 2ab3 G766 46.1 S22, 6 15.0
23 3488 G252 66.4 426 2 0.0
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itz determinatkion. For = given mede, if the sen=itivity function is gresker than one,
thiz particul ar mode held useful information on the core rotation. Up to ~ 5.4 mHz,
all the modes £ < 3 are potentially interesting for the nwersions. The situation has
evolved drastically since 2003 when the previous analysis of 2,243 day-leng GOLF
and WD Lime =eries showed thak below 0.2 Ao only those modes below 2.2 mHz had
a sensikivity grester than one (zee left panel of Figure 1 in Couvidat ef al., , 2003).
In fact, when we compute the sensitiviby function below the latter redins using the
new computed GOLF splitkings we obtain the same dependence with the frequency
than below 025 A but rescaled to lower sensikivity For the £ = 2 and 3 meodes the
=ensikiviky reduction is about a fackor 2. In the caze of the £ = 1 medss the factor is
zmaller and the sensitivity curve crosses uniky at 3.1 inskead of 3.3 mH=.

Figure 4(b] shows the resulting splittings normalized by their error bars. The
predsion clearly incresszes towards the low-frequency range for the £ = 1 modes
while for the £ = 2 and 3 meodes the curves are flatter indicating that the ervor bars
are nearly constant all along the snalyzed frequency range

-
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a m N : o al L L . L

1966 1500 2000 3800 A0 3500 4000 1o 1500 3900 2503 9000 450
Frequanny {uHz) Frequenoy (uHz)

Figure 4. (&) Sensbwity of the splitkinge bo the rotation rate below 0.25 Fp sz defined in the
tert. The hor sonkal dotbed line iz the lower lingt from which the splittingg would not camy
any useful informabion on the aolar core rokation. (b) Splibkin gz normsli sed by their error bars.
Chan ge the ¥ axiz epsilon by = gms

4. Discussion

To study the effect of the £ < 3 modes sk medinm-range frequencies on the inferred
rotakion rake we carry out some 2-D inversicns.

The rotational splitkings, MAepen, are the intepral of the product of & =ensikiviby
function —or & kemd- K g (v, 8}, a lmown fimction based on a solar modd, with
the rotakion rake, £, 8), over the redius, v, and the colaktude, 8 (Hansen, Coz,
and wan Horn, 1977

F m
At = f f H g7, 8)02(r, 81drd8 + £, (1)
i o Jo

where ¢, 0. is the effective error on the messured value Ay, We assume thatk the
EYTOLE, €pn8m, follow s nomnmal distribution with & standard dewiation o s, which is
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estimated by the fitking procedure (cf. § 2], a5 listed in Table 1. This ==t of equations
defines & claszical inverse problem for the solar rotakion. The irversion of thiz zet of
M intepral equatkions — one for esch messured Avg e, — allows us Lo infer the retakion
rate profile a5 o finction of radins snd latitude from a ==t of ohserved splitkings.

The inversion method used here is bazed on the regularized least- squares method-
ology [RL3) following the prescription described in Eff-Darwich snd Péres Hernandez
(1897). In this implementation the regularization function is weighted differently for
each model grid peint (see also Eff- Darwich et al., , 2007). In swnmary, Equakion 1
iz transformed inko s makriz rd ation:

D=Axn+4¢ i2)

where 1 iz the data vector, with elements N e, snd dimension M, & is the solution
wechor to be determined at Y model grid peints, A is the matriz with the lemels,
of dimension M » I and ¢is the vector containing the ervor bars.

The RLS solution for the vector » iz given by

et = (AT A +vH) T ATD (%)

where v iz a scalar introduced ko give & suitable weight to the constraint matriz A
on the solution. Replacing D from Equation 2 we obtain

e = (ATA +vHV AT 42 R (4]
hence
R=(ATA+vH)"ATA. (5)

The matriz A is referred to a5 the resolution or sensitivity meatriz. Ideslly, &
would be the identity matriz, which corresponds to perfect resclution. However, if
we kry to find sn inverse with a resolukion matriz A close to the identibty matriz, the
zolukicn is generally deminated by the noise magnification. The individusl columns
of A display how snomalies in the corresponding medel are imaged by the combined
effect of messurement and inversion. In this ssnse, sach dement K;; revesls how rmuch
of the snomely in the _j*il‘ inversion meodel grid peoint is transferred inko the gth grid
peoint. Consequently, the disgonal elements f;; states how nmch of the informetion is
saved in the model estimate and may be nterpreted as the resolvabiliby or sensitiviby
of #;. We defined the sensitivity A; of the grid peint @; to the inversion procsss ==
follow:

b= (®)
E_;i:]_ RU
With thiz definition, a lower value of A means o lower sensitivity of x; to the
inversion of the solar rotation. We define » smoothing vector 7 with dements w; =
A:l that iz introduecsd in Equation 3 to complement the smoothing parumeter -y,
namely

feet = (AT A+ WH) 4T D (7
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Buch subshitution allows us to apply different regularizations ko different medel
grid points &, whose sensikivities depend on the daka =et that is used in the inver-
zmions. A ==t of results can be calculated for different values of -y, the optimal scluticn
being the one with the best trade-off betwea error propagakion snd the quadrakic
difference v* = | Astess— D|* 2z discuzeed in Bff-Darwich and Pérez Herndndes (1997,

Teble 3, Description of the arkificial daba sets used bo sbudy
the sen=itivi by of low-degres high-order p nindes.

Dataset £ =1 (mHz) £=2,3(mHsz) £= 3 (mHsz)

et #1 1L LLE 1< v 2E 1<e <58
Set #2 1L LDE 1< 3d 1<y <38
Set #3 1L L3d 1< 3d 1<y <38

We have performed s theoretical study ko detenmine the effect of adding the low-
degres high-order p modes in the inversions. To do so, we have computed, using
Equation 1, the splitkings corresponding to an artificisl rotation profile ((r, ). This
artificial profile haz a differentizl rotation in the convection zone (that mimics the
real one), = rigid rotation from 0.7 down to 0.2 fio equal to (- = 433 nlz and a
shep-like profile in the core having a rate of 350 nHz in the 0.1-0.2 Ao region and a
rate 3 times larger than the rest of the radiakive zone below 0.1 fg. Although this
profile with steep changes and = small drop followed by an incresse iz unlikely to
be realistic, it enables us to characterize the quality of the inversions as the inversion
code haz difficulty reproducing these steep gradients.

Three artificial data sets have been built (zee Table 2). The first, 2et #1, i= the
reference one snd contains low-degres p modes below 2.3 mHz while p modes for
£ 3 extend up ko 3.9 mHz. The z=cond ==k, St #2, adds the £ = 2 and 3 modes
up to 3.4 mHz. As we hawe shown in the previous zection, thess modes could have
some sensitivity to the rotation in the core (see Figurs 4(a)). Finslly, the third ==t
B2et #3, also sdds the £ = 1 modes up to 3.4 mHz that z==em ko be sk the =ensitivigy
limit (z== again Figure 4(a)).

Figure & shows the resulting inversions for these 3 artificial date sets. We shall
gualify these nversions ss #deal becanse all the splitkings were given the swme ecror
bars and are neiseless. The inferred rokation rabe represents the best result thak we
can obtain for each ==t of modes.

Az expected, the differences betereen the profiles appear below 0.3 fig but they wre
only significant below ~ 0.15 Ao, All slong the solar interior, the differances betmeen
Bet #2 and #£3 are very mall and are within the inversion unecertainties. Comparing
thess two data sets with Set #1, we obtain an improvement up to ~ 30% in the
despest region when the ==tz with more modes are used. Unfortumately, in all the
daka =sets, the recovered profiles are nok accurate encugh. This is easily understood
when looking st the corresponding resclution kernels: they remeain, indeed, wery
wide. Figure 6 shows some rezolution kernels for the despest model grid points and
for Bets #1 and #3. There sre no resoclukion kernels centered bdow ~ 013 A5 for
2et #1. Comparing the resoluition kernels of Bet #1 and #3, we see an improverment
in the s=cond came. Inde=d the resolution lermds are thinner (betber resclution in the
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Figure ©. BEquaborial rokation rabe obtained from tdesl inversionsz (all the modes with the
zame error bar) of an arkificial zkep profile (blue continuouz line) uzsing the three dats zetz
dezcribed in Table 2. The inversion error barz are plotbed only for the profiles resulting from
inwerking Setz #1 and #2. Sheded ares corresponds bo the region where the sclubion of the
inwerzion in not relisble az the result of the poor quality of the resclution kernelz due ko the
lack of zenzitivity of the arcugbic modes bo thiz region of the Sun.

solution of the inversion) snd they are slightly shifted to desper layers (by about 3%

of the zolar radiu=).
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Figurse 8. Resolubion kernelz of the inner model grid for 3et #1 (bop) and #3 (bottom) in
the fdesl coze (all the modes hawe the same emror bare).
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We hawve shown the improvements of adding low-degres high-crder p nmedes in
the ideal inwersions. Howewer, the obeerved splittings have non-uniform error bars.
Therefors, we inverted the sume sets of artificial splitkings but using the actual
messured error bars. To be more realistic, Gaussian noize waz also added to the
artificial splittings, commen=urable ko their corresponding uncertainty. The resulting
rotation profiles sre plotted in Figure 7. As for the ideal caze, Sets #2 and #3 give
the same qualitakive results and both are slightly bether in the core than 2et #1, even
tough the differences are within the mversion error bars. Nevertheless, the solution
iz improved in all of the radiative region where the ripples are reduced and the
zolukicn iz mnoother when more modes are added. Therefore, even with the reslistic
uncertasinties, the recovered rotskbion rake is more acourate when Sets #2 or #3 e
uzed. Unfortunatdy, the contribution of the £ = 1 modes in the 2.5 to 3.4 mHz range
remains negligible with the present magmitude of their uncertainties.

8

Figure 7. Equaborial rotabion rabe cbtained from the inwersicns of the artificial step profile
(blue conbinuous line ) uzing the three dats zetz dezcribed in Table 2 buk with the real error barz
&2 described in Section 2. Bor clar by, the inwersion errar bars are plotbed only in the inverzion
of the Set #2. Shaded area comesponds bo the region where the solubion of the inversion in
not relisble az explained in Figure 5.

Including reslistic uncertainties result= in significant changes in the resolution
kernel= (=== Figure 8). Indeed, the coefficients of the linesr combination given ko each
zplitting [irversely proportionsl to the error bars) changes the linesr combinakion of
the modes used to compute thoss resclution kernes Therefore the inner resolution
kernels shift cutwards: the maxdmmun of the despest one i= now at sround 016 F,
for all sets and, of course, are wider than the ones of the ideal case The differences
betwes the resolution kermes deduced from Sets #1 and #3 are smaller, explaining
why the =solutions in both cases are so similar.

After having studied the improvements in the rotation rake that we can expect by
adding the low-degres high-order p modes we computed the same ==t of inversions
using the real dats. Figure 9 shows the inferred rotation rate for the real dats using
the Setz #1, #32 & #3. The results are similar to what we found for the srtifical
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Figure &8 Reaolubion kernels of bhe inner model grid pointe for Seb #1 (bop) and #3 (botbom)
buk uzing splitkings with realistic uncertainkies.

cazes with realistic uncertainties. Indeed, the rotation rake below ~0.25 Ag slightly
changes when comparing Set #2 and #3 (that cannot be distinguished within the
error bars) ko et #1. The rotation profiles show o mnall incresse inside the core when
the new modes are added (Sets #2 snd #3). The difference is barely significant down
to 0.16 Ag which is the reliability limit of the inversion. Az we slready knew | we need
graxvity modes to get more informakion sbout the dynamics of the despest layers of
the core (Mathur ef ol., 2007). In the rest of the radiative zone [sbove 0.25 fig) the
profiles inferred using the three =ets are the zaume.

We have also bested the effect of incressing the amplitude ratio of the visible m-
components of the £ = 2 snd 3 modes by 20 and 10% respectively. The resulting
splittings are systematically incressed by ~ 10 nHz for the £ = 2 nmodes sand by 3 to
4 nHz for the £ = 3 modes. The inversion computed with these new splittings gives
the same qualitative results than those shown in Figure 9 the inferred profiles are
improved when more modes sre used (2t #2 and #3). For thees two profils, the
rotation rake obtained at (.16 A= has incressed by some 77, which is still within
the inversion error bars.

%. Concluzion

We have analyzed a 4,182 day-leng time =eries of GOLF vwelodby observalion and
hawe derived the frequencies snd the splittings of the sconstic modes up to 3.4 mHz.
We used o 45 pHe window to fik the £ = 0,2 and 1,3 pairs to limik any biss in the
fitked splittings. By fitking shorter time series sinmlkanecusly snd including a linesr
dependence of the splitking with the solar sctivity, we hase checled that for mest of
the modes the wariation of this parameter with the sctivity iz within the ervor bars
estimated using the whole time series.
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Figure 3 Equaborial robabion rabe of real daks using only low-degree low-order p niodes up
to 2.8 and 34 mHsz and the same zet of high-depree modes. For clarity, the invemrsion emor
bare are shown only for the result of inwverting Set #1. Sheaded area corresponds to the region
where the sclubon of the inversion in not relisble sz explained in Figure &

“We then corried out a study of the sen=itiviby of the rotation of the core (below
0.25 Az to the £ £ 3 modes up to 3.4 mHz. We show that the contribution of the
rotakion rake in the core to the splittings of the £ = 2 snd 3 modes are several times
the size of their current error bars. By contrast the £ = 1 modes in the 2.5 to 3.4
mHz range have a contribukion from the core of the sumne order of magnitude as
their error bars. Therdfore, they canmeot provide waluable informeation on the core’s
rotation.

By using artificial inversions of a step-like profile we have shown thak, ideslly, the
new moedss would improve the inferred rotation rate in the core but with a smsall
accuracy on the profile itself due to a lack of resolution in the imner regions of the
2un — sz indicated by the corrssponding resclution kernels. The effect of inclnding
the £ = 1 modes betwem 2.5 and 3.4 mHz is negligible with the ourrent size of their
error bars. Using the real ervor bars degrades the inferred solution and the differences
in the core profile are within the inversion uneertainties. However, the profile in the
rest of the radiative region is smoother when meore modes are used, demenstrating
thak the inclusion of those medes improve the inversion results.

Finally, the inversion of the real daks, including the larger =t of low-degree low-
order 1 medes, shows no sighificant differences bebween Set #2 and #3 lle for the
artificisl data. There is s small incresse of the rotation rate below 025 Ay compared
ko the reference Bet #1 but it iz within the inversion eror bars. The resclution
kernels are improved when the low-degree high-crder p modes sre included and the
resolution keamels ak the despest locakions are shifted by 3% of the =olar radius
towrards the center. This result suggests that with the present ervor bars it is better
ko u=e such modes in the inversions (ak lesst for the high order # = 2 and 3 modes].
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To progress in the inferences of the rotation rake in the solar core we would nesd
Lo messure low degres modes: scoustic, mixed snd gravity meodes thak will bring =
direct signatiure of the dynamics of the still hidden core of the Sun.
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Cela fait environ 30 ans que les instruments dédiés aux mehdliosismiques sont dé-
veloppés et améliorés. Entre les réseaux au sol tels queI\B%(IRISE ou GONGH et les
instruments spatiaux comme GOEFMDI/SOI' ou VIRGOl a bord de SoH(ﬂ de nom-
breuses caractéristiques du plasma solaire ont pu étrigésud
Nous avons vu dans les chapitres précédents la situatioeligctoncernant la détection des
modes acoustiques et des modes de gravité. Cependant feemaarces actuelles des ins-
truments héliosismiques ne nous permettent pas d'ateiledr faibles vitesses de la plupart
des modes de gravité pour lesquels les derniers calculsdhés donnent des estimations de
vitesses autour de 0,1nisna la surface du soleil (Kumar ef al. 1996, Anddrsen [1996hsDa
[Turck-Chiéze et al| (2004c), en utilisant 8 ans de donnéescdndidats modes de gravité ont
été détectés avec 90% de niveau de confiance en faisant Urezatee sur des fenétres de 20
#Hz. Un candidat se situe méme au-dessus de 98% de niveau filencensur une fenétre de
10 uHz (Turck-Chiéze et al. 2004b, Mathur eflal. 2007, voir ctrag). De plus, une signature
des modes de gravité dipolaires & basse fréquence a été&sigvac un niveau de confiance
supérieur & 99% (Garcia efal. 2007b, voir chapitre 4). Liacjpale limitation des observations
de GOLF est le bruit solaire mais maintenant, se rajoutegitizntation du bruit instrumental
lié au vieillissement du détecteur. La Fig. 3.4 (DSP de GOhRsdle chapitre 3) illustre les
différents bruits intervenant dans les mesures au début defati®n de SoHO et nous voyons
gue dans la région correspondant aux fréquences des modeavité, le bruit de granulation,
de supergranulation et des régions actives domine la DSP.

Une des priorités pour la nouvelle génération d'instrumest de diminuer ce bruit solaire
et de maintenir un bruit instrumental inférieur a I'erretatistique. D’autre part, la technique
consistant a mesurer la vitesse Doppler sur une raie dptisordu spectre solaire a prouvé
gu’elle pouvait fournir les plus faibles niveaux de bruihdda région ou se trouvent les modes
de gravité. C’est pourquoi, au CEA de Saclay, un nouvelunsént, successeur de GOLF, a été
congu sous la responsabilité scientifique de Sylvaine FQiuikze (Turck-Chiéze et al. 2006) et
du chef de projet Pierre-Henri Carton et construit grace éoleboration de trois services du
CEA (SAp, SEDf et Slﬁ) ainsi que de I'lAC (Instituto de Astrofisica de Canaria&jant de
passer a une version spatiale, un prototype technologisfuendrain d'étre mis au point afin de
trouver des solutions techniques aux nouveaux progréesamgdic et de montrer la faisabilité
d’'un tel instrument. Dans ce chapitre, je vais présentedifrentes techniques d’observation,
expliquer les diérents objectifs de cet instrument et enfin décrire |&8dints éléments qui le
constituent.

1Birmingham Solar Oscillation networmlal__llg%)
2International Research on the Interior of the S@@)l
3Global Oscillation Network Grou

i(Leibacker 1599
4Global Oscillations at Low Frequenmg%)
5Solar Oscillations Investlgatlonmmg%)
évariability of solar IRradiance ans Gravity OscillatiolEréhlich et al[1995)
’Solar and Heliospheric Observatoly, (Domingo ¢t al. 1995)
8Service d’Electronique, des Détecteurs et d’Informatique
9Service d’Ingénierie des Systémes
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6.1 Caractéristiques des instruments héliosismiques exis tants

Les ondes acoustiques ou de gravité déplacent les coudeeseis du soleil provoquant
des mouvements de la surface du soleil. Pour mesurer cescdépgnts, deux technigues sont
utilisées. La premiere consiste a mesurer les variatiomsoptétriques sur une ou plusieurs
bandes du spectre électromagnétique solaire. Alors qeetmde technique permet de mesurer
la vitesse Doppler sur une ou plusieurs raies Fraunhofer.

