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Résumé

Cette these présente une étude détaillée de la structure interne du Soleil, a partir du code
d’évolution stellaire CESAM.
Premierement, nous obtenons un modele solaire dit de "référence”, incluant les derniers
développements de la physique atomique et nucléaire pour décrire le plasma solaire. Ce
modele est alors confronté aux récents résultats héliosismiques des expériences spatiales a
bord du satellite SOHO, notamment GOLF, ainsi qu’aux expériences de neutrinos solaires
(Gallex, SuperKamiokande). Il ressort de cette comparaison que l'introduction de processus
de diffusion des especes chimiques est nécessaire.
Deuxiemement, nous déterminons les incertitudes théoriques de notre modele a partir de
notre connaissance actuelle des ingrédients ”microscopiques” et obtenons des modeles plus
proches des observations. Une attention particuliere est portée sur notre connaissance du
coeur nucléaire et sur la réduction du désaccord théorie-expériences du flux de neutrinos so-
laires. Pour la premiere fois nous commencons a quantifier les flux théoriques de neutrinos
par la sismologie.
A partir des résultats obtenus avec le modele de référence, nous mettons en évidence la
nécessité d’introduire des processus macroscopiques afin de progresser dans notre modélisation
du Soleil vis & vis des contraintes sismiques et des abondances de surface de *He, *Be et "Li.
Nous traitons tout d’abord la couche de transition (tachocline) entre la rotation différentielle
de la zone convective et celle solide de la zone radiative, par l'introduction d’'un proces-
sus de diffusion turbulente induisant un mélange dépendant du temps. Ensuite, a partir du
formalisme de la longueur de mélange, nous tenons compte d’une pression turbulente dans
I’équilibre hydrostatique de I’étoile, afin de mieux décrire les couches externes et d’améliorer
les prédictions des fréquences des modes acoutiques. Dans les deux cas, les résultats encour-

agent le développement d’un modele stellaire hydrodynamique.
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Abstract

This thesis presents a detailed study of the internal structure of the Sun, using the stel-
lar evolution code CESAM. First, we develop a solar reference model, including the lastest
improvements of atomic and nuclear physics needed to correctly describe the solar plasma.
Then we compare this model to the recent seismic results from space experiments aboard
the satellite SOHO, especially GOLF, as well as from the solar neutrino experiments (Gallex,
SuperKamiokande). Our comparison confirms the need to include diffusion processes of the
chemical species. Secondly, we determine the theoretical uncertainties of our model, on the
basis of our knowledge of the “microscopic” physical inputs, and obtain new solar models
that are in closer agreement with deductions drawn from the observations. We also study
carefully the nuclear core and look for solutions reducing the disagreement between theory
and experimental data concerning the solar neutrino flux. We begin to quantify the theore-
tical neutrino fluxes using the seismology data.

From the results of our reference model, we show the need to introduce macroscopic processes
in order to improve our solar model and correctly take into account the seismic constraints
and the surface chemical abundances of *He, “Be and "Li. We first treat the transition layer
(tachocline) connecting the differential rotation of the convection zone with the solid one of
the radiation zone, by introducing a turbulent diffusive process inducing a time-dependent
mixing. Then, using the mixing length treatment, we take into account a turbulent pressure
in the hydrostatic equilibrium of the star, in order to better describe the external layers and
thereby improve the frequency predictions of the acoustic modes. In both cases, the results

encourage further efforts to develop a hydrodynamical stellar model.
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1.1 Le Soleil

Qu’il est resplendissant ’astre du jour! Cette boule toute jaune, chaude, éblouissante, de-
vant laquelle tout homme s’incline, comme le disciple devant son ”Dieu” éternel et insondable.
La passion de ’homme pour cette merveille de la nature aurait pu s’arréter la, considérant
que 'on n’étudie pas le divin, que 'on se contente de ’entendre a défaut de le comprendre.
Or, 'homme de science aime comprendre et, a la passivité de 'acte de foi, il oppose 'action
et la curiosité de l'investigateur, de celui pour qui tout phénomene aussi mystérieux soit il,
doit avoir une explication fondée. C’est donc cette démarche menée bien plus modestement
au quotidien comme jeune chercheur désireux de comprendre cette étoile nouriciere qu’est le
Soleil, que je vais vous présenter.

Le Soleil donc n’est pas inaccessible et encore moins insondable, bien au contraire. De-
puis maintenant plus de vingt ans, le développement de la sismologie stellaire et plus par-
ticulierement de I’héliosismologie, nous a permis de le sonder, de l'ausculter, de ’écouter
au plus profond de sa structure, par I’étude des oscillations acoustiques qui parcourent sa
surface (figure 1.1, panneau droit). Cette étude couplée a notre connaissance précise de ses
caractéristiques globales (masse, luminosité, rayon), de son age, de sa composition chimique
ainsi que de sa température de surface, nous permet de mieux en mieux de comprendre son
fonctionnement. La description actuelle repose sur des considérations simples de son état

d’équilibre (voir chapitre 2) et sur une idée générale des astrophysiciens au sujet des étoiles
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et, plus particulierement sur une sphere de gaz chaud autogravitante. La figure 1.1 reflete
notre compréhension actuelle de la structure solaire. On peut y remarquer plusieurs zones :
— le cceur nucléaire s’étendant sur 25% en rayon, zone de production de ’énergie nécessaire
pour maintenir ’étoile en équilibre, dans laquelle I’énergie est transportée par rayonne-
ment,
— la zone radiative allant jusqu’a 70% en rayon en incluant le coeur, contenant 98% de la
masse et transportant I’énergie produite au centre sous forme de lumiere,
— la zone convective prenant le relais pour le transport de I’énergie dans les 30% en rayon

les plus extérieurs, sous la forme de cellules de taille variable transportant la chaleur.

Spherical Harmonic Degree (!}

Peried (min)
o

Temporal Frequency v (mHz)
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80,000 30,000 20,000
Horizontal Wavelength (km})

Fi1c. 1.1 — Structure du Soleil acompagnée du spectre discret (non-continu) en fréquence des

ondes sonores du Soleil, appelées aussi oscillations de 5 minutes

Il est clair aussi que sa surface est tres variable et inhomogene, signe d’une activité turbu-
lente et magnétique intense (taches solaires, protubérances,...) moins statique que la structure
interne.

Mais jusqu’a quelle précision notre description du Soleil, ce que l'on appelle modéle solaire
”standard”, est vérifiée et peut nous permettre de mieux comprendre ’évolution des étoiles?
En effet, par sa proximité (environ 8 minutes lumiere, alors que ’étoile la plus proche, Pro-
xima du Centaure est & 4.6 années lumiere, soit environ 300000 fois plus distante), le Soleil
est une étoile privilégiée pour notre compréhension de leur structure. Il est méme devenu
grace a I’héliosismologie, un précieux laboratoire pour la physique contemporaine. Une fois
un processus physique validé par le puissant diagnostic héliosismique, il peut étre introduit
dans des modeles d’étoiles ayant des caractéristiques globales ou des ages différents. Dans le
cas ou les observations d’amas d’étoiles d’age ou de composition chimique différents confir-
ment a leur tour le processus, celui-ci est définitivement validé. Dans le cas contraire, soit on

abandonne le processus, soit on tente de ’améliorer par I’ajout de processus complémentaires
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préalablement supposés négligeables. Il est donc tres important de pouvoir discriminer entre
les différents processus physiques jouant un role dominant dans le Soleil, afin d’obtenir la
vision la plus générale possible des processus macrocopiques et microscopiques intervenant
dans les étoiles.

Un autre point important dans ’étude du Soleil, est de pouvoir prédire I’abondance initiale
d’hélium *He dans la nébuleuse dont il est issu. Cela a une conséquence directe sur l’enri-
chissement galactique en élements chimiques et donc sur le taux de formation stellaire depuis

la nucléosynthése primordiale.

1.2 L’Héliosismologie

Comme nous venons de l'introduire, la sismologie stellaire est un outil puissant permettant
de sonder l'intérieur des étoiles (Astérosismologie) et du Soleil (Héliosismologie). Elle consiste
a étudier la structure interne des étoiles a partir des oscillations parcourant leur surface.
L’origine du terme héliosismologie vient du grec:

— helios: Soleil ou lumiere.

— setsmos: tremblement.

— logos: raisonnement ou langage.

Littéralement, cela signifie, 'étude des tremblements de la surface du Soleil. On peut faire une
correspondance avec la sismologie, qui étudie les tremblements de Terre et la structure interne
de notre planete. Comme autre analogie, on peut imaginer que cela reviendrait a déterminer
la forme et la constitution d’un instrument de musique uniquement a partir des sons qu’il
émet. Tout le monde sait différencier un tambour d’une trompette, mais cela devient moins
évident lorsqu’il s’agit de deux saxophones presque identiques. Or, cette précision (~ 1072 sur
la détermination des fréquences) est nécessaire pour que I’héliosismologie nous renseigne sur
la structure solaire. Pour bien exploiter 'information contenue dans les oscillations solaires,
on étudie leur nature physique et 'on s’appuie sur les prédictions théoriques des modeles
numériques. Deux approches permettent de tester la précision avec laquelle nous modélisons
notre étoile:

— soit la comparaison directe des fréquences solaires avec celles des modeles,

— soit la méthode inverse permettant d’obtenir, par exemple, la vitesse du son et la

densité solaire en fonction du rayon et de les comparer aux modeles.
L’obtention d’une dépendance radiale de la structure du Soleil constitue une grande avancée
dans notre connaissance de celui-ci.
En fait, le Soleil est parcouru par deux types d’ondes:
— les ondes acoustiques de relativement hautes fréquences (0.4 < v < 5.7 mhz, voir section
3.4), dont la force de rappel est le gradient de pression,
— et les ondes de gravité, de basses fréquences (v < 0.4 mhz), dont la force de rappel est

la gravité.
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Le Soleil joue le role de cavité résonante en piégeant les deux types d’ondes. Seules certaines
ondes interferent de maniere constructive formant alors les ondes stationnaires que sont les
modes propres de vibration du Soleil. Actuellement, seules les ondes acoustiques (dites de 5
minutes) sont observables sous la forme d’un spectre discret en fréquence (voir fig 1.1), elles
sont en effet excitées par la convection (granulation) dans les couches trés superficielles de
notre étoile. Environ 20000 de ces oscillations sur plus de 107 prévues théoriquement ont déja
été observés par les réseaux sols ou par les expériences a bord du satellite SOHO. Elles nous
renseignent sur plus de 90% de 'intérieur solaire, nous permettant d’examiner des processus
physiques aussi divers que ’équation d’état, les opacités, la diffusion des especes chimiques, la
convection, le champ magnétique, la rotation, et, a un moindre degré, les réactions nucléaires.
Leur grand nombre permet une analyse fine de la dépendance radiale des quantités thermo-
dynamiques, voire latitudinale comme pour la rotation différentielle de la zone convective,
grice a la grande précision des mesures. De telles détections venant d’étoiles de type solaire
ne sont pas encore obtenues, et c’est I'objectif de la mission COROT, que de faire naitre
I’astérosismologie. Ceci constitue un des challenges des années a venir pour contraindre au-
trement que par des observables globales (luminosité, température de surface...), les étoiles
dans les amas, en obtenant par exemple, la composition en surface d’hélium et indirectement
I’age. Bien siir, dans le cas des étoiles, le nombre de modes est plus réduit, car pratiquement
seuls les modes globaux (c’est a dire de bas degré 1), sont observables puisqu’elles ne sont pas
résolues spatialement.

A Iinverse, les ondes de gravité n’ont pour l'instant jamais été observées dans le Soleil, car
elles sont confinées sous leur forme oscillante dans la zone radiative (r< 0.7Rq ou le sym-
bole ® désigne les grandeurs solaires), leur amplitude a la surface étant diminuée apreés avoir
traversé, sous forme évanescente, la zone convective instable. Leur observation contraindrait
bien plus précisément la structure du coeur nucléaire en comparaison des ondes acoustiques
de bas degré, puisqu’elles s’y propagent la majorité du temps. On les suppose excitées par
le battement des pistons convectifs sur la zone radiative. Une connaissance accrue des pro-
priétés de ces ondes et du cceur, pourra nous aider a mieux comprendre la source d’énergie
et ’évolution des étoiles ainsi que contraindre le probleme des neutrinos solaires (voir section
suivante).

Récemment, GOLF, un instrument d’héliosismologie concu par une équipe franco-espagnole, a
été placé a bord du satellite SOHO. Le Service d’Astrophysique, dans laquelle cette these s’est
principalement déroulée, a participé a la réalisation de cet instrument. Son but est de répondre
aux interrogations de la communauté scientifique sur le coeur du Soleil et plus généralement
sur celui des étoiles par 1I’étude des modes acoustiques globaux et 1’éventuelle découverte
de quelques modes de gravité. Une partie importante de cette these consiste a interpréter
les résultats de cette expérience en la couplant a d’autres expériences d’héliosismologie spa-
tiales ou terrestres (LOWL, BISON, MDI, GONG.,...) pour les comparer avec des modéles

numeériques.
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1.3 Les Neutrinos Solaires

Au ceoeur des étoiles, certaines réactions de fusion nucléaire produisent des particules
interagissant tres peu avec la matiere et appelées neutrinos v. Le Soleil en produit environ 2
10%® par seconde. Chaque centimetre carré de la Terre est alors & son tour traversé toutes les
secondes par 65 10° de ces particules. Ces particules furent observées pour la premiere fois
en 1956 par Reines et Cowan, bien qu’elles aient été prédites par conservation de I'impulsion
et de I’énergie cinétique dans le cas d’une désintégration 3 par Pauli des 1930. Leur facilité
a échapper aux détecteurs des physiciens provient du fait qu’elles ne sont sensibles qu’a
Iinteraction faible et a la gravité, d’ou une section efficace d’interaction trés faible. Celle-
ci se situe entre 10746 et 1074'em 25! aux énergies solaires (0.2-14 MeV). La premiere
expérience ayant observé des neutrinos solaires est ’expérience radiochimique basée sur le
chlore de R. Davis en 1964. Elle posséde un seuil de détection de 0.814 Mev (voir fig 1.2) et
ne détecte que les neutrinos les plus énergétiques venant du béryllium “Be, du bore 8B et du
cycle CNO. Elle en observe quelques dizaines par an, mais en nombre insuffisant (2 a 3 fois
moins) quand on compare aux prédictions des modeles théoriques. Le probléme des neutrinos

solaires est 1ié a la difficulté d’interpréter le désaccord entre 'expérience et la théorie .

Ll
P

P ol 1 SN N U R o L
1 [1]

Energie des Neutrinos (MeV)

FiG. 1.2 — Spectre en énergie des neutrinos solaires. Flux de neutrinos des sources conti-

2

nues en em~2s 'MeV 1, les raies sont en cm™2s7'. Au dessus, on indique les expériences

présentes ou futures et leur seuil de détection

Il a fallu attendre les années 1990 pour voir se développer des expériences (Gallex, Sage)

pouvant détecter les neutrinos de basse énergie (0.27 Mev) de la réaction fondamentale
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(p+p — D + et + v + 1.172 Mev) jusqu’a ceux du bore (14 Mev).

Les résultats confirment un certain désaccord théorie-expérience, mais le nombre détecté

est tout de méme suffisant pour qu’une solution astrophysique ou nucléaire ne puisse étre

exclue et ainsi pour ne pas pouvoir considérer I'idée de réduction du flux par l'oscillation

des neutrinos comme la solution définitive. I1 est pourtant nécessaire de comprendre cette

différence, celle-ci peut donc venir, soit de la description physique du coeur nucléaire, soit de

la nature méme des neutrinos.

Solutions venant de la physique des particules:

— si le neutrino est massif, il lui est possible de changer de saveur (osciller d’électronique
a muonique ou tauique), par interaction dans le plasma solaire, ou dans le vide, et donc
d’échapper aux détecteurs actuels, seulement sensibles a la premiere saveur.

— ¢’il possede un moment magnétique, il peut alors passer de I’hélicité gauche a I’hélicité
droite, qui est stérile du point de vue de l'interaction faible, et donc ne pas interagir
avec les détecteurs.

Solutions venant de I'astrophysique et de la physique nucléaire:

— une incertitude dans la description microscopique (réactions nucléaires, équation d’état,

opacités et abondances initiales)

Pexistence de processus macroscopiques de mélange (instabilité, ondes de gravité, champs

magnétique)

autre source d’énergie permettant de ne plus imposer ’égalité entre énergie rayonnée

et énergie nucléaire produite.

— Dexistence d’un processus détruisant le béryllium “Be, d’oit un nombre réduit de neu-
trinos venant des chaines PPII et PPIII.

Solutions Expérimentales:

— une plus grande incertitude dans la détermination des flux et donc une distortion de la

moyenne sur un temps long,

— une mauvaise détermination des sections efficaces d’absorption pour une partie du spec-

tre en énergie.

Si la solution est de nature astrophysique, alors elle doit avoir un impact sur la structure

du Soleil (principalement une baisse de la température centrale) et doit étre identifiable par

I’héliosismologie. Cette these tentera de déterminer quelles limites I’héliosismologie impose

sur le coeur nucléaire et testera certaines solutions astrophysiques.
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1.4 Démarche suivie

Cette these est consacré a I’étude de la structure interne du Soleil a partir de modeles
numériques et de leur comparaison avec les données héliosismiques. Les principales motiva-
tions de cette actualisation du modele solaire standard viennent de la remarquable précision
atteinte par I’héliosismologie aussi bien au sol qu’a bord du satellite SOHO et des progres
considérables dans la détection des neutrinos solaires (SuperKamiokande, SNO). Ces nou-
veaux résultats expérimentaux ont encouragés tout au long de cette these, la recherche de
processus physiques non inclus dans une représentation statique et monodimensionnelle du
modele standard du Soleil. La démarche suivie dans cette theése consiste a construire un
modele de référence contenant les derniers résultats venant de la physique nucléaire et ato-
mique, pour dégager les premiers processus macroscopiques dynamiques présents dans les
observation sismiques. Cette approche nous a aussi permis d’évaluer I'impact de notre étude
sur la comparaison prédiction/détection des neutrinos solaires. Ce manuscript est séparé en

trois parties:

Tout d’abord nous présentons la théorie de I’évolution et de la structure des étoiles et du
Soleil. Ensuite, la théorie des oscillations stellaires est décrite, afin de disposer d’outils d’ana-
lyse performants pour étudier la structure interne du Soleil (analyse en fréquence, vitesse du
son et profil de rotation).

Dans la deuxieme partie, nous présentons notre modele solaire de référence, dans lequel
nous avons introduit les récentes améliorations des ingrédients physiques tels que les taux
de réactions nucléaires, ’équation d’état, les opacités et les abondances chimiques, ainsi que
la diffusion au sens large de I’hélium et des éléments lourds (sont appelés ainsi, les atomes
ayant un nombre de protons Z > 2). Nous utilisons alors les données sismiques du satellite
SOHO pour analyser et valider ce nouveau modele de référence et pour évaluer les mar-
ges de manoceuvre théoriques et expérimentales dont nous disposons pour améliorer notre
description du cceur nucléaire, de la zone radiative et de la zone convective. A partir des
incertitudes déduites de I’étude de notre modele de référence, nous construisons des modeles
sismiquement plus proche de I'observation et nous proposons des directions pour expliquer le
désaccord théorie-expérience actuel.

Enfin, dans la derniére partie, a partir de la constatation que certains écarts entre le modele so-
laire standard et I’observation, notamment sur le profil de la vitesse du son, sont indépendant
des ingrédients physiques microscopiques inclus dans le modele, nous introduisons des proces-
sus macroscopiques pour tenir compte de ’aspect dynamique de I’étoile révélé par I’héliosismo
logie. L’ajout de processus liés a la rotation du Soleil, comme le mélange du a la transition
zone convective/zone radiative ou & la convection, comme la pression turbulente dans les

couches externes, nous permettent d’obtenir une vue moins statique du Soleil a I’age présent.
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1.5 Résumé de la These

Le plan suivant résume le contenu des chapitres:
— Chapitre 1
Introduction générale, rappelant les domaines abordés dans cette these et les raisons

d’une étude précise du Soleil et de sa structure interne.
Partie I
— Chapitre 2

Introduction a la théorie de I’évolution stellaire, replacant I’étude du Soleil dans le
contexte plus général de la formation et de I’évolution des étoiles, et obtention des
équations de structure nécessaires au calcul de modeles numériques solaires.
— Chapitre 3

Introduction & la théorie des oscillations stellaires, avec une attention particuliere portée
sur le diagnostic héliosismique, nous permettant d’analyser précisément les modeles so-
laires (profil de vitesse du son, fréquences des modes acoustiques et de gravité, base de
la zone convective), ainsi qu'une présentation de 'instrument GOLF & bord du satellite

SOHO et du code numérique nous permettant de calculer les oscillations.

Partie 11
— Chapitre 4

Présentation du code d’évolution stellaire CESAM et des modifications que nous avons
apporté sur les ingrédients physiques afin d’obtenir notre modele solaire de référence.
Nous analysons le role de la diffusion, des opacités, des taux de réactions nucléaires
en utilisant le diagnostic héliosismique déduit des données du satellite SOHO et nous
actualisons la prédiction du flux de neutrinos solaires des modeles solaire standard.
Enfin nous déduidons des résultats de ce modele, les marges de manceuvre théoriques
possible pour améliorer I'accord théorie-expérience.

— Chapitre 5
Dans ce chapitre nous présentons la premiere étude du coeur nucléaire a partir des
données de 'instrument GOLF et la possibilité de solutions astrophysiques ou nucléaires
au probleme des neutrinos solaires (connaissance des réactions nucléaires, de I’écrantage
coulombien, de processus de mélange), & partir des contraintes imposées par ’héliosismo
logie dans cette région de notre étoile (profil de vitesse du son central, modes de bas
degré, fréquence de Brunt-Viiséla).

— Chapitre 6
Nous analysons la zone radiative, et notre connaissance des processus dominant dans
cette partie de I'étoile, afin de caractériser I'influence d’un changement d’abondances

chimiques des éléments lourds, d’opacité, d’efficacité de la diffusion, vis & vis du profil
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sismique actuel.
Partie III
— Chapitre 7

Ce chapitre est consacré a 1’étude de la transition zone radiative/zone convective, a leur
interaction ainsi qu’au role joué par la rotation et les processus de mélange turbulent
qu’elle génére dans cette partie de ’étoile. Nous nous sommes notamment intéressés a
quantifier le role joué par la présence d’un mélange dans cette zone sur la structure et
les abondances chimiques de surface.

— Chapitre 8
Ce chapitre est consacré a I’étude des couches externes du soleil (r > 0.999R ) et a leur
role dans la détermination des fréquences des modes acoustiques. On étudie notamment
le role de la pression turbulente dans la structure tres externe de 1’étoile.

— Chapitre 9

Présentation des conclusions de cette these et des perspectives a venir.
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Premiere partie

Structure Interne des Etoiles et

Théorie des Oscillations Stellaires
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Chapitre 2

Evolution et Structure Interne des
Etoiles
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2.1 Introduction

Ce chapitre est dédié a la structure interne et a I’évolution des étoiles telles qu’on les
connait actuellement. Historiquement, on a classifié les étoiles par leur type spectral et leur
température de surface en les nommant: O, B, A, F, G, K, M (régle mnémotechnique: Oh Be
A Fine Girl Kiss Me). Ces classes sont ensuite subdivisées en 10 sous-classes de température
décroissante. Les étoiles de type solaire sont de type G ce qui correspond a une température
de surface comprise entre 6000 K et 5000K ainsi qu’a la présence importante dans leur spec-
tre de raies atomiques de métaux neutres et d’une faible précence de raies de I’hydrogene
(Clayton 1968). Le Soleil en particulier est une étoile de type G2 avec une température de
surface d’environ 5800 K (ce qui correspond & la couleur jaune).

La recherche d’une source d’énergie capable d’alimenter pendant des milliards d’années
I’énergie rayonnée par les étoiles n’a pu aboutir qu’avec le développement de la physique
nucléaire. C’est Eddington en 1920 qui proposa I’énergie nucléaire de fusion de I’hydrogene
en hélium comme source d’énergie suffisante et durable. Ensuite plusieurs grands chercheurs
ont amélioré notre compréhension du cceur nucléaire des étoiles: Gamow en introduisant I'ef-
fet tunnel expliqua pourquoi les réactions existaient dans les conditions stellaires, Bethe pour
le cycle CNO, source d’énergie complémentaire pour le brilage de I’hydrogene et Fowler pour
les chaines PPII, PPIIl. En méme temps, Chandrasekhar et Schwarzschild développerent

a partir des équations hydrodynamiques, les équations de structure de I’évolution stellaire.
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Avec 'avenement des ordinateurs dans les années soixante, les calculs numériques de modeles
d’étoiles deviennent de plus en plus précis et ont pour seules contraintes les caractéristiques
globales de celles-ci (masse, température effective, rayon). Il est pour cela trés intéressant de
remarquer que la sismologie stellaire a permis de faire un grand pas en avant dans le diagno-
stic des intérieurs stellaires (voir chapitre 3) puisqu’elle permet de contraindre la structure
en fonction du rayon.

Plusieurs ouvrages présentent la théorie de 1’évolution et de la structure interne des étoiles,
on peut citer ceux d’Eddington (1926) et de Chandrasekhar (1939) ou plus récemment ceux
de Clayton (1968), de Cox et Giuli(1968) et de Kippenhahn et Weigert (1994) ainsi que, plus
spécifiquement pour le Soleil, celui de Stix (1991), de Cox, Livingston et Matthews (1991) et
la revue de Turck-Chieze et al. (1993).

2.2 Des Nébuleuses aux Etoiles

Afin de faire le lien entre le soleil et I’évolution stellaire, nous allons rappeler, dans la li-
mite des connaissances actuelles, les principaux stades de formation et d’évolution des étoiles
jusqu’au brilage de I'hydrogene (Cox, Livingston et Matthews 1991, Rolfs et Rodney 1988,
Spitzer 1978).

Les observations du milieu interstellaire indiquent que les étoiles naissent a partir des coeurs
denses enfouis dans les nuages d’hydrogene moléculaire. La taille typique des nuages est
quelques dizaines de parsecs (1 parsec=3.26 années lumieéres) pour une masse de l'ordre de
10* M, alors qu'elle n’est que de 0.1 parsec et de quelques masses solaires pour les coeurs,
dont la température est 10K.

On suppose que l'instabilité gravitationnelle est la cause de 'effondrement de ces coeurs, con-
vertissant 1’énergie potentielle gravitationnelle en énergie cinétique s’échappant sous forme de
chaleur. Cet effondrement se fait de manieére isotherme (i.e & T=cte) jusqu‘a ce que le temps
caractéristique pour atteindre ’équilibre thermique soit de 'ordre du temps caractéristique
de chute libre 73, ~ 74 (voir I'encadré 1 sur les temps caractéristiques). A ce stade, Deffondre-
ment s’effectue adiabatiquement, les parties centrales du gaz se densifient (p ~ 10~ 3gem=3),
deviennent opaques et chauffent alors que la surface continue de rayonner. On obtient un cceur
en équilibre hydrostatique (i.e. le gradient de pression équilibre la gravité) entouré d’une en-
veloppe toujours en chute libre, formant un choc d’accrétion. Cette phase de la formation des
étoiles est communément appelée proto-étoile, et ses dimensions spatiales sont de 'ordre
du systeme solaire (voir fig 2.1a).

La proto-étoile continuant a accréter, son intérieur chauffe, se contracte, et finit par dépasser la
température de dissociation 7' ~ 2000K de I’hydrogene moléculaire. Cela a pour conséquence
de déstabiliser la proto-étoile et elle s’effondre alors a nouveau. Des que le gaz est totalement
sous forme atomique, I'effondrement s’arréte (p ~ 2 x 10~ 2gem™3 et T ~ 2 x 10*K), formant
un deuxiéme choc a sa surface, le premier finissant par disparaitre (voir fig 2.1b). La com-

pression centrale est adiabatique aussi longtemps que le temps caractéristique d’accrétion
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Fi1c. 2.1 — [’évolution centrale d’un nuage d’une masse solaire

Tacer du coeur est petit devant celui de Kelvin-Helmholtz 7xg. Au fur et & mesure que le
ceeur accréte I'enveloppe, le taux d’accrétion diminue, jusqu’a ce que le ralentissement de
I'accrétion impose que Tyee SOit supérieur a 7x g. Des lors, le coeur peut de nouveau atteindre
I’équilibre thermique mais le transfert d’énergie cesse d’étre adiabatique. La proto-étoile a
pratiquement sa masse finale (voir fig 2.1c).

Tant que I’étoile n’a pas atteint une température centrale suffisante pour amorcer les réactions
nucléaires de fusion, elle doit compenser sa perte d’énergie due au rayonnement, par une con-
traction (conséquence du théoreme du viriel, voir appendice). Cette phase est généralement
appelée pré-séquence principale (PMS). Seules les proto-étoiles ayant au moins une masse
de ~ 0.08M, peuvent atteindre une température centrale de 10" K, nécessaire au briilage
de ’hydrogene; les autres deviendront des naines brunes (de grosses Jupiter). Une fois cette
température centrale atteinte, la luminosité est entretenue par la transformation de I’hy-
drogene en hélium et la contraction s’arréte. L’étoile a alors atteint la phase la plus longue de
son existence, appelée séquence principale et y reste d’autant plus que sa masse est faible.
Le temps mis pour atteindre ce stade est lui aussi relié a la masse de la proto-étoile, celui-ci
aussi étant d’autant plus long que sa masse est faible.

Il est intéressant de remarquer que, bien que les caractéristiques globales des étoiles (rayon,
luminosité, masse) parcourent chacune plusieurs ordres de grandeur, on peut les relier entre
elles. En effet, ces différentes valeurs correspondent a différents stades d’évolution, comme
cela est clairement visible dans un diagramme de Hertzsprung-Russel ou 'on représente le
type spectral de I’étoile en fonction de sa luminosité. La figure 2.2 représente un diagramme

HR pour différents stades d’évolution, on y remarque:
— la séquence principale,
— les géantes (stade des étoiles avant la séquence principale ou de celle ayant une faible

masse (< 6Mg) ayant consommé leur hydrogene, mais ne pouvant aller au-dela du
brilage de I'hélium)
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Fi1Gc. 2.2 — Diagramme de Hertzsprung-Russel

— la branche des supergéantes (stade avancé des étoiles de grande masse apres l'arrét du

brilage de I'hydrogene),

— les naines blanches (phase finale des étoiles de type solaire, n’étant pas assez massives

pour enclencher le brillage du carbone).
La théorie de la structure et de I’évolution des étoiles explique raisonnablement bien cette
classification, et le Soleil permet de calibrer ses différents stades.

Apres cette courte introduction sur la formation des étoiles, nous allons nous intéresser
essentiellement & la séquence principale. Pour le Soleil, on évalue que cette période couvre
10 milliards d’années; certaines étoiles trés massives (M > 8Mg) n’y passeront que quelques
dizaines a quelques millions d’années. Une caractéristique des étoiles de la séquence principale
est que 'on peut avoir une idée approximative de leur masse par la relation masse-luminosité:

L o< M33.

2.3 Les Equations Hydrodynamiques

La théorie d’évolution des étoiles est basée sur les équations hydrodynamiques décrivant
I'aspect macroscopique des étoiles et sur une description précise des propriétés du gaz com-

posant les étoiles pour ’aspect microscopique.

2.3.1 Cas Général

En exprimant la conservation de la masse, de 'impulsion et de I’énergie d’une particule
fluide, on peut obtenir les équations fondamentales gouvernant son évolution spatiale et
temporelle. Pour une dérivation de ces équations, voir par exemple les livres de Landau et
Lifschitz (1989), Chandrasekhar (1981), Pedlosky (1990) et Rieutord (1997).
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On peut définir trois échelles de temps caractéristiques pour I’évolution des étoiles :

- le temps de chute libre 74 (free fall en anglais) nécessaire a 'étoile pour s’effondrer sur

2R3
= VoM

~ 0.04(pe /p)jours

elle-méme :

ol G est la constante de gravitation, R, M, p, le rayon, la masse et la densité de ’objet, pg
la densité solaire moyenne (~ 1.4 g/cm?).

- le temps de Kelvin-Helmholtz ou thermique 7x g nécessaire a 1’étoile pour se
rééquilibrer thermiquement ou pour réduire d’un facteur e (e.g. 2.78) son rayon lors d’une

contraction gravitationnelle :
GM?

LR

M\? /(L R
~2x107 () (Z2) (=2 ¢
x 10 <M@> <L><R>annees

L est la luminosité de 'objet, v est de ordre de 1'unité (il vaut environ 3/2 dans le cas

TKH = 7

d’étoiles de la séquence principale).
- le temps nucléaire 7, nécessaire a 1’étoile pour changer ses propriétés par l'effet des

réactions nucléaires : )
0.007M¢c

L

M L
~ 101 <M—@> <T®> années

Remarque: A est la proportion de masse de I’étoile utilisée pour le brulage de ’hydrogene

Taue ~ A

(compris entre 0.1 et 0.2), le chiffre 0.007 est le rendement énergétique de la transformation
de 4 atomes d’hydrogene en un d’hélium et c la vitesse de la lumiere.

Pour le Soleil ces trois temps sont respectivement de 1 heure, de 2 x 107 ans et de 100 ans.
Quand une étoile est sur la séquence principale, T, est ’échelle caractéristique, si la
contraction gravitationnelle lui fournit son énergie, Tx 7 permet de caractériser son

évolution et si elle est dans une phase d’effondrement alors on prend 7.

TaB. 2.1 — Temps caractéristiques
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Donc pour un fluide soumis a des forces extérieures, dont la gravité, et disposant d’une source

d’énergie propre (nucléaire par exemple), on obtient:

N +V.(pi) = 0 (2.1)

o . L ..
p<a+ﬁ.v>ﬁ = pf=VP—pVOe+V.|7| (2.2)
pT <% + ﬁﬁ) S = plen+ey)—V.F (2.3)

ol p est la densité, P la pression, T la température, 4 le vecteur vitesse, S ’entropie spécifique,
|| 7 || le tenseur des contraintes, ey le taux de réactions nucléaires, ey la chaleur créée par
viscosité, ® le potentiel gravitationnel, F le flux d’énergie et f d’autres forces extérieures,
par exemple magnétique.
Complémentaire & ces équations pour fermer et résoudre le syteme, nous devons introduire
— I’équation pour le transport de I’énergie depuis le coeur nucléaire ou elle est produite
jusqu’a la surface ou elle s’échappe sous rayonnement. Nous verrons section 2.3.2 que
dans les étoiles, il y a compétition entre le transport sous forme de rayonnement et celui

par convection et nous expliciterons alors cette équation.

— I’équation de Poisson qui relie le potentiel gravitationnel a la distribution de masse:

V20 = 47Gp (2.4)

— P’équation d’évolution de la composition chimique, tenant compte a la fois des réactions

nucléaires, de la diffusion microscopique et du triage gravitationnel.

0X;
W - \Ilnuc + \Ildifertri (25)

— une description détaillée des propriétes du plasma stellaire en fonction de la compo-
sition chimique X; et des conditions thermodynamiques (p,T), & savoir une équation
d’état P(p,T, X,), la connaissance des opacités (e.g. interaction rayonnement-matiere)

k(p, T, X;) et des taux de réactions nucléaires e(p, T, X;).
Ce systeme d’équations peut étre simplifié par I'ajout d’hypotheses sur ’état d’équilibre des

étoiles. Nous allons donc les adapter aux étoiles de type solaire.

2.3.2 Application aux Etoiles de type Solaire

Les principales hypotheses permettant d’obtenir les équations de structure pour ce type

d’étoile sont :
— I"équilibre hydrostatique (gradient de pression=gravitation),

— Déquilibre thermique (énergie nucléaire=énergie rayonnée),
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— pas de rotation, pas de champ magnétique < symétrie sphérique,
— pas de perte de masse.

En appliquant la statique des fluides aux équations hydrodynamiques afin de décrire I’évolution
des étoiles comme une série d’équilibre quasi-statique (c.a.d % =0etud= 6), ainsi qu’en
négligeant la viscosité et toutes les forces autres que la gravité, '’équation de Navier-Stokes

se réduit a celle d’Euler. On obtient alors I’état d’équilibre de I’étoile au repos:

VP +pV®d =0
6.ﬁ—p6N:O

En tenant alors compte de la symétrie sphérique, les équations ne dépendent plus que de
la composante radiale du systéeme de coordonnées sphériques (r,0,p). Ensuite, on introduit
la masse m comme variable lagrangienne d’intégration (masse contenue dans une coquille
sphérique de rayon r, m = 4/3mpr?) a la place de la composante radiale r.

En reliant le flux d’énergie F & la luminosité de D'étoile L par, L = 47r?F, la luminosité
s’échappant d’une coquille sphérique de rayon r, on obtient I’équation de I’équilibre thermique
pour chaque coquille sphérique. L’énergie perdue sous forme de neutrinos €, ainsi que la
%_f
I’étoile évolue de maniere quasi-statique, doivent aussi étre prises en compte pour 1’équilibre

chaleur dégagée T'S2 par le réajustement de la structure d’équilibre au fur et & mesure que

thermique. Puis en utilisant I’équation de Poisson et en posant g ’accélération gravitationnelle
égale a ¢ = —ﬁ@, on obtient I’équilibre hydrostatique en fonction de m et de r. Finalement, on

introduit dans ’équation pour le transport de I’énergie le gradient réel V = gfg; dont la valeur

est modifiée selon que I’énergie soit transportée par convection, par radiation ou les deux a

la fois. En introduisant toutes ces manipulations, les équations de structure deviennent :

or 1

om  Awpr?

or Gm

om  Admrt

g—TI;L = €N —€ — T%—f (2.6)
or GmT

om  4nrtP

(2.7)

Le critere le plus souvent utilisé pour connaitre le mode de transport de I’énergie est celui
de Schwarzschild V,.q > V,g caractérisant l'instabilité convective, o V,.q et V,q sont
respectivement le gradient radiatif et le gradient adiabatique (voir par exemple Cox et Guili
1968). Dans le cas du Soleil, c’est la forte augmentation de l'opacité du plasma due au
changement d’état d’ionisation du carbone de I'azote et de 'oxygene, qui fait que 'instabilité
convective démarre. Celle-ci est décrite par la théorie de la longueur de mélange (MLT') (voir

Cox et Giuli 1968, Bohm-Vitense 1958 ainsi que le chapitre 8), faisant intervenir un paramétre
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a = [/H, rapport entre la distance 1 parcourue par une cellule convective avant de libérer
son énergie et I’échelle de pression H,, du milieu.

Le gradient de température est:

or 1 3 rm L si le transport est radiatif
om W dac T3 4mr2
Iy — 1T 0P

, si le transport est convectif et adiabatique

I's Pom

On couple ces équations a I’équation d’évolution de la composition chimique. Celle-ci est
évaluée un grand nombre de fois pour tenir compte des légéres modifications de composition
chimiques dues aux réactions nucléaires et a la diffusion microscopique. Une fois la composi-
tion chimique connue le long du modele X (m), on peut résoudre les équations de structure a

un temps t fixé et réitérer le processus jusqu’a la précision voulue.

0X; m; oF; . .
_ N e 2.8
o ; Ej rji Ek Tik G = Ly nchim (2.8)

ou rj; et r;, sont respectivement les réactions nucléaires créant et détruisant ’espece chimique
0X; , oy ..
X;, Fy(m,t) = —4nr?p <47Tr2p > ; dij ok — viXi> représente le flux de composition chimique
dii a la diffusion, nchim est le nombre d’especes chimiques considérées, d; ; est le coefficient de
diffusion atomique pour ’espece chimique i par rapport a I’espece j, la i-eme composante d; ;

incluant un coefficient de diffusion turbulente D et finalement v; est la vitesse de diffusion.

2.3.3 Conditions aux limites

Pour résoudre le systeme d’équations différentielles du 4 éme ordre, il est nécessaire d’in-
troduire quatre conditions aux limites.

— Pour le centre:
Dans ce systeme d’équation, le centre est un point singulier ou les variables physiques
telles que la pression P, la température T, la densité p et la composition chimique
X doivent avoir une valeur finie. On pose également L=0 et r=0 en m=0. Il existe
deux facons de traiter cette singularité, soit par un développement limité au 2eme
ordre (Kippenhahn et al. 1967, Paczynski 1969), soit par un changement de variables
approprié (Eggleton 1971, Morel 1997).

— Pour la surface:
Cette région est tres sensible aux ingrédients physiques utilisés pour la décrire. La
condition la plus simple consiste a considérer 1’équilibre hydrostatique, une pression
extérieure nulle P.,; = 0 pour une profondeur optique 7 = 0 et une température T
égale a T,y = 5800K a un rayon solaire. Comme les modes de pression sont excités
dans cette région et qu’ils y passent le plus de temps (c.f fig 5.3), des conditions plus

réalistes, basées sur des modeles d’atmospheres stellaires ont été développées. Dans les
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modeles solaires, ils ne sont "restitués” qu’a travers une loi T'(7,T¢f¢), vue la difficulté
et le ralentissement occasionné pour traiter le transfert de rayonnement. Une discussion
plus détaillée sera faite au chapitre 8.
Maintenant que ’on possede toutes les équations et les conditions aux limites, nous pouvons
suivre I’évolution et la structure d’une étoile. La qualité des résultats dépend fortement de
la description du plasma stellaire et des processus physiques inclus dans le modele. Dans la

section suivante, nous décrirons plus précisement, I’aspect microscopique de ce modele.

2.4 Ingrédients Physiques

L’amélioration de la description microscopique de l'intérieur des étoiles constitue tou-
jours un passage obligé pour mieux les comprendre et les modéliser. Dés qu’une observation
ou une avancée théorique le justifie, 'équation d’état, les opacités, les abondances et les
réactions nucléaires sont remises a jour. Une fois encore, la proximité du Soleil, couplée a la
sismologie, permet de 1'utiliser comme laboratoire de physique moderne et d’améliorer notre

compréhension de sa structure interne.