Nous pouvons soit observer le Soleil en intégrant le disglare, soit faire une image du Soleil
pour accéder aux modes de degré élevé. Dans le premier G&deleest contenu dans un seul
pixel. De cette maniére nous ne pouvons détecter que lessniedbas degrég € 0 a 3) et
uniguement les composantés- m pair si I'axe de rotation est orthogonal a la ligne de visée.
A cause d’une résolution spatiale trop faible, I'amplitutis vitesses des modes de degré élevé
est quasi-nulle. Pour les composanfes m impair, la surface pour des vitesses positives est
comparable a la surface pour des vitesses négatives, cestqail'erigine de I'annulation de

la vitesse globale. D’autre part, en faisant une image, defeside degré élevé, pouvant aller
jusqu'a¢ =~1000 (en prenant l'intégralité du Soleil sur des CCD 1¥P@324), voir 3000 en
prenant des portions du Soleil sur le méme type de CCD, sopsaibles.

6.1.1 Mesures en intensité

A bord de la sonde SoHO qui a fété ses 10 ans en 2005, I'instiuMi®RGO est un en-
semble de 3 instruments dont un qui est constitué de 2 phtesn€et instrument mesure des
variations d'intensité sur 3 bandes spectrales : 402, 5862nhm. |l observe le Soleil de facon
intégrée, donnant accés aux modes de bas degré. lifigsieid’ extraire les modes acoustiques
en-dessous de 2 mHz avec ce type de mesures car @Hig. 6.6ematen-dessous de cette va-
leur le bruit est un facteur 10 au-dessus de celui de GOLFaaguainulation turbulente perturbe
fortement la photosphére. Pour obtenir cette figure, unmalisation a étéféectuée en terme
de puissance des modes acoustiques dans la région de 2 a 4fimHe pouvoir comparer les
spectres des deux instruments. Aussi, en mesurant enitétdadruit solaire s’avere étre plus
haut que pour les mesures en vitesse radialefliet) & contraste en vitesse est plus faible qu’en
intensité. De plus GOLF fait des mesures a 300-400 km dansdmgphére alors que VIRGO
fait des mesures plus prés de la surface.

6.1.2 Mesures en vitesse

Cette méthode a été utilisée par Leighton étlal. (1962), ca germis de détecter pour la
premiére fois les oscillations solaires de 5 minutes deogéri Depuis, plusieurs instruments
utilisant la technique Doppler ont été mis au point.

Parmi les instruments toujours en fonctionnement, il y @&geau sol BiISON qui est constitué
d’instruments situés dans 6 sites. Les mesures sont faités imie de potassiumi£769,9 nm).
Enfin, un autre réseau sol est le réseau GONG (sur 6 sitesmégyalequi est un tachometre
de Fourier qui étudie la raie du Nickel£676,8 nm). Il détecte les modes de haut degré car il
résoud le disque solaire sur 1024024 pixels.

En ce qui concerne les mesures spatiales, deux instrumergsonde SoHO font des mesures
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Fic. 6.1 —Comparaison des spectres de puissance de mesures en {@€3sE) et des mesures
en intensité (VIRGO) (Communication privée de R.A. Garcia)

de vitesse radiale. GOLF est un spectromeétre a résonanagtitage qui analyse le doublet de
la raie du sodium, D1 et D2 (respectivemar89,6 nm et 589 nm). Intégrant le disque solaire,
il ne peut détecter que les modes 0 a 3 et marginalement quelqués 4 et 5.

La sonde SoHO comporte aussi I'instrument : YBDI qui est un tachomeétre de Fourier et tout
comme GONG, il fait des mesures sur la raie de Nickel et régodisque 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 découvéiedébut de la mission,
la zone convective et la tachocline ont été au cceur des igagshs permettant une meilleure
compréhension de la dynamo solaire_(Dikpati et Gilrnan 20Q&¥i a permis de montrer que
I'activité solaire n'est pas uniqguement liée a uiieede surface. Enfiet, il semblerait qu’au
moins I'ensemble de la région convective joue un rble ciudaas les divers phénoménes ob-
servés a la surface du Soleil. Cependant pour bien commrdigholution a long terme du
champ magnétique, nous avons besoin d’avoir une meillési@vde la dynamique interne du
Solell, incluant les couches les plus profondes de la zodiatize. Les instruments GOLF et
SOl (Bertello et all 2000, Thiery etlal. 2000, Garcia et aD9)2004a, Gelly et al. 2002) ont
fourni des données sur les modes acoustiques de bassentéqué ont permis de mesurer la

vitesse du son dans le coeur avec une grande prédision (Dhieke et al. 2001, Couvidat ef al.

) ainsi que d’extraire un profil de rotation jusqu@ 2R, mais pas encore sous contrble




6.2 Objectifs scientifiques et cahier des charges de GOLF-NG 155

en-dessous de 03 (Couvidat 2002, et voir chapitre 5)fEDarwich et al. [(20d7) ont montré

gu’une rotation diérentielle entre 0,4 et OR, était peu probable a faible latitude.
Etant donné que la zone radiative représente 98% de la malsg® sla compréhension de la
dynamique de cette région est essentielle.

Les principaux buts scientifiques de I'instrument sciemiiéi 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 régdiative

— étudier I'évolution temporelle des modes sur plusieutdesyd’activité solaire

— étudier la zone de transition entre la photosphére et Enobsphére a I'aide de la raie du

sodium [(Jiménez-Reyes eflal. 2007),

— comprendre s'il y a dediets d’activité solaire, liés a la région nucléaire.

Afin de pouvoir observer les modes de gravité qui vont metréodes contraintes sur ces
phénomenes-Ia, il faut pouvoir mesurer des signaux jussjyassible~0,1 mmys. Pour arriver
a ce but, dférentes méthodes doivent étre mises en place :

1. baisser le bruit de granulation solaire d’un facteur 5 @dQrapport a GOLF

2. augmenter le taux de comptage d’un factel par rapport & GOLF (environ 2,540
cpgs en moyenne par détecteur soif bpgs par canal (& mi-hauteur de la raie) alors que
GOLF mesure 1,2.70cpgs par canal) tout en ayant le bruit statistique de photonsmem
bruit dominant

Par conséquent, le cahier des charges de GOLF-NG est cénd#is points suivants :

— mettre en place un systeme multicanal afin de répondre migarpoint : plusieurs canaux
mesurent plusieurs points sur la raie du sodium (étude gaifagte dans le chapitre 8),

— utiliser quatre voies par canal permettant ainsi de nidtife flux par deux par rapport a
GOLF (multivoies) pour répondre au second point,

— élaborer une optimisation générale de l'instrument tltpe et la photodétection) pour
le deuxieme point, comme augmenteffiieacité du détecteur d'un facteur 8 a 10 et aug-
menter sa longévité,

— introduire des masques a I'entrée pour mieux identifiemeedes et éventuellement bé-
néficier d'un éfet d’amplification au limb,

— mettre en place des dispositifs annexes comme une sowmeadsdre ou une voie d'éta-
lonnage,

— travailler sur deux filtres, I'un de sodium et l'autre surclentinuum afin d’'estimer les
variations d’'intensité par rapport a celles de la vitesse.

Ces points encouragent de nouvelles investigations entgEhension de la dynamique de
la zone radiative demande une détection non ambigué dessrdedgavité. Pour mieux préparer
I'instrument spatial, nous passons par une étape consistarttre au point un prototype dont
I'objectif est d’étre un démonstrateur technologique aet\de modéle de qualification pour es-
timer certains des gains obtenus. Toutefois, les periorizmtiues a I'atmosphére et des mesures
non continues sont autant d'obstacles supplémentairesopoenir a la détection des modes de
gravité sur Terre.
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6.3 Linstrument GOLF-NG

Avec GOLF, il a été montré qu’en mesurant 4 points nous pasiaaisser le bruit solaire
(Espagnet et al. 199%), car celui-ci est dférent dans chaque couche de I'atmosphére solaire.
Par conséquent, lesftBrents points correspondant dféientes hauteurs dans la photosphére
contiennent du bruit non corrélé. Une combinaison des mesiuichaque hauteur permettra de
réduire ce bruit solaire.

C’est pourquoi, sur la nouvelle génération d’instrumentays souhaitons mesurer 8 points
sur chaque aile au lieu de deux (comme sur GOLF), commesfittula Fig[&.P. Lintérét de
mesurer un si grand nombre de points sur la raie du sodiumnestenséquence de I'étude
vue plus haut sur le bruit solaire qui dépend de la coucheogpbgriqgue que nous sondons.
En dfet, les modes d’oscillation dans chaque couche de I'atn@wepsont corrélés alors que
le bruit convectif dépend de la hauteur dans I'atmospheeeplDs, le fait de mesurer sur 15
points permet de reconstruire avec précision le profil daitade sodium et donc de mesurer les
déformations de la raie liées par exemple au champ mageétigches solaires). D’autre part,
cela permettrait d’étudier ces variations en fonction dops.
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Fic. 6.2 —Mesure de 15 points sur la raie du sodium : comme le point daufend de la raie est
mesuré deux fois, cela revient & mesurer 15 points sur la(@iédits Pere Pallé ).
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6.3.1 Principe de fonctionnement d’'un spectrometre a dispe rsion résonante

GOLF-NG, comme son prédécesseur GOLF, est un spectromdispexsion résonante. Il
se base sur le principe de la mesure da la vitesse Dopplex sieldu sodium NaD1.&=589,6
nm. Le cceur de I'expérience est une cellule contenant depawade sodium qui est placée
dans un champ magnétigue permanent dans le temps et vdoagiridinalement. La lumiéere
incidente dans la cellule est absorbée et réemise dans tegtdirections. Cette raie se sépare
par éfet Zeeman grace au champ magnétique en deux composanttsr_ (aussi appelées
aile bleue et aile rouge), correspondant respectivemenegalarisation circulaire gauche et
droite. Ces raies sont décalées par rapport a la longuende’de référence d’'une quantité
AA proportionnelle au champ magnétique en cet endroit. S@lgolarisation de la lumiére
incidente, nous pouvons sélectionner alternativemeité kdeue ou I'aie rouge.

2

B . .
" raie solaire

o

-3 _ o4

raie solaire
vl

Iq >

Fic. 6.3 —lllustration de I'effet Zeeman etfet de la vitesse Doppler sur la raie du sodium.

La Fig[6.3 a) représente la raie solaire centrée sur la Eunmgdionde de réference en I'ab-
sence de vitesse entre l'instrument et le Soleil. Elle a angeur thermique a mi-hauteur de
I'ordre de 500 mA. Les intensités des raies réemises (latpeumique a mi-hauteur de I'ordre
de 25 mA) sur chaque aile sont égales dans le cas ou la viteggsdD est nulle. En revanche,
dans le cas ou le Soleil se déplace par rapport au détectglfi,.3b), ces intensités sontfii-
rentes. Nous pouvons calculer la vitesse Doppler avec thaufie suivante :

l1—17

V =V,
i+ 1,

ol Vg est une constante de calibration.

6.3.2 Description de l'instrument

Le premier élément traversé par la lumiére provenant duilSsieunfiltre large de 50 A
(voir Fig.[6:4) permettant de supprimer les rayonnemerita-uiolets et infrarouge mais aussi
de sélectionner la région autour de la raie du sodium NaD1adkeilSPuis le faisceau traverse
une premiérdentille qui focalise la lumiére dans urfidbre optique multimode de 40 cm de
longueur et de diamétre 1 mm, qui a pour fonction de focales&rmiére et de supprimer toute
polarisation. Un sélecteur permet de choisir entre deurdilirés étroits.

Le premierfiltre estcentré a 591,0 nmsur le continuum solaire, qui permet de vérifier le
changement d'intensité du flux solaire. Le secéitite, centré sur 589,6 nm permet d’isoler
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la raie du sodium sur une largeur de 5 A. La lumiére contienrisdh raie ainsi qu’une partie du
continuum solaire.

Photodetectors { 32 + 1)

32 optical channels

vacuum

/

Background monitoring
channel

Solar light injection with switchahle
secondary optical source

and aligment unit \

Resonance spectrometer
Switchable analysis filters. —

Heam optical shaping and polarization Sodium cell

Fic. 6.4 —Schéma de principe de l'instrument GOLF-NG.

Un cube splitterdivise le faisceau en deux parties : I'une est envoyée sundeopétecteur
pour mesurer les variations d'intensité, ce qui perméttagposteriori, d’enlever la contamina-
tion liée a ces variations d'intensité, des mesures ensatdsa polarisation du faisceau incident
est choisie a I'aide d'untame a cristaux liquides Cette derniére qui a été mise au point par
nos colleégues de I'lAC, polarise la lumiére sur la circudairoite ou gauche et sélectionne donc
I'aile rouge ou l'aile bleue de la raie du sodium.

La lumiére arrive enfin sur leellule de sodiumplacée dans I'entrefer d’'umimant ayant un
champ magnétique variable et linéaire allant de 0 a 12 kGhassimiére absorbée et réemise
est extraite sur 8 points le long de la cellule correspondpptoximativement aux champs 0, 2,
3,4,5, 6,7 et 8kGauss.

Un systéme déentilles et fibres optiquesachemine la lumiére réemise vers fgsotodé-
tecteurs Chaque point de la raie est mesuré par 4 photodiodes. Ay fioas avons & 8 — 1
= 31 voies (pour des raisons d’encombrements de la cellule, p@rdu une voie au niveau du
gueusot, voir Fid_813 dans le chapitre 8). Le taux de congpémsgéré au niveau des 4 détecteurs
varie de 5107 a 510°cpgs, soit 125.107 & 1, 25.10%cpgs par photodiode.

6.3.3 Obijectifs techniques

Aux vues des performances exigeantes requises par GOLFHNGIE photons élevé, ins-
trument multicanal et multivoies, un bruit de photons damif) vues a la section 6.2, un proto-
type technologique est nécessaire afin de résoudre les mhirg. || devra montrer sa capacité a
atteindre les améliorations demandées. \Voici la liste detpdurs qu'il faut résoudre :

1. l'aimant est le premier élément clé et point dur de l'iastent. le champ magnétique doit
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étre bien connu et linéaire, étant donné que I'échantifigende la raie se fait le long de la
cellule. La Fig[&.b illustre cet aimant congu par la sociEE2M. La linéarité du champ
magnétique estfiective (voir chapitre 8). L'objectif a donc été atteint.

Fic. 6.5 —Photo de I'aimant utilisé pour GOLF-NG.

2. lathermique est également un point important dans tinseént. En &et, afin d’avoir une
densité de sodium homogene dans le corps de la cellule g6i ¢an de longueur, il faut
avoir une température homogene (a 0,G).

3. le changement de polarité est assuré par une lame a grisfaides qui permet de passer
d’une polarisation circulaire droite a une polarisatiorcagiaire gauche pour échantillon-
ner l'aile bleue ou l'aile rouge. Ceci évite une motorisatiui dans I'espace peut finir par
étre défaillante. Elle doit aussi assurer une bonne pueefitarisation pour éviter toute
pollution éventuelle du signal inverse (qui pourrait généme erreur sur la mesure).

4. un systéme assez complexe a été imaginé et mis en placesafiettte 31 reprises op-
tiques sur une cellule de 6 cm et de 13 mm de diamétre externe.

5. un systéme de photodétection multivoies (4) doit pemmel: compter un grand nombre
de photons et d’atteindre un bruit inférieur a 10% du bruiptetons. Pour le prototype
technologique, seul le premier point a été considéré paurailsons de codt.

Le chapitre 8 montre I'état actuel dedfdrents sous-systemes.
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Fic. 6.6 —Photo du banc de test du prototype GOLF-NG.

Je rapporte ici notre article sur les objectifs et le priedile I'instrument GOLF-NGGOLF-
NG spectrometer, a space prototype for studying the dyreofithe deep solar interion(S.
Turck-Chieze, P.H. Carton, J. Ballot, J.C.Barriere, D-Tippe, A. Delbart, D. Desforges, R.A
Garcia, R. Granelli, S. Mathur, F. Nunio, Y. Piret, P.L. BalA.J. Jiménez, S.J. Jiménez-Reyes,
J.M. Robillot, E. Fossat, A.M. fE-Darwich et B. Gelly), publié danédvances in Space Re-
search Volume 38, page 1812.
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Abstract

The GOLF-NG { Global Oscillations at Low Frequency New Generation) instrument is devoted to the search for solar gravity and
acoustic modes, and also chromospheric modes from space. This instrument which is a successor to GOLE/SOHO will contribute to
improve our knowledge of the dynamics of the solar radiafive zone. It is a 15 points resonant scattering spectrometer, working on
the T sodiam line. A ground-based prototype is under construction to validate the difficulf issuss. It will be installed at the Teide Obser-
watory, on Tenetife in 2006 to analyse the separation of the effects of the magnetic turbulence of the line from the solar oscillations. We
ate prepared to put a space version of this instrument including a capability of identification of the modes, in orbit during the next dec-
ade. This instruement should be included in the ILWS prograrm as it offers a key to the inprovement of our knowledge of the solar core in
combination with observations from SDHO and FICARD. We hope to determine the core mofation and magnetic field, through precise
measurements of osaillation mode frequenay splittings. Understanding the magnstic field of the radiative zone is important for progress
it the study of solar activity sources, an important playver for the long-term Sun-Earth relationship.

@ 2006 Fublished by Elsevier Ltd on bebalf of COSPAR.

Keypwords: Space métrument; Basonant spectrometer; Selar Doppler velocity; Solar gravity modes; Selar acoustic. m odes

1. Tntroduction

Helioseistnic measurements have been continuously
improved since rmore than 25 years. Afller observations
from one site, networks (BISON, TRIS and GONG)Y and
nowadays space instruments {GOLEF, MDI, VIRGO
aboard SOHO) have revealed itmportant characleristics of

" Cerresponding author.
Email addvass. cturekimesa. fr {8, Turck-Chitze].

AE73-LI7WEX) @ 2006 Published by Elsevier Lid on behalf of COSPAR.
doi:ld. 1016 asr. X005.09 933

the deep solar interior. Tradittonally, the American learns
have concentrated their efforts on Doppler imagers whik
Buropean tearms have mainly dedicated ther efforts to
global oscillations not only Tor the Sun but also for other
SLars.

The present propasal ol a new instrueneet for the ITLWS
progratn corresponds (o this second category. The SOHO
salellite has been successful in demonstrating the power
ol the Doppler velocity technique to gel very precise inlor-
ration dow o the solar core o measuring mode velocities
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as low as 1 rmfs. But the detection of gravity taodes
rernains unckar. This Mact lenis our koowledge of the core
dynamics. We extend with GOLF-NG our expertise of the
sodiurn line obtained with the ground-based TRIS network
and the spaceborne GOLF instrucnent o order 1o reach
extrernely small signals {maybe dowe o 0.1 mea/s) as could
be the case for gravity mode velocities at the solar surface.
We need Lo decrease the effect of the solar granulation
which appears as the rmain source ol notse lor the GOLF
instrument al Mrequencies below 1 mHz where stand gravity
waves. We need also (o lienot the instrumental noise (o
detect bewer and more quickly the modes around 1 mHz
and below and above 4.5 mHz where sotne signal has been
observed {Garcia et al, 1958). With such instrument, we
hope to oprove our knowledge of the core dynamics
and of the solar atmosphere up o the chromospheric
region it studying the properties of the line {Bibe et al,,
2001%

2. Scientific status and scientific goals

SOHO has been rich i discoveries. One major advance
tscerainly o begin o observe the differenu processes which
produce the solar activity which we are corvineed s not
otly & surface effect. We are more and more conscious that
the solar wterior plays a crucial role, so we need Lo ntro-
duce magnetc Reld i the strustural stellar equations o
interprel properly the ohservations of the inernal dynaem-
ics {rotation profile, meridional circulation, solar cyclels),
maybe some suble consequent effect on the solar struc-
ture. . ). For doing this tretnendous it proveenent, we toust
accutnulate observations. By chanoe, SOHO has opened
this avenuwe with the MDI instrument {Scherrer et al,
1995y and the Doppler resonant specirometer GOLF
{Gabriel et al, 1995), which continue 1o represent Lwo very
protaising techniques for the near Mulure.

In the first period of SOHO observations, most of the
highlights have been concettrated on the corvection zomne
and on (ke ransilion with the radiative zone, called “the
tachocline” withoul which the solar dynarmo cannotl be
utderstood {Dikpati and Gilman, 20013 Today, we cannot
imagine understanding long term magnetic evolution with-
oul & good isight ite the inernal dynarmics of the whole
suel, tncluding the desper layers probed by global oscdla-
tinns {Bertello et al, 2000; Garcia et al, 2001, 2004a).
The dynamics of the radiative zone is more difficult to
reach than the dynaenics ol the conwclive zone beciuse
the acoustic modes are principally sensilive (o the ouler
layers, but the instrutnents GOLF and MDI have extracted
the low Mequency acoustic todes which are less infuenced
by surface effects and sensitive (o the deep interior struc-
ture. This advance leads oday o an woprecsdented
accuracy oft the sound speed profile i the solar core
{Turck-Chidze et al,, 2001a; Couvidat et al, 2003a) and
ott the rotation profik in the radiative zone, dowt Lo
0.2 R0 {Couvidat et al., 2003b). Such progress has already
provided troportanl constramis for modelling. Tt is partly

due o the very low instrumental noise of GOLE cotmbined
with the long and continuouws observations. The rigid rola-
tion betwesn 0.4 and 0.7 R{E has probably a ragnetic
origitt. The presence of & magnetic field in the radiative
zone blocks the diffusion of the wtachocking shear layer o
the radiatve zone {Ridiger and Kichatinoy, 18997, Gough
and Mclntyre, 1998; Mac Gregor and Charboroeau, 19953,
Consequently it may play sore rok it the solar cycle {3). In
parallel, observations for practically tero solar cyeles of the
global cscillations show the effect of the surface solar tirne
variability o the modes {JTunenez-Feyes el al., 2003,
2004a,b}.

Therefore new gquestions encourage new itvestigations
and a real insight into the radiative dynamics dowe (o
the core requires several well identified detections ol gravity
mmodes. GOLE/SOHO has already irproved the capability
of detection by a lfactor 40 in corparison with ground
observations, with a lieail ol deiection (0 the mixed modes
region of 2+ 1 mm/s {Gabriel et al, 2002; Turck-Chiéze
et al, 2004a). Gravity-rnode candidates, enufied with
more than 98% confiderce kevel afier 8 years of visihiliy
astol being pure noige {Turck-Chigze e al, 204a, b could
be cornpatible with an nerease of the rotation in the core
and with a differert rotation axis in this region than in
the rest of the Sun. A relic of the solar systemn loreation
period is notexcluded and suggests the presence of a strong
rnagnetc feld located in the central region which may be
observed through hyperfine structure. Tuis oo this scientific
basis that GOLF-NG has been designed, to cortribute o
answeriog the Mmllowing questions:

o What is the rotation profik in the solar core?

o Isthere a differecuial rotation aear the lirail of the nucle-
ar core? {see B Darwich, 2004)

o Can we estirnate the order of magnitude of the magnetic
field in the radiative zone or more specifically in the
nuckar burting core?

o Could we cotiribute 1o suggest other solar periodicities
than the 22 year cycle?

o Can we pul more constrainls on the atmosphere up o
600 ken and o the chromosphere.

These questions are fundamenilal guestions because they
are connected Lo the determination of the wanspon olener-
gy inside the Sun {and other stars), which s preseoly isul-
ficienilly  ktiown. The selar models must be abk (o
reproduce all the present seisenic observations, including
the rotation profile. Consequently, one needs phypsics
beyord the standard lrarmework of stellar evolution
{Mattis and Zaho, 2004, For that, we oneed Lo wnderstand
the angular momentuen transport in the radiative region
where energy s emilted and not instantaneocusly trans-
ferred by radiation and we need o understand s variabil-
iy o any.

These objectives are reachable iF we itaprove the best
techoiques used in SOHO and also ol we gel sitnullane ous
obgervations as we have done with GOLF and MDI for
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the detection ol the low sigrals i the acoustic tmode range.
A more detailed review of the scientific challenges can be
lound o Turck-Chiéze {in press) and the roademap for Bur-
ope dedicated to the fulure of the discipline s also dis-
cussed i Turck-Chigze et al. {in pressh. The present
instruenent will add some complementary mformation W
the already programmed missions SDO/HMI and Picard
which will be launched o 2008, in order Lo build a complete
internal and dynaeaical view of the Sun.

3. The ingtrumental concept

A zood tesight into the dyramics of the radiative zone
supposes a precise determination of the frequencies of the
modes al low frequencies. A mode Mrequency accuracy of
some nHz below 1 mHz allows ane lo extract properly
the rotational splittings, with an accuracy of a few %. This
is very woporlant for establishing any differeatial rolation
profike in the radiative zone. Il supposes also a correct
extraction of very low velocities {of the order and below
1 enemfs). To reach these objectives, one nesds a very low
instruenental roise and a reduction of the solar granulation
of chrotnospheric toise.

The principle of the GOLF-NG instrutnent s (o mea-
sure the Doppler shifi of the D] sodiutn Frauehdfer solar
line by a comparison with an absolute standard given by
the sodiutn vapour cell, the heart of the experitnent. A
stnall portion of the absorption line provided by the reso-
natoe of the light o the vapour cell iz split o (s Zeeman
cotnponetts by means of a static longiludinal magnetic
field whose strength vares along the longdinal axis o
explore differetit heights of the atnosphere. By changing

& TurckChiger ot ol § Advances in Space Rereavch 38 (2000 ) (81 2-18 18

the circular polarization of the incoening Aux, it is possible
Lo select eight poitits on the nght wing of the line or eight
poinls o the lelt wing, with one in coruenon al the cenler
of the line {see Fig. 1)

The concept of a 15 points resonant spectrometer has
been preserwed Tor the first tme by Turck-Chiéze et al
{2001k). To is an extension of the GOLF speciroteter
{Gabriel et al., 1995 and of the S-point spectrometer devel-
oped at Bardeaux for looking 1o the Row dynatnics. Solar
oscillations will be extracied from the botlorn of the line to
50% of the contituurn. Due o these 15 sarmpling potnts,
the line s carefully determined and its magnetic deforma-
tinns or palpuations will be fllowed in (me. Bspagnet
el al. {1995 have shown that chromespheric dynamics
domitnates at an altiude of 300 ke, whik photospheric
dynarnics and granulaton are the main contributors at
lower altitude. They have showe that the Doppler velocity
present different patterns al different heights. Playing with
these different sources of noise (s one importanl progress
of the preseat instrument o disentangle the solar mode sig-
nals from solar noises. Daoing so, i should be easier Lo
extract the faint residual Doppler velocity signals indused
by gravity modes. We have effectively demonstrated with
the norminal 4 poitt GOLF nstrument exploring 2 keanfs
{only operational durieg the Rrst month of the rission),
that we can improve the signal/noise i utilizing the signal
at different heighte or different sides of the line {Garcia
et al., 2004 and suppress the non coherent part {T0% of
it on this small excursion). For GOLE-NG, about
+10 kenfs will be eoversd {see Fig. 1) so we hope (o pain
at least a factor 10 on the signalfnoise ratio in excluding
a large part of the non cohererl solar noise detected at

D1 Livingsten (76) 4 mA smooth. 26 mA core: .050
- D1 Becker et al.(78) 10 mi 25 mi LTS
GIAES; : S i
ol —250 . o +2580 m/ 8|
e 60 m/s # 1 mA C—shape,
08 .
0.4 - .-H—é
f / 1
0.2 |- : )‘/ .
B .. of
[ 2 kmysa g 40 mA o= 1
R T |
20 -1 [s] km. =

Fig. l. TheTrl codium lineas measured by Livingsten ot Becker in [976 {private communication]. Supstimposed i an cheerved C-chape dueto theselar
pranulation in thé upper part of the line. The varying behaviour of this ling comresponds to the upper abscissa (£25 mfs). This ling &cbénds up to 500
600 km above the photosphere. The L5 channels of GOTF-NG are dravm and allow an excurcien of +£10 km/s {loorer abecizea?.
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differenit heights. Congsequetitly, we hope to explore part of
the range of signal velocities suggested by theoretical esti-
mates of these modes.

The small periodic signals are tn fact lost o a velocity
noise of about 1 my's and can be found through its wemporal
coherence in contrast with the non coherent notse in a loong
duration observation. The original measurement is a veloc-
ity signal of about 1 kenfs which is due 1o the orbital
tnation of the satellite around the Sun and the gravitational
signal. Fig. 2 shows the power specirurn of the GOLF
instrument and the different sources of noise.

The GOLE-NG instrurnent should also help to wnder-
stand the different sources of the solar noise which are good
indicators ol the atmosphers. The high frequency part of
the spectrurn will be devoled o the search for chromo-
spheric modes. As the statistics will be higher, the level of
detection will be lower {see Section 4). Moreover a sitnulla-
neous rneasuretnent of the contitiuurn around the sodium
line will help o diseriangk inlensiy from  velocily

LELS

The expected instrurnental ssasitivity will be of the order
of 1077 1o reach properly the range of the gravity modes, it
s an order of magnitude better than in the GOLF instru-
rnetl. To reach this goal, sorme key-issues are already being
checked with laboratory tests, i is the main reason to build
a prototype and test different detectors.

4. The inetrument description

The principle of the mstruenent s surnrmarized on Fig. 3
and described here:

¢ The solar light passes through a 50-A band pass filter
which provides an UV and iefrared protection and
arrives on a first lens L1

& A first magnet sekclor chooses between sun or white
light Tor laboratory tests.

o A d0-cm tnuliimode optical fibire guarantees the horo-
geneily ol the sunlight and rernoves any incident

feasurernenls. polarisation.
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Fig. 2. Sclat power spectrum density obtained with the GOLF mstrument after twe years of obeervations {Tutek-Chitze b al., 20d4). The solar
pranulation neise dominates the tepion of pravity medes belowd.5 mHz. The ingtrumental noige was domimated by the ctatistical noige{in red ot grey), at
the beginming of the mission. The ohjectives of GOLF-14G are to rédude both by an ordéer of magnitude. {For interpretation of theréferences to eolour in
thic Agure lepend, the neader it referred to the web wercion of thic arhicle))
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Fig. 3. Principle of the Tesomant spectrometear prototype GOLF-I9G,

o The optical systetn {L2+ L3 produces a rather parallel
beatn along the cell.
o The second magnet selector allows the selection of the
farrow filkers: Rlter 5896 A lor the scientific case, filler
5910 A centered oo the eontinuuen for checking the scat-
tering bearn io the cell {optional filer during fight, it
may lollow the time evolution of the cell without shang-
ing the cell ternperature).
The narrow filter at 5896 A isolates a 5-A band centred
o the Na DI line. Tt contains a large range of the con-
tittuuen + the NaD1 line.
The bearn splitter cube separates the beam it two parls.
One, {doinated o fact by the continwuen) s directly
senul Lo the detector box. This added information allows
us to disenitangle the ientensity variation of the line from
the velocity variatiof and (o measure the ratio signal/
cotlituutn every 55
The ather solar one s circulary polarised right or lefi by
a hguad crvsial retarder before traversing the sodium
vapour cell. Doing o, one selects the o7 or o~ Zeeran
cotaponeeits, therehy, selecting blue (ki or red {right)
WItEs.
The cell is placed inside & varying permanent mageel. Jts
fiel topology guaranless a pracically linear variation
ol the magnetic feld between 0 and 12 kG. The resonart
lightt scattered from the vapour cell maitntained at a tem-
perature around 200 °C is Ainally extracied by eight out-
puts along the cell. The eight poits correspond 1o
values: 0, 2, 3.4, 5, 6, 7. 8 kG. The sodiuwen cell s gqu'{v—
alent o a very narrow band pass filler of 30 mA {the
tturiesic width of the absarption ling). So the line is care-
fully determined lrom the boltom up to 50% ol the
cotlifuutn.
Four optical fibres bring the light Aux o the detectors
for each of these poirts. That rmeans a wial of
32— 1 =31 outputs, in fact 1 is missing (o let sorme
place Tor the stern of the cell.
The tmean required counting rates of the detectors are
108 photons/s a mid altitude {instead 107 for GOLFY
The counting rate varies by a Mctor 10 according o

the sarpling position along the kne. Al the mean alu-
ude each delectior receives 2.5 % 107 photons/s because
lour outpuls are placed around the cell Tor each extrac-
tion position Lo include redundancies and the possibilicy
of instrurnental noise reduction.

5. The pregent stats

The performances of the instrumend s difficult Lo
achieve. It is why we have built a prototype 1o swdy all
the difficull aspects of the design. Therelore, this strategy
allows a gain of tme for the space phase A and a low cost
as different solutions have been studied in advance. The
prototype s wader construstion e our laboratories. Tt (s
an ieernational French—Spanish collaboration {PT: S, Tur-
ck-Chitze, Project Manager: PH Carton, Thermal and
Mechanical Manager: F. Nunio, Instrutnent Project Man-
ager: JTM Robillot, Scientific Perormance Manager: R.A.
Garcia, Spanish supervisor and Sie Manager: P Palle).
This prototype is finaoncially supported by CEA and CNES
for the Freanch part and TAC and Space Spanish Agency for
the Spanish part. The preparation of this instruenent takes
advaritage of the Buropean experiise on networks and
space GOLF instrurnent aboard SOHO. This collaboration
will hopelully be exiended Lo other courtries for the space
progct called DynaMICS {Turck-Chidze et al., in press).

The already corstrucied prototype {see Fig 4 showing
subsystarns) has improved performance (o cotparisotl with
the tnstrurnents presetly in the ground-based aetworks. Tt
will join the Tenerile site i 2006 where sodiuen line studies
can be pursued. Nevertheless the reguired signal/noise
ratio at low Mrequencies can only be achieved n space.
One may oote that the excursion along the line, during
one day on earth is about the same as the excursion
between tao poirts: about 05 kenfs instead only 1 or
2keyfs for the L1 conditinns along the orbit in the case
of GOLF every 6 tnotths.

The prototype studies have already give solutions for the
lollowing itnportant poials:
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Fig. 4. Some subgystems of the GOLF-19G instrument. Left: the magnetic Aeld lines of the magnet and the location of the call. Middle: the cell ingide the

magnet with the 3| cutputs Right the cell desipn equipped with the heabers

{11 acquire & magnet {not oo heavy) which produces a

@

—t

linear variation of the magnetic field o determine
equidistact points along the cell on a small volune.
The rmagtet has been realized by TEZM who has also
delivered the GOLF enagnet. It is a NdFeB tnagrel
wilh polar elermenis in Fe-Co with 50% of Co and
a saturaled induction of 245 kG. The uselul magnet-
ic field along the cell extends Mrom 0 1o 8 kG.
acquire a thermally equipped sell sontaining sodiuem.
Tis length is 6 cen. This eletnent must be therenally sta-
ble in order 1o get & good and stable resonant faclor.
To study this traportant instrutnental  piece, a
mechanical and thermal sicqulation has been done,
ther two subsysterns studies have been perfortned:
ar optical study including all the different optical ele-
rnenns: flers, ks, and polarzer, and a thermal swdy
including vacuue i the magnet o respect space cor-
ditions {magnet at 20-25 °C and cell at 200 °C with a
steen at 175 °C), thermal heaters and terperature sen-
sors with an accuracy of 001 °C. The preliminary
phase studies {phase A) are finished, they have dem-
onstrated  mechanical and thermal solulions (o
achieve the expected perfonnance, we are now check-
itz thermn in the laboratory.

(3) lienit the nuember of motars in the design for a lang

tertn use of the space mstruement. This poinl has
pushied two itnovalive studies:

o a magietic slector with Lwo positions which guar-
anlees a nominal position {the normal one when
the nstruenent is i operation), it is useful for the
chioie of the flers, it may be uwsed for entrance
polarisation if one needs in the space instrument;
a liquid crystal retarder (o avoid excess weight and
mechanical problems. One changes the cireular
polatisation aof the solar light every 55 For this
important improvement of the GOLE-NG, we
use a developrment undertaken by the Spanish
group of TAC lor the project IMAX aboard the
balloon SUNRISE, the performance of the polariz-
er seerms well adapted lor our [nstrument;

{4 get appropriate detectors. The perlortnanscs we need is

extrernely difficult to reach: very high counting rates
duringseveral years, + very low detectorand ekctronic

noiges, stnall volume and uniformed response frotn one
oulput 1o the other because we compare neighbour
chaneels. The GOLF trstrutnent was using Harmama-
1su phioton coutting photormuliipliers but these detec-
tors have 8 too low quantuen eficiency and a rather
high dead tirne, roreover, the performance decreases
wilh tiene due Lo the photocathode ageing. Aswe would
like 1o count Mour Lirnes more per detector, and have 31
detectorsinstead four {in facttero for all the preseesci-
entificanalyses), we are studying sotne ather solutions.
We have analysed the response ol a tnatrix of 32 pho-
wdiodes S6494-64, provided by Hatnarmatsy, al rea-
sonable temperature {6°C). The difficulty s Lo
guarattes that the totrinsie noises {electronic and
detecior) are small fractions of the statistical noise,
and that they evolve slowly during ooe solar cycle.
Another study s under consideration, using an EBY
CCD at very low wmperature {—60-80 °C). These
detectors are used i the COROT project at higher
e peralure.