2.4.1 Equation d’état

L’équation d’état permet de caractériser les propriétés thermodynamiques des fluides (au
sens général). Soit donc un mélange gazeux dans un état quelconque, pour lequel on peut
définir une pression P, une température T, une densité p et une composition chimique X et
choisissons alors des variables de travail, dans notre cas T, p et la composition chimique X , il
est alors possible de suivre ’évolution de ce mélange vers un état d’équilibre caractérisé par
la minimisation de I’énergie libre F' = E — T'S (E énergie interne et S entropie) du systéme
(i.e ensemble canonique) voir Hill (1956) et Diu et al. (1989). La mécanique statistique nous
apprend alors que ’on peut relier les propriétés thermodynamiques du gaz entre elles par une
loi du type: P:P(T,p,fi) se déduisant directement du principe de minimisation de ’énergie
libre.

On peut alors définir a partir de cette loi, plusieurs coefficients dits du deuxiéme ordre
par rapport a F, susceptibles de faciliter I’analyse des conditions thermodynamiques du gaz
(Cox&Giuli 1968):

les compressibilités:

_ (O0IlnP _ (O0IlnP
X = dlnp )’ X =\8mT p
les chaleurs spécifiques (ou Q est la chaleur):

_(dQ _ (dQ
Ve (), (),
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les trois exposants adiabatiques:

L= dln P Iy _ dln P e 1= olnT
=\ omp wg T2—1 \0WT)/ 3 -~ \Olnp /),

Sil’on considere seulement la loi des gaz parfaits comme équation d’état P = N gxkxpxT'/

ol N4 est le nombre d’Avogadro, k la constante de Boltzman, T la température, p la densité

et u le poids moléculaire moyen défini par p = (32, Xi(1 + Z;) /i)~

avec X;, Z;, l4; Tesp.
I’abondance en masse, le nombre atomique et le poids moléculaire de 'espece i, alors les

coefficients valent :

Xp=XT =1, cp—cy =Naxk/u, I'1 =To=T3=vy=cp/cy =5/3

Des lors, tout écart a ces valeurs pourra étre utilisé comme indicateur de I'importance du
nouvel effet considéré par rapport au gaz parfait (GP).

La finesse de notre description dépendra bien évidemment du nombre d’effets non-idéaux
considérés par rapport au gaz parfait, étant entendu que la pression de radiation du gaz
P = (1/3)%a*T* est considérée comme un effet idéal pour lequel, s’il est totalement dominant,
les exposants adiabatiques I'j 2 3=4/3, mais ne sont pas égaux a v = cp/cy = oo. Comme
effets non-idéaux présents dans le plasma stellaire on peut citer: les effets coulombiens entre les
diverses especes d’ions, la dégénérescence électronique, l'ionisation en pression (apparaissant
pour une distance entre atomes d = (N/V)'/3 < 1 rayon de Bohr ~ 0.5 A). Comme nous le
verrons dans le chapitre 4, des calculs de plus en plus précis ont été développés pour traiter
globalement le probleme de I'équation d’état (équations OPAL et MHD). De plus, une des
difficultés dans le cas des étoiles est qu’il faut connaitre la pression P sur un grand intervalle
de densité p € [10%,107%gem =3 et de température T' € [107,103] K.

Ici, nous allons décrire ’équation d’état VDC (pour Vardya, Dégénéréscence, Coulomb) basée
sur I'approche dite chimique et tenant compte dans sa version la plus actuelle (I'originale
étant extraite de Vardya (1968)), de plusieurs corrections telles que, la formation d’hydrogene
moléculaire, la dégénérescence électronique et les effets coulombiens (Dzitko et al. 1995) a
laquelle on adjoint I’équation de Saha pour connaitre I’état d’ionisation du gaz et un critere
ad hoc pour 'ionisation en pression dans le cceur de ’étoile afin de conserver a cette équation
sa forme analytique. Il est important pour le diagnostic sismique de bien décrire I'intérieur
solaire afin d’obtenir des prédictions précises en valeur absolue de fréquence et ainsi pouvoir les
comparer aux données expérimentales récentes (expériences spatiales & bord de SOHO) pour
analyser la structure interne sans biais venant des couches superficielles. Nous reviendrons sur
lefficacité de cette équation a rendre compte du plasma solaire au chapitre 4. Cette équation

a donc pour expression:
P = f’ions + Pelec + Prad + Pcoulomb

21 4
P = NA]‘JT,O/,U@ + nekTL(n) + _JT4 + Peoutomb

3ly5(n)  3c
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ol i est le poids moléculaire atomique défini par 1o = (3, Xi/pi) ™1, ne la densité numérique
d’électron, I(n) les intégrales de Fermi, n la dégénérescence électronique, o la constante de
Stephan.

La correction coulombienne pouvant prendre différentes formulations: celle, classique, de De-

bye (Cox& Giuli 1968) ou celle de Mitler (1977) qui s’étend jusqu’au plasma moyennement

couplé:
1/2,3
Deb T € 72 3/2
Pcoul - 3(]€T)1/2 (ZnZZz +n6)
1>0
Pt = S - [Z N Z;xi(2 + 23) + nexe(2 + e )|
cou 12(2* + He) ~

ou e est la charge de I’électron, n; la densité numérique de I'ion i, Z; sa charge, 0. une variable
reliée & la dégénéréscence électronique, Z* = >, n;Z2/> . niZ;, »; = [(36°Z;)/(4mn.) +
13 =1, z, = [(3x?)/(47ne) +1]1/3 =1 et k = (4we*ne(Z* +6,)/kT)0. Dans le cas du Soleil,
c’est surtout la pression des ions qui maintient 1’équilibre avec la gravitation, la pression de
radiation est de l'ordre de 1073 au centre (elle est plus importante dans les couches trés
superficielles, mais son évaluation ne plus étre faite a partir de 'approximation de diffusion
valable uniquement & grande profondeur optique), celle du gaz dégénéré d’électrons est de
lordre de 5% au centre et la correction coulombienne autour de 1.5%. La pression totale varie

entre ~ 2 x 10" dynes cm™2 ou 2 x 10 mbar au coeur du Soleil jusqu‘a ~ 10° dynes cm™2.

2.4.2 Opacités et Abondances

L’opacité d'un gaz est directement reliée a sa capacité de laisser traverser ou non la
lumiere. Pour le Soleil par exemple, un photon produit dans la partie centrale, mettra 106
ans pour parvenir a sa surface, alors qu’il ne met que 8 minutes ensuite pour parvenir sur
Terre. Son long trajet dans les "entrailles” solaires est dii aux nombreuses interactions qu’il
subit avec la matiere solaire environnante, passant d’une énergie thermique de 'ordre du keV
(rayon X) & un énergie autour du dizieme d’électron volt (Visible) quand il s’échappe de la
photosphere. L’interaction rayonnement-matiére est généralement traitée par I’équation de
transfert, dans le cas des intérieurs stellaires, celle-ci peut étre approximée par 1’équation de
diffusion. Pour évaluer 'opacité d’un mélange gazeux, la connaissance précise des abondances
chimiques et de leurs niveaux d’énergie est nécessaire, on en déduit alors la moyenne dite de
Rosseland kg des opacités individuelles monochromatiques. Nous rappelons ici 'expression

de kg dans le cas d’un indice réfractaire égal a 1.

00 0B, (T
- o 0B, (T :
FR Jo 8’} Ly

—Uu

15 [ 1 u'e
= 2.1
dmt /0 /ﬁl(ja)(l —e ) + kS (1= 67“)2du (210)
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avec, u = hv /KT le rapport entre 1'énergie du photon en fonction de sa fréquence et I’énergie
thermique, B, (T') la fonction de corps noir de Planck et , I'opacité monochromatique. Pour
le Soleil, les abondances sont connues a 10-15% (Grevesse & Noels 1993), ce qui implique
que l'on ne connait I'opacité de Rosseland qu’a 5-10% pres, si 'on ajoute les incertitudes
théoriques. Elle varie de 5 ordres de grandeur passant de ~ lem?/g au centre & 10°cm?/g
dans la région d’ionisation partielle de I’hélium. On décompose généralement l’interaction
rayonnement-matiere en divers processus élémentaires:

— transition liée-liée : absorption/émission d’un photon par un atome, durant laquelle un
électron transite d’un état lié a un autre état lié.

— transition liée-libre : absorption d’un photon par un atome, durant laquelle un électron
transite d'un état lié au continuum (photoionisation), ou son processus inverse qui émet
un photon (recombinaison radiative).

— transition libre-libre : absorption d’un photon par un électron libre, qui momentanément
transite vers un ion et ensuite revient a un état libre; le processus inverse s’appelle
bremsstrahlung.

— diffusion par des électrons: diffusion des photons par des électrons libres du gaz, diffu-
sion Compton ou Thomson, selon si les électrons sont relativistes ou non.

La table 2.2 présente 'abondance en nombre d’hydrogene, d’hélium et des éléments lourds,
pour le modele de référence présenté chapitre 4. Les principaux éléments lourds présents
dans le Soleil outre C, N, O, sont résumés table 4.1. Ils jouent tous un role important dans
I’évaluation de l'opacité de Rosseland, vu leur grand nombre de raies atomiques, malgré leur
faible abondance. Par exemple, I'oxygene et le fer représentent plus de 60% de 'opacité totale
a la base de la zone convective alors que leur abondance en nombre est inférieure au pour

mille. Comme dans le cas de I’équation d’état, une connaissance précise des abondances et

Elément Fraction Relative en Nombre

H 0.9228
He 0.076
Z 0.0012

TaAB. 2.2 — Abondances Chimiques

des opacités permet d’utiliser le diagnostic sismique pour contraindre notre compréhension
de la structure solaire et inversement, d’utiliser le Soleil comme laboratoire de physique. Nous
montrerons dans le chapitre 6 concernant la zone radiative, I'importance qu’ont les opacités

et les abondances chimiques dans la précision de nos calculs.
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2.4.3 Les Réactions Nucléaires

Quand il est devenu évident que I’dge de la Terre (par la datation des roches) était
supérieur au temps de Kelvin-Helmholtz 7x 7, les physiciens ont recherché pour les étoiles
une source d’énergie autre que la gravitation. L’énergie nucléaire est restée la seule candi-
date raisonnable. Le brulage de ’hydrogene en hélium comme réaction dominante pour les
étoiles de type solaire fut avancé pour diverses raisons: I’hydrogene est I’élément le plus
abondant, il a une faible charge, et cette réaction a un haut rendement énergétique. Mais
avec une température centrale de ~ 1.5107 K, I'énergie thermique des atomes (~ 1.3 keV)

ne suffit pas pour passer la barriere coulombienne (~ 1 MeV) (c.f fig 2.3). C’est le chercheur

- ? RARRIERE
c COULOMBIE NNE
CRl |
==
P
= ) DISTAMCE r
= POINT TOURMANT
z CLASSIQUE R (E)
..'I.fu +
RAYON
NUCLEAIRE Ry,

F1G. 2.3 — Barriere coulombienne (adapté de Rolfs et Rodney 1988)

Gamov qui comprit en 1928, que la nature quantique des atomes leur permettrait de fran-
chir cette barriere énergétique par effet tunnel. Dés lors, méme si le pourcentage d’atomes
franchissant cette barriére est faible (queue de la distribution maxwélienne des atomes), leur
grand nombre suffit & démarrer cette source d’énergie (c.f fig 2.4). Dans le Soleil, plus de 600
tonnes d’hydrogene sont ainsi consumées par seconde. Les réactions nucléaires jouent donc
un role déterminant dans notre compréhension de I’énergétique des étoiles ainsi que pour la
nucléosynthese des éléments chimiques.

Dans les conditions solaires, ce sont les chaines PPI, PPII, PPIII qui fournissent 98.5% de
I’énergie nucléaire, le reste venant du cycle CNO, qui devient dominant pour des masses

supérieures & 1.5 M. Pour connaitre les sections efficaces de ces réactions permettant de cal-
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Produit (magnifié)

1
kT=1-3kev E=15-30 kev

Fi1G. 2.4 — Pic de Gamov (adapté de Rolfs et Rodney 1988)

culer le taux de réaction nucléaire, de nombreuses expériences de laboratoire sont réalisées.
Seulement, rares sont celles qui atteignent les basses énergies solaires qui sont toutes com-
prises entre 15-30 keV (~ 5 keV pour p+p), appelées aussi énergie de Gamov. En effet les
sections efficaces décroissent tres rapidement aux énergies inférieures a la barriere de Cou-
lomb (E.), imposant une énergie minimale & laquelle I'expérience reste réalisable (Ejs) (c.f fig
2.5). En introduisant le facteur astrophysique S(E), fonction lentement variable de I’énergie,
s’il n’y a pas de résonance dans la réaction considérée, la section efficace o(FE) s’écrit:

o(E) = %exp(—%m)S(E) (2.11)

oun= Z,Zje2 /hv est le parametre de Sommerfeld, Z;, Z; les charges des noyaux fusionnant,
e la charge électrique, h la constante de Planck et v la vitesse relative des particules.

Calculons la valeur moyenne de la section efficace sur toutes les énergies:

s\ 1 oo E
< ov >= <7T_M> W/O O'(E)E exp <_ﬁ> dFE

ou u est la masse réduite des particules, puis on introduit 1’expression de o(FE):

s\ 1 o0 E b

ou S(E) a été remplacé par sa valeur au pic de Gamov S(Eg), b = (2u)'/2nZ;Z;e*/h et
Ey = (bkT/2)%/® est 'énergie effective moyenne & la température T. En fait, il est préférable
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Fi1c. 2.5 — Section efficace et Facteur astrophysique correspondant (shématisé) (adapté de
Rolfs et Rodney 1988)

d’utiliser pour S(E) un développement au deuxieme ordre autour de 0 (Bahcall 1989):
1
S(E) ~ 5(0) + §'(0)E + 5 8"(0) E*

Remarquons également que la dépendance en énergie en forme de cloche de I'opérant contenue
dans l'intégrale (2.12), est maximale aux énergies du pic de Gamov (voir fig 2.4).

A partir de Pexpression (2.12) et des résultats des expériences de physique nucléaire, il est
possible de calculer les taux de réactions r;; par unité de temps et de volume entre deux types

de particules, intervenant dans la production d’énergie du cceur nucléaire des étoiles.

Trij = ﬁNiNj <ov> (2.13)
ou N; et N; sont les nombres de particules par volume unité et d;; le symbole de Kronecker
vaut 0 si ¢ # j et 1 si 4 = j pour ne pas compter les particules identiques deux fois. De
I'expression de 7;; et en définissant () comme 'énergie produite par réaction (voir table 2.4
et 2.6), on déduit le taux d’énergie produite par unité de masse et de temps €;; = ;;Q/p.
Nous allons maintenant préciser quelles réactions nucléaires jouent un role dominant dans

I’évolution des étoiles sur la séquence principale.
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Chaines PP

Les Chaines PP sont les principales réactions pour les étoiles de type solaire. Elles se
séparent en 3 branches afin de former un atome d’hélium & partir de quatre protons. Le rap-
port de branchement entre les trois chaines est, PPI=86% et PPI1=13.98% et PPII1=0.02%.

TAB. 2.3 — Chaines PP

p(p,e™ v)D p(p e, v)D

D(p,y)*He
SHe(*He,2p) *He 3He(a,y)" Be
"Be(e™,v)"Li "Be(p,y)®B
"Li(p,a)*He 8B(et v)8Be*
8Be*(a)*He
Chaine PPI Chaine PPII Chaine PPIII
Qorp =26.20 Mev Qorp =25.66 Mev Qosr =19.17 Mev
E, =2.0% E, =4.0% E, =28.3%

4p — 4He—|—2p—|—21/—|—Qeff

Parmi les especes chimiques jouant un role clé dans la production d’énergie des chaines
PP, I’'hélium 3 est capital. Intervenant directement dans les réactions différenciant les bran-
chements PPI et PPII-PPIII, I’équilibre entre ces taux de création et de destruction agit sur
~ 80% de la production énergétique et sur le flux de neutrinos venant du “Be et du 8B. Bien
str, comme ’hydrogene intervient dans un grand nombre de réactions des chaines PP aussi
bien (voir paragraphe suivant) que dans celles des cycles CNO, son évolution est déterminante
et régule I’équilibre thermique des étoiles ansi que le flux de neutrinos ”primaires”. Un autre
élément joue un role décisif, mais uniquement pour le flux de neutrinos, c’est le “Be. Selon le
rapport de branchement entre la capture électronique et I'interaction avec un proton, le flux
de neutrinos venant du ®B, les plus énergétiques et les plus aisés a détecter des neutrinos
solaires, varie significativement. D’un point de vue plus général, I’évolution du coeur nucléaire
d’une étoile dépend de I’abondance des especes chimiques impliquées dans les réactions, du
temps de vie des réactions, des conditions thermodynamiques régnant au centre de ’étoile, du
type d’interaction (faible ou forte) entre particules. Il est & noter que, dans les modeles avec
diffusion microscopique, I’évolution des especes chimiques dépend des réactions nucléaires et
de la diffusion de celles-ci. Le role des principales réactions nucléaires des chaines PP dans
I’énergétique du Soleil ainsi que dans le flux de neutrinos solaires et les contraintes qu’impose
I’héliosismologie sur les facteurs S(E), sont étudiés chapitre 5.

Le tableau 2.4 donne pour les différentes réactions des chaines PP, I’énergie disponible
pour chaque réaction Q dont on a déduit celle perdue par la production de neutrinos < @), >
(moyenne) et la contribution de chaque réaction pour la luminosité solaire. On pourra trouver,

dans Clayton 1968, les équations d’équilibre pour chaque espéce.
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TAB. 2.4 — Caractéristiques des Réactions Nucléaires des Chaines PP (Bahcall et Pinson-
neault 1995)

Réaction Nucléaire Q(Mev) <Qy>Mev) %

p(p,e™ v)D 1.172 0.270 8.26
p(p e, v)D 0.001 1.442 ~0
D(p,y)3He 5.494 - 38.29
SHe(*He,2p) *He 12.860 - 42.84
3He(a,y)" Be 1.586 - 0.77
"Be(e” ) Li 0.051 0.862 0.02
"Li(p,a)*He 17.348 - 8.07
"Be(p,7)®B 0.137 - ~0
8B(et v)®Be* 11.261(+0.076) 7.2 ~0

Cycles CNO

Ce réseau de réactions nucléaires participe aussi a la production d’énergie des étoiles
de la séquence principale (~1.5% dans le cas solaire). Il devient méme dominant pour les
étoiles ayant une masse supérieure a 1.5 My . Ici les trois especes chimiques, carbone, azote
et oxygene, jouent le role de catalyseur pour la transformation de I’hydrogene en hélium. Ce
réseau se décompose en deux cycles dont le rapport de branchement est déterminé par les
deux réactions faisant intervenir I'azote 1> N (voir tableau 2.5). Actuellement, ces réactions
sont connues avec une incertitude de 15%. Comme leur contribution & la luminosité solaire
est faible, I'influence de ses incertitudes sur ’énergétique du cceur nucléaire solaire et sur le

flux de neutrinos reste faible, comparé a 'impact des incertitudes liées aux chaines PP.

TAB. 2.5 — Cycles CNO

1307 () uy P 170)

(e v)1 Lp) (et v)
13 7 150) 17
()1 et v) T(pyy)
127 (P.) iy P) 160)

4p — *He + 2p + 2v + 26.73Mev

Le tableau 2.6 donne pour les différentes réactions des cycles CNO, I’énergie disponible
pour chaque réaction Q dont on a déduit celle perdue par la production de neutrinos < @), >

(valeur moyenne) et la contribution de chaque réaction pour la luminosité solaire. On pourra
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TAB. 2.6 — Caractéristiques des Réactions Nucléaires des Cycles CNO (Bahcall et Pinson-
neault 1995)

Réaction Nucléaire Q(Mev) < @, >(Mev) %

2O(py)BN 1.944 -
BN(et v)B3C 1.515 0.706 0.26
BO(p,y)N 7.551 - 0.56
UNpyPO 7.293 -
BOet v)BN 1.757 0.996 0.60
BN(p,)t2C 4.965 - 0.33
BNpy)P0 12.128 -
6O (p)'"F 0.603 -
TFet v)i70 1.761 0.999
70(p,a)"* N 1.191 -

trouver dans Clayton 1968, les équations d’équilibre pour chaque espece dans le cas de modeles

non-diffusifs.