6. The space strategy

GOLF-NG represents the third generation ol instru-
tnetts which measure global Doppler velocity varability
it the sodiurn line. Tt is dedicated (o the detection of very
low solar signal in space by a reduction of the differeru
sources of nose. The sodiuen line allows this progress
because it (s a broad line with a stnooth profile. This project
uses the Zeernan splitting at different heights i the atmo-
sphere thanks (o a linearly varsing permanent magnet. In
the previously described design, GOLF-NG will measure
otlly low degree modes {typically 2=10, 1, 2, may be 3 or
43, For the space version, called Dyan AMICS {Dynatnics
And Magretisrn of the Inner Core of the Sun), other
it provernents will be added: several masks at the entrance
of the mstrurnent will help (o the demification of the
degree of the modes up o £ =5, moreover we are thinking
ahoul teasuring global tmagnetic fiskds as was originally
done in the GOLF design.

Te will be extremnely advartageous (o lauach this instiu-
el as soot as possiblke ol the perlurbations of the
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tnaxitnun solar cycle which may limit the detection of very
low signals {except i the mission observatlion is more than
6 pears). T is crucial to launch it during observations done
by other seistmic space instrurnents o maximize the sciealil-
ic reture: the orbit of HMI gives liule hope Lo progress on
the dynamics of the radiatve region ol the Sun, of @t
ohserves alone. Dyn AMICS coupled with HMI will ke
advarage of the large range of degrees of HMI and of
the noise reduction of this instruenent. Together, we will
pul constrainls on mlernal rotation and rmagoetic Aeld
lrorn the core Lo the surface. Tt will be also a valuablk corn-
panion of Piecard which will benefit of the enhancement of
the signal at the lienb but which cannot reduce the solar
noise.

Contitwity with the SOHO effort is also inportant so
the best strategy will be 1o launch such instrument as a
dernonstrator on a rmicrosatellite and then as part ol a huge
world payload al the L1 Lagrange point for a long-term
observation {see Turck-Chidze et al., in press). Dyn AMICS
needs continuous observation, the Picard orbit {near polar
low-Barth orbit, solar synchrotious orbi) s appropriate
and the SOHO arbit {around the L1 paiad) is perfect.

Prelieninary characteristics ol the space instrutnent have
been established, they will be readjusted lor specific mission
profiks:

o dimension: 0.6 0.5 % 0.3 m?;

o tmass betwesn 30 and 50 kg {magnel 15 kg);

o power 60 W {this estitnate could be reduced};

o elemetry 30 kbiwfs;

e same poitting accuracy as Pieard or HMI/SDO.

This instrurnent was proposed as part of the SOLARIS
project payload in the F2/F3 call of BSA in 1998, The
selection of Solar Orbiter has not offered 10 Burope the
opportunity o iatraduce a helioseismic mission dedicated
1o the deep solar interior, even Picard will play 2 role in this
direction. Tt is crucial (o pursue these tneasurements it Bur-
ope, it paralkl 1o the SDO efforts because gravity rmodes
are key observables in the understanding of the magnetism
ol the whole Sun and only several g-tnodes will be a swrong
constraint to sirmulate the whole magnete story of the Sun.
The roadmap proposed to BSA shows a strong need 1o
improve our observation of the radiative region {Turck-
Chigze, in press; Turck-Chibze et al, in press) during the
corning solar cycle and shows that Burope s well prepared
Lo do this itmportant step.
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Ce chapitre est consacré a la caractérisation du photoelétedhoisi pour le prototype tech-
nologiqgue GOLF-NG. Nous avons vu dans le chapitre précddeahier des charges concernant
le détecteur. Le but final de I'instrument scientifique sexargesurer des vitesses de I'ordre de
0,1 mmnys. Le Rapport Signal a Bruit (RSB) devrait étre amélioré dasteur 10 par rapport a
GOLF (en particulier dans la région ot nous nous attendorétexetr les modes de graviké
200uHz). Deux directions en particulier sont envisagées polar (©&ja vu dans le chapitre 6) :

— réduire le bruit solaire

— augmenter le taux de comptage (jusqu’a envirdhp@s en moyenne) et garder I'erreur

statistigue comme erreur principale.

Ceci est exigeant et nécéssitera un détecteur avec unealgoe dédiée a cette exigence.
Pour le prototype technologique, le choix s’est porté susygtéme plus simple de photodiodes
du commerce pour des raisons de co(t et de temps principatethest utile d’en qualifier
les performances pour l'utiliser dans les meilleures dions. Pour cela, des mesures sous
éclairement et sous obscurité ont éfieetuées. Les tests avaient donc pour objectifs de valider
le systeme de refroidissement et I'optimisation du RSBub&part, il est important d’étudier
les structures fréquentielles des bruits dans le domaundisition. Il s’est donc avéré que le
bruit des photodiodes était plus élevé que les demandestder aies charges, d’'un facteur
10. Par conséquent, la détection des mode de gravité neappasr se faire avec ce type de
photodétecteur mais les méthodes d'analyse présentéed seportées sur le détecteur final. |l
faudra utiliser un élément plus performant tel que des CCiinetélectronique bas bruit pour
un usage scientifique ou une version spatiale telle que sioni®ynaMICCS.

Dans ce chapitre, je vais commencer par décrire le phototééteque j'ai étudié ainsi que
les diférentes sources de bruit qui peuvent étre présentes. Ewsrlgrai de mon travail et
de la méthode que j'ai développée pour le caractériser. Biffimluerai les durées de mesures
nécessaires pour pouvoir détecter les modes de gravité.

7.1 Le photodétecteur

Le photodétecteur choisi pour le prototype technologig@5-NG est une matrice linéaire
de 64 photodiodes (aussi appelées pixels dans la suite) HAMASU S6494. Notre choix s’est
porté sur cet élément pour des raisons de simplicité du dgpement du premier prototype car
les conditions d’observation prévues pour ce prototypeéeessitent 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 dansemi-conducteur tel que le
silicium. En dfet, il s'agit d’'une jonction PNMBD. Dans ce type deémiat, il existe
une bande de valence et une bande de conduction séparéesepanargieEg. Tout photon
incident dont I'énergiev > Eg4 va fournir sfisamment d’énergie a un électron de la bande
de valence pour qu'il se déplace vers la bande de condudiioa.paire électron-trou est ainsi
créée. Le déplacement des électrons va générer un courgourfionnel au nombre de paires
électron-trou créées et donc au nombre de photons incidents caractéristique importante
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d’une photodiode est son rendement quantique défini de da fagivante :

T] = N

photons
ou Npc et NphotonsSONt les nombres de paires électron-trou créées et le natebpbotons in-
cidents respectivement. Ce rendement est équivalent @dasé de la photodiode car tous les
photons ne créent pas de paires. Nous cherchons alors deawugilleur rendement quantique
possible. Et en comparantfiifirents types de photodiode, il s'avere que le silicium esiem
meilleurs matériaux utilisés pour les détecteurs danssiblei

7.1.2 Données constructeur

A la longueur d’onde utilisée qui correspond a la raie duwsomdNaD14 = 5896 nm, la
matrice de photodiodes a une sensibilité S donnée par ladmsructeur d& = 0, 32A/W,
qui n'est pas uniquement liée au seul phénoméne ayant liaivaeau de la photodiode.

& (Typ. Ta=25 ")
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Fic. 7.1 —Courbe de sensibilité de la matrice de photodiodes.

Connaissant I'expression permettant de calculer en pren@@proximation I'&cacité
quantiquen :

_ Sx1240
B 1

Le rendement des photodiodes de cette matrice est de 67C388contraste avec le rendement
des photomultiplicateurs de GOLF qui n’était que de 5%, dexaqntre la limite de leur exten-

n
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sion pour ce nouvel instrument. Voici une bréve descripdies plus importantes caractéristiques
données par le constructeur pour une température ambiar2g8d :

1. latension d'gfsetcorrespond a la tension lue par la photodiode sous obscurité

2. latension de saturatioui limite la gamme de mesure. Cette saturation est en généra
liée au circuit électronique de lecture ;

3. lebruit qui peut limiter la qualité de la mesure. C’est la somme daegddes diférents
éléments de la chaine : celui du photodétecteur lui-mémedob d’obscurité) et de son
circuit électronique de lecture. laourant d’obscuritéest une composante importante du
bruit. De part la nature quantique du flux d’électrons quistitme le courant, il existe un
courant dans la photodiode en I'absence de flux de photoiteints qui a une distribution
poissonnienne. Il s'agit d’'un parameétre que I'on peut misanpar le refroidissement du
photodétecteur ;

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

<= PIN No. |

Fic. 7.2 —Photo de la matrice de photodiodes HAMAMATSU S6494 comudthpixels et une
électronique de lecture intégrée.

Ces photodiodes sont fabriquées sur le méme substrat damsildonc elles doivent toutes
avoir des réponses semblables. Nous pouvons voir sur I&Bque la matrice est en réalité
coupée en deux parties avec une électronique paralleldgm64 voies mais un seul registre de
sortie. Le photocourant généré dans une photodiode esnhaudgers I'amplificateur et converti
en tension. La mesure se fait sutéenps d’intégrationét. La valeur de ce dernier doit étre un
compromis entre la saturation du détecteuret un bruit tmgmitant par rapport au signal. Les
études se sont faites sur deux temps d’intégration danstéa: 8 s et 1 s.
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Caractéristiques principales des photodiodes :
— Tension d'dfset :~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 I'attipm de mesures sur les pho-
todiodes. Nous avons déja vu qu’une premiere source dedsti¢courant d’obscurité qui a
été défini dans la partie précédente. Celui-ci dépend denpémture.

Un autre bruit est ldruit de I'électronique ou encorebruit de lecture. Les photodiodes uti-

lisent une électronique intégrée. Chaque composant taensticette électronique de lecture

générent une incertitude supplémentaire dans les mesures.

Enfin, un autre bruit intervient dans les mesures, lié a lareatorpusculaire de la lumiére appelé

bruit de photons. La statistique des photons recus par le détecteur suitaipmissonnienne
2). Cependant, pour de grands nombres, lébdiftin poissonnienne se rapproche

d’une loi normale.

Si un détecteur recoit en moyenne un flux de photons intégfgsl’écart-type de la mesure

vaut :on = VNint. Et 'erreur statistique de chaque mesure a pour formale 1/ v/Nint.

7.2 Caractérisation du photodétecteur

7.2.1 Obijectifs

Nous avons vu dans le chapitre 2, lefi@lientes caractéristiques requises par le cahier des
charges de GOLF-NG. Le but est donc de voir si le photodétectgoisi satisfait un niveau de
bruit sutfisamment faible pour atteindre nos objectifs. Voici leBé&dentes étapes de notre étude
pour utiliser au mieux ce détecteur :

— caractériser le photodétecteur : tension de saturagosidn d'dfset, écart-type du bruit,

courant d’obscurité ;

— trouver la température optimale de fonctionnement ;

— étudier la réponse des 64 pixels de la matrice en particétiglier s'il existe une homo-

généité entre les fiérents pixels;

— évaluer la sensibilité du détecteur a la gamme de flux egwipaur I'instrument GOLF-

NG (1,25.10 & 1, 25.1C® plys par pixel) ;

— vérifier gu'il n'existe pas de signaux périodiques intdigses a l'instrument qui pourraient

empécher 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 a la lumdgrtenant la matrice a étudier
afin d’éviter toute perturbation par I'extérieur. Un syseede régulation de la température est
également placé au niveau des photodiodes (Voir Peltierreexe A). Enfin, une photodiode
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calibrée au préalable permet de connaitre le flux réel intidar les diférents 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 plastedipeuvent étre liés a la
température de fonctionnement des photodiodes : le codialoscurité et le bruit dO a I'élec-
tronique de lecture. D’aprés la fiche du fabricant, cettericefonctionne pour une température
inférieure a 70°C. Dans cette section, je montre la méthode utilisée pobtiéta température
optimale de fonctionnement du photodétecteur pour ledeéémble des bruits sont minimi-
Sés.

Tout d’abord, les matrices ont été étudiées sans éclairtgpoein cing températuresfiirentes.
Sous obscurité, les mesures contiennent le courant d’'at#setile bruit de I'électronique. L'en-
semble de ces bruits est appefEsetdans la suite :

Vott = Vobs+ Velec (7.1)

Sur la Fig[ZB, j'ai représenté les mesures du pixel 6 poantpératures : P&, PC et 6C.
Pour un temps d’intégration de 2,8 s, la valeur moyenneafsétest dans la Table~4.1. Le fait
de baisser la température entraine une faible diminutida tision mesurée sur le pixel car le
bruit d’obscurité diminue avec la température.

0.250 —
0.249
0.248 | =

0.247 —

0.246
o 2.0x10 4.0x10* 6.0x104 80x10* 1.0x10° 1.2x108
Vpixel6 15 degres

0.228
0.227 —
0.225 —
0.225 —

"

0.223
0

0.224

2.0x104 4.0x10* 6.0x104 8.0x10* 1.0x10° 1.2x108
Vpixel6 9 degres

0.221
0.220 —
0.219 i —
0.218 —

0217 =

0.216
0

2.0x104 4.0x10% 6.0x104 8.0x10* 1.0x10° 1.2x108
Vpixel6 6 degres

Fic. 7.3 —Evolution du pixel 6 (en V) en fonction de la température : lidet en bas) 15C,
9°C, 6°C..
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Tas. 7.1 — Valeur moyenne degjjsetpour le pixel 6 pour diérentes températures effdrents
temps d’intégration

ot(s) | T(C C) | Voit (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,a fait d’'une part, des mesures
a différentes températures, en prenant un temps d’intégratsnfaible,st = 0, 1s car pen-
dant cette durée, le mouvement des électrons est limitérat ldocourant d'obscurité faible.
D’autre part, nous avons fait des mesures identiques poteraps d’intégratiorst = 5s, ce
qui permet de mesurerdffset Des poses longues permettent d’avoir une meilleure déteam
tion de la contribution du courant d’obscurité. Ainsi, opaé mieux le bruit d’obscurité et le
bruit de lecture. En comparant les écart-types du bruiedtébnique et du courant d’obscurité
aux diférentes températures (illustré sur la [Eigl 7.4%; @pparait comme la température pour
laquelle le courant d’obscurité devient plus faible que raitbde lecture alors que ce dernier
augmente légerement. Ce point est choisi comme températiraale de fonctionnement de
ces photodiodes.

Variation du bruit électronigue
aves la température

(]

Fic. 7.4 —Comparaison du bruit électronique au courant d’obscuritéf@nction de la tempéra-
ture.

La Fig.[ZB représente les 2 spectres pour des tempéraiE8@ et 6C. La baisse de la
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Fic. 7.5 —Evolution du spectre du pixel 6 (en V) en fonction de la temipée : 15C et 6C.

température est a I'origine d’une baisse de la puissancpetire a basses fréquences d’environ
un facteur presque 10 dans le domaine de fréquences ou lesmedjravité sont cherchés.

L'ensemble des tests s’est poursuivi a la température de°€, qui sera la température
nominale d'utilisation du photodétecteur.

Stabilité en température : Le fonctionnement des photodiodes est sensible a la tetap&ra
du systeme dans lequel elles sont placées. Pour une bobilgésthu détecteur, il est important
d’avoir une faible variation de sa température. La tempéeatle la barrette de photodiodes a
donc d0 étre stabilisée a I'aide d'un systeme Peltier. SdigldZ8, nous avons représenté la
température de la piéce prise pendant dix jours ainsi quelie®diodes. Le cycle jofmuit
n'apparait pas au niveau de la matrice de photodiodes. lLdatémn de température du systeme
fonctionne donc trés correctement.

7.2.4 Détermination de la constante d’étalonnage des photo diodes

Le systeme électronique intégré a la matrice fournit laitenmesurée sur chaque photo-
diode qui doit étre convertie en un flux en photsn@®u ptis). Une photodiode calibrée va nous
permettre de connaitre le flux incideMg = 1, 475108 plhys correspond & une valeur de cou-
rant Imorp = 12729 pA traversant la photodiode de calibration. Pour chaqleuvalel o, il
est possible de compter le nombre de photons intélggggpendantst ainsi que le nombre de
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Fic. 7.6 —Variation de la température de la piéce (en haut) et des ahotes (en bas) sur une
journée. La figure du haut montre I'évolution temporelle @éempérature ambiante et la figure
du bas monrte I'évolution temporelle de la température dedaette.

photons, N, recus par seconde.

_ Nint _ & I mon

- st 7.2
ot ot Tmorn (7.2)

Pour calculer cette constante, plusieurs mesures afi@eeatits flux incidents sont néces-
saires. Pour chaque valeur de flux incident, nous avons lcbmesuré par la photodiode de
monitoring (et par conséquent, grace a la formule (7.2) &suws deNiy; et N) et les tensions
de tous les pixels. La table¥.2 donih@n Nint, N et la mesure du pixel 6/, pour deux flux et
pourét=2,8 s.

Donc le nombre de photons intégrés pendant 2,8 s pour chaguedt de 27210 et
5,52.10" phys. Si la réponse des photodiodes est linéaire en fonctionuaturftident, ce qui
a été vérifié avec €iérents flux, la constante d’'étalonnage C pour un pixel et onpsed’inté-
gration donné se calcule de la fagon suivante :

Vo -V

C=———
N2int - Nlint
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Tas. 7.2 — Correspondance entre le courant traversant la pbd&de contrble et le nombre de
photons intégrés sur la matrice

Imon (pA) Nint (phOtOﬂS) N (ph/S) Vb (VOIt)
84 2,7210° 9,7.10° 0,938
169,7 5,52.10’ 1,97.10° | 1,688

Dans la suite, nous allons utiliser I'expression suivaitgr gonvertir nos mesurdg, en \olt en
photons par seconde, N :

Vv
~ Cxot
Les constantes obtenues pour le pixel 6 et les deux temgggration sont données dans la
Table[ZB. Le calcul a également été fait pour les 63 autredspét les constantes d’étalonnage
sont toutes du méme ordre de grandeur.