Ecrantage Electronique

La présence de particules chargées dans le plasma stellaire fait intervenir l'interaction
coulombienne. Celle-ci modifie les sections efficaces d’interaction entre particules chargées et
son effet sur les taux de réactions nucléaires doit étre évalué avec précision. Dans la section
concernant I’équation d’état, nous avons vu que la pression était modifiée de 1.5 & 2% par les
effets d’écrantage électronique ou coulombiens. Pour les réactions nucléaires, ces effets sont
beaucoup plus importants, et sont liés a ’écrantage électronique de la charge du noyau. En
effet, quand un ion est entouré d’électrons, sa charge effective est réduite par rapport a sa
charge initiale. Il s’ensuit que les interactions entre particules chargées sont favorisées. On

appelle f le facteur d’écran, augmentant les taux des réactions nucléaires et on écrit :
<0V >eeran= f < ov > (2.14)

ou f = exp(Ep/kT), Ep est énergie coulombienne entre les particules interagissant, et kT
est ’énergie thermique du milieu. Dans les étoiles de type solaire, on considére généralement
que le couplage coulombien A = Ep/kT << 1 est faible et on applique la théorie de Debye.
Dzitko et al. (1995) ont montré que A pouvait prendre des valeurs proches de 1 au centre
du Soleil, et que I'écrantage ”intermédiaire” semble mieux adapté. Les effets d’écrantage se
manifestent a deux occasions :

— dans les plasmas par la présence d’électrons libres et liés,

— dans les expériences de laboratoire, quand on dirige un jet de particules chargées sur

une cible.
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Il est important de bien comprendre ses effets si ’on veut décrire précisément le coeur nucléaire
des étoiles et, ainsi bien interpréter les expériences de laboratoire. Pour ces dernieres, les effets
coulombiens liés a ’expérience, I’extrapolation aux basses énergies et la mesure de la section
efficace représentent les plus grandes sources d’incertitudes. Dans le chapitre 5, le role de
I’écrantage coulombien sur la structure solaire et sur la prédiction de flux de neutrinos sera

évalué.
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Chapitre 3

Théorie des Oscillations Stellaires
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3.1 Introduction

Dans le chapitre précédent, nous avons montré que les étoiles peuvent étre considérées
comme une masse de gaz compressible auto-gravitante en quasi équilibre hydrostatique. L’exi-
stence de différents mécanismes tels que I'excitation par les mouvements turbulents, le kappa-
mécanisme, peuvent faire osciller I’étoile autour de son état d’équilibre (Ledoux et Walraven
1958). Ces oscillations stellaires ont déja été observées pour un grand nombre d’étoiles par-
ticuliéres de la Séquence Principale autres que le Soleil (par ex:  Scuti, § Céphéide) ainsi
que pour des stades d’évolution plus avancés, comme les naines blanches (par ex: PG 1159-
035) (Dziembowski 1997). La théorie des oscillations stellaires permet donc d’interpréter les
oscillations observées et d’en déduire de nouvelles informations et contraintes sur la struc-
ture interne des étoiles. Une des difficultés de ces observations est de pouvoir identifier les
fréquences observées aux modes propres d’oscillation de 1’étoile considérée, afin de pouvoir
sonder sa structure interne. Pour ce faire, les modes, comme nous le verrons plus loin, sont
caractérisés par trois nombres quantiques: 1 le degré, n 'ordre radial et m ’ordre azimuthal.
Pour le Soleil, une fois encore sa proximité facilite ’observation des oscillations dites de 75
minutes”, et sa sphéricité quasi-parfaite facilite leur identification. Les premiers mouvements
de la surface solaire (de ordre de 1 m/s) ont été observés en 1960 par Leighton et al. (1962)

(super granulation et ”5 minutes”), mais les oscillations de ”5 minutes” n’ont été identifiées
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comme modes propres du Soleil que 10 ans plus tard par Ulrich (1970), suivi de Stein &
Leibacher (1974) et Deubner (1976). Une fois acquise I'idée de pouvoir sonder précisément
la partie interne de I’étoile, uniquement en observant sa surface, différent groupes se sont
lancés dans 'observation d’un spectre plus précis ainsi que dans des prédictions théoriques.
C’est réellement a partir du début des années 80 que I’héliosismologie a pris son essort et de
nombreuses campagnes d’observations ont vu le jour, jusqu’a atteindre la situation actuelle
avec de nombreux réseau sol IRIS (Grec et al. 1991, Gelly et al. 1997), GONG (Hill et al.
1994, 1996), BISON (Elsworth et al. 1994, Chaplin et al. 1996a, b), LOWL (Tomczyk et al.
1995), et trois expériences spatiales GOLF (Gabriel et al. 1995, 1997), MDI (Scherrer et al.
1995, Kosovichev et al. 1997), VIRGO (Frolich et al. 1995, 1997), & bord du satellite SOHO
(Domingo et al. 1995), lancé en 1995. Les oscillations stellaires sont donc interprétées comme
étant la superposition d’ondes se propageant dans l'intérieur de I’étoile conduisant a la for-
mation par interférence d’ondes stationnaires, lesquelles sont identifiables par le mouvement
cohérent de la surface: ce sont les modes propres de vibration. En déterminant la relation de
dispersion wy ,, = wlm(/z, 7) des modes propres dans un milieu, on peut préciser les propriétés
de celui-ci. Le cas 1=0 correspond aux oscillations radiales dont ’origine est di au gradient
de pression de I'étoile (Modes de Pression). Pour les autres cas (1 quelconque), les oscillations
sont dites non-radiales et des modes propres dus a la gravité (Modes de Gravité) s’ajoutent

aux modes de pression (voir section 3.4).

3.2 Equations de Base

Pour caratériser les oscillations présentes dans les intérieurs stellaires et ainsi en déduire la
relation de dispersion des ondes wy ,,(k), nous allons linéariser les équations hydrodynamiques
ainsi que l’équation de Poisson et du flux d’énergie dans le cas des étoiles de type solaire.
Nous avons vu au chapitre 2, que les équations hydrodynamiques traduisent la conservation
de la masse M, de I'impulsion p et de I'énergie E. En négligeant le champ magnétique, la

viscosité, la rotation et la convection, le systeme d’équation devient:

5 T V.(pt) = 0 (3.1)

p <% + ﬁ.ﬁ) 7 = —VP—pVd (3.2)
oT (% + 17.6) S = peny — V.Fg (3.3)
Fr = —KVT (3.4)

V2o = 4nGp (3.5)

ou de nouveau, p est la densité, P la pression, T la température, v le vecteur vitesse sans
mouvements turbulents, S 'entropie spécifique, ey le taux de réactions nucléaires, ¢ le po-

tentiel gravitationel, F le flux d’énergie radiatif et K = ;‘)‘T“;T?’ la conductivité radiative.
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L’état d’équilibre au repos de I’étoile se déduit directement a partir des équations de structure:

dP,

=7 = —podo (3.6)
dM,

S = iy 57
dL,

7’0 = 47‘(7’8,006]\[70 (38)
dTy 3kopo Lro

-0 _ _ : 3.9
dr 4ach’ 4717’3 (3:9)

ot go = GM,o/r3 and L,.o = 4mwr3 Fy sont respectivement, l'accélération gravitationnelle et la
luminosité radiative et M, o la masse contenue dans la sphere de rayon r¢. Si la convection est
présente, il faut inclure le flux d’énergie convective dans F, alors F' = Fr + F¢. Cependant,
et afin de simplifier le calcul, nous allons négliger la convection, ce qui modifiera peu nos
conclusions sur les propriétés des modes de vibration des étoiles. On pourra voir au chapitre
8, que l'introduction d’effets turbulents liés a la convection modifie la prédiction en valeur

absolue des modes acoustiques pour les fréquences supérieures a 2.2 mHz.

3.3 Equations des Oscillations

3.3.1 Expressions Générales

A partir de ces équations de base, nous pouvons perturber I’état d’équilibre de 1’étoile avec
de "petites” perturbations, en ne conservant que les termes du ler ordre (théorie linéaire).
On peut exprimer ces perturbations sous deux formes: eulérienne a une position donnée
ou lagrangienne en suivant 1’élément fluide pertubé. On peut alors définir n’importe quelle
quantité physique f par (voir Unno et al. (1989) et Cox (1980)):

f(Ft) = fo(P)+ f'(71) (3.10)
ou f(7,t) = fo(ro) +df(70,t). (3.11)

ou la perturbation lagrangienne est reliée a la perturbation eulérienne par:

SF(Ft) = f'(Fot) + £V fo(7) (3.12)

au premier ordre du déplacement E,

—

E=7—1) (3.13)

avec 7" la variable de position lagrangienne d’un élément de fluide donné qui est & 77 = 7y a 1’état

d’équilibre. Les variations temporelles correspondantes s’écrivent dd f(7,t)/dt et Of'(F,t)/0t,

N

ol:
d

dt

+0.V (3.14)

S
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et U = %. Dans le cas général, quand I’état non-perturbé posséde un courant stationnaire non

nul ¥ # 0, comme par exemple une étoile en rotation, on relie entre elles les perturbations

eulériennes et lagrangiennes du vecteur vitesse par:
7 = dv—(EV)b,
= =+ (70.V) - (EV)T (3.15)

Dans notre cas simplifié (¢ = 0), on a:

L 96 df
_./ _ _ _
v =06v= 5 @t (3.16)

Dans ce manuscrit, nous adopterons ¢ pour la perturbation du vecteur vitesse sauf si cela
préte a confusion.
Partant de ces définitions, le systéme des équations linéarisées devient sous forme eulérienne

en tenant compte de ’état d’équilibre:

/

dp

B + V.(po?) =0, (3.17)
po% + VP + poVO + gV =0, (3.18)

) o o oo
PoToa(S/ +&£.VSy) = (pen) — V.F, (3.19)
V20 = 4nGy, (3.20)
and F' = —K,VT' — K'VT (3.21)

Ces équations sont linéaires, homogenes, aux dérivées partielles par rapport au temps t et a
la coordonnée spatiale 7 pour les variables perturbées notées prime et pour ¥. Les coefficients
ne contiennent que des quantités a I’équilibre (indice 0), ne dépendant que de la coordonnée
radiale . On peut alors supposer une dépendance temporelle pour toutes les variables phy-
siques de la forme exp(iwt) (transformation de Fourier en t). En omettant I'indice 0, sauf en
cas de confusion, et remplagant ¢ par ¥ = iwg, puis en séparant I’équation d’Euler en ses
composantes radiales et horizontales, ot £ = (&5 80,&,) est le déplacement et £ = (0,80, &)

sa composante horizontale, le systeme d’équations devient:

P+ V.(p€) =0 oudp/p+V.E=0, (3.22)
1P 989 o d®
R 2 _—— —_—— =
w§r+p T o w 0, (3.23)
- P’
—w?, +V, <? + <I>’) =0, (3.24)

10 [ ,00 =0 ,
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S =

9 1 & . . . -
(O %) est la composante horizontale du gradient en coordonnées sphériques

ouV, =

| —

et ﬁi =3 —ze[smﬁ g (sin @ 69) + 8@ ] En prenant la divergence horizontale de (3.23) et en

éliminant £, 1’équation de continuité, on a:

dp 1 0, , Loy (P

Exprimons maintenant la perturbation de densité p’ en fonction de P’,&,, et 6S. Aprés quel-
ques manipulations thermodynamiques (voir Unno et al. (1989)), utilisant p et T comme
couple de variables indépendantes pour exprimer les quantités thermodynamiques (& compo-

sition chimique fixée), on obtient:

op 1 6P

avec I'; = (8 )g et Vog = (gﬁig)s, on trouve pour p':

/ /

P 1P
—=—— —Af — —(55 3.28
ou A est le critére de Schwarzchild (de Ledoux, si on tient compte du gradient de composition
chimique) pour l'instabilité convective (i.e, A > 0) ou la stabilité (i.e, A < 0), et se trouve

relié a la fréquence de Brunt-Vaisala N par:

dlnp 1 dnP

_A72
A=-N/g= dr Fl dr

(3.29)

En éliminant dp et p/, on obtient finallement les équations de base pour les oscillations

linéaires, non-adiabatiques et non-radiales pour les six variables (P, T",05,&,.,®’, and F)):

8@’

1 9 / 2
1 <5 n rlp) P — (= N6+ & — gV 55,

10 , 1 dnP p V2 P 1 , pT
_28_( 57“) _175 + <ﬁ + — - + VJ_q) VadF(SSa
10,,0 P N2 p*T
<_2(9_( a ) + VJ_> 47TGp <F1P + ?é}) = —47TGVadT5S,

oT’ or
/ _ - 1=
Er K or K or’
, 19 o 2
iwpTdS = plen — ﬁg(r E)+ V2 (KT,
0T P 4S
T = Vet

ol F/ est la composante radiale de la perturbation eulérienne du flux radiatif F}%

En analysant ces équations, on remarque qu’elles ne dépendent des variables angulaires (6, )
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que via 'opérateur Vi. Dans ce cas, on peut faire une séparation de variables. Nous devons

alors trouver les fonctions propres f(6, ) satisfaisant 1’équation suivante:
V3 4+ AJf(0,¢) =0 (3.30)

ou A est une constante. Des considérations mathématiques montrent que les harmoniques
sphériques Y;™(6, ¢) sont solutions pour un A = (I + 1) = L?, ol | est le degré (mesure le
nombre d’onde horizontal a la surface par kj, ~ L/Rg), m 'ordre azimuthal de ’harmonique
sphérique (nombre de noeud le long de I'équateur) et aussi I'ordre radial n (nombre de noeud
le long du rayon), voir par exemple, Cox (1980), Christensen-Dalsgaard et Berthomieu (1991).

Les variables dépendantes peuvent maintenant s’écrire:

'(t r,0,0) = P'(r)Y;™(0, ¢) exp(iwt) (3.31)
= 6),60(r) g5 60(r) g Y 6. 9) exic) (3.32)

ot &, = 1/(w?r)[P'/p + ®') est le déplacement horizontal. Introduisant ces expressions, on

obtient un systéme d’équations pour la partie radiale des variables (i.e, P’(r), T'(r),...):

1 o' T
- <i + %) P (N? - o)+ 22 gvad%as,

dr = c2 dr
care) e (1) B vaﬂés,
<l2di( 2$) — f-j) o' —4nGp <p% + N{&) 47TGvad LS,
T’ T
F = _chi—r — /(cil_r’
iwpT6S = pley — %%(T2F/) - f_j(KT/)a
T 0P 8

avec ¢2 = I'1 P/p la vitesse du son du milieu et F; = L?c?/r? la fréquence de Lamb.

3.3.2 Approximation Adiabatique

Si nous comparons le temps caractéristique thermodynamique avec la période des oscilla-
tions (par exemple les oscillations de 5 min pour les ondes acoustiques solaires), on voit que
le premier est considérablement plus grand, et on peut alors négliger I’échange de chaleur du-
rant une période sur pratiquement toute la structure (exception faite de la région trés externe
dite superadiabatique). Faisant cela, on suppose alors que les oscillations sont adiabatiques,
et seules les trois premiéres équations restent avec leur membre de droite égal a zéro (i.e.

adiabatique = S =cte). On obtient alors un systéme d’ordre 4 pour les 4 variables P, &, &,
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and d®'/dr:
1/d g / 2 2 d®’ _
p(dr+c§>P+(N w)§r+dr =0,
1d,, 1 dlnP P\ P L* _,
ﬁ%(r fr)‘i‘r—ler < — 2 ,o_cg - m@ =0, (3.33)

1d, ,d,. L*\ P N?_\

S

Remarque: Si la composition chimique varie sur une zone spatiale, on doit exprimer les
quantités thermodynamiques en fonction de T, p, X (ie P = P(,o,T,X ) et la fréquence de
Brunt-Vaisald N exprimée en focntion des gradients V est modifiée. Dans le cas des gaz
parfaits P = pRT/p, on obtient: N? = g/H,(Veq —V + V,) ot Hy' = —dIn P/dr = pg/P,
V=dinT/dInP,V, =dlnpu/dln P et u est le poids moléculaire moyen du gaz.

3.3.3 Conditions aux Limites

Pour résoudre ce systeme différentiel d’ordre 4, quatre conditions aux limites sont requises.
La nécessité de sélectionner des solutions régulieres en » = 0 et en r = R pour les variables

P, &, @, et d®'/dr donne les dépendances radiales suivantes. Dans le centre:
" o rl, Pl o< r! and &, o i1 (3.34)

et a la surface, qui dépend du modele d’atmosphere utilisé. Dans cette section, nous con-

siderons le cas le plus simple (cf. 2.2.3):
' o r~+Y 5P =0 and & = P'/pg (3.35)

Nous reviendrons chapitre 8, sur le traitement de ’atmosphére a partir d’atmosphere restituée

et sur les conditions aux limites externes de nos modeles solaires.

3.3.4 L’approximation de Cowling

Cette approximation consiste a réduire 'ordre du systeme d’équations, en négligeant la
perturbation eulérienne du potentiel gravitationnel ® . Elle a été appliquée pour la premiére
fois par Cowling (1941) et porte son nom. Elle n’est valable que pour des n et/ou 1 élevés,
ce qui se vérifie a partir de I’équation de Poisson (voir Cox (1980) et Unno et al. (1989)).
Le systeme se ramene donc a 'ordre 2 pour les variables P’, &. et il n’y a plus que deux
conditions aux limites (une pour le centre et une pour l'extérieur). Le systéeme d’équations

devient alors:

1/d g / 2 2
=4+ L) P+ (N2 —wPE =0, .
p(dr+c§> + ( w)& 0 (3.36)
Ld, g 2\ P
7,76 c§£r+< ) o = 0. (3.37)
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3.4 Modes Propres

A partir du systéeme d’équations d’ordre 2 (3.36), nous obtenons la relation de dispersion
Wip = wlm(lg, 7) des ondes se propageant dans une étoile comme le Soleil.
3.4.1 Cavité Résonnante

Afin de simplifier dans un premier temps notre étude, nous faisons une nouvelle hypothese.

Commencons par arranger ce systeme d’équations différemment:

dP’ 5 9 g .

— = — N%¢, — S P, .

o =P NE - (3.38)
d¢, 2 g F? P
L = Z-=¢ L 1) —. .
dr (r 2t > i <w2 pci (339)

En suivant Christensen-Dalsgaard (1997), nous ramenons ce systeme d’équations a une seule
équation différentielle du second ordre (nous verrons en 3.5.1, comment résoudre proprement
ce systeme). Pour des oscillations de haut ordre radial, les fonctions propres varient plus rapi-
dement que les variables d’équilibre. Les termes contenant le produit de g et de la vitesse du
son ¢2 = (OP/dp)s, sont alors négligeables devant le terme de gauche, puisqu’ils contiennent
un produit des dérivées des variables d’équilibre (e.g. g/c; = H,'/T'1). En les annulant tout

simplement, on obtient:

dP’
dr (w? = N?)&, (3.40)
dé, F? P’
=X 1) —. 41
dr (w2 ) pes (341

En combinant ces deux équations, et en négligeant & nouveau les dérivées des variables
d’équilibre, nous obtenons 1’équation la plus simple, mais aussi la plus approximative, pour

décrire les oscillations non-radiales adiabatiques:

d2£r w2 N2 Fvl2
a=a (- 5) (B )e (342

Pour connaitre le comportement de cette équation d’onde, il faut étudier le signe de son terme
de droite:

— 8’1l est négatif, alors la solution est oscillatoire et 'onde est oscillante, cela se produit:
— pour |w| < |N| et |w| < |F,
— ou pour |w| > |N| et |w| > |F|.
— ¢’il est positif, alors la solution est exponentielle et I’onde est évanescente, cela se pro-
duit:
— pour |w| < |N| et |w| > |F],
— ou pour |w| < |F] et |w| > |N|.
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A la vue de ces inégalités, on se rend facilement compte de 'impossibilité des ondes a se
propager hors de la cavité délimitée par les fréquences de Lamb F; et de Brunt-Vaiisila
N. On dit que les ondes sont piégées. L’existence d’une cavité résonnante implique une

quantification du spectre des modes propres d’oscillations (spectre discret).

Frequence Brunt—Vaisala N/2

m et Lamb F,/2m (1M)
~ 71—

10000

1000

v (ultz)

100 ¢

10
0.0 0.2 0.4 0.6
r/R,

F1a. 3.1 — Fréquences de Lamb Fy (1=1,5,10,50,100) et de Brunt-Viisdld N en fonction du

rayon pour un modéle solaire a trois ages différents: 60 millions d’années (- . -), 2 milliards

d’années (- - -) et lage actuel (ligne continue).

Figure 3.1, on trace a partir du modele de référence, les deux fréquences en fonction du
rayon solaire pour différents ages. Cette figure permet de connaitre les propriétés de propa-
gation des ondes et ainsi de délimiter les zones de piégeage de celles-ci. On peut remarquer
que la fréquence de Lamb varie peu en fonction de I’age et qu’elle décroit monotonement en
s’approchant de la surface (augmentation de r et diminution de la vitesse du son). Par contre,
la fréquence de Brunt-Vaiisila varie fortement en fonction de ’age dans la partie nucléaire.
L’existence d’'un cceur convectif dans les premieres phases de la vie du Soleil, explique la
décroissance rapide a 60 millions d’années. Ensuite, I’enrichissement en hélium du cceur sta-
bilise la région et la fréquence de Brunt-Viisila devient méme maximale dans cette région
(le gradient de composition chimique contribue positivement).

Nous allons maintenant nous intéresser aux deux domaines de fréquences ot les ondes ont un
comportement oscillant, c’est a dire celui de hautes fréquences (w > N, F}) et celui de basses
fréquences (w < N, F}). Il est a noter que cette premiére analyse est simpliste, mais qu’elle
permet de bien comprendre la nature physique des deux types d’ondes parcourant une étoile

de type solaire.
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3.4.2 Modes de Pression

Les ondes de hautes fréquences (i.e w > N, F}) piégées dans une étoile sont généralement
appelées, les modes de pression ou modes p. La force de rappel de ces ondes est le gradient
de pression (la compressibilité). Elles se propagent depuis la surface vers le centre, a I'intérieur
d’une coquille sphérique, dont la profondeur dépend du degré 1 du mode considéré. Parmi
toutes les ondes excitées, seules les ondes retombant sur elles-méme (en phase) apres un tour
complet du Soleil créent des ondes stationnaires (modes de vibration) caractéristiques de
la coquille dans laquelle elles se propagent, et nous renseignent ainsi sur les propriétés de
Iintérieur solaire. Actuellement, dans le Soleil, nous observons plus de 3000 de ces modes
(20000 en considérant les multiplets m). Les modes 1=0 sont des modes purement radiaux,
ils correspondent & la déformation la plus simple de la sphere (gonflement) et ils sont les
seuls a atteindre le centre du Soleil. Toutes les autres modes tendent a dévier le Soleil de sa
forme sphérique. Plus leur degré est élevé, moins ils pénétrent profondément dans I’étoile. En

supposant que w >> N, on obtient un membre de droite encore plus simple pour 3.42:

26 1
d—fzé(ﬂ2—w2)§r,
ou —kfzc—lz(FlQ—wQ).