(7.3)

Tas. 7.3 — Constante d’étalonnage pour le pixel 6 et pour deupseadtintégration

6t(s) | C (V/photons)
2,8 0,24.10°7
1 0,27.10°7

7.2.5 Meéthode de caractérisation de la chaine de photodétec  tion

Les analyses suivantes ont été faites a la fois dadarteine temporeletdans le domaine
fréquentiel. La premiére analyse permet d’évaluer le bruit de I'élattioe par rapport au bruit
statistique de photons alors que la seconde a pour but deexdstence de signaux périodiques
génants dans le spectre de puissance comme décrit danida/p2ul.

D’autre part, afin de pour vérifier la dynamique des mesurié&rdnts flux incidents sont at-
tribués a la lampe de sodium. De plus, comme celle-ci sukitldetuations non négligeables,
il faut corriger ce phénomene en faisant un ajustement aveliobe de contréle. Cependant,
ce type de correction n’est pas satisfaisant pour les héudtgsences car elle supprime des si-
gnaux périodiques. Nous avons utiliséBlackwards Dference Filter(notée dans la suite BDF)
consiste a fectuer une soustraction entre 2 mesures consécutigs: : = Vp(t + ot) — Vp(t).

Ce filtre enléve les variations lentes non périodiques digmes attribuées a la lampe. lffiet de
transmission du filtre a été corrigé en suiviant Garcia ebB@007).

Les deux mesures prises a deux instants consécutifs s@pendantes et leurs variances
s’ajoutent :

a?(Vp(t + 6t) — V(1)) = o?(Vp(t + 61)) + 0-2(Vp(t))
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Et comme ces deux variables ont une variance du méme ordobtiemt que :

o?(Vaitt) = 051 = 20%(Vp) (7.4)

Par conséquent le fait d'utiliser deux mesures multipkedrt-type par racine de 2.

7.3 Etude du bruit de la chaine de photodétection

Nous avons vu dans la section 3.2.1 que I'objectif de ces ressest de caractériser le
photodétecteur en termes de bruit. La tensiorfd&i et I'écart-type d'fiset ont été évalués dans
la partie précédente. De plus, les trois sources de breitvi@hant dans les mesures peuvent étre
divisées en deux groupes : le bruit intrinséque du phototiie et le bruit de photons. Dans la
suite, la mesure d’'un pixel peut se décomposer en deux botitrs : le bruit de la photodiode
(Vott, déja vu dans la partie 7.2) et la mesure due au flux de phatoitents ¥y).

Vp = VN + Vort (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 (ld pixe_e but de ces mesures est
de comprendre le comportement du bruit du photodétectaurdidérents flux incidents.

Domaine temporel

Nous avons commencé par étudier les mesures dans le domaiperel. La meilleure fagcon
d’estimer le bruit des mesures consiste a calculer leurs-8gses. Nous mesurons alors 'écart-
type des mesures brutes pour le comparer a I'écart-typeidin€o Pour calculer ce dernier, on
doit estimer le flux de photons incidents, N. Ayant appliqeg8DF aux mesures brute, on peut
alors écrire que cette mesurefférentielle” vaut :

=

)

=
|

Vi(t + 8t) — Vi(1)
VN(t + 6t) + Vor(t + 6t) — V() - Vor+(t)

=

)

=
|

ou les 2 mesures consécutives sont séparées par le temiggiditionsst. J'ai également fait
I'hypothése que la statistique du bruit de photons et d&skb varient peu avec le temps. Le
calcul de 'écart-typerp est :

Le ooft, provient de la partie 7.2.3 sur le pixel 6 et a®. Le calcul du bruit de photon en Volt
est:
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on= VN xotxC 7.7)

ou N est le flux de photons incidents et C, la constante d'é@talge estimée dans la section
7.2.4.

Pourét=2,8 s :
La Fig.[ZT représente la mesure brute sur le pixel 6 ainsisquda photodiode d’étalonnage
pour un flux incident correspondant 208.10 plys. Elle montre que les fluctuations de la lampe
sont observées sur la photodiode de la matrice, justifiatii$ation du BDF.

0.48 ]
0.46 f 3
0.44 f 3
0.42 f 3

0.40 P NSNS S,

0.38 L
0 2 4 6 8 10
time (days)

Iphd monitoring (nA)

Vpixel6 (V)
N0 000D
IO NS MOUD

time (days)

Fic. 7.7 —Mesures brutes de la photodiode d’étalonage (monitorifigu(e du haut) et du pixel
6 pour5,03.10" phys (figure du bas).

Un exemple de mesure ‘fiiérentielle” est représenté sur la Fig.17.8. La Tdble ¥.3utniib
les diférentes valeurs d’erreur statistique et en particuliealeut de I'écart-type estimesgit ¢
estimé, a partir de-y etooff comparé al'écart-type mesuréyis 1 mesuré. Le calcul esfiectué
pour les 5 flux incidents et les valeurs sont calculées polidé8mesures.
La Fig.[Z9 repésente lesttérents types d’erreur en fonction du flux. On constate quéggee
soit le flux incident, I'écart-type mesuré est supérieugadrt-type estimé. D’autre part, I'erreur
statistique de photons est inférieure au bruit instrumeNg&anmoins, il y a saturation des pho-
todiodes pour un flux supérieur~a6.10’. Par conséquent, ce temps d’intégration ne permet pas
de mesurer le flux maximal souhaité d@&losph/s.

Pourét=1s:

Pour élargir la gamme de flux mesuré, le temps d'intégratiété aiminué a 1s.
La TabldZ31l contient les valeurs des écart-types estimésurés. Les férentes types d’er-
reurs sont représentées sur la E1g.17.10. Comme pour le @mpigration de 2,8s, I'écart-type
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Fic. 7.8 —Mesure diférentielle du pixel 6 pour un flux d&03.107 phys.

N (phs) on (V) aotf(V) oditf (V) es-| oairr (V)
timé mesuré

N=9110° | 12110"° 4,0410% 5,96.10% 6,7210*

N =|1810% 4,0410% 6,25.10 7,2310°

2,01.10’

N =|27107° 4,0410% 6,87.10% 11,510°

4,5310’

N = | 2,8810* 4,0410% 7.10% 1510

5,03.10’

N =|31110* 4,0410% 7,21.10* 7,59.10%

6,02.10’

Tas. 7.4 — Comparaison des dispersions théoriques et expédhasmpour un temps d’intégra-
tion de 2,8 soy est calculé d'aprés (7.8)0¢¢ est I'écart-type de I'tiset vu en 7.2.3¢ it 1
estimé est calculé avec la formule (7.7pqts 1 mesuré.

du bruit de photons est inférieur au bruit instrumental gesrditférents flux incidents. Cepen-
dant, avec un temps d'intégration de 1s, la gamme de fluxsquai GOLF-NG (125107 a
1, 25.10° phys par détecteur) est couverte sans que les photodiodesrsatur

On constate que dans tous les cas, I'erreur sur la mesureragté@e par I'erreur djffsetet
non par I'erreur statistique.
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Fic. 7.9 —Représentation desfrents écart-types pouit=2,8s (théorique, expérimental, sta-
tistique et instrumental).

N (phs) onstat (V) aott(V) aditt (V) es-| adgitt (V)
timé mesuré

N =10,8710"% 4,2410% 6,1210* 5,8910%

1,05.10’

N=2410 | 1,3210° 4,2410° 6,28.104 7.10%

N =|21110"° 4,2410° 6,7.10% 7,27.10°

6,09.10’

N =6,6.10" | 2,19.10* 4,2410% 6,74.10% 7,85.10%
N =70910" | 2,4010* 4,2410% 6,89.10% 8.10*

N =|29910* 4,2410% 7,3410* 9,8210*
12 3.10’

Tas. 7.5 — Comparaison des dispersions théoriques et expdehasmpour un temps d’intégra-
tion de 1 so est calculé d’'aprés (7.8),0¢ ¢ est I'écart-type de I'iset vu en 7.2.374is s €Stimé
est calculé avec la formule (7.7) @§is+ mesuré.

Domaine fréquentiel

Pour approfondir la caractérisation du bruit du photodétec une étude fréquentielle est
nécessaire. Ainsi, j'ai calculé la Densité Spectrale des$auice (DSP) du signal du pixel brut
qui donne le spectre classique d’'un bruit instrumentalasuiwine loi en 1f. Le but de cette
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Fic. 7.10 —Représentation desjfirents écart-types pouit=1s (théorique, expérimental, sta-
tistique et instrumental).

partie est d’étudier le spectre aveffélients flux et en particulier de quantifier la remonté a basse
fréquence, c’est-a-dire dans la région ou nous recherdbesmaodes de gravité, par rapport aux
hautes fréquences ou le spectre est plat. Pour la suite alons donc définir les intervalles de
fréquences concernant ces deux régions :

— basses fréquences : 100 a 4064r

— hautes fréquences : 0,128 a 0,178 Hz

Des mesures sur une durée de 7 jours ontf@eeiées afin d’avoir une résolutionfBsante
dans le spectre a basses fréquences et ceci pour 4 fléxedits et sans éclairement pour les
deux temps d’intégrations.

La Fig.[ZTI1 montre les DSP pour trois flux incidents et poobdcurité poust=1s . On
voit que plus le flux est grand, plus le spectre est haut. L&eTAB contient le rapport des écart-
types de la DSP dans les 2 régions définies précédemment flayr Sous obscurité, le rapport
est de 1,9 pour 1s. Ce temps d’intégration convient donc@idgobur couvrir la gamme de flux
requise et pour un spectre relativement plat.
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Fic. 7.11 —Spectres pour un temps d'intégration de 1s pour I'obscu(ritgr), pour 1,05.10

phys (rouge),6,09.107 phys (bleu clair) etl, 23.10° phys (bleu).

Tas. 7.6 — Rapport des écart-types poti1s.

N (phs)

a2

Odiff

N
1,09.10°

a1
29

o
6,8

N
6,09.10

25,1

3,4

N
1,2310°

17,9

3,3

Pour conclure sur cette étude, nous avons vu que le bruitrdesare est dominé par le bruit
instrumental comprenant le bruit d’'obscurité, le bruic&enique et le bruit thermique. De plus,
pourét=2,8s, nous avons vu que les photodiodes saturent et nousimens pas la gamme de
flux demandée (entre 1,25716t 1,25.18 phys). D’autre part, le comportement des écart-types
en fonction des flux n’est pas linéaire. En revanche, potits, nous observons plus de linéarité
dans la réponse des photodiodes et la gamme de flux est ecogamid atteindre de saturation
étant donné que I'exposition des photodiodes a la lumiérples 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 dearsesua cellule de sodium,
nous aurons 4 voies. Ces quatre voies correspondent a unesland’onde donnée sur la raie de
sodium NaD1. Par conséquent, afin d’avoir un flux plus impaytaous allons par la suite faire
la somme des 4 voies sur I'instrument final. C’est pourguaigssayé dférentes combinaison
pour faire la somme de 4 pixels. Le calcul de la mesufféintielle se fait de la fagon suivante :

2 V(t+t) = ) Vi (1)
D (N (t+6) + Vorg(t+69) = > (Vi (1) + Vorg(®) (7.8)

Siles mesures a deux instantfféiients sont indépendantes et en supposant que la statistiqu
est la méme pour lesfiiérents pixels que ce soit pour le comptag® ) ou pour I'dfset of+)
et surtout que les tférents pixels sont indépendants, on obtient la formule :

Vit f
Vit

2 _ a2 2
ogirs = 8oy + 80t

Dans un premier temps, quatre pixels assez éloignés senafimide diminuer l'influence
des pixels voisins (6, 22, 38 et 52). La Tablel 7.7 donne lesuvaldes écart-types calculés a
partir des formules (7.7) et (7.8) et pour un temps d’intégnast=1s.

Tas. 7.7 — Comparaison des dispersions théoriques et expédehasrpour la somme de quatre
pixels : 6, 22, 38 et 52

N (phs) on (V) aott(V) aditt (V) €s-| oditt (V)
timé mesuré

N =4,210 1,7410° 4,2410° 1224104 | 1410°

N = 24,0910’ 4,1910° 4,2410° 1338104 | 19,8107

N = 49210 5,0810°4 4,2410° 14,67.10% | 26,1.10*

Afin de voir I'influence de [l'utilisation de combinaisons dixgds variées, ce calcul est fait
en prenant d’'autres pixels, en particulier en prenant deslgpicote a céte ou trés éloignés.
La Table[.ZB donne les écart-types mesurgss; correspondent a fierentes combinaisons de
pixels définies telles que :

— odiff1 . pixels 6,7,8 et 9, 4 pixels adjacents et une sur méme ; daneitie

— ogitf2 . pixels 6,7, 38 et 39, 2 pixels sur la premiére moitié de laetiaret 2 pixels sur

'autre moitié ;

— ogiff3 : pixels 1, 22, 38 et 52 pour gu'ils soient bien éloignés.

On constate que plus les pixels sont éloignés plus le sighfaikte, confirmant une dépen-
dance entre les pixels vu qu’il y a une partie de I'électrapigle lecture qui est commune. En
revanche, plus le flux est grand, plus I'écart entre I'edtiomaet la mesure sont grands. L utili-
sation de plusieurs pixels permet de baisser la contributiobruit électronique par rapport au
bruit de photons.
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Tas. 7.8 — Comparaison des écart-types pour plusieurs fluxfireintes combinaison de la
somme de quatre pixels (voir dans le texte)

N (phs) agitfr (V) | odiffz - (V) | odifis (V)
mesure mesure mesure

N =4,210 14,810 14,5.10% 14104

N = 24,09.10’ 22 4.10° 227.10° 19,8.10%

N = 49,210’ 28 6.10°4 26,8104 26,1.10%

7.3.3 Etude de I'indépendance des pixels

Une autre facon d’analyser l'indépendance entre les pesisi’étudier la dférence entre
deux pixels. Pour cela, I'étude est faite sur deux pixelséountifs.
Etude temporelle

La Fig.[ZI2 représente lafférence entre 2 pixels consécuitifs.
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Fic. 7.12 —Différence entre le pixel 6 et le pixel 75303.10" phys.

Le point commun entre les 2 pixels est la lampe et une parti€etronique de lecture.
Par conséquent, en faisant la soustraction entre les Zpowldoit supprimer la contribution de
la lampe et une partie du bruit de lecture commun. D’un pointuake statistique, en supposant
que les pixels sont indépendants, nous pouvons calculeait-€/pe de la dférence entre les
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pixels i et j (en reprenant les notations de la partie préu&je

2 2 2 2 2
Op = ONj TONj T O00¢fi T 00t¢j
Le bruit de photons se calcule avec la formule (7.7). Quaritrai d'offset, il provient des

mesures sous obscurité pour leffé@tients pixels. Posons alargqps, le bruit d'offset des deux
pixels, si ces derniers sont indépendants :

2 _ 2 2
Opobs = T0ffi + 00ff]j

La Table[Z® fournit les diiérentes valeurs d’erreur statistique pour les pixels 6 et 7 e
en particulier le calcul de I'écart-type estimé a partir g et oo €t qui sera comparé a
I'écart-type mesuré.

Tas. 7.9 — Comparaison des dispersions théoriques et expéehasrpour deux pixels et leur
diférence poust = 1 s.

N (phfs) on7 (V) one (V) 0 Dobs(V) op (V) es-| op (V) me-
timé suré

N=9110° | 1,6510* 1,6510% 5,0210% 5,5310% 5910

N = | 2,4510* 2,4310% 502104 6,07.10% 6,64.10%

2,01.10’

N =|3,9110* 3,89.10% 5,0210% 7,49.10% 6,0810%

5,03.10’

En calculant cette €fiérence, on supprime la partie commune dans les mesures dets2 p
I'évolution lente de la lampe et une partie de I'électromiqle lecture. Si on calcule le bruit de
photons global o3 = 02 . + T4 stap: J ODtIENS :

— pour 20110 ph/s:

on = 3,410V
— pour 503.10'ph/s
on = 6,0810%V
On constate alors que pour@.10"ph/s, oy est inférieur &rpeps €t op mesuré est plus
grand que I'estimation. En revanche, pou®310’ph/s, le bruit de photons domine le bruit de

lecture etop mesuré est plus faible que I'estimation. En fait, cela vaiidtire, qu'il n'y a pas
indépendance entre les mesures dégmints pixels.
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Etude de la covariance

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

o = oG, + G — 2CoUV;, V) (7.9)

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

o2 =02 + 02 +2CoUV;, V) (7.10)
S Vi Vi j

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

op = 4,97.107*V
os = 6,27.10°%V

Nous constatons que les 2 valeurs sofiedéntes, cela signifie bien qu’il n’y a pas indépen-
dance. De plus, en prenant les écart-types de chaque pixelobscurité d'apres les formules
(8.9) et (8.10), on obtient les valeurs respectives sudgpbur la covariance :

CoWVe, V7) = 3,61.10°°
CoVV6,V7)=3,6910°

Une covariance non nulle entre les pixels serait liée a epewmmune des mesures, c'est-
a-dire aux cables et une partie de I'électronique.

Etude fréquentielle

La Fig.[ZIB représente la DSP de ldfélience entre 2 pixels éclairés. Le rapport entre
la moyenne de la DSP a basses fréquences et a hautes frégaemee environ 2,77 pour
2,01.10ph/s et 1,22 pour 503.10" ph/s. Ces spectres sont donc plus plats que ceux obtenus
dans la section 7.3.2.

7.3.4 Homogeénéité de la réponse de la matrice

Etant donné que la matrice utilisée est consituée de 64 giookes, nous avons regardé
comment répondent lesftirents pixels poust=1s. Sur la Fig[_Z14, j'ai tracé ce que mesure
chaque pixel a un instant donné.

On constate sur les bords des 2 parties de la matrid&seest plus élevé. Par conséquent,
les diférentes photodiodes ne répondent pas toutes de la méme fda@connaissant les
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Fic. 7.14 —Mesure des 64 pixels sous obscurité .

valeurs d'dfset de chaque pixel, nous pourrons corriger cette inhon@itgépar la suite. De
plus, Nnous savons que pour un pixehs t=4.10"*V et I'écart maximal entre les pixels peut étre
de 81073V. Par conséquent, laffiérence entre deux pixels est 20 fois plus grande que I'écart-
type su bruit. Cette dispersion n’est donc pas négligeable.