A partir de cette simple relation, et en posant w = Fj(r;) on obtient une expression permettant

de déterminer les points tournants internes (I’endroit ot 'onde est réfléchie):

cg(rt)_ w?
2D (343)

La raison physique de cette réflexion interne est reliée a I'augmentation de la vitesse du son
vers le centre du Soleil. Au fur et & mesure que 'onde s’enfonce, elle s’infléchit (car le vecteur
d’onde vertical k, diminue si ¢ augmente), jusqu’a se réfléchir. Nous verrons section (3.5.1),
la raison du piégeage externe des ondes acoustiques, celle-ci n’étant pas incluse dans cette
relation de dispersion simpliste. Il existe également (voir fig 3.6) des modes appelés modes
f, qui sont des modes sans nceud radial (n = 0). Un exemple de fonctions propres calculées
a partir d’'un modele solaire est donné figure 3.3, pour un mode acoustique (p), un mode
intermédiaire (f) (i.e sans nceuds radiaux n = 0) et un mode de gravité (g) (voir section

suivante).

3.4.3 Modes de Gravité

Les modes de basses fréquences (i.e w < NetF)) piégées dans une étoile, sont généralement
appelés, les modes de gravité ou modes g. Leur force de rappel est la poussée d’Archimede.
Ils sont principalement confinés dans la zone centrale du Soleil (zone radiative) et la traversée
de la zone convective (instable) atténue leur amplitude, les rendant plus difficilement obser-

vables que les modes acoustiques (des modes g surfaciques, semblables aux vagues, existent
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I ' Modes G

Fi1G. 3.2 — Représentation schématique des modes P et G.

également). A ce jour, les modes de gravité sont fortement recherchés dans les données des
expériences héliosismiques a cause de leur grande sensibilité au cceur de I’étoile. Comme pour

les modes de pression, nous allons simplifier le membre de droite 3.42 en supposant w << Fj:

¢ U(1+1)

dr —  w?r? (N2 _WQ) &
ou — k= l(i;;;) (N2—w2).

Leurs points tournants se situent la ou w = N. On remarque également que contrairement
aux modes p, leurs fréquences diminuent quand | augmente et qu’ils n’existent pas de modes

g de degré 1=0.

3.5 Diagnostic Sismique et Inversion

Afin d’étudier plus correctement les oscillations solaires, il est préférable de résoudre les
équations (3.36) en l’état. Bien str la résolution numérique du systeme d’ordre 4 (3.33)
pour une structure d’étoile donnée est possible et quand nous parlerons de prédictions de
fréquences dans les parties II et III, nous les aurons calculées avec une grande précision a
partir du code numérique de Christensen-Dalsgaard (1982) (voir section 3.7). Les methodes
inverses permettent de déduire, & partir des fréquences des ondes se propageant a différentes
profondeurs dans 1’étoile, la structure radiale de celle-ci et de la comparer alors avec la
structure calculée du modele. La conjugaison des méthodes analytiques et numériques permet

une compréhension fine des oscillations stellaires et de la structure des étoiles.
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F1G. 3.3 — Fonctions propres pour un mode p (1=0, n=23), f (1=5, n=0) et g (1=2, n=10),

obtenus a partir du modéle solaire de référence (voir chapitre 4)
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3.5.1 Meéthodes Asymptotiques

De nombreux travaux se sont attachés a trouver des solutions au systeme d’équations
caractérisant les oscillations non-radiales (Lamb 1932, Tassoul 1980, Deubner et Gough 1984,
Unno et al 1989, Vorontsov 1991, Lopes et Turck-Chieze 1994), avec ou sans ’approximation
de Cowling a partir de méthodes asymptotiques. Ces solutions permettent d’obtenir une
expression analytique pour les fréquences et les fonctions propres des modes. En suivant le
travail de Deubner et Gough (1984), on obtient une solution asymptotique des équations
3.38. Dans cette approche, seules les dérivées de r et de g sont négligées, considérant que
les oscillations et les variables thermodynamiques varient beaucoup plus rapidement. Cela
revient a étudier les oscillations d’une couche plan parallele sous une gravité constante (voir
aussi Christensen-Dalsgaard 1997). On négligera aussi le terme 2/r.

En posant le changement de variable:

X = dz’vé_?:,

1 /
= P —rer) (3.44)

On obtient, apres un certain nombre de manipulations algébriques, une équation différentielle
du deuxiéme ordre pour x:
d’x 2dc2  1dp\ dx
dr? cdr  pdr) dr
1 d’I'y 2 dly gp 12 <£2_1> ldp 1 dI'y pr] 0

Ty d2 Tydr P "

pdr T dr ' T.P (3.45)

ott ky, = I(I+1)/r? est supposé constant (approximation plan parallele). Pour faciliter I’analyse
de cette équation et éliminer le terme dx/dr, on introduit la variable X = cgpl/ 2x. Apres de

nouvelles manipulations, on obtient:

X 1 [ 9 <N2 ) 9 2}
— 4+ 5 |F|——-1)+w —wi| X =0. (3.46)
dr2 2 |\ W2 ¢
ol w? = % (1 — 2%) est la fréquence de coupure acoustique et H ' = —dlIn p/dr I’échelle
P

de densité. La fréquence w. prend une valeur proche de 5.8 mHz pour les couches tres super-
ficielles d’un modele solaire standard (voir fig 8.2). Toutes les modes de fréquence inférieure
deviennent évanescents au-dela de cette zone, cela correspond au point tournant externe, tout
proche du rayon solaire. La réflexion est due a la décroissance brutale de 1’échelle de densité
juste sous la surface. En réarrangeant le membre de droite de ’équation 3.46, on définit deux

fréquences caractéristiques w; — et wy 4:

1
Wi = 312 + FP) £ \J(w? + F)? — AR N?) (3.47)

On trace figure 3.4, les quantités w; — (basses fréquences) et w; 4 (hautes fréquences) en fonc-

tion du rayon et pour quelques valeurs de 1. Cette figure représente donc la cavité résonnante



46 CHAPITRE I-3. THEORIE DES OSCILLATIONS STELLAIRES

dans laquelle les ondes acoustiques ou de gravité sont piégées. Bien évidemment, on retrouve
une similarité avec le diagramme 3.1 représentant les fréquences de Lamb et de Brunt-Vaisala
et avec notre analyse simple de la section précédente, exception faite du piégeage des ondes
acoustiques en surface (w; 4 ~ w.).

Remarque: a partir du diagramme de propagation, on s’apercoit si on se fixe une fréquence
moyenne de 3 mHz, que les modes de degré inférieur a 1=10 sondent le coeur (r < 0.3, voir
fig 5.2), ceux compris entre 1=10 et 1=30 la zone radiative, ceux entre 1=30 et 50 la zone de
transition radiation-convection, et ceux supérieurs a 1=50 la zone convective et la surface.
Bien sur comme le point de retournement dépend directement de la fréquence, plus celle-ci

sera élévée, plus un mode de degré 1 fixé se propagera pronfondément dans I’étoile.
6000 , — ,

1000

v(uHz)

100

10 S S A S H S S R S S
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
r/Rq
Fi1G. 3.4 — Diagramme de propagation obtenu a partir du modéle de référence pour les modes

de gravité (w;—, 1=1,10) et pour les modes de pression (w4, 1=1,5,10,30,50,70,100)

Nous pouvons maintenant appliquer une méthode de type asymptotique pour résoudre
I’équation 3.46. La méthode WKBJ! (Unno et al. 1989) permet d’obtenir les fonctions et les
fréquences propres de ’équation.

3.5.2 Fréquences des Modes

A partir de la solution WKBJ de (3.46), on trouve pour les fréquences la relation suivante:

w/f [1—“’—3—F—l2<1—]j—22>r/2@:w(n—1/2) (3.48)

) w2  w? Cs

ou 71 et 9 sont des zéros adjacents de telle sorte que l'intégrand soit positif entre eux (partie

oscillante du diagramme de propagation). En supposant N? négligeable, et aprés évaluation

1. pour Wentzel, Kramers, Brillouin et Jeffreys.
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des différentes intégrales (Christensen-Dalsgaard et Pérez Hernandez 1992), on obtient une

relation pour les modes acoustiques connue sous le nom de Loi de Duvall (Duvall 1982):

l[j{<1 1’2@)1/29!I _ Intal)r (3.49)

w?r? Cs w

ou ry est le point tournant interne pour le mode de degré 1 considéré et a(w) une quantité liée
aux propriétés de surface (la phase entre autres). Cette relation est trés puissante puisqu’elle

permet de relier la quantité [n + a(w)]r/w & w et 1 seulement par leur rapport:

(n+a)m w
MEUT R () 3.50
- 7 (3.50)
5000 ——T ||||1! T T T ||||Il LI L B AL R | T =TT TITr
2000 .
= :
@
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+ T 1
¢ 500F -
ot T
zouL J
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U u /(L + 1/2) (uHe) |
Fic. 3.5 - Fréquences observées des oscillations solaires suivant la relation (3.49) avec

a(w) = a = 1.45 pour réduire la dispersion de la courbe (Christensen-Dalsgaard et al. 1985).
La figure 3.5 représente la Loi de Duvall expérimentale, obtenue avec un « constant égal a

1.45. L’expansion asymptotique de la relation (3.49) & I’ordre 1 puis 2, en considérant (N /w)?
ou (Fj/w)? comme petit paramétre, a été menée & bien par différents auteurs (Vandakurov
1967, Tassoul 1980, Gough 1986, Lopes et Turck-Chieze 1994). Typiquement, la dépendance

des fréquences des modes acoustiques (v = w/27) s’écrit au deuxieme ordre (Tassoul 1980):

I(l+1)+6

: 3.51
n+i+a (3:51)

l
an:(n+§+a)1/0—A

ot A = 1/472vy [c(R)/R—fOR dc/drdr/r], § est relié aux propriétés internes et vy = [2 fOR dr/c)™!

représente l'inverse du double du temps de trajet d’une onde acoustique entre la surface et
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le centre, qui est de 'ordre de I'heure. Il est a noter, qu’au premier ordre, le développement
prédit que les fréquences sont régulierement espacées en n pour les bas degrés 1. On appelle
cette quantité la grande séparation, Avy,; = v, — v,—1; et elle vaut dans le cas du Soleil
~ 135uH z (cf. figure 4.14). D’autres différences permettent de sonder les propriétés internes
des étoiles, telles que la petite séparation dvy,; = V41,1 — Vp 42 qui sonde principalement le
coeur (pour le Soleil cela vaut pour I = 0,2 5}0,2 ~ 9uHz cf. figure 4.15), ou la deuxiéme
différence d2vp; = Vpy11 — 20y, + V-1, qui est sensible a la région d’ionisation de I'hélium
en surface (Lopes et Turck-Chieze 1994).

Une relation identique a 3.51 peut étre obtenue pour les modes de gravité au premier
et deuxiéme ordre en considérant (w/N)? ou (w/F})? comme petit paramétre (Tassoul 1980,
Provost et Berthomieu 1986). Une difficulté supplémentaire vient du fait qu’il existe autant
de points tournants intermédiaires entre le centre et la surface, qu’il y a de zones convectives
dans 1’étoile et donc de cavités résonnantes pouvant piégées des modes de gravité. Dans le
cas du Soleil, la zone convective externe unique, fait apparaitre un point tournant a 0.7 Rg
et des modes de gravité surfacique dans la région superadiabatique (r > 0.998 , voir chapitre
8).

On obtient donc par analogie:

/:2 (ﬂz _ 1) v % - @ (3.52)

On remarque que, dans cette relation, la fréquence intervient de maniere inverse a la loi de
Duwall (c.f 3.49), on s’attend donc & obtenir une relation asymptotique pour la période des
modes de gravité et non leur fréquence. Typiquement, les résultats asymptotiques donnent,
pour la période P, = 27 /vy:

l

P (L*Vi + Vp)

T (3.53)

avec Py = 2n?/ [;° N/rdr la période fondamentale des modes de gravité (pour le Soleil
Py ~ 35.5 min), 3 est relié a la phase et V; et V5 sont deux termes caractéristiques de la
structure (voir Provost et Berthomieu 1986). On voit donc que, pour la région en fréquence
ou le développement asymptotique est valable, les modes g sont équidistants en période. La
figure 3.6 représente la fréquence cyclique v = w/27 en fonction du degré pour les modes p,

f et g d’un modele solaire.

3.5.3 Techniques d’Inversions

Il y a deux manieres d’aborder le probleme inverse, dont l'utilité est de retrouver les
quantités physiques a partir des fréquences observées:
— la méthode géophysique, qui consiste a déduire les variables de structure a partir d’un

modele physique de 'objet étudié,
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F1a. 3.6 — Fréquences cycliques v = w/2mw en fonction du degré I, pour un modéle solaire

(certaines valeurs de l’ordre radial n ont été indiquées) (Christensen-Dalsgaard 1997).

— T’utilisation des développements asymptotiques.
Comme nous 'avons déja vu, les oscillations solaires peuvent étre exprimées a partir des
harmoniques sphériques et étre classifiées par trois "nombres quantiques”, n, [ et m. A partir
des différentes zones pénétrées par les différents modes acoustiques (voir diagramme de pro-
pagation), on peut déterminer la structure du Soleil de la zone traversée et donc déduire la
dépendance radiale des variables inversées. Pour 'instant, seuls les modes acoustiques ont été
observés. Vu qu’ils dépendent principalement de la vitesse du son du plasma solaire et & un
moindre degré de sa densité p, ces variables semblent idéales a inverser. Il est a noter que les
méthodes actuelles d’inversion, basées sur la méthode géophysique, permettent I'inversion de
n’importe quel couple faisant intervenir p et I';. A. Kosovichev (1993) a inversé le paramétre

d’instabilité normalisé A* = Z}ﬁf — F—llcéll?lf , sans l'introduction de modes de gravité. Actu-

ellement les inversions qui nous apportent l'information la plus précise sur la structure du



50 CHAPITRE I-3. THEORIE DES OSCILLATIONS STELLAIRES

Soleil, sont celles de la vitesse du son, du profil de rotation et de I’exposant adiabatique I';

(pour ’abondance en hélium).

Profil de Vitesse du Son

D. Gough fut le premier a utiliser la Loi de Duwall pour inverser la vitesse du son ¢ du
Soleil. Une fois F(w/L) déterminé par I'observation des oscillations, on I'inverse pour obtenir
explicitement la vitesse du son. Depuis, des méthodes plus précises ont été élaborées, soit
en développant asymptotiquement a des ordres supérieurs, soit en considérant que le modele
standard est suffisament correct. Dans le deuxiéme cas, on peut linéariser la Loi de Duwall
autour du modele, afin que la différence entre les vitesses du son du modele et du Soleil soit
reliée a la différence en fréquence.

H3(w/L)

- (3.54)

Sw/1)% = Hi(w/L) + Hyfw) + 2

ou la fonction S(w/L) est une fonction connue du modele de référence, Hi(w/L), Ha(w) et
Hs(w/L) peuvent étre déterminés par un ajustement sur les données par moindres carrés
(voir Turck-Chieze et al. 1997 pour une inversion des données GOLF et Hi(w/L)). Bien
que la relation différentielle asymptotique précédente donne une bien meilleure inversion de
la vitesse du son qu’avec la Loi de Duwall, elle reste incorrecte dans le coeur. En utilisant le
principe variationel pour les fréquences des oscillations acoustiques (Chandrasekhar 1964), on
peut exprimer la différence entre le Soleil et un modele en termes de différence de structure.
On écrit alors (Dziembowski 1990):

5“” / sd + / 02— Fé“’) (3.55)

ou dw; est la différence entre la fréquence w; du Soleil du modele de référence pour le i-eéme

mode, Kiap et K;’cg sont les noyaux qui représentent le changement en fréquences de la va-
riation de ¢ ou de p respectivement, Q; est I'inertie du mode et F tient compte des effets de
surface (biais) non pris en compte dans les oscillations adiabatiques. Plusieurs techniques, uti-
lisant ce principe existent: moindres carrés régularisés (RLS), moyenne optimisée localement
(OLA) (Sekii 1997).

La figure 3.7 montre le profil de vitesse du son en fonction du rayon (au début de la
ZAMS (zero age main sequence) et a l’age présent) obtenu a partir du modele de référence
correspondant au graphe 3.1, représentant les fréquences de Lamb et de Brunt-Vaisald. On
peut remarquer que cette variable est tres lisse variant de 500 km/s au coeur & 7 km/s a
la surface, excepté pres de 0.7 Rg ou 'on apercoit un léger changement de pente di au
passage du gradient radiatif au gradient adiabatique. Afin de rendre I'analyse plus précise,
on trace généralement la différence des carrés des vitesse du son entre le Soleil et les modeles
(cf. fig 4.8 page 77). Nous verrons chapitre 4, comment interpréter les résultats de notre
modele standard en terme de processus physiques microscopiques ou macroscopiques et nous

en étudierons certains dans les chapitres 5 a 8.
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Fi1c. 3.7 — Profil de Vitesse du Son d’un modéle diffusif

Profil de Rotation

La rotation solaire est de 'ordre de 25 jours a l’équateur et de 35 jours aux poles. La
fréquence corrrespondante est donc approximativement de (£2/27 ~ 0.4uHz), ce qui est faible
par comparaison avec les fréquences des modes p (~ 3 mHz). On peut donc traiter les effets
de rotation, par une méthode perturbative, en prenant 2/w comme petit paramétre. Dans
ce cas, seules les fréquences wy,; sont affectées et elles se décomposent en (214+1) multiplets
Wnim, puisque Pordre azimuthal prend n’importe quelles valeurs comprises entre -1 et +1 (voir
Turck-Chieze et al. 1993, Sekii 1997). Un observateur extérieur verra alors chaque composante
décalée par rapport a la fréquence centrale de m£),;, ou €),; est une moyenne de la rotation
Q(r,0) pondérée le long du rayon par le noyau de rotation K, (r) (voir Gough 1982, Sekii
1997). L’inversion du profil de rotation (cf. figure 3.8) s’obtient alors directement a partir de la
séparation observée des modes acoustiques en leurs différentes composantes m. Il est a noter
que la parité des fonctions d’ondes en 6 impose que 'on obtienne seulement la composante
de la rotation symétrique par rapport a I'’équateur et comme dwym = —0wni,—m = (Wnim —
Wni,—m)/2, il 0’y a, au mieux, que [ observables au lieu des 2/ 4+ 1 pour chaque mode (n,1).

En fait, pour ajuster les données et obtenir ’écart (ou ”splitting” ) rotationnel, la séparation
en fréquence v, — vy en fonction de m peut étre décomposé sur les polynome de Legendre,

en une composante paire et une composante impaire (Duvall et al. 1986):

=N

m

Unim — Vnio = L Z a; P; (_f) (356)
=0

ou les P, sont les polynomes de Legendre. La composante impaire est due au terme d’advection

ou & la force de Coriolis dans le repére en co-rotation avec l'étoile (a; impair car elle est

proportionnelle & Q). Au contraire, un champ magnétique a grande échelle (autre cause
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F1a. 3.8 — Rotation solaire inversée par GONG (Thompson et al. 1996).

d’écart a la sphéricité, plus faible cependant que la rotation), ou la force centrifuge (a; pair
car elle est proportionnelle & 9?), contribueront seulement & la composante paire. Dés lors,
on comprend facilement la nécessité d’obtenir les mesures les plus précises possibles, car
elles nous permettent d’obtenir la rotation ou le champ magnétique interne. Bien que les
modeles standards ne prennent pas en compte la rotation, la connaissance de son profil en
fonction du rayon et de la latitude (Thompson et al. 1996, Corbard et al. 1997), peut nous
apporter des informations sur le transport du moment cinétique dans les étoiles. Plusieurs
équipes (Pinsonneault et al. 1989, Proffit et Michaud 1991, Chaboyer et al. 1995) ont essayé
de prendre en compte le transport de moment cinétique et des especes chimiques au sein
des étoiles par des processus macroscopiques pour expliquer notamment le profil de rotation
observée (cf. figure 3.8, ou la zone radiative tourne d’un bloc (zone jaune sous les tirets)) ou
I’abondance du Lithium?7, en vain. Actuellement, deux idées sont activement étudiées pour
expliquer le profil de rotation rigide de la zone radiative, le champ magnétique (Gough et
Sekii 1997) ou les ondes de gravité (partie basse du spectre, dont la période caractéristique
est de l'ordre de la rotation ~ 1 mois) (Schatzman 1993, Zahn, Talon et Matias 1997).
Nous étudierons, chapitre 7, dans un cas particulier, I'influence de la rotation sur la
structure du Soleil a la base de la zone convective. L’existence d’une rotation différentielle
crée un cisaillement qui instaure un mélange dans cette zone du Soleil (tachocline), affectant

alors les abondances de surface.

3.6 L’expérience Spatiale GOLF

L’expérience GOLF (Global Oscillation at Low Frequency) (Gabriel et al. 1995, 1997) a
été développée pour détecter les modes acoustiques globaux sur toute I’étendue du spectre so-

laire et éventuellement les modes de gravité, afin de contraindre le plus possible la région cen-
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trale de I’étoile. Cette expérience compléte deux autres expériences d’héliosismologie VIRGO
(Frolich et al. 1995, 1997) et MDI/SOI (Scherrer et al. 1995, Kosovichev et al. 1997) & bord
du satellite SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) (Domingo et al. 1995) programme
commun de 'ESA (European Space Agency) et de la NASA (National Aeronautics and Space
Administration). Ce satellite lancé le 2 décembre 1995 en direction du point de Lagrange L1
a pour objectif d’étudier le Soleil dans sa totalité, depuis ses parties les plus centrales, jusqu’a
sa couronne externe ou son vent. Un tel observatoire solaire avec plus de 99% de cycle utile
d’observation, alors qu’il est au mieux de 70% pour le réseau planétaire le plus performant,
constitue une véritable opportunité et un réel challenge pour les astrophysiciens spécialisés
dans le Soleil et les étoiles. La qualité des observations ininterrompues permet de sonder le
Soleil avec une précision encore jamais atteinte et sa longévité (la mission a été reconduite ju-
squ’en 2003) nous permettra d’étudier le cycle magnétique de onze ans. L’instrument GOLF
d’une résolution fréquentielle inférieure & 0.1 uH z permet de révéler la structure fine du mode
d’oscillation observé causé par I’asphéricité du Soleil (essentiellement due a sa rotation et a
un moindre degré a son champs magnétique) (voir fig 3.9).
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FiG. 3.9 — Spectre GOLF centré autour des oscillations de 5 min

Le faible bruit instrumental permet aussi une détection des modes dans les régions du
spectre solaire ou la supergranulation de la zone convective dégrade le rapport signal sur
bruit (voir fig 3.10).

Son fonctionnement est basé sur la mesure du décalage Doppler des raies D1 et D2 du
Sodium excitées dans la phostosphere solaire a environ 500 km de la surface. Pour réaliser
cette mesure, on extrait un fin pinceau de lumitre de 20 A de large, centré sur la longueur
d’onde 5000 A. Ensuite, la lumitre est polarisée circulairement droite ou gauche, grace i

un systéme composé d’'un polariseur plan entouré de 2 lames 1/4 d’onde, afin d’exciter les
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composantes ¢~ et o7 du sodium contenu sous forme de vapeur dans une cellule portée a
200C. La cellule joue de ce fait, le role d’un filtre passe-bande. La vitesse est alors déduite
des taux de comptage dissymétriques des photomultiplicateurs correspondant a 1’aile bleue

ou rouge des raies du sodium, par la relation:

N, — N,

Vp =V '
b 0Nr+Nb

(3.57)
ou N, et N, sont le nombre de photons collectés dans chaque photo-multiplicateur (typi-
quement 5 millions/s) et Vy un coefficient de normalisation qui transforme le rapport des

comptages en une vitesse.

3.7 Code Numérique

Dans les parties 2 et 3 suivantes, plusieurs calculs de fréquences de modes p ou g sont
présentés pour différents modeles solaires. Bien que les méthodes asymptotiques au deuxieme
ordre soient trés informatives, il est impératif, vu la précision atteinte par l’observation
1075, de résoudre le systeme d’équations des oscillations non-radiales adiabatiques (3.33)
numériquement. Pour ce faire, nous avons utilisé le code numérique développé par J. Christensen-
Dalsgaard (1982). Ce code permet de résoudre le systéme d’équations (3.33) avec ou sans
I’approximation de Cowling, & partir de la structure radiale d’un modele d’étoile. Plusieurs
options sont incluses telles que, calculer des oscillations pour une enveloppe stellaire, con-
sidérer des conditions aux limites en surface simple (P = 0) ou physique (atmospheére re-

stituée), modifier la méthode numérique (méthode de tir, relaxation), etc.
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Les variables d’équilibre A; a fournir sont les suivantes:

x=r/Rg

Ay = q/z3 | avec ¢ = m/Mg
1 dinP  Gmp

Ay = =__— =
2=V T, dlnr T,Pr
1 dlnP dlnp
=A=— —
A4 T, dinr dlnr
4 3
As = U = =7
m

ou les variables ont leur signification habituelle, et P représente la pression gazeuse, c’est a
dire P = Py, + Pejectron + Prad + Peoulomp- Nous verrons, chapitre 8, que ces variables seront
en partie modifiées par 'introduction d’une pression turbulente tel que Py = P + Piyrp. A
partir des variables d’équilibre, le code résoud le systeme d’équations en fonction des options
choisies, et donne en sortie typiquement: le degré 1 du mode, 'ordre radial n, I’énergie du
mode E,,;, la période et la fréquence du mode, ainsi que les fonctions propres correspondantes
au type de modes calculés y1 = &./Re,yo = (I + 1),/ Re, y3 = x®'/gr,ys = 22d/dx(ys/x)
pour le systéme d’ordre 4, et y; et yo = P'/w?R?p avec I'approximation de Cowling. Un

exemple de fonctions pour un mode p, f et g est représenté sur la figure 3.3.
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Deuxieme partie

Description, Analyse et Incertitudes
du Modele Solaire Standard
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Chapitre 4

Le Modele Solaire Standard
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4.1 Introduction

La proximité du Soleil, nous permet de connaitre ses parametres globaux (masse, lumino-
sité, dge, composition chimique, géométrie) avec une grande précision comparativement aux
autres étoiles (voir table 4.3). Le Soleil nous renseigne en effet précisément sur ce qu’est une
étoile, et joue le role de laboratoire de physique contemporaine. C’est pour cela qu’il constitue
une pierre angulaire dans notre compréhension de I’évolution et de la structure des étoiles
et que rapidement des modeles numériques ont été développés pour mieux le comprendre
et le décrire. Les premiers modeles solaires ont commencé dans les années soixante (Henyey
et al. 1959, Kippenhahn et al. 1967, Bahcall et al. 1969) et n’ont pas cessé depuis d’étre
améliorés (Eggleton 1972, Demarque et al. 1973, Christensen-Dalsgaard 1982, Bahcall and
Ulrich 1988, Turck-Chiéze et al. 1988) et ce jusqu’a tout récemment (Turck-Chiéze and Lopes
1993, Dzitko et al. 1995, Bahcall and Pinsonneault 1995 et 1998, Morel, Provost et Bertho-
mieu 1997, Richard et al. 1996, Christensen-Dalsgaard et al. 1996 et Brun, Turck-Chieze et
Morel 1998). Tous sont basés sur les équations de structure (2.6 et 2.8) et utilisent les pres-
criptions physiques les plus précises de leur époque. Le grand changement durant ces 30-40
ans de modélisation provient de I’héliosismologie. En effet, pendant prés de 20 ans, les seules
contraintes imposées aux modeles venaient des caractéristiques globales et indirectement du

flux de neutrinos solaires avec 1’expérience de R. Davis (1964). Christensen-Dalsgaard fut 'un
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des premiers en 1982, a déduire des modeles solaires, les fréquences des oscillations acousti-
ques. Des lors, il était possible d’améliorer la description microscopique et plus récemment
macroscopique, par l'utilisation du puissant diagnostic sismique (voir chapitre 3). Le but de
ce chapitre est de décrire le modele de référence développé au cours de cette these et de le
comparer aux observations héliosismiques ainsi qu’aux expériences de neutrinos solaires. Ce
travail se situe dans la continuité directe de 1’étude de la structure interne du Soleil et des
processus physiques présent dans les étoiles, commencée par M. Cassé et continuée par S.
Turck-Chieze au Service d’Astrophysique du CEA Saclay. Le groupe de Saclay participant
a la fabrication et a l'interprétation de 'instrument spatial GOLF, une attention toute par-
ticuliere a été porté aux résultats de cette expérience et sur ’étude du cceur nucléaire. Vue
la grande qualité des observations héliosismologiques, nous avons pu aussi nous intéresser a
I'aspect macroscopique du Soleil. Toutes ces études constituent le sujet des chapitres 5 a 8
suivants.

Les résultats du modele solaire standard actuel ont fait ’objet de plusieurs publications:

— Brun, A. S., Lopes, 1., Turck-Chieze, S., and Morel, P. 1997, “Sensitivity of p and
g-modes on Specified Physical Processes of Solar Modeling”, in F.-X. Schmider and
J. Provost (eds.), (poster volume), IAU Symposium 181: Sounding Solar and Stellar
Interior, 69.

— Turck-Chieze, S., Basu, S., Brun, A. S., Christensen-Dalsgaard, J. et al. (GOLF Team
E) 1997, “Comparison of predicted acoustic mode frequencies with preliminary GOLF
results”, in F.-X. Schmider and J. Provost (eds.), (poster volume), IAU 181, 131.

— Brun, A. S., Turck-Chieze, S. and Morel, P. 1998, “Standard solar Models in the Light
of New Helioseismic Constraints: I the Solar Core”, ApJ n® 506, 913.

— Turck-Chieze, S., Basu, S., Berthomieu, G., Bonanno, A., Brun, A. S. et al. (GOLF
Team E) 1998, “Sensitivity of the sound speed to the physical processes included in
the standard solar model”, in Structure and Dynamics of the Interior of the Sun and
Sun-like Stars, eds S. G., Korzennik and A., Wilson, Noordwijk, ESA SP-418, Vol 1,
555.

— Turck-Chieéze, S., Brun, A. S., Chiéze, J. P. & Garcia, R. A. 1998, “Predictions of the
solar neutrino fluxes and the solar gravity mode frequencies from the solar sound speed
profile” | eds S. G., Korzennik and A., Wilson, Noordwijk, ESA SP-418, Vol 1, 549.

Ce chapitre se décompose en 4 sections. Dans la premiere, nous présentons le code d’évolution
stellaire CESAM (Morel 1997) que nous avons utilisé pour obtenir les différents modeles
présentés dans cette these. Puis (section 4.3), nous décrivons les améliorations récentes liées
a la description microscopique contenue dans notre modele de référence (opacités, abondances,
équation d’état, réactions nucléaires) ainsi que de I'introduction de processus de diffusion. En
section 4.4, nous présentons les résultats de notre modele de référence face a la contrainte
héliosismique, comme par exemple: le profil de vitesses du son, ’abondance des éléments

chimiques en surface et les fréquences des modes acoustiques en valeur absolue. En 4.5, nous
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discutons les prédictions des flux de neutrinos et I’apport des nouvelles sections efficaces ou
de ’écrantage coulombien. Finalement, nous évaluons les points forts et les faiblesses de notre
modele standard et dressons une liste des améliorations possibles, afin de les étudier dans les

chapitres suivants.

4.2 Le Code d’Evolution Stellaire Adaptatif et Modulaire (CE-
SAM)

Le code CESAM (Morel 1997) permet de suivre I’évolution quasi-statique d’étoiles de
masses comprises entre 0.6 et 10 My, depuis la pré-séquence principale jusqu’au début du
cycle 3a. C’est un code a une dimension écrit en fortran 77 incluant la diffusion microscopique
et le triage gravitationel des éléments chimiques, la perte de masse et la rotation. Avec la
précision de I’héliosismologie, il est nécessaire d’utiliser un code avec une haute précision sur
la résolution des équations de structure (2.6 et 2.8), e.g. < 10~*. Dans le cas de CESAM,
la grande précision repose sur la méthode numérique de collocation, utilisant la projection
des équations différentielles sur une base de B-splines (de Boor 1978, Morel 1997). Il inclut
aussi une grille d’intégration dont ’espacement varie automatiquement, de 300 a 2000 points,
selon la précision recherchée. Les conditions aux limites externes peuvent tenir compte de
loi T'(7,Terf) (Morel 1994) venant d’atmospheres reconstituées (cas des modeles solaires)
ou étre évaluer a 7 = 1 (Tyyry = Tepp ar = Ry). 1l permet de suivre temporellement et
spatialement, 1’évolution des principaux éléments chimiques constituants le plasma solaire,
notamment: 'H, 2H, 3He, *He, "Li, "Be, ?Be, 12C, 13C, 14N, 15N, 160, 170, les autres especes
étant incluses dans un élement fictif Ex (i.e. pour extra, de charge Z = 13 et de masse
A = 28). Un autre atout majeur, facilitant son utilisation, vient du découplage entre les
routines numériques et physiques (c.f graphe 4.1). La routine cesam.f est la routine d’appel
du code: cesam(etat,opa,conv,nuc,lim,t_ tau,diff,perte,ctes,des), ou etat, opa, conv, nuc, lim,
t_tau, diff, perte, ctes, des, sont respectivement les routines d’équation d’état, d’opacités, de
convection, de réactions nucléaires, des conditions aux limites externes, de loi d’atmospheére
T(7,Tes¢), des coefficients de diffusion, de perte de masse, de constantes physiques et de
dessin. Pour changer la physique contenue dans le modele d’étoile que I'on veut calculer, il

suffit de changer de routines physiques avec celles existantes ou développées a cet effet.

Dans cette theése, nous améliorons la description physique nécessaire a la résolution des
équations de structure, en introduisant les mesures d’abondances chimiques les plus récentes
(Grevesse et Noels 1996), ’équation d’état OPAL (Rogers, Swenson et Iglesias 1996), les
opacités correspondantes (Iglesias et Rogers 1996), la derniere réévaluation des taux des
réactions nucléaires (Adelberger et al. 1998), et 1’écrantage coulombien pour un couplage A
intermédiaire (Mitler 1977). De plus, nous avons effectué plusieurs tests d’intercomparaison

avec d’autres codes d’évolution stellaire et nous avons validé nos calculs avec un accord
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inférieur & quelques % sur les observables physiques considérées, notamment:

— pour les réactions nucléaires et la prédiction des flux de neutrinos avec J. Bahcall et M.
Pinsonneault,

— pour la diffusion microscopique avec G. Michaud,

— pour la partie description de ’atmosphére, les opacités et la prédiction en valeur absolue

des modes acoustiques avec J. Christensen-Dalsgaard.

CESAMIT

Structure | Atmosphere
RESOUTFf e COL_ATMF
T~ Humérique T~
- Physique P
STATIC_M.f 3 4 EQ_ATMF
LIM_EXTFf

Fig. 4.1 — Organigramme du code CESAM: la routine cesam.f gére l'appel de toutes les

routines aussi bien physiques que numériques.

Le calcul des différentes structures d’équilibre, permettant d’atteindre un modele solaire a
I’age présent, repose sur une structure algorithmique classique, méme si sa mise en oeuvre dans
le choix des méthodes numériques peut varier d’'un code a ’autre. Pour une description précise
des algorithmes d’intégration utilisés par le code CESAM, voir Morel (1997). Généralement,
un code d’évolution part d’un modele initial, soit de PMS (i.e. pré séquence principale) soit
de ZAMS (i.e. séquence principale d’age zéro) homogene, et d’un fichier d’entrée précisant la
composition initiale d’hélium et d’éléments lourds ainsi que la valeur du paramétre o décrivant
la convection. Ensuite, la résolution des équations de structure s’effectue au temps ¢t + At a
partir de la connaissance des variables d’équilibre au temps t. Le pas de temps At est choisi de
maniere a ce que la variation des quantités thermodynamiques et des abondances chimiques
soit faible, celui-ci est de ~ 20 ans au départ de la PMS, atteint ~ 10 millions d’années
en arrivant sur la séquence principale et vaut ~ 200 millions d’années a 1’age solaire de 4.6
milliards d’années. Le processus de résolution du systeme d’équation est répété autant de fois
qu’il est nécessaire pour atteindre la précision recherchée le long de la structure (typiquement
1075). Une fois atteinte, on incrémente I’age du modele et on réiteére jusqu’a I’age solaire (voir
fig 4.2).

Une fois le modele d’age solaire obtenu, on compare son rayon, sa luminosité et son

abondance en éléments lourds (i.e rapport Z/X de surface) avec ceux observés (c.f table 4.3).
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t=0: début de la phase de confraction
gravitationnelle ou du brilage de
I'hydrogéne. Paramélres (7, 27, o)

Résolution des
&quations de sructure
(fiqure 4.13

Equation d'étal
{pirn, TOm, <icm))

Tauy de réactions

nucléaires
r, TR, =il m ;
eplm). T{rm), %i(m)) Coefficient d'opacités
& p(m), T(m),<imj)
. J
Age solaire?
FiG. 4.2 — Structure d’un code d’évolution stellaire. Une fois la précision de résolution

des équation de structure (voir fig 4.1) atteinte, le temps est incrémenté d’un pas temporel
dépendant de la précision recherchée et de la variation des quantiés thermodynamiques et des

abondances chimiques.

En fonction de 'accord avec ses valeurs, il faut calibrer le modele, c’est a dire modifier
la composition initiale d’hélium4 Yy, celle d’éléments lourds Zy (éléments de charge Z >
2), et le parametre de longueur de mélange « caractérisant la convection, de maniere a ce
que le modele suivant soit plus proche des valeurs observées. Pour les modeles actuels, une
calibration de 107 (i.e un accord avec les observations de la luminosité Le, du rayon R
et de 'abondance des éléments lourds solaires Z/X ) & mieux que 107?) est nécessaire pour

satisfaire la contrainte héliosismique, notamment en rayon.

4.3 Description Physique

4.3.1 Les Ingrédients Physiques de Base

Comme nous 'avons vu chapitre 2 ou dans la section précédente concernant le code
CESAM, il est important pour résoudre les équations de structure, de connaitre le plasma
solaire et ses propriétés microscopiques, c’est a dire, son équation d’état, son opacité, les
abondances des especes chimiques le composant et les taux des réactions nucléaires prenant
place au centre du Soleil. Le but de cette section est de présenter les ingrédients physiques

les plus récents que nous avons introduits dans le code CESAM et utilisés dans nos modeles.
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Abondances

La bonne connaissance des abondances des éléments chimiques dans le Soleil est capi-
tale, vu son role dans les réactions nucléaires, les opacités et I’équation d’état. Plusieurs
réactualisations des abondances de surface ont été faites depuis la compilation d’Anders
and Grevesse (1989), corrigeant le désaccord entre le fer photosphérique et météoritique et
précisant ’'abondance du carbone, de 1’azote et de 'oxygene (Grevesse and Noels 1993, 1996).
La valeur déduite de ses observations pour 'abondance en métaux Z/X=0.0245, s’accorde
relativement bien & la métallicité des météorites. Cette valeur est connue a 10-15%, erreur
correpondant principalement a l'incertitude sur C, N, O. Il est a noter qu’un effet de triage
des éléments chimiques de quelques pourcent durant I’évolution du Soleil, ne peut étre exclus
avec la précision actuelle (voir section 4.3.2). Le tableau 4.1 montre la repartition en nombre
et en masse des principaux éléments lourds composant le plasma solaire (voir aussi la table
2.2 page 24).

L’héliosismologie contribue aussi fortement dans ce domaine, puisqu’elle permet, via I'inver-
sion du coefficient adiabatique I'y, de déterminer ’hélium 4 de surface, ce que, par manque de
raies visibles, les spectroscopistes ne pouvaient faire. Ceci est possible, car ce coefficient est
tres sensible au variation d’abondance et de dégré d’ionisation de I’hélium 4 (regarder sur la
figure 4.5 la forme particuliere de I'; au dela de r > 0.97R). Le principe de cette technique
consiste a comparer le I'y déduit des observations sismiques par inversion avec celui de modeles
solaires tests ayant différentes valeurs d’hélium de surface et ainsi d’en déduire I’abondance
d’hélium donnant le meilleur accord avec l'observation. Elle confirme aussi la nécessité de
diffusion des especes chimiques puisque Vorontsov, Baturin et Pamyatnykh (1992) et Basu
et Antia (1995) avec une valeur en surface d’hélium de respectivement 0.25 + 0.01 et 0.249
4+ 0.03 par masse en appliquant cette procédure, trouvent une valeur trop basse pour les
modeles solaires n’incluant pas ce processus de diffusion, pour lesquels ’hélium de surface
est généralement de Yi,,r = Yy ~ 0.27. En effet si la diffusion n’était pas présente dans les
étoiles, cela aurait signifié que le modele solaire devrait avoir une abondance initiale égale a
I’abondance présente donc ~ 0.249 au lieu des 0.27. Or cette valeur est tres proche de 'abon-
dance primordiale, ce qui aurait posé des probléemes vis a vis de la nucléosynthese primordiale
et stellaire. On conforte donc par la présence de diffusion dans les étoiles le cadre général de
I’évolution chimique des especes.

De plus, comme la calibration des modeles solaires nous permet d’obtenir I’hélium initial
Y(, nous pouvons en déduire la composition en hélium de la nébuleuse primordiale ayant
formée le Soleil. Le fait que que cette valeur ~ 0.27 — 0.28 soit supérieure de ~ 12% de la
valeur primordiale Y, = 0.243 4 0.003 (Izotov et al. 1997, voir aussi Combes et al. 1991),
nous permet de préciser et de contraindre I’évolution chimique galactique sur des échelles de
temps de quelques milliards d’années, et constitue en cela une variable fondamentale. Nous

reviendrons, chapitre 7, sur I’évolution temporelle des abondances chimiques.