J'ai aussi étudié les spectres de ces mesures sous ohsPBuoritécela, j'ai calculé la pente du
spectre sur l'intervalle 100-4Q¢Hz et sur 'intervalle 0,128-0,178 Hz en fonction des pixels

On voit sur la FigZ5, que sur l'intervalle 100-4Q61z les pentes sont du méme ordre de
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Fic. 7.15 —Pentes sur l'intervalle 100-4QMHz des spectres des 64 pixels.

grandeur autour de 1,5 en valeur absolue. Pour les pixelbatds, 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 photoharee loi de Poisson gé-
nérant un bruit blanc au niveau des fluctuations du taux deptage. Comme expliqué dans le
chapitre précédent, la vitesse Doppler est mesurée asr@mgamesures sur chaque aile de la raie
de sodium, donc des taux de comptageet N, selon la formule suivante :

Nb—Nr
:VO—
Nb+Nr
En posanR = [, on obtient :
Ve v R-1
" °R+1

Par définition, un bruit blanc a un spectre dont la puissasteanstante quelque soit la
fréquence. La formule générale de l'incertitude d’'une fmmc quelconque dépendant de n
variablesx; est la suivante :

n

ot=), (3—2)& (7.11)

i=1
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Par conséquent, on obtient I'incertitude pour la vitesse :
dv,2

2 2

En appliquant la formule 8.11 sur R, on obtient :

RR+ 1)

o (7.12)

b=
sachant que, = N et oiNp =~ N; =~ N.

Par conséquent, I'incertitude sur la vitesse est donnékaparmule suivante :

2
o2 - 4vgR
VU N(R+1)2

D’autre part, pour des mesures longues durRes,1, d'ou :

V
2_ 0
O'V—N

Dans la suite, nous utiliserons cette formule pour le caledlincertitude de la mesure de vitesse
ouVp = 4000n7s et le nombre de photons totd] = 2x 6t x 4 x N recus pendant une intégration
2 x ¢t car pour mesurer une vitesse, il faut mesurer 2 points, ajuehanesure se fait pendant
ot. Le facteur 4 est lié au fait qu’il y aura 4 photodiodes pouméme canal. ,

v

De plus, la fréequence des mesures estde- 1/6t et la puissance moyenne vaulm, = .

Finalement, la sensibilité que I'on recherche est égate & :\/%, t étant la durée des mesures.
On peut calculet, connaissant la sensibilité que I'on recherche en fonatierN (car nous
aurons 4 détecteurs).

Sur ces figures, j'ai aussi tracé la courbe pour GOLF actuelié pour pouvoir faire une
comparaison entre la durée des mesures pour avoir uneiprédes Imnis pour GOLF et pour
GOLF-NG. La diférence principale entre les deux manipulations est le ayille En dfet,
pour GOLF on mesure réellement sur 8s pendant 10s. Alors guel@ banc de tests, on n'a
pas de temps-mort et on fait la mesure sur2 On constate que poify = 4000m/s, il y a une
grande diférence pour ce temps avec un faible flux. Par exemple, astoedit, il faut environ 20
jours pour obtenir la sensibilité de lrygnalors qu'avec GOLF-NG on devrait pouvoir I'avoir
en environ 15 jours pour le méme flux. Voici un tableau qui momés diferentes durées de
mesures pour obtenir fiérentes sensibilités :

Imnys | 0,5mnys 0,1mm's
GOLF (1,2.10"ph/s) 19 jours | 77 jours | plus de 5 ans
GOLF-NG (510" ph/s) 4 jours | 15 jours 1an
GOLF-NG (510°ph/9) 0,4jours| 1,5jours| 37 jours
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duree des mesures pour obtenir 1mm/s(duty cycle de 100%)
T T T T

duree necessaire pour obtenir Tmm/s (GOLF et GOLF—NG)
T T T
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Fic. 7.16 — Durée nécessaire des mesures pour avoir une siéasibilimny s

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

Conclusion : On voit que la durée diminue en particulier car avec GOLF-NiGaura un
flux plus important qu'avec GOLF. Mais il faut noter que poU@I3d--NG, va s’ajouter le bruit
de l'instrument (électronique, etc...) que nous ne pouyaasssupprimer de fagcon simple. Ce-
pendant, ces valeurs restent des ordres de grandeur.

7.5 Conclusion et perspectives sur le photodétecteur

Ces tests sur la chaine de photodétection nous a permiduéeartaines caractéritisques
de la chaine de photodétection. Un temps d’intégration &da permet de couvrir la gamme
de flux que nous souhaitons mesurer sans saturation degijgutEs. Le bruit électronique des
photodiodes semble dominer le bruit de photons quelqudesfiitx incident. De plus, bien que
les 64 pixels soient sur une méme base de silicium, leur drofsetn’est pas homogéne. Etant
donné que nous connaissons leur réponse individuelle, pamuwsons corriger cette fliérence
par la suite. Nous avons aussi vu que ces pixels ne sont pgseindants a cause, en particulier,
d’une partie de I'électroniqgue commune. Enfin, concernaxidtence de signaux périodiques
pouvant étre génant pour les mesures finales nous avonsaEgstune remontée a basses
fréquences (autour de 1mHz) ne permettra pas d’observeigeaux provenant des modes de
gravite.

Pour conclure, nous pouvons dire que ce détecteur serséutitiur le prototype qui sera
installé a I'observatoire du Teide. Son but est d’estimdailen de puissance et d’'étudier I'évo-
lution temporelle de la raie du sodium. Pour la version gifigne, un autre détecteur devra
étre envisagé. La méthode que j'ai développée dans ce ahapitrra étre appliqué a tout autre
détecteur.

2.0x107
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7.6 Annexe

Fonctionnement d’un Peltier :

Ce systéme a été choisi du fait de sa petite taille et de sktdadé mise en ceuvre. De
plus, il correspondait aux besoins vis-a-vis des tempggatgue nous souhaitions atteindre. ||
s’agit d'un systéeme a base de semi-conducteurs et doncita@énde deux niveaux d’énergie.
L'élément principal est une jonction PN. Lorsqu’elle estqoairue par un courant, les électrons
passent d'un niveau d’énergie élevé a un niveau d'énergiefat de la chaleur est absorbée
a la partie froide. Puis, elle est transmise a la partie ohaGétte chaleur absorbée est ensuite
évacuée.

Schéma du banc de tests
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Ce chapitre concerne les premiers tests de l'instrumenisiSouhaitons ici valider la tech-
nigue de mesure multi-canaux qui va permettre de sondireltes couches de I'atmosphere
solaire. Pour parvenir a cette validation, nous devondiggdue la résonance est bien obtenue
dans la cellule de sodium, et ce pour leffélients canaux. La résonance en 31 canaux ayant
été obtenue, il est possible de dresser un premier bilan idegnee et de le comparer aux es-
timations de transmission dedférents sous-systémes. Puis, en “allumant” chaque caret (av
un laser), il est possible de vérifier la pureté de poladsatEnfin, il faut évaluer les signaux
parasites afin de corriger la mesure si nécessaire.

Dans un premier temps, je décrirai les sous-systéemes jomardle important dans le bon
fonctionnement de l'instrument. Aprés avoir donné quetqggénéralités sur les conditions de
tests, nous verrons les résultats de mon analyse de la nesoagec une LED, au laser et au
Soleil. A partir de 13, je ferai un bilan de puissance. P@siécrirai 'analyse que j'ai faite pour
évaluer la contribution des parasites pouvant intervemns dles mesures.

8.1 Mise en place des différents sous-systemes

Outre les tests sur le photodétecteur (vus au chapitreal)fréd's sous-systemes ont été testé
et mis au point afin de répondre aux demandes du cahier degeshar

8.1.1 Optique d’entrée : la polarisation

Nous avons vu dans le chapitre 6 leffélients éléments constituant le spectrometre et le
polarisateur qui est une lame a cristaux liquides, est untbé 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‘

Enréalité, lalumiére n'est pas totalement polarisée @m@ment gauche (ou droite), il reste
une partie de I'autre polarisation. C’est pourquoi, quamdh@sure le faisceau qui est censé avoir
une certaine polarisation, une partie de la résonance éepuovient de I'autre polarisation. On
parle de polarisation “résiduelle” ou “rejetée”. Un dessdes mesures au laser est de quantifier
cette part de polarisation rejetée.

De plus, les sous-systéemes de l'optique d’entrée doivempicés avec précision pour avoir
une bonne focalisation du faisceau.

8.1.2 Les filtres NaD1 et Continuum

Le filtre NaD1 est centré a la longueur d’'onde 589,6 nm alosslgicontinuum est centré
sur 591 nm. lIs ont tous les deux la méme largeur a mi-hauteud, & nm. En revanche la
transmission des filtres est Iégéremerffétente donc le flux transmis aussi. Bfeg on peut
voir sur la Fig[81L qui représente le profil de ces 2 filtreg utransmission maximale pour
NaD1 vaut 58% alors qu’elle est de 64% pour le continuum. Déapart, on peut comparer le
flux qui traverse les deux filtres. Pour cela, le rapport de&asardes deux filtres donne :

Aire(NaD1)/Aire(Continuun) = 89%
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Fic. 8.1 —Profils de transmission des filtres NaD1 (en noir) et Contmuen rouge) en fonction
de la longueur d’'onde.

De plus, on peut voir qu'a la longueur d’onde de 589,6 nm, @sinpas exactement au
maximum de transmission du filtre. Le flux d’entrée est alotsar de 48%.

8.1.3 Laimant

Un point qui a aussi été une prouesse technique est I'ai@antevait absolument obtenir
une bonne linéarité du champ magnétique dans I'entrefefid.d8.2 représente la variation du
champ magnétique dan I'entrefer de I'aimant en fonctionadeosition x (ou %0 correspond a
la position centrée dans I'aimant).

La table[8L donne les valeurs du champ magnétique pour elwmal de mesure.

Tag. 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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Fic. 8.2 —Représentation du champ magnétique quasi-linéaire damgréfer de I'aimant en
fonction de la position.

8.1.4 Lathermique de la cellule

L'ensemble de la thermique du systéme cellule-aimant atété#ée au SIS. Il est impor-
tant d’avoir une température homogéne (autour de°@Pdlans le corps de la cellule pour ne
pas avoir de condensation de sodium mais pour n'avoir que dageur de sodium dans la
partie principale de la cellule. Afin d’avoir une bonne hom@iegité de température, un systeme
de 4 chafferette est mis sur la cellule. Ces cliavettes sont alimentées de sorte que la puis-
sance a fournir soit minime et fisante pour garder la température de la cellule constante a
guelques dixiemes de degrés. Un systeme deffdrattes a été congu, permettant un minimum
de consommation de puissance car cet instrument doit &tilerfeent adapté aux conditions
spatiales. Actuellement, la consommation est de I'ordré, 8&N.

De plus, le cahier des charges préconise ufféréince de température entre le corps de la
cellule et le queusot d’environ 16. Une marge de°C est acceptée. Les HIg.B.3 représentent
respectivement le schéma congu pour la mise en place fiésedies chauferettes et la cellule
réelle : deux chafierettes sont placées sur le corps, deux sur le queusot etoumeclpague
fenétre (avant et arriére). La puissance minimale néaespaur alimenter ces chfiarettes
est de 1,6W pour atteindre 18D sur le corps de la cellule. Comme I'aimant doit se trouver
a température ambiante-Z5°C +1°C) pour ne pas dégrader ses caractéristiques, une bonne
isolation thermique est nécessaire pour le bon fonctiommeaie I'instrument et pour une faible
consommation d'énergie.

En utilisant deux chaterettes sur le corps de la cellule, une alimentation de 1,5%&W
met d’obtenir une assez bonne homogénéité de températest.détte configuration qui a été
choisie pour la suite.
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Fic. 8.3 —Simulation et conception de la cellule avec les gfamsttes.

8.2 Préparation générale sur I'ensemble des tests

Des mesures sous obscurité sont faites afin de connaitreitalmbscurité du photodétec-
teur. Pour chaque test avec un flux incident, on fait des meeglans tous les modes de fonction-
nements nominaux de I'instrument. Comme la polarisatioladiemniére peut prendre deux états
et que des mesures sont faites avec le filtre NaD1 et le filtrei@oum, nous obtenons quatre
configurations de mesures lors de ces tests : NaD1, Polar B1NRolar 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 agodium NaD1 (centré a 589,6
nm) ou le continuum (centré a 591 nm);

2. pour les mesures en lumiére blanche, une LED a 590 nm aik$éaytde largeur a mi-
hauteur 14 nm. Le flux de la LED est connu et a été calibré : 228W, soit 6,64.1&*

phys.

Pour contréler le flux de la LED et sa stabilité, une des phot®s de la matrice est utilisée
comme pixel d’étalonage.

Par convention, dans la suite, on appelleamal les 8 positions le long de la cellule qui
correspondent donc aux 8 longueurs d’onde (ou encore auxrBghmagnétiques) et qui seront
numérotées de 0 a 7 (voir FIg_B.4). Et on parlerardie pour les 4 positions de mesure autour
de I'axe de la cellule, d'un méme canal et qui vont de A a D. Leatd comporte trois voies
au lieu de quatre (A,C et D) pour une question d’encombremleysique lié au queusot. Etant
donné que deux types de polarisation, sont utilisées, darpate Polar A et Polar B. Enfin, les
températures de la cellule qui seront données correspbadanempérature du queusot bas.
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Fic. 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 celluleodeim, elle a été chdige
progressivement, en augmentant la température par pg@ierg30, 160, 178 et 18KC).

La largeur a mi-hauteur du flux de la LED est de 14 nm, et le ila®1 ayant une largeur
de 0,5 nm, la résonance doit étre observée pour tous lesxcdratrig.[BH montre la montée
en température de chaque canal : le taux de comptage vamigelehiet 1,6.10phys. Ces valeurs
sont obtenues Le canal 0 est celui qui compte le plus car ilredses deux polarisations a la
fois. Alors que le canal 2 est celui qui compte le moins carasgtne comporte que trois voies
(comme expliqué dans la section 8.2). La dispersion erdrdifi@rents canaux est alors de 30%.
Mais entre les voies, on atteint jusqu’a 10% de moins pouf @85

La Fig.[B® représente les mesures brutes du canal O et deld ymur ces 5 températures
et pour NaD1, Polar A.

On voit bien que plus la température dans la cellule est éJgués la tension mesurée est
grande. Cela signifie que le flux recu par les photodiodeslesimportant et li€ au phénomeéene
de résonance. La tension moyenne augmente d’environ 10Q.anVig.[BJ montre I'évolu-
tion temporelle pour le Continuum, Polar B a ces diférengespératures. En fonction de la
température, la tension moyenne augmente d’environ 3 mV.

Pour le continuum, il n’y a aucune résonance Zeeman étamédgne la lumiére incidente
a une longueur d'onde de 591 nm qui ne sera pas absorbée piess de sodium qui se
trouvent dans la cellule. Par conséquent c’est tout a faihabque la tension des pixels reste
inchangée au bruit prés. On a la confirmation que le phénowléservé avec le filtre NaD1 est
bien celui de la résonance.
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Fic. 8.5 —Réponse des fitrents canaux (somme des 4 voies) en fonction de la tempgratu
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Fic. 8.6 —Evolution des canaux pour le canal 0, voie A en fonction detaptérature pour le
filtre NaD1 et la polarisation A.
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Mesures brutes pour Continuum
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Fic. 8.7 —Evolution des canaux pour le canal 0, voie A en fonction detapérature 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 a I'entrée de la fibrequet et les valeurs approxi-
matives de transmission dedfdrents éléments se trouvant sur le chemin optique du faiscea
nous pouvons faire un bilan de puissance.

Au sol, &I entrée de I'instrument, le flux solaire du continuvaut 1,367.10"W/cn?/nm
Le fond de la raie de la raie du sodium correspond approxieratnt a 5% du continuum
solaire. A I'entrée de la lentille L2, le flux estimé est degBA.0° plys. Aprés avoir traversés
tous ces éléments optiques, on devrait obtenir un flux mgsarée photodétecteur d’environ
1,95.10 phys qui est légérement supérieur aux objectifs de 1,2%tgs. Il s’agit de calculs
estimés.

La Table[BP donne dans la deuxieme colonne les valeurs alesniissions estimées. Les
transmissions proviennent des données du constructewr simdilations. La troisieme colonne
du tableau contient les flux estimés pour un flux solaire ahtrarrespondant & une largeur de 14
nm, en entrée desflitrents éléments optiques de I'instrument. La quatriemenca fournit les
valeurs des transmissions qui ont été mesurées pour geatgraents comme les filtres. Enfin,
la derniére colonne donne uniquement les valeurs de fluamnét sortant de l'instrument,
mesurés lors des tests.

Les transmissions estimées des lentilles et des filtrestérdainées par les constructeurs.
Des mesures en laboratoire au DAPNIA ont montré que la tressgon du filtre d’analyse est
17% plus faible que celle annoncée par le constructeur.dosmnission du dispositif a polarisa-
tion circulaire, a été fournie par nos collegues de I'|AC gui étudié cet élément. Le rendement
de l'optique de reprise tient compte a la fois des lentilledes fibres optiques récupérant la
lumiere réémise parfket Zeeman. Il a été calculé avec un logiciel de simulationl(AKX) au
SEDI.

Le rendement du processus Zeeman a quant a lui fait I'objetedétude particuliére. Pour
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Tas. 8.2 — Transmissions estimés (2eme colonne) et connus (délorene) des diérents élé-
ments optiques de la chaine de photodétection, flux estimél@dlux solaire (3éme colonne)
et flux mesuré avec la LED (4éme colonne).

Elément optique Transmission Flux estimé| Transmission Flux mesuré
estimée solaire (pis) | connue avec la LED
(phys)
Lentille L2 1,59.16° 6,6410%
Transmission 0,98 -
Filtre d’analyse 1,56.136
Largeur spectrale 0,5 nNm 0,52 nm
Transmission 0,59 0,48
Cube polarisant séparateur 3,28.16%
Transmission 0,495 -
Dispositif & polarisation circulaire 1,62.16%
Transmission 0,88 -
Lentille L3 1,4310"
Transmission 0,98 -
Filtre thermique fenétre boite vide 1,4.164
Transmission 0,846 0,838
Fenétre entrée ampoule sodium 1,19.16%
Transmission 2 faces 0,92 -
Processus de résonance 1,1.164
Largeur spectrale 2,5.10° nm -
Rendement du processus 0,002 -
Optique de reprise | 0,55 1,110 -
Photodétecteur 2,03.1010
W
Couplage de surface 0,96 -

Sensibilité (AW) 0,32 -

Flux sur une voie 3,80.1¢ 3-410°
(1,62.10
flux estimé)

Flux sur une voie (fond de raie) | 5% 1,946.10
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obtenir une évaluation de ce rendement, nous avons faitimegasions a partir de celles déve-
loppées pdmemgl). Ce calcul tient compte a la feikathsorption et de la réémission.
Pour une longueur d’onde donnée, l'intensité primaire digs® par un élément de volume dV

s'écrit (Mitchell et Zemansky 1971) :

d1, = lodydz expEk,(x + E))k,dx (8.1)

lo est l'intensité incidente par unité de surface de la fenéeatrée de la cellulek, est le
codficient d’absorption monochromatique et E est la distancegpguort a I'entrée de la cellule.
L'axe x est le long de la cellule alors que I'ayepointe vers la reprise optique. Puis, il faut
tenir compte de I'angle solide au moment de la réémission letentille de reprise. Enfin,
nous sommons cette intensité sur le domaine spectPaIprocessus d’absorption-réémission
est dficace. Cet intervalle n'est pas forcément fixe, mais noussaghnisi cet intervalle selon
la largeur théorique des raies d’émission. Nous avons mnohine valeur approximative de ce
rendement de 0,002.