4.3. DESCRIPTION PHYSIQUE

65

Fraction Relative en Nombre

Elément

Grevesse & Noels (1993)

Réduction & 19 métaux

C

0.24552

0.06458

0.51295

2.5123e-5
8.3192¢-2
1.4794e-3
2.6308e-2
2.0421e-3
2.4552e-2
1.9502e-4
1.1222¢-2
2.1882e-4
2.2913e-3
9.1218e-5
1.5852¢-3
1.0235e-6
7.2457e-5
6.9196¢-6
3.2366e-4
1.6986e-4
2.1882¢-2
5.7555e-5
1.2305e-3

0.24552
0.06458
0.51295

8.3210e-2
1.4794e-3
2.6308e-2
2.0421e-3
2.4552e-2
1.9502e-4¢
1.1222e-2
2.1882e-4*
2.2913e-3
9.1218e-5%
1.5856e-3

7.4877e-5%

3.2879e-4%

1.6986e-4%

2.1877e-2

1.2928e-3¢

TaB. 4.1 — Abondances des Eléments Lourds utilisées dans les opacités, les éléments avec ¢

sont les nouveaur métaux inclus dans OPALY6.

Opacités

Directement reliées aux abondances des especes chimiques et au transport de 1’énergie

par radiation et conduction électronique (ce dernier est faible dans le cas solaire), les opacités

régulent le flux d’énergie venant du cceur nucléaire. Elles jouent donc un role essentiel dans

le calcul de la structure d’équilibre des étoiles. Nous avons utilisé pour nos modeles les tables

d’opacités de Livermore OPAL96 (Iglesias et Rogers 1996) qui sont, elles aussi, basées sur la

composition chimique de Grevesse et Noels (1993), et prennent en compte 19 éléments lourds,

afin d’avoir le mélange le plus proche du plasma solaire (voir 4.1). Dans CESAM, l'opacité

est évaluée en chaque point de maille du modele en fonction de la température, de la densité,

de la composition d’hydrogene et des éléments lourds Z. Dans I'état actuel de ces tables, on
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ne peut tenir compte de I’évolution du mélange dans 'opacité de Rosseland kg, qu’a travers
I’'abondance d’hydrogene X et des éléments lourds Z. On suppose donc, que les rapports
d’abondance entre les éléments restent constants (i.e égaux aux rapports météoritiques de
Grevesse et Noels (1993)), ce que l'on sait inexact. Les éléments jouant un réle dominant
dans les opacités pour la zone radiative du Soleil en dehors de I’hydrogene et de I’hélium
sont le fer, I'oxygene, le silicium, le néon et le carbone (voir Courtaud et al. 1990, Brun,
Turck-Chieze et Morel 1998 et Turcotte et Christensen-Dalsgaard 1998). La comparaison des
opacités OPAL93 (Iglesias et al. 1992) et OPAL96 montre une différence maximale dans le
sens d’une diminution de I'opacité de Rosseland allant jusqu’a 5%. Cet écart est directement
relié a I'introduction des especes chimiques P, CI, K, Ti, Cr, Mn, et Ni ainsi qu’a l'utilisation
directe de I'équation d’état OPAL dans le calcul (Iglesias et Rogers 1996 et Turck-Chieze
1998). Ces nouvelles opacités dégradent I’accord avec la vitesse du son de quelques 1073,
et expliquent en partie pourquoi le profil du modele S de J. Christensen-Dalsgaard et al.
(1996) obtenu avec OPAL92 est différent des modeles actuels (Turck-Chieze et al. 1998a).
Ces variations de quelques 1072 dans I'enveloppe du profil de vitesse du son, montrent & quel
point cette région est sensible aux opacités (voir fig 4.7 et le chapitre 6), mais aussi la nécessité
de décrire le plus précisément possible les ingrédients physiques de base et d’en évaluer les
incertitudes théoriques et expérimentales pour affiner notre compréhension du Soleil. 11 est
a noter que les tables d’opacités de Livermore ne permettent pas d’atteindre le minimum de
température du Soleil (7" ~ 4200K) avant la remontée de celle-ci dans la chromosphere. Il
est donc nécessaire de les prolonger aux basses températures, pour cela nous avons utilisé les
opacités de Kurucz (1991) ou celles d’Alexander et Ferguson (1994).

Equation d’Etat

L’équation d’état (EoS), caractérise les propriétés thermodynamiques des mélanges ga-
seux en reliant la pression P, a la densité, la température et 1’'abondance chimique (i.e
P = P(T,p,X;)). Elle intervient directement dans I’équilibre hydrostatique et dans le trans-
port par convection de I’énergie. Elle est capitale (comme les opacités) pour obtenir la struc-
ture d’équilibre de I'étoile. L’équation d’état OPAL (Rogers, Swenson et Iglesias 1996) est
basée sur un développement en fugacité z; de la grande fonction de partition d’un plasma a
plusieurs composantes (approche physique), ou z; = (2s; + 1)A; 3 exp(pi/kT), s; est le spin,
w; est le potentiel chimique, \; = (2h2/m;kT) est la longueur d’onde thermique de de Broglie,
de l'espece 1i.

Cette méthode tient compte de fagon consistante d’effets trés fins tels que tous les stades
d’ionisation et d’excitation, corrections coulombiennes, diffraction quantique des électrons,
ionisation en pression, dégénérescence électronique, hydrogene moléculaire. L utilisation de
la pseudo fonction de partition de Planck-Larkin pour tenir compte de ’abaissement du po-

tentiel coulombien dans un milieu chargé améliore la description des plasmas partiellement
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ionisés par rapport a 'utilisation de Z seulement.

7P =" (21 + 1) (e P — 1+ By /kT)

nl

Cette équation d’état est parmi les plus complétes et précises des équations d’état (voir aussi
I’équation MHD (approche chimique) (Mihalas et al. 1988)) mais laisse peu de flexibilité (étant
sous forme tabulée) pour une comparaison de I'importance des différents effets considérés.
C’est pour cela que I'équation VDC (voir page 23) par sa simplicité et sa forme analyti-
que reste utile pour comprendre I'influence de chaque terme composant la pression totale.
Nous avons donc introduit OPAL dans le code CESAM et I'avons comparé avec 1’équation
d’état VDC précédemment utilisée dans les modeles de Saclay (Lopes et Turck-Chieze 1993 et
Dzitko et al. 1995). La principale amélioration de I'’équation d’état OPAL vient de la maniere
consistante de calculer a partir de constituants élémentaires (électrons, noyaux) le dégré d’io-
nisation des especes chimiques (plutét qu’en utilisant I’équation de Saha (Clayton 1968),
comme dans ’équation VDC) et se situe principalement dans la zone d’ionisation partielle
de I'hydrogene et de 'hélium (T < 5 10°K) et se retrouve donc dans la forme des coefficients
adiabatiques I';. Ces coefficients et notamment I'y, permettent par inversion de déterminer
I’abondance d’hélium a la surface d’une étoile. L’astérosismologie pourrait s’avérer tres puis-
sante si elle permettait une determination précise de I’hélium, qui pour 'instant n’est déduit
dans les amas d’étoiles qu’au travers des modeles via la température effective (Lopes et al.
1997, Lebreton 1998).

Réactions Nucléaires

Comme nous 'avons vu dans la section 2.2, les étoiles évoluent sur une échelle de temps
nucléaire. Les réactions nucléaires régulent donc la production d’énergie de 1’étoile et sa durée
de vie. Dans le Soleil, le coeur nucléaire s’étend sur les ~ 25% en rayon les plus centraux. Il
est donc important de bien décrire cette zone de I’étoile, tant pour ’énergétique, 1’évolution
des especes chimiques que pour la prédiction des flux de neutrinos, notament ceux des chalnes
PPII, PPIII et CNO. Pour ses diverses raisons, I’étude des réactions nucléaires est toujours au-
tant d’actualité. Récemment, une revue des réactions nucléaires importantes pour les chaines
PP et le cycle CNO a été entreprise (Adelberger et al. 1998). Celle-ci avait pour but de
déterminer avec quelles précisions les physiciens connaissent ces réactions et I’écrantage, cela
dans l'intention de pouvoir faire des prédictions précises vis a vis de la nouvelle génération d’-
expériences de neutrinos solaires a haute statistique (SuperKamiokande, SNO...) (c.f. 2.4.3).
De cette revue il est principalement ressorti que:

— la section efficace (*He,® He) a été évaluée pour la premiere fois aux basses énergies du

pic de Gamov avec une précision de 8% ne révélant pas de résonance pouvant modifier
fortement S33(0) (voir Arpesella et al. 1996 et fig 4.3 ou les forts effets coulombiens de

laboratoire sont indiqués pour ces basses énergies),
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— la section (*He,* He) est différente de ~ 15% selon que 'on considere les expériences
basées sur la capture de rayon 7 ou sur la mesure d’activité du "Be, la valeur recom-
mandée actuellement étant leur moyenne,

— la section ("Be,p) a été abaissée de 20% en ne considérant que les expériences récentes
(Filippone et al. 1983 et Hammache et al. 1998),

— I’écrantage électronique nécessite d’étre plus approfondi (Dzitko et al. 1995 et Gruzinov
et Bahcall 1998) se situant selon les réactions entre faible et intermédiaire,

— selon lextrapolation a basse énergie utilisée pour obtenir S(0), sa valeur peut varier

significativement (voir par exemple pour (“Be,p) Jennings et al. 1998).

14
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Fic. 4.3 — Facteur Astrophysique S(E) pour la réaction 3He(3He,2p)4He et ajustement in-

cluant les effets coulombiens de laboratoire avec un potentiel écranté U.. Le pic de Gamov est

représenté en unités arbitraires (adaptée de Arpesella et al. 1997)

Pour notre étude, nous avons donc introduit ces nouveaux taux de réactions nucléaires
et I’écrantage de Mitler (1977) en remplacement de ceux de Caughlan et Fowler (1988) et de
Pécrantage faible de Salpeter (1954). La table 4.2 récapitule les principaux facteurs astrophy-
siques S(E) pour les chaines PP et le cycle CNO.

Les principales modifications sont les réductions de 20.6% de ("Be,p), de 10% (*He,*He),
de 1.2% (3He,*He) et de 1.7% de (p,p). Nous verrons section 4.5 et chapitre 5, comment ses

modifications agissent sur les flux de neutrinos.

4.3.2 Diffusion Microscopique

010

Ce processus tres lent, pour lequel un atome met plus de 10*Y ans pour traverser le rayon

solaire a été négligé jusqu’au début des années 90. Un des grands apports de I’héliosismologie
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TAB. 4.2 — Facteurs astrophysiques nucléaires S(E) et dérivées pour les principales réactions
de combustion de I’hydrogéne (voir Aldelberger et al. 1998 pour les autres) et facteurs d’écran

pour l’écrantage faible et intermédiaire.

Reaction S(0) S’(0) S”(0) fws  IMitler
(MeV barn) (barn) (b MeV~1)

H(p,et v)?H 4.00 1072  4.48 10~ 1.05 1.045

3He(®*He,2p)*He 5.4 -4.1 4.6 1.21 1.18

3He(a,y)"Be 5.3 107% -3.0 107* 1.21 1.18

"Be(p,7)®B 1.9 107° -1.35107° 7.33107°  1.21 1.17

“N(p,y)P0 3.51073 -0.0128 1.40 1.29

fut de mettre en évidence la nécessité d’introduire les effets de la diffusion microscopique sur
les éléments chimiques (Michaud et Proffitt (1991), Proffitt (1994), Bahcall et Pinsonneault
(1995), Morel, Provost et Berthomieu (1997) et Christensen-Dalsgaard et al. (1996)).

Des lors, I’équation pour I’évolution temporelle des abondances X; des especes chimiques
composant le plasma solaire est modifiée pour tenir compte des effets dus a la diffusion

microscopique (voir aussi equation 2.11):

0X; B 04mpr? X;V;

(2 s .
= termes nucléaires 4.1
ot om + (4.1)
ou la vitesse de diffusion V; pour I'espéce i par rapport au centre de masse est:
Jln X;
V; = —dnpr’D; L ;. (4.2)

Pour les coefficients de diffusion microscopique D; et les vitesses de diffusion v;, le code
CESAM (Morel 97) utilise les formules approximées, proposées par Michaud & Proffitt (1993)
(eq. 17, 18, 19) pour un mélange ‘H-*He et plusieurs éléments traces. Ces calculs sont basés
sur la résolution des équations de Burgers (1969) obtenues a partir de I’équation de Boltzman
(voir Chapman et Cowling 1970 et Vauclair 1983). La figure (4.4) représente les vitesses v; et
les coefficients de diffusion D; pour les éléments chimiques i les plus abondants. Ces vitesses
s’accordent approximativement & 10-15% avec des calculs plus précis basés sur la résolution
directe des équations de Burgers (Turcotte et al. 1998). Les équations (17, 18, 19) de Michaud
et Proffit (1993) permettent de diffuser individuellement les especes chimiques sous forme de
traces dans un mélange d’hydrogene et d’hélium, a partir de la connaissance de leur nombre
atomique Z; et de leur masse atomique A;. On remarque (4.4) que ces coefficients different
effectivement en fonction des éléments chimiques considérés. La figure supérieure montre
clairement le déplacement opposé de 'hydrogene et des autres especes chimiques par rapport
au centre de masse. Dans la figure du milieu, montrant I'importance des effets thermiques,

on distingue l'effet du brilage du carbone et de formation de 'azote (également visible sur
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FiG. 4.4 — Vitesse de diffusion des éléments chimiques H, *He, 12 C, 14N et 190, contribution

de la composante thermique vy, pour ces especes et coefficients de diffusion pour les mémes
éléments + Uhélium 8 (obtenus a partir des formules de Michaud et Proffitt 1993).
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la figure supérieure). Enfin sur la figure du bas sont représentés les coefficients de diffusion
des différents éléments chimiques variant entre 1 et 10 ¢m 257!, ce qui nous donne 'ordre
de grandeur de la diffusion microscopique. Les espéces chimiques présentes dans le code
CESAM (c.f section sur les abondances et 4.2) sont principalement celles jouant un réle dans
les réaction nucléaires (e.g chaine PP et cycle CNO, Clayton 1968). Nous appliquons donc
ces coeflicients individuellement a tous les éléments chimiques ainsi qu’a 1’élément résiduel
Ex (Zgpx = 13, Apx = 28) pour diffuser la composition chimique restante (i.e Xg, =1 —
Y2 Xa).

Il est intéressant de remarquer dans ce processus, qu’en réalité deux phénomenes physiques
agissent en sens inverse: la difffusion qui tend a ”gommer” les concentrations d’abondance et
le triage ou ségrégation qui tend a créer des gradients de concentration, comme par exemple, le
triage gravitationnel qui trie les espéces en fonction de leur masse ou 'accélération radiative
qui dépend de l'interaction des photons avec les différents éléments (voir Vauclair 1983).
Les espéces chimiques sont donc soumises a des mouvements au sein du plasma en fonction
des différents gradients en présence. La présence dans les étoiles d'un gradient thermique,
de pression, de composition chimique (lié aux réactions nucléaires) et d'une accélération
radiative, nous pousse & prendre en compte tous ces processus pour déterminer 1’évolution de
la composition chimique sous leffet de la diffusion (pris au sens général). De plus, la présence
de mouvements macroscopiques dans les étoiles introduit une diffusion turbulente qui tend
a s’opposer a la ségrégation des espéces d’autant plus que le mélange turbulent est efficace.
Dans nos calculs, nous tenons seulement compte des gradients de température, de composition
chimique, des effets gravitationnels et éventuellement d’un terme turbulent Dy (voir par
exemple chapitres 5 et 7), omettant les effets des forces radiatives et d’ionisation partielle
des éléments. Ces effets influencent principalement les éléments lourds et peuvent devenir
dominant (notamment I’accélération radiative grqq/g ~ 0.4) pour les éléments proche du pic
du fer. Mais comme ils agissent en sens opposé (Turcotte et al. 1998), I'effet cumulé est faible
pour le Soleil par rapport a ceux que nous avons déja pris en compte. Ces effets conduisent a
une légere augmentation de la diffusion de C, N, O (< 8%). La diffusion de I'hélium qui est
totalement ionisé et qui ne subit que trés faiblement les effets radiatifs (g,qq/g ~ 0.02) est

guere modifiée.

4.3.3 Le Modele Solaire

A partir de cette réévaluation des ingrédients physiques, nous obtenons un modele so-
laire de référence que nous comparons aux données observationnelles et héliosismiques, en
utilisant le diagnostic sismique décrit chapitre 3. La table 4.3 résume les principales données
observationnelles du Soleil utilisées pour la modélisation et la calibration. Pour la masse, le
rayon et la luminosité, voir Allen (1976). La précision de la datation des roches météoritiques
indique pour le Soleil un age de 4.52 + 0.04 (Guenther 1992) et de 4.57 £ 0.005 milliards

d’années (Wassenburg dans Bahcall et Pinsonneault 1995). Or la durée de la phase initiale
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de formation du systéme solaire est mal connue, et il faut donc en tenir compte pour l'age
final du modele. En dehors de ’étude du lithium 7 ou de la variation du moment cinétique,
débuter un modele a partir de la séquence principale ou de la pré-séquence principale, ne mo-
difie pas sa structure actuelle. Morel et al. (1998) trouve une différence d’age de ~25 millions
d’années pour atteindre le méme Soleil (i.e modele avec PMS plus jeune). Dans la plupart de
nos modele nous sommes partis directement du début du briilage de I'’hydrogene, ce qui cor-
repond a 'arrivée sur la ZAMS. Les figures 4.5 présente le profil de température, de pression,
de densité et le coeflicient adiabatique I'y de notre modele de référence. On voit clairement

sur ce dernier les régions d’ionisation partielle de I'hélium et de I’hydrogene (r > 0.97Rs).

TAB. 4.3 — Grandeurs solaires
Mg = (1.9891 £ 0.0004) x 1033 g
Re = (6.9599 4 0.0002) x 10'° cm
Lo = (3.846 4+ 0.004) x 1033 ergs.s™!
Age = 4.52 + 0.04 Gyr
(Z/X)e = 0.0245 x (1 £ 0.1)

Sur la figure 4.6, nous montrons la composition chimique du modele de référence a ’age
solaire en fonction de la masse et le rayon correspondant (indicatif). On voit clairement que
80% de la masse est confinée dans les 40% en rayon les plus centraux du Soleil et que la
zone convective est réduite au 2% les plus externes (abondances chimiques constantes au-
dela de 98%). La marche juste a la transition zone convective/ zone radiative est causée par
la diffusion qui est tres efficace juste a la base de la zone convective. Concernant le profil des

éléments chimiques on remarque que:

le profil d’hydrogene et d’hélium4 est symétrique, directement relié a la transformation

de 'H en *He par les réactions nucléaires,

— le carbone 12 est détruit pour se transformer en azote 14 et un peu en oxygene 16,

le pic d’hélium 3 vient de la balance entre création via la destruction de 2H et destruction
pour donner du “He et du “Be (chaines PP),
— le berylium 7 est abondant dans la partie tres centrale de 1’étoile, localisant la zone de
production des neutrinos du “Be et du ®B.
— le pic du carbone 13 vient de la balance entre création via la destruction de 2C et
destruction pour donner du *N (cycle CNO).
Les valeurs maximales des différents éléments utilisées pour normaliser le profil d’abondance
sont: 'H (0.739), 3He (3.09e-3), “He (0.635), "Be (1.72e-11), 12C (2.96e-3), '3C (4.43e-4), N
(4.53e-3) et 160 (8.85¢-3).
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Fi1G. 4.5 — Profil de température, de pression, de densité et le coefficient adiabatique I'y dans

le modele de référence a l’age actuel.
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m/M,
Fic. 4.6 — Composition chimique X; normalisée du modéle de référence en fonction de la

masse et du rayon. 'H (ligne continue), 3He (pointillé), *He (petit tiret), " Be (tiret point),
12C (tiret 3 points), 13C (ligne continue fine), 12N (grand tiret) et 190 (petit tiret fin).

4.4 Analyse Sismique et Prédictions du Modele Standard

L’héliosismologie permet de sonder la struture interne du Soleil et nous impose des con-
traintes pour nos modeles telles que: la base de la zone convective (Christensen-Dalsgaard et
al. (1991)), 'abondance en hélium (voir section abondances) et le profil de vitesse du son et de
rotation. Dans cette section nous analysons et comparons un modeéle non-diffusif avec notre
modele de référence vis a vis de I’héliosismologie. Dans la table 4.5 nous récapitulons les con-
traintes observationnelles déduites de I’héliosismologie ainsi que celles venant des expériences
de neutrinos solaires. Pour les dernieres valeurs des expériences de neutrinos, voir Hampel
et al. (1996) pour GALLEX, Abdurashitov et al. (1996) pour SAGE, Cleveland et al. (1998)
pour Homestake, Fukuda et al. (1996) pour Kamiokande et Totsuka (1996) et Suzuki et al.
(1998) pour SuperKamiokande. Le tableau 4.5 est directement comparable avec le tableau
4.4, résumant les résultats de notre modele diffusif et du modele non diffusif.