En utilisant la LED qui est injectée dans la fibre optique ettde flux est connu (2,23.16
W soit 6,64.16* ptys), on trouve en faisant les calculs du flux estimé sur une d/aie canal,
environ 1,62.10phys (en ne prenant que les transmissions estimées). Le flugmésit mesuré
est entre 3 et 4.fQplys par voie de chaque canal. En tenant compte du fait que lsntiasion
du filtre d’analyse est plus faible, ce flux est entre un facgewiron 3,5 fois plus bas que celui
estimé. Cela pourrait étre di dfdirents facteurs :

— au rendement du phénoméne Zeeman qui @stith a estimer. Comme le champ magné-
tique n'est pas constant pour chaque canal (évolutionitiegal se peut que le calcul du
rendement de la résonance Zeeman est encore moins évidaehi.o

— des pertes de photons peuvent survenir au niveau dessieppsques

— il se peut aussi qu’il y ait un manque de vapeur de sodium @acsllule ou encore des
imperfections des éléments optiques qui n'auraient paateiission théorique.

8.3.3 Mesures au Soleil

Des mesures au Soleil ont également pu étre faites pendalojugs minutes nous permet-
tant de valider le fonctionnement de l'instrument. Elles éé faites dans des conditions ou le
suivi du Soleil n’était pas motorisé, ne permettant de ritades mesures que sur des durées
courtes. La Figl_8]8 montre une capture d’écran d’'une de essires pour les deux polarisa-
tions avec le filtre NaD1 et pour le filtre en continuum. La E8I3 donne les valeurs des flux
mesurés dans chaque canal et par voie. L'obtention de gatkuflux s’est faite a I'aide des
constantes d'étalonnage comme vue dans le chapitre 7. ®oanhl 0, nous mesurons 1,610
phys (en moyenne par voie) pour l'aile bleue et 1,8.péys. Cette étude est trop préliminaire
pour pouvoir faire un bilan de puissance.

La comparaison des canaux montre d’une part que le rappioetlercanal O et le canal 7 est
inférieur a 10, comme cela aurait di étre le cas. Rappeloas-que la raie subit un décalage
de 700 nfs vers de plus grandes longueurs d’onde, par rapport a ladearéférence. C'est
pourqguoi, le canal 2 montre le flux minimal sur I'aile rougeld@ le profil théorique de la raie,
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ce décalage de la raie fait que la mesure sur le canal 7 edgiiiles Mais une étude théorique
plus approfondie devra étre nécessaire car il faudrait tesmpte de la largeur des canaux, ce
qui change le flux incident.

Tas. 8.3 — Flux mesuré en moyenne par une voie de chaque canassailds bleue et rouge
pour les mesures au Soleil.

Flux par voie du canal (gh) | Aile bleue | Aile rouge
Canal 0 1,6.16 1,8.16
Canal 1 2,03.16 1,5.16
Canal 2 2,5.16 1,3.16
Canal 3 3,8.1¢ 1,8.16
Canal 4 52.16 2,8.16
Canal 5 6,02.16 3,9.16
Canal 6 7,06.16 | 5,97.16
Canal 7 8,2.1¢ 8,5.1¢

8.4 Analyse des canaux

Afin d’etudier plus précisément la réponse de chaque capalntesures avec un laser a
colorants sont faites a 4k Celui-ci permet de balayer les longueurs d’onde sur umiatie
donné. Le but est de quantifier le recouvrement dé&greints canaux et d’estimer la part des
polarisations rejetées pour chaque polarisation,.

8.4.1 Propriétés du laser a balayage

Le laser est réglé de sorte que l'intervalle de longueur @tobalayé soit de 348 mA (cor-
respondant a une fréquence de 30GHz), permettant ainsidépkecer du canat7 (aile rouge,
1=589,6174 nm) au canal -7 (aile bleue;589,5826 nm) du spectrometre, c’est-a-dire de l'aile
rouge (polarisation B) vers I'aile bleue (polarisation &gla signifie que lorsque la polarisation
du faisceau incident est la Polar A (resp. B), le laser patababord I'aile rouge et on mesure
la lumiéere des polarisations rejetées de la Polar A (regpolirisation B) puis, une fois la lon-
gueur d’'onde de référence passée, on mesure la lumiérenavee la polarisation A (resp. des
polarisations rejetées de la Polar B). De plus, il est ptessie fixer la vitesse de balayage, entre
500 ms et 10 minutes. Cependant, il n'est pas possible dér $avongueur d’onde de départ.
Enfin, lors de ces mesures, la température du queusot esbd€16

Cependant, deux problémes ont été rencontrés lors de casavdse premier est lié au laser
lui-méme qui présente un plateau en fin de balayage fieh @ partir d'une certaine longueur
d’onde, le laser présente un niveau plus élevé. Le secoitEpne provient de la lame a cristaux

Linstitut d’Astrophysique Spatiale, Orsay
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Tests prototype GOLF-NG : essai de mesure sur le Soleil _ 12 mars 2007
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liquides qui ne polarise plus correctement la lumiére aeagstensions 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 30rutemBO (soit des vitesses
de 2,31 a 1,05 m/). La Fig.[8D représente les huit canaux en fonction du sedopc de la
longueur d’onde, pour le filtre NaD1, Polar A. Nous pouvons i&s réponses successives de
chaque canal. On balaye d’abord la polarisation rejetég lawraie polarisation. Cependant,
le laser présente un plateau au niveau du flux. C’est pour@uai fin du balayage de chaque
canal (vers les petites longueurs d’onde), il existe ureplat Ce dernier est génant pour I'étude
compléte et précise du spectrométre. Mais nous pouvonsleales ordres de grandeurs des
largeurs a mi-hauteur et de la part des polarisations egjeté

NaD1, Polar A, voie A T=185C
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Fic. 8.9 —Réponse temporelle de chaque canal et donc en fonction dedai¢ur d’onde pour
le filtre NaD1, Polar A pour deux balayages.

Les largeurs a mi-hauteur des raies d’émission dé@érdnts canaux sont dans la T4dbld 8.4.
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Cependant, le laser ne couvre pas complétement la largéandie solaire. On constate que le
canal 0 qui est censé étre en bas de la raie est plus large quiepa@utres canaux. Ceci est di
au fait que ce canal mesure a la fois la polarisation A et lanzation B. En ffet, en dessous
de 500 Gauss, lfEet Zeeman ne se produit pas. Concernant les autres canaaxistéd une
certaine homogénéité (jusqu'a 9 mA deéféience d’un canal a l'autre). Cependant, les calculs
théoriques prévoyaient que les raies démission aient ngeurna mi-hauteur de 25 mA mais la
Table montre que ces canaux sont légérement plus largesoganme 26 mA).

Tag. 8.4 — Largeurs a mi-hauteur des réponses de chaque camdapoie A par exemple

Canal | Largeur & mi-hauteur (mA
CO, 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 méme, la Fid_8.10 représente les réponses successsveardrix lorsque la lumiéere est
polarisé en B. Dans ce cas, on voit d’abord la vraie polaoisapuis le polarisation rejetée. On
voit de nouveau le plateau qui apparait aprés le premiet oés@nant.

La Fig.[8I1 montre les réponses des canaux en fonction dosteour les deux polarisa-
tions. On peut voir le recouvrement entre les divers canaux.

La part des polarisations rejetées a été calculée pour amairdre de grandeur, mais ces
valeurs sont biaisées a cause du plateau qui rajout&segt @t semble générer des polarisations
rejetées plus grandes pour la Polar B. Pour la Polar A, ondrdes rapports entre la polarisation
principale et la polarisation rejetée d’environ 20 seloegdeal. Alors que pour la Polar B, ces
rapports sont autour de 2-3 (en soustrayant la valeufs#bde la polarisation rejetée). Ces
calculs devront étre refaits une fois que le laser fonctoarcorrectement et avec une autre
lame a cristaux liquides.

8.5 Analyse détaillée du signal

Les mesures de la résonance contiennent en réalité lalmaitn de plusieurs phénomenes
perturbateurs. Afin de les évaluer et de les quantifier auxreede séparer leur contribution,
une méthodologie “pas par pas” a été adoptée. Nous avonsepisé les sources d’erreur.
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NaD1, Polar B, voie A T=165C
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Fic. 8.10 —-Réponse temporelle de chaque canal et donc en fonction dada¢ur d’onde pour
le filtre NaD1, Polar B, pour deux balayages.
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8.5.1 Mesure de I'obscurité de photodétection

Afin détudier le bruit de I'électronique de I'ensemble dadtrument, la cellule est placée
a température ambiante et sous obscurité a I'emplaceméntiggst destiné dans I'entrefer
de I'aimant. Nous avons ensuite appliqué un filtre passepbas voir les variations lentes sur
les pixels (voir Fig[8.12). Cette figure montre cette vasiatqui est comprise dans la barre
d’incertitude de plus ou moins 1 sigma. Il n'est donc pas segiee de corriger ces trés faibles
variations.

CanalD VoieQ corr et moyenne+/=sigma
—

0400 T T T T

0.385—

& 0.390

Vollage (V)
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Fic. 8.12 —Filtrage passe-bas des mesures brutes du dark pour la voie @adal 0. Les lignes
horizontales pleines correspondent aux niveauxtisigma.

Sur la Fid81B, on a repris I'évolution temporelle de laavdidu canal 0, et sur le graphe du
bas on a tracé I'évolution d’une sonde qui suit les variaide température du photodétecteur.
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Fic. 8.13 —Evolution de I'obscurité comparé a la sonde MPT qui est cerssdvre |'évolution
de la température.

Les variations trés rapides de la température sont obsesufreles pixels (évenements a
20h et 38h). Par contre les variations lentes sont bien esecompte par le Peltier. Elles
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n'apparaissent pas sur la figure du haut car elles sont gxldans l'incertitude du bruit de
lecture. Dans la suite, les moyennes de chaque voie sdeéatlcommeffsetet sont soustraites
des mesures brutes.

Sur la Fig[BIK sont tracées les moyennes dgsBtde chaque voie de chaque canal. En
fonction du canal et de la voie gffsetest [égérement dErent.
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Fic. 8.14 -Moyenne de I'obscurité de photodétection en V pour les Vai& 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 danmtervalle de:lo. Doncil n'y
a pas de corrections de température a faire.

— la moyenne temporelle de chaque pixel sera utilisée coojfeet pour les mesures sui-
vantes dans ces conditions de mesures et auxquelles ilapétre soustrait. Caiffset
comprend a la fois la valeur seuil de I'électronique de lecit la valeur seuil de la pho-
todiode en I'absence de signal incident.

La Fig.[BI représente les mesures brutes a@gauxquelles on a soustrait agisetpour

les diférentes voies et fierents canaux. Les valeurs obtenues contiennent les teardsi ré-
flexion ainsi que la lumiere ffusée. Ce n’est pas uniqguement la lumiére provenant de la réso
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nance, mais une limite supérieure vue qu’elle contient ende la lumiére parasite de réflexion
et de dffusion.

NaD1, Polar A, 185C NaD1, Polar B, 185C
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Fic. 8.15 —Résonance de chaque voie de chaque canal corrigée par liobSscle photodétec-
tion pour T=185C et pour NaD1, Polar A (& gauche) et Polar B (a droite) et Coatim, Polar
B.

La Fig.[BI® représente la moyenne des quatre voies de cltagaé pour les diérentes
températures pour le filtre NaD1 (haut) et le filtre Continufloas). On voit que par exemple
pour la température maximale de 285 avec le filtre NaD1, on a en moyenne sur les huit
canaux 3L0°plys alors qu’avec le filtre continuum, on a en moyennd WPptys (voir Table
B3). Le phénomene de résonance observé avec le filtre NaPddsgt par 'augmentation du
flux mesuré d’'un facteur 10. On peut aussi calculer la dispem®ntre les canaux d’'une méme
voie. Pour la plupart des canaux, la dispersion des voiesapaort a la moyenne d’un canal
peut aller jusqu'a-20%.
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Fic. 8.16 —Chayfage de la cellule : mesures de résonance corrigées de |'oib8ale photodé-
tection pour NaD1, Polar A (en haut) et Continuum, Polar B las).
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Tas. 8.5 — Flux moyen (pis) pour les 8 canaux a la température de° 35

NaD1, Polar B| Continuum, Polar B

Canal 0 3,9.10° 3,1.10°
Canal 1 2,8.10° 3.10°

Canal 2 2,7.10° 210

Canal 3 3,0.10° 2,2.10°
Canal 4 3,210° 2,4.10°
Canal 5 3,1.10° 2,1.10°
Canal 6 3,4.10° 2,6.10°
Canal 7 3,6.10° 3,6.10°

8.5.2 Contribution des parasites de réflexion

Plusieurs types de lumiére parasite peuvent intervenis tesimesures et qui ne sont pas
liees au phénomeme de résonance que nous souhaitons nmasadinstrument GOLF-NG.
Une part de cette lumiere parasite provient des réflexiofes ldeniére sur les parois de la cellule
et les parties opto-mécaniques de l'instrument. Il est imamb de quantifier la proportion de
cette lumiére afin de la soustraire des mesures finales. Ryrdes mesures sont faites tout
d’abord a froid (température ambiante). Dans ce cas, il pasde vapeur de sodium dans la
cellule et la lumiére ne subit que les réflexions qui nougésEent.

Ces mesures ont été faites avec la LED décrite dans la pazti€ & photodiodes ont une
température de 458 en moyenne. Il faut donc soustraire dans un premier tenpsiied obs-
curité mesuré dans la partie précédente (app@e) et corriger par la sensibilité de chaque
pixel (voir chapitre 7) provenant de mesures préliminapresr passer a une valeur correspon-
dant a un flux de photons.

La Fig.[B1Y représente la moyenne temporelle de ces mesmréagees par I'obscurité avec
les barres d’erreur en fonction des voies et des canaux etgsoguatre configuration fiérentes.

Nous avons vu que les voies ne sont pas positionnées de la faéamesur la cellule (voir
Fig.[8:4) en fonction du canal pair ou impair. Ces figures mearitqu’il n'y a pas de systématicité
des voies : aucune voie n'est toujours plus haute que lessau®ela montre qu'il y a un bon
alignement a priori de la celule sur I'axe optique du faisckanineux. On constate également
que pour les quatre configurations, les parasites de réflegiat plus importants pour les canaux
proches des fenétres avant et arrieres, ce qui est normaldétané que ces voies regoivent a la
fois les réflexions sur la cellule et sur les fenétres avararaare.

Pour le filtre NaD1 et les deux polarisations, on a en moyenneg parasites de réflexion
a froid 8.10%ph/s. Alors que pour le Continuum, on mesure en moyenn&®ph/s lié a 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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NaD1, Polar A NaD1, Polar B
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Fic. 8.17 —Mesures a froid, avec I'aimant et corrigées de I'obscurigdghotodétection, NaD1
(en haut) et Continuum (en bas), Polar A (& gauche) et Polax Brgite).
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On peut noter qu’avant toute correction, les pixels da langgee barrette ont un niveau
de bruit plus haut que la deuxiéme barrette. En revanches agw@r soustrait I'obscurité de
photodétection, on obtient la méme forme parabolique ectifmmdes voies et des canaux.

6x10°

>
3334
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—
(2]
o
Q

4x10° _

2x10%— © o ) o ° N o R _

Moyenne (voie) (ph/s)

—ex108l .

Canal

Fic. 8.18 — Mesures de résonance corrigées des mesures a ftoitlabD1, Polar A pour cing
températures.

Cette lumiére parasite ne représente que quelques pourdoefitix de résonance. La
Table[86 contient le rapport entre la lumiere parasite tlexién et la lumiere résonante pour
I'exemple des quatre voies du canal O.

Tas. 8.6 — Taux de parasites de réflexion par rapport au flux deadse pour les quatre voies
du canal 0.

NaD1, Polar A| NaD1, Polar B
Co, VA 2,82% 2,71%
Co, VB 2,75% 2,56%
Co, VvC 2,35% 2,18%
Co, VD 4,38% 4,08%

D’autre part, il est possible de calculer le rapport entszwesures de résonance et la lumiére
parasite. On obtient le rapport signal a bruit par rappaxtgarasites de réflexion. Il varie entre
13 et 116 selon la voie et le canal.

8.5.3 Contribution des parasites de diffusion

Un autre phénomeéne qui contribue a créer du signal parasita dumiére de dfusion
multiple. Une fraction de la lumiére de résonance a une fibitéanon nulle de se propager par
phénomeéne de fiusion sur les atomes de gaz (photons déviés par des choes}etdelanger
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aux photons provenant réellement de la résonance. Cetigripeut étre “vue” par les optiques
des canaux adjacents et peuvent étre a I'origine d’'unergoassible de la mesure pour un canal
théoriguement indépendant des autres.

Dans ces tests, on utilise a nouveau la LED et la cellule esfide a 100C. Il faut alors
soustraire le bruit d'obscurité et le bruit des pertes pexidn. Dans cette partie, nous n’avons
pas du tout corrigée d’une variation quelconque de la lampdeola temérature. Erffet, les
mesures brutes ont I'air trés stables et nous n’avons paswbde corrélation (ou trés faible)
entre les voies et le pixel de monitoring. La HIg.8.19 repnés la valeur moyenne de ces me-
sures corrigées du bruit d’obscurité et des parasites @xi@il mesurés auparavant, en fonction
des voies et des canaux, et ceci pour trois configurations.

NaD1, Polar A, 100C NaD1, Polar B, 100C
T T T T

2.0x10° T 2.0x10° T

1.5x10°

1.0x10°

L| +Voie A
L| ©Voie B
L| AVoie C

OVoie D

1.5x10°

1.0x10°

L| +Voie A
L| ©Voie B
L| A Voie C

OVoie D

5.0x10*

Moyenne (voie) (ph/s)
Moyenne (voie) (ph/s)

ol WMMWI

—5.0x10% - = —5.0x10%

Canal

Continuum, Polar A, 100C
1x10° L e e

[| +Voie A
| © Voie B
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I
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Fic. 8.19 —Mesures a 10TC corrigées des mesures a froid pour NaD1 (en haut) et Contmu
(en bas), Polar A (& gauche) et Polar B (a droite).

La différence entre les mesures NaD1 et Continuum peut s'expldudait qu’elle pro-
vienne de la résonance qui commence a apparaitre & l€Qar conséquent augmente le flux
recu par les pixels. On a aussi vu en introduction que le fiitilessé pour le continuum a une
transmission plus grande que le filtre de NaD1. Pour les eleroanaux (7 et 8), il se peut qu'on
ait un résultat négatif. Enfiet, comme pour une température de XD0du gaz est présent dans
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la cellule, moins de lumiére arrive a l'arriere de la cell(dar elle a intéragi avec les atomes).
La lumiére réflechie est alors plus faible que dans le cas plyilavait pas de gaz. Tous ces
phénomeénes restent dans les incertitudes des mesuresre®’aesures plus complexes n'ont
pas eu besoin d’'étre mises en place.

La différence entre la cuve & froid et la cuve & kDWarie de quelques #qContinuum,
Polar A) a quelques.20* ptys (NaD1, Polar A) (soit quelques mV), tout en restant dans les
barres d’erreur. D’autre part, aucune correction du fluidieict n'a été faite.

Les mesures corrigées étaient censées représenter lieootrde la lumiére dfusée dans
la cellule de sodium. Cependant, nous ne savons pas comuunest les pertes par réflexion
avec la température (changement des propriétés du vergeadllle, présence du gaz qui va
diminuer une partie du flux qui aurait di étre réfléchi) et edspnce de gaz. L'idéal serait de
faire des mesures en cHant la cellule mais sans vapeur de sodium ou avec un autrafyaz,
d’étre dans les mémes conditions dans les deux tests.

Les parasites de fllusion mesurés varient entrel@* et 2 5.10phys.

Résonance :
Les mesures de résonance peuvent alors étre corrigéeqdertible de parasites (réflexion et
diffusion).

NaD1, Polar A, 185C
5x10°[ T T T
[| +Voie A

| ©Voie B q
[| AVoie C ]
| OVoie D ]
__ax10ff | -

Lk

Moyenne (voie) (ph/s

1x1080C . o
-2 0 2 4 6 8

Fic. 8.20 —Mesures de la résonance a T&corrigées des mesures a 2@pour NaD1, Polar
A.

La part des parasites defldision et de réflexion par rapport au signal résonant est @éonné
dans la Tabl€8]7. On peut également calculer le rapporalsébruit par rapport a la lumiéere
diffusée. Il varie entre 14 et 56.
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Tas. 8.7 — Taux de parasites de réflexion et lumiéifugdée par rapport au flux de résonance
pour les quatre voies du canal 0.

NaD1, Polar A| NaD1, Polar B
Co, VA 3,37% 3,29%
Co, VvB 3,39% 3,30%
Co, vC 4,68% 4,55%
Co, vD 4,38% 4,33%

8.6 Conclusion et perspectives

Nous avons vu que la technique de I'obtention de la résonan& validée lors de ces
tests. Ce résultat est encourageant pour I'avenir delingnt et de cette technique. Le bilan
de puissance montre qu'il existe un facted®;5 entre le flux estimé et le flux mesuré. Ceci peut
encore étre corrigé avec le photodétecteur dont le rendgmoenrrait étre amélioré.

Concernant la réponse de chaque canal du spectre, on a ptemaswrdre de grandeur la
largeur des canaux-@6 mA) ainsi que la part des polarisations rejetées. Maisiecsont que
des ordres de grandeur étant donné que le laser et la lanmstaugrliquides ne fonctionnaient
pas correctement lors des mesures.

Nous avons vu que les parasites de réflexion sont plus éleggsles fenétres d’entrée et de
sortie. Leur part est de 2 a 3% par rapport au signal de résen&autre part, les parasites de
diffusion a 100 C représentent environ 5% du signal de résonance. Ce destigraximal pour
une température du queusot bas de°T8%’homogénéité des canaux et des voies est correcte.
La dispersion varie d’'un canal & l'autre et d’'une voie a faute 0,4 & 10% en moyenne. Aucune
systématicité n'a été observée quant aux réponses desetales canaux.

Pour la suite, des tests devraient étre faits avec une rlewadlule. Des problémes ont été
rencontrés avec les cellules dont le verre (du pyrex) e le sodium dans les phases de
chaufage de la cellule. Le probleme de lalame a été resolu. Le fllxIdeD est d’environ 80%
du flux solaire a la longueur d’'onde de référence du sodiunrelzanche, il a un rappory24
par rapport au continuum solaire. Par conséquent, cesstastseprésentatifs pour la résonance
mais pas forcément pour les parasites de réflexion étanedgumnle flux du continuum entrant
est plus faible que le continuum solaire. Seule la mesuegrsajuantifiera exactement la valeur
des parasites de réflexion, elle sera faite en laboratoieckays

Puis, des tests seront faits au Soleil sur des durées plgsdsra I'Observatoire du Teide
I'année prochaine. Ces mesures devraient permettre g&ardh dynamique dans I'atmosphére
solaire a partir de I'observation des modes p. Concernargtiument scientifique, il pourrait
étre envoyé au Ddme C qui est un endroit privilégié pour deeiations dans de bonnes
conditions comme cela a été montré par Grec let al. (1980nuBi parvenons a détecter quelques
modes de gravité de facon individuelle et non ambigle eta tis ajustements sur ces modes,
il se pourrait que nous ayons plus d’information sur la teweéadu taux de rotation dans le coeur
solaire.

Toutes les missions spatiales qui ont d’'ors et déja fouraidtmnées, ont révélé la com-
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plexité du Soleil. L'impact de la variabilité du Soleil stetivironnement terrestre (aussi appelé
Space Weatheou Space Climatedevient un probléme clé pour I'avenir puisque les manifes-
tations de cette variabilité (comme les éruptions solalessCME ou le vent solaire) peuvent
dégrader les technologies, mettre en danger les astrenautencore probablemenftecter le
climat terrestre sur de longues échelles de temps. C'estjpoula mission DynaMICCﬁ a
pour but de fournir des données sur la métérologie spatiale aussi d’adresser de nouveaux
problémes comme le magnétisme solaire. Elle se place daaslie du lancement d’une nou-
velle génération d’instruments qui bénéficiera de I'exgrgre acquise lors des missions précé-
dentes. Elle devrait donc nous permettre de prédire lesévents reliant la Terre au Soleil sur
des échelles de temps allant du jour au siecle. Cette miagtdproposée a 'lESA dans le cadre
de Cosmic Vision 2015-2025.

2Dynamics and Magnetism from the Inner Core to the CoronaeStim
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Notre connaissance du Soleil est encore loin d’étre complét besoin d'observer les
modes de gravitédevient de plus en plus indispensable, afin de parvenir a igi@globale
et dynamique du Soleil et de son intérieur. Les modes detg§raarfois considérés comme le
“Saint Graal” de la sismologie solaire et stellaire, devraient ouvrirdetg@ qui nous dévoilerait
la dynamique profonde des étoiles, en particulier pour umepcéhension non ambigie d’'une
possible variabilité solaire de longue période.

Mon travail de thése se développe autour de cet axe et poandép a ces questions,
jai emprunté deux voies qui ne peuvent se passer l'une déréa d'un c6té, une approche
théorigue avec la modélisation et de l'autre, une approtiservationelle a la fois par le biais
des observations de GOLF et grace au développement duypetitchnologigue GOLF-NG.

Modélisation et observations

Nous avons vu combien linteraction entre la théorie et leseovations est importante
pour pouvoir comprendre les processus physiques présansslel Soleil. La modélisation fait
partie d’'une de ces approches théoriques. J'ai calculéepitss modéles incluant fliérents
processus et quantités physiques a partir desquels, dpeifrées de modes de gravité ont été
extraites. J'ai montré a quel point la résolution spatiade éiquations d’évolution stellaire doit
étre précise dans le cceur, afin de pouvoir extraire propreleemodes de gravité de trés basse
fréquence. Ces prédictions montrent la sensibilité desesiat gravité aux ingrédients des
modeles quelque soit leur fréquence. Cette sensibilit@aamment visible pour les modes de
gravité de haute fréquence. Les modéles dynamiques reenpidc terme les modéles actuels
et la prédiction des fréquences des modes de gravité en’aetard meilleure.

Concernant les observations des modes de gravité indisidia calculé les seuils de pro-
babilité pour prés de 3000 jours de données pour des quitsupdn candidat mode de gravité
présent dés les premiéres années d'observation de SoHQs&8 détecté avec plus de 98%
de confiance.

D’autres modes de gravité ont été probablement détectés gria detection de la signature
de leurs propriétés asymptotiques favorisant un taux deioot du coeur solaire plus rapide
en moyenne que le reste de la zone radiative, en accord avelesiscénarios expliquant
I'observation du candidat mode de gravité. Un nouveau ilrav@é entamé en étudiant les taux
de corrélations entre les données de GOLF et les modeldgesosar diférents intervalles de
fréquences. Cela a montré que pour les modes de trés bagserfcé, nous sommes a la fois
sensible a la dynamique et a la structure. L'étude faite danshapitre 4 ne concerne que les
modest = 1 et un élargissement sur les modes 2 devrait étre initié prochainement.

Profil de rotation dans le coeur et inversions

Pendant cette thése, jai eu l'opportunité d’avoir en main ande d’inversion dont jai
compris le fonctionnement, ses limites et jusqu’ou lesltésusont fiables. L'ajout de plus de
modes acoustiques de bas degré (jusqu’'a 3,4 mHz) dans &sions a été étudié. Cela nous a
montré que ces modes modifient trés Iégérement les résudtaiaversions, tout en restant dans
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les barres d’erreur. La prise en compte de ces modes peraatidties kernels de résolution
qui vont plus bas dans le cceur.

Une étude sur les inversions pour extraire le profil de mtatnous a montré que I'ob-
servation de quelgues modes de gravité permettrait d’avwér idée sur le taux de rotation
dans le cceur et une tendance sur le profil pourrait égalentrenblétenue. J'ai ainsi pu voir
les contraintes nécessaires sur les observations des medgavité pour qu'ils soient utiles
dans le code d'inversion donnant le profil de rotation. Desedsad’erreur inférieures a 10
nHz (ce qui correspond a une résolution de 3 ans de donnéesgina ces modes un poids
sufisant. Bien sdr, la détection d’'un grand nombre de modes dat@naermettra de mieux
sonder chaque couche de l'intérieur solaire. Pour la deiteglcul de reconstruction de I'onde,
dans la recherche d'indices sur la dynamique a travers wiptés asymptotique des modes
de gravité, pourrait se faire en utilisant d’autres profésrdtation, peut-étre plus réalistes que
ceux utilisés jusqu’a maintenant.

Le prototype GOLF-NG

Une premiére partie de mon travail sur cet instrument a godcéa caractérisation du
photodécteur. Bien que celui-ci ne réponde pas compléteinkandemande d’avoir un bruit de
photons dominant, il convient pour le prototype technalogi qui a surtout pour objectif de
montrer la faisabilité de la mesure a 8 hauteurs avec un @agamptimum. De plus, 'ensemble
de I'étude que je commente ici dans ma thése sera repriseuaveétecteur mieux adapte,
c’est-a-dire dont le bruit sera totalement dominé par lé Istatistique.

Ce prototype technologique dont I'idée a germé en 1998 leraerte de SoHO, arrive
presque a terme. Nous avons vu le bon fonctionnement dutypet&OLF-NG avec I'observa-
tion de la résonance Zeeman sur la raie du sodium a la foisaperes tests avec une LED, avec
le laser a colorant et avec la lumiére solaire. Ce résullaterdonc cette technique de mesures
multicanaux puisque I'obtention de la résonance sur tosisdmaux était loin d'étre évidente
a obtenir. Il s’agit d'un des premiers aboutissements derotp Des mesures sur lesfig-
rents canaux ont permis de voir grossiérement que I'inggnimépond aux attentes du cahier
des charges, toutefois le bilan de flux est encore envirotreytais plus faible que celui estimé
méme si le facteur de résonance n’est pas trivial a estinegpratotype technologique devrait
étre envoyé au début de I'année prochaine pour faire desvaltiems au Soleil sur des durées
plus longues a I'Observatoire du Teide. Avant cela, il resteore quelques problémes a régler,
notamment vérifier que la cellule en pyrex résiste a la vagewsodium pour la durée des tests
en baissant la température de fonctionnement.

Pour l'instrument scientifiqgue, un autre photodétectewralétre étudié puisque celui mis
en place actuellement ne convient pas car le bruit inirdgne est plus élevé que le bruit
statistique. Il faudra songer a I'étude d'autres photartétes, tels que des CCD. D’autre part
le bilan de puissance devra étre étudié de plus prés.
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Perspectives d’observations

Alors que le satellite SoHO arrive bientdt a la fin de sa viefailt s’assurer de la reléve
des diférents instruments solaires. De nouvelles missions séwtips pour les deux prochaines
années. SDO devra étudier en particulier les phénomenesrigues de la zone convective.
PICARD se concentrera sur la variation du rayon solaire. Paie sera aussi dédiée a la
recherche des modes de gravité mais s'agissant de mesuatesngiriques, il n’est pas certain
que nous puissions parvenir a cette détection. Plus tards agons la mission Solar Orbiter
qui sera lancé vers 2015 et dont I'appel fifes vient d'arriver mais qui n'est pas compatible
avec la détection des modes profonds. Les missions de vorerafion DynaMICCS (incluant
GOLF-NG) et HIRISE proposées a I'ESA pour I'horizon 2013223&ont plus dans la continuité
de SoHO et devraient en succédant a la mission américaine galtgditir une vision 3D du
Soleil avec une estimation finale et quantitative de l'iatéion Soleil-Terre.

Toutefois, la releve de GOLF pour rechercher les modes dét@raest assurée par aucune
mission programmée aujourd’hui et une autre stratégieadéire définie pour remédier a ce
probléme. Il est proposé d'observer au ddme C en parallelECARD pour maintenir une
continuité de cette thématique et garantir la prochainesionsspatiale. Le réseau BiSON est
quant a lui toujours opérationnel avec des mises a jourdiéégsl mais n'arrive pas a détecter
des modes de gravité. Malheureusement, la fin du réseau GGNaheoncée un an apres le
lancement de SDO ce qui serait dommage s'il y a un problémersinstrument spatial, aucune
réparation n'est possible. De plus, les durées de vie désiinents en réseau au sol peuvent
étre trés longues, compensant ainsi les perturbationsadiiegsnospheére terrestre.

Parallelement, un fort déploiement dans le domaine detfastsmologie est en train de se
faire. En dfet, outre la sismologie solaire, un futur trés promettetieagrain de se construire
pour la sismologie stellaire. Tout d'abord, le succés deiksion CoRoT qui a été lancée en
décembre dernier et dont les premieéres données devraierdtigponibles d’ici quelques mois,
est un point fort de ce développement. Concernant les cdtsmmg au sol, on peut citer Las
Cumbres Observatory qui est en construction et les deurtgrpjoposés, SONG et SIAMOIS.
Pour les missions spatiales, deux autres missions sorgrégat en préparation : Kepler prévue
pour 2009 qui devrait pouvoir augmenter la statistique eseolant plus de 1000 étoiles ou
encore la mission PLATO (PLAnetary Transits and Oscillsiof stars) proposée a Cosmic
Vision 2015-2025 et qui devrait agrandir son champ d’oleséma sur plus de 100000 étoiles.
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Résumé

Cette thése traite de I'étude de la zone radiative du Sadeilepbiais des modes de gravité, en par-
ticulier la dynamique. Le profil de rotation dans la partiatcale du Soleil est encore mal connu alors
que le cceur représente plus de 50% de la masse du Soleil. Afioidune vision globale de I'évolution
des étoiles, nous cherchons a mettre des contraintes quolesssus dynamiques ayant lieu dans le So-
leil. Nous avons emprunté plusieurs voies pour cette étlmlenodélisation, la mise au point et I'étude
d’un nouvel instrument, les observations et les inversitenia rotation. Une meilleure compréhension de
la dynamique solaire nécessite la détection des modes digégian prototype technologique construit
au CEA (GOLF-NG) a pour but de valider certains points teghes et de préparer pour une mission
scientifique dédiée a la détection des modes de gravité. hlmrss étudié le photodétecteur ainsi que
la réponse de l'instrument complet. Nous montrons la féigélle I'instrument ainsi que son bon fonc-
tionnement aprés avoir observé la résonance dansflésetits canaux. En attendant que cette mission
prenne jour, I'analyse des données de GOLF, a bord de SoH(3, apermis de détecter un candidat
mode de gravité et d’observer la signature des modes deddipblaires. Ce travail a en particulier bé-
néficié d’une approche plus théorique sur la prédiction dedes de gravité. Nous montrons I'impact de
différents processus et quantités physiques sur ces prédidinfin, les processus dynamiques au sein
du Soleil étant pour le moment peu ou mal contraints, noussagssayé de voir I'impact de I'ajout d'un
ou plusieurs modes de gravité dans les inversions sur Idéspile rotation extraits. Nous avons aussi
voulu donner des contraintes sur les observations afin ebdbtine information non négligeable sur le
profil de rotation dans la zone radiative, en particulierdarcoeur.

Mots-clés :Soleil — Héliosismologie — Modes de gravité — Rotation — Msdéion — Instrumentation —
GOLF/SoHO — GOLF-NG

Abstract

This thesis is dedicated to the study of the dynamics of tlee sadiative zone through gravity modes.
Though the core represents more than 50% of the solar massijld® not have an accurate vision of
the rotation profile in the very inner part of the Sun. To ustiand the evolution of stars, we try to put
constraints on dynamic processes. Several paths have dmmed in this thesis to tackle this issue :
solar modeling, the study of a new instrument, observatomkinversions of the rotation. The necessity
of the detection of gravity modes is driven by the will for atbecomprehension of the solar dynamics.
With a technological prototype built at the CEA (GOLF-NG) want to validate a few technical points
and prepare the scientific mission which aim will be to deteese gravity modes. We studied first
the photodetector and then the whole instrument resporesshdiv the feasibility of the instrument. The
observation of the resonance in all the channels proved thaiks the way we expected. However, before
this mission takes place, the analysis of GOLF data enaldeéd detect one gravity-mode candidate as
well as the signature of dipole gravity modes. This work bigee from a more theoretical approach
on the prediction of gravity-mode frequencies. We show tifleénce of several physical processes and
quantities. Finally, as the dynamical processes in the 8ina well constrained, we tried to understand
the impact of the introduction of one and several gravity esodn the inferred rotation profiles. We also
tried to give constraints on the observations so that wedcobtain some information on the rotation
profile in the radiative zone, specially in the core.

Key words : Sun — Helioseismology — Gravity modes — Rotation — Solar rilegle- Instrumentation —
GOLFS0oHO — GOLF-NG
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