Nous considérerons tout au long de cette these, que le modele de référence est celui in-
cluant la diffusion microscopique et le triage gravitationnel des éléments chimiques, et nous

comparerons nos autres modeles (diffusifs) a celui-ci.

4.4.1 Analyse de la Vitesse du Son et Impact de la Diffusion Microscopique

Cette analyse en terme de vitesse du son est trés enrichissante, car elle permet de com-
prendre les processus physiques dominant 'intérieur du Soleil en fonction de son rayon. Les
figures 4.7 et 4.8 sont complémentaires dans notre compréhension au travers de la vitesse du

son de la structure interne du Soleil.
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TAB. 4.4 — Quantités thermodynamiques et prédictions du fluxz de neutrinos du modéle de référence:
AR/Rg and AL/Lg: précision sur R® et LO, a: paramétre de longueur de mélange, Ty, est lépaisseur
optique au fond de Uatmosphére, Yo, Zo, (Z/X)o: hélium initial, élément lourd initial et rapport élément
lourd sur hydrogéne initial, Yy, Zs, (Z/X)g: idem pour la composition photosphérique, Rpc., Tpe. sont
le rayon et la température a la base de la zone convective, Y., Z., T., pc: hélium et élément lourd
au centre, température et densité centrales; Py: période fondamentale des modes g; 3" Cl, "' Ga, 8B
predictions des flux de meutrinos pour le chlore, le gallium et les détecteurs a eau respectivement.

OPAL/K 5800K signifie que nous utilisons les opacités OPAL9G au-dessus de 5800K et Kurucz en-

dessous.

Parameétres modele sans diffusion référence
Opacités OPAL/K 5800K OPAL/K 5800K
Diffusion non oui
AR/Rg 2.26 107° 1.57 107°
AL/Lg 1.79 107° 3.67 107
a 1.713 1.840
Th 2 2

Yo 0.265 0.273
Zo 1.757 1072 1.964 1072
(Z/X)o 0.0245 0.0277
Y, 0.265 0.243
Zs 1.757 1072 1.810 1072
(Z/X)s 0.0245 0.0245
Rye./Ro 0.729 0.715
The. x 10% (K) 2.055 2.172
Y. 0.614 0.635
Ze 1.807 1072 2.084 102
T, x 10° (K) 15.44 15.67
pe (g/cm?) 147.80 151.85
Py (min) 36.39 35.75
37C1 (SNU) 5.65 7.18
"lGa (SNU) 119.4 127.2
8B (105 /cm?/s) 3.66 4.82

La figure 4.8 représente la différence du carré des vitesses du son entre le Soleil observé
par les expériences GOLF+LOWL (Lazrek et al. 1997, Tomczyk et al.1995) déduite par S.
Basu et J. Christensen-Dalsgaard (Turck-Chieze et al. 1997), et les deux modeles (diffusif et
non-diffusif), le long du rayon solaire (Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998). On voit que pour

le modele diffusif (ligne continue) cette différence a un profil caractéristique et que le carré
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TAB. 4.5 — Observations héliosismiques, détection des neutrinos solaires (1 SNU (Solar Neu-
trino Unit)= 10736 capture/atom/s), et calibration expérimentale des détecteurs GALLEX et
SAGE

Observations héliosismiques
Ygurp = 0.249 £ 0.003
Rpez/Re = 0.713 £ 0.003

Détection des neutrinos solaires

Ga = 77.5 + 6.2772 SNU (cal= 0.91 +£0.08 ) pour GALLEX
"Ga = 66.675% SNU (cal= 0.95 +0.12 ) pour SAGE

37Cl = 2.56 4+ 0.16 + 0.14 SNU pour Homestake

8B = 2.8 + 0.19 & 0.33 x10% cm? s~! pour Kamiokande

8B = 2.44 + 0.05‘:8:8? %108 cm? s~! pour SuperKamiokande

T
{10°K) 0.478 0.895 0.981 09997 MMg
f ] T T [ -
15N .
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FiGc. 4.7 — Profil de Température et du poids moléculaire moyen  en fonction du rayon.
Surimposés les processus physiques dominant les trois principales parties du Soleil (ceeur,

zone radiative et zone convective) (adaptée de Turck-Chiéze et al. 1993).
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de lerreur entre 0.05 et 0.95 R, est inférieur a 1%. La figure 4.7 représente la température et
le poids moléculaire moyen le long du rayon solaire, et indique, dans chacune des principales
parties du Soleil (cceur, zone radiative et zone convective), les processus physiques dominant
dans cette région. On comprend alors, que chaque écart dans la figure 4.8 peut étre interprété

comme une méconnaissance des processus physiques actifs dans cette zone de 1’étoile.

Les différentes caractéristiques des deux modeles solaires avec et sans diffusion microsco-
pique (Brun, Turck-Chieze et Morel 1998) sont résumées table 4.4.
A partir de I’analyse en terme de processus physiques, ces résultats nous apprennent que
I'introduction de la diffusion microscopique améliore:

— Paccord avec 'observation de la vitesse du son, par plus d’un facteur 2,

— la localisation de la base de la zone convective, dont le rayon se situe a 0.715 Rg au

lieu de 0.729 R,
— l'abondance d’hélium de surface Y,y =~ 0.243 en réduisant celle-ci de 10%, et de

~ 8 — 9% pour les éléments lourds, & ’age présent,

le profil de vitesse du son dans la zone radiative et la position de la base de la zone
convective en augmentant les éléments lourds et 1'opacité le long du modele, voir par

exemple le pic pres de 0.7 Rg (cf. fig 4.9),

— les fréquences pour les bas ordres radiaux n (v, < 2.2mHz) de lordre de 3-4 pHz

agissant comme un offset (cf. Brun et al. 1997 et la section suivante (fig 4.12)).

Concernant le probleme de I'abondance de lithium 7 & la surface du Soleil, les observations
basées sur les météorites et 'abondance de surface a ’age actuel montrent une réduction de
I’abondance de cette élément par un facteur ~ 140 (Grevesse et Noels 1993). L’introduction
de la diffusion des éléments chimiques permet d’augmenter la déplétion (i.e. de réduire 1’a-
bondance de surface) de cet élément par un facteur compris entre 1.5 et 2.5, ce qui va dans
la bonne direction. La différence entre les modeles incluant ou n’incluant pas cet effet, se
forme surtout lors de 'apparition du cceur radiatif dans la PMS. Mais cela reste nettement
insuffisant pour coincider aux observations, car il faut une diminution au moins 30 fois plus
importante (i.e la déplétion du lithium 7 dans un modele non-diffusif (due a la PMS) est de
l'ordre de 2, pour le modele diffusif sur toute lévolution de 'ordre de 5, ’abondance initiale
étant de "Lig ~ 9.4 1072 en masse) (cf. Proffitt et Michaud 1991, Richard et al. 1996, Brun,
Turck-Chieze et Zahn 1999). Il est donc clair qu'il faille invoquer d’autres processus physiques
notamment liés a la turbulence, pour résoudre ce probleme. Nous reviendrons plus en détail
sur le lithium au chapitre 7.

Par contre, 'augmentation de I’hélium et des éléments lourds au centre augmente 1’écart
entre la théorie et les expériences de neutrinos solaires ("'Ga +7%, 37Cl +27%, 8B +32%).

Au cours de cette these nous avons obtenu différents profils de vitesse du son, fonction de
notre amélioration dans la description des processus physiques (voir Turck-Chieze et al. 1997
et Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998). Notamment, I'introduction des opacités OPAL96 par
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Fi1G. 4.8 — Différence du carré des vitesses du son entre le Soleil mesuré par les expériences
GOLF+LOWL (Lazrek et al. 1997, Tomczyk et al.1995) et nos modéles sans diffusion (- -) et

avec (ligne pleine avec barres d’erreur expérimentales) (Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998).

rapport a celles nommées OPAL92 a dégradé notre accord avec le profil de vitesse du son,
passant de 0.4% & 0.8% au niveau de la bosse & 0.68 R. Cela montre & quel point la struc-

ture est sensible a la physique microscopique (voir Turck-Chieze et al. 1998 (GOLF Team E)).

4.4.2 Effet d’Age

Il est intéressant de remarquer que I'introduction de la diffusion modifie la composition
d’hydrogene central en la réduisant environ de 6.5%. La conséquence d’une telle réduction est
qu’a lage actuel (4.52 milliards d’années pour les modeles considérés), I'hydrogene central
du modele de référence ne représente plus que 48.6% de I’hydrogene initial, contre 51.3%

pour celui sans diffusion. Cela implique que le modele de référence finira son évolution sur la
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Fi1G. 4.9 — a) Différence d’opacités entre un modéle diffusif et un modéle non-diffusif (dans

le sens (diff-nodiff)/diff).

b) Variation relative en hélium (ligne continue) et en éléments lourds (- - -) pour ces deux

memes modeles.

séquence principale plus t6t d’environ 600 millions d’années si on prend comme critere une
abondance centrale d’hydrogéne inférieure a 0.1% et d’un milliard d’année si on considére
une énergie gravitationnelle supérieure a 1%. La figure 4.10 représente le tracé évolutif des
deux modeles depuis la ZAMS jusqu’au début de la branche asymptotique des géantes. On
voit clairement que la diffusion fait son effet petit a petit et que le modele de référence quitte
la ZAMS avant le modele non-diffusif. Cela va donc dans le sens de raccourcir la durée de
vie des étoiles. Le premier critere (i.e X. < 0.1%) donne un age de 8.65 10? ans au Soleil au

moment d’atteindre la branche des géantes.
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F1a. 4.10 — Diagramme HR pour le modéle de référence (ligne continue) et le modéle non-
diffusif (- - -) (en haut a gauche), augmentation du rayon et de la luminosité en fct de l'dge

(resp. en haut & droite et en bas a gauche) et finalement la luminosité en fonction du rayon.

Nous avons aussi remarqué lors des différentes intercomparaisons de modeles, que les

définitions de I'age des différents modeles n’étaient pas toujours cohérentes entre elles. En
effet, 'dge du modele dépend de la définition de 1’age zéro. Si 'on considere la PMS ou le
début du brilage de I'hydrogene ou la disparition du coeur convectif comme age 0, alors des
différences de 0.1 & 0.2 milliards d’années apparaissent, et il est donc difficile de comparer les
modeles entre eux.
La figure 4.11 représente trois modeles calculés en partant de la ZAMS a trois ages différents,
4.52, 4.6 et 4.7 milliards d’années. Il est intéressant de voir que 'augmentation de I’dge revient
a une augmentation d’opacité (voir chapitre 6) via 'augmentation des effets de diffusion et
de 'abondance en éléments lourds. Les variations entre le modele standard et celui a 4.7 mil-
liards d’années pour les principaux indicateurs (voir table 4.4), dans le sens ((STD-4.7)/STD
multiplié par 10%) sont: §Yy/Yy = 5.3, 620/ Zg = —4.7, 6 Zvoe/ Zpoe = —2.8, 0The/Thre = —9.2,
0. /T, = —3.2, 0pc/pe = —19, vGa/VGa = —15, dvey /vy = =50, dvp/vp = —56. L’augmen-
tation de ’age revient donc bien a une diminution de I’hélium en surface, une augmentation
des éléments lourds, de la température, du flux de neutrinos et de la densité centrale, cette
deniere étant la plus sensible des variables de structure a un changement du coeur. On remar-
que aussi un point fixe a 0.2 Ry dans le profil de vitesse du son des trois modeles. D’aprés
les évaluations de Guenther (1992) et de Wasseburg dans Bahcall et Pinsonneault (1995),
il semble qu'un age de 4.55 & 0.04 10° ans soit le plus indiqué pour le Soleil en partant du
brilage de 'hydrogene.
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F1a. 4.11 — Effet d’age sur le profil de Vitesse du Son, 4.52 milliards d’années (ligne pleine),

4.6 (--) et 4.7 (- -)
4.4.3 Prédiction des Fréquences des Modes de Pression

Dans notre article (Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998), nous nous sommes intéressés
principalement au coeur nucléaire (voir chapitre 5) et donc aux modes acoustiques de bas
degré, notamment ceux observés par 'instrument GOLF (1=0,1,2,3). La table 5 de notre
article donne une liste de fréquences calculées a partir de notre modele de référence, pour
lequel 'accord est inférieur & 1uH z si 'on ne considére que les fréquences inférieures a 2.2
mHz. La figure 4.12 représente les fréquences acoustiques des deux modeles discutés dans ce
chapitre (i.e avec ou sans diffusion microscopique) pour [ = 0 comparées aux données GOLF
(Lazrek et al. 1997). 11 est clair que 'introduction de la diffusion améliore en valeur absolue
les fréquences inférieures a 2.2 mHz, mais qu’elle agit comme un offset, la pente venant
du traitement de ’atmosphére qui est la méme pour les deux modeles. Dans notre poster
Brun et al. (1997), nous avons évalué 'influence de différentes modifications des couches trés
superficielles (dites superadiabatiques), comme les lois d’atmosphere, la profondeur optique
du raccordement structure-atmosphere (73), la discontinuité du au raccord des opacités et de
I’équation d’état aux basses températures. Nous en avons conclu, que dans la majorité des
cas, leffet était faible (2-3 puHz) par rapport aux 20 pH z recherchés.

La figure 4.13 représente le spectre des modes acoustiques obtenu par GOLF pour v €
[1.5,2] mHz sur lequel on a surimposé les prédictions théoriques du modele de référence. On
peut constater le bon accord observation-théorie obtenu dans cette zone qui n’est pas affectée
par les problémes de surface, le modele peut ainsi aider a la reconnaissance des modes (voir
aussi figure précédente) aux basses fréquences. Nous avons représenté également, la grande

différence Avy = vy — vp—1; pour | = 0 et la petite différence dvy,; = vp411 — v 142 pour
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F1a. 4.12 — Fréquences des modes p pour | = 0 comparées auz données GOLF (Lazrek et al.

1997): modéle de référence diffusif (ligne continue) et modéle sans diffusion (tireté)

GOLF 11/04/1996-03/01/1998, Moyenne Temporelle de 70 j
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F1a. 4.13 — Spectre des modes acoustiques obtenu par GOLF pour v € [1.5,2] mHz (Lazrek

et al. 1997) et prédiction théorique du modéle de référence | = 0,1,2,3

1=0,2et1=1,3 (cffig 4.14 et 4.15) pour les deux modeles.

La grande différence met en évidence les problemes d’atmosphére, mais aussi les écarts a
I’équation des gaz parfaits. Comme dans notre cas les deux modeles ont la méme équation
d’état et la méme atmosphere, leur grande différence est presque identique. On remarque tout
de méme un accord avec les données légerement meilleur pour le modele diffusif (symbole

triangle) notament pour v < 3mHz. Dans I’article Turck-Chiéze et al. (1997), on peut voir
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F1a. 4.14 — Grande différence A, des modes p pour | = 0: Données GOLF (Lazrek et al.

1997) croiz + barres d’erreurs, modéle de référence diffusif (losange) et modéle sans diffusion
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F1G. 4.15 — Petite différence des modes p pour | = 0,2 et | = 1,3: Données GOLF (Lazrek
et al. 1997) croix + barres d’erreurs, modéle de référence diffusif (losange) et modeéle sans

diffusion (triangle)

la différence entre I’équation d’état VDC utilisée dans I’article Turck-Chiéze et Lopes (1993)
avec 'EoS OPAL présente dans le modele S (Christensen-Dalsgaard 1996) ainsi que dans le
traitement de 'atmosphere. L’EoS OPAL décrit effectivement mieux a basses fréquences les
oscillations de la grande différence correspondant a la région d’ionisation partielle de I’hélium,

mais le traitement des couches externes semblent plus problématique dans le modele S ou
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dans notre modele de référence. La petite différence par contre, nous renseigne sur le cceur,
et on peut vérifier fig 4.15 que l'introduction de la diffusion microscopique améliore notre

partie centrale sensiblement.
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F1G. 4.16 — Fréquences des modes p du modéle de référence comparées aux données (Veyp —
v ), GOLF 1 =1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO | > 3 (Libbrecht et al. 1990): 1 =1,2,3
(ligne continue), | = 10,20,50,70 (pointillé), | = 100,150,200 (tireté), I = 500,600,800 (tiret
point)

Nous représentons, comparé & GOLF (Lazrek et al. 1997) et & BBSO (Libbrecht et al.

1990), les modes acoustiques du modele de référence pour un grand nombre de degré [ = 1,800

(fig 4.16). Nous utilisons les données GOLF pour | < 3 car elles sont plus précises que
les données BBSO pour ces modes. Nous voyons sur cette figure que 1’écart peut atteindre
0.1 mHz, ce qui est 10 a 1000 fois supérieur aux erreurs expérimentales, notamment aux
hautes fréquences pour les degrés élevés, montrant la difficulté théorique a décrire les couches
superficielles. En fait, pour les hauts degrés, il est nécessaire de renormaliser cette différence
par rapport & 1=0, en faisant intervenir le facteur Q,; = E,;/Eo(wn), ot Eg(wn) est
I'énergie du mode [ = 0 a la fréquence w,; (voir fig 4.17).

En représentant ,,;0,;, on peut alors voir fig 4.18, que l'accord est inférieur a 20 uHz
jusqu’a 4.5 mHz et ce quelque soit le degré du mode. Comme nous ’avons déja fait remarquer,
cette différence est liée au traitement de I’atmosphere et elle rajoute une difficulté pour I’étude
des propriétés centrales de 1’étoile, en plus de celle liée au faible nombre (~ 100) de modes
sondant le coeur. Bien que le diagnostic sismique au travers de la vitesse du son ou de la
petite différence élimine une partie des biais de surface, il devient de plus en plus difficile de
discriminer entre eux deux modeles aux coeurs légérement différents. Nous avons donc rajouté
a notre étude, la prédiction des modes de gravité et la fréquence de Brunt-Vaiséalé, car c’est

un support théorique crucial pour I’étude et la compréhension des régions centrales et des
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Fia. 4.17 — Terme de normalisation Qn: | = 1,2,3 (ligne continue), | = 10,20,50, 70
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F1G. 4.18 — Fréquences des modes p normalisées par Qp, comparées aux données (Veyp—ih),

GOLF 1 =1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO 1 > 3 (Libbrecht et al. 1990): 1 = 1,2,3 (ligne
continue), | = 10, 20,50, 70 (pointillé), | = 100, 150,200 (tireté), | = 500,600,800 (tiret point)

données de ’expérience GOLF.

4.4.4 Prédiction des Fréquences des Modes de Gravité

Un des buts de I'instrument GOLF est de détecter les modes de gravité. Théoriquement

le domaine de fréquence dans lequel ils peuvent étre observés, est v,; < 0.4 mHz (voir fig
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3.10). Le fait qu'ils soient confinés dans la zone radiative du Soleil les rend particulierement
intéressant pour I’étude de cette région notament pour le coeur nucléaire. Seulement la tra-
versée sous forme évanescente de la zone convective réduisant leur amplitude et la supergranu-
lation solaire les rendent difficilement observables. Les prédictions théoriques les plus récentes
donnent comme déplacement de la surface pour les modes les plus amplifiés autour de 0.5
mm/s (Kumar el al. 1996) alors que pour les modes acoustiques le déplacement est de I'ordre
de quelques dizaines de cm/s. Leur découverte constitue donc un challenge expérimental, et
pour espérer y parvenir, il est nécessaire d’avoir une stratégie (Turck-Chieze et al. 1998b,
Gabriel et al. 1998). Une d’elles est de chercher une série de pics en utilisant leur espacement
constant en période (expression asymptotique), une autre développée a Saclay, consiste a
rechercher des pics individuels dans la région ou le bruit solaire est le plus faible (v comprise
entre 100 et 400 pHz) (Turck-Chieze et al. 1998b). A partir de notre modele de référence
nous avons calculé les fréquences des modes g pour [ = 1 et 2. Les modes de bas degré se
situant au dessus de 200Hz sont vraisemblablement les plus visibles, vu que ’amortissement
radiatif 7 varie comme (I(1+1))3/2 /w* (Press 1981). La table 4.6 donne la liste des fréquences
des modes dans le domaine 100-400 pHz, il est clair qu’en dessous de 100 pHz, il y a une
forét de pics qui se mélent au bruit solaire, et l'identification d’un mode semble beaucoup
plus difficile (voir fig 3.10).

TAB. 4.6 — Fréquences des modes de gravité (uHz) du modéle de référence, obtenues avec le
code de Christensen-Dalsgaard (1982).

n l= =

1 260.3 294.5
2 189.3 254.0
3 151.6 220.2
4 126.3 192.2
5 107.9 168.6
6 94.31 149.5
7 83.68 133.9
8 75.21 121.1
9 68.23 110.4
10 62.45 101.4

4.5 Prédiction des Neutrinos Solaires

Depuis 'expérience de R. Davis (1964), les modeles ont toujours prédit plus de neutrinos
que l'on en détecte (voir tables 4.3 et 4.4). Aujourd’hui apres plus de trente ans de comparai-

son, le probleme persiste. Avec 'arrivée des expériences SAGE (Abdurashitov et al. 1996) et
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GALLEX (Hampel et al. 1996), il a été possible de détecter pour la premiére fois les neutrinos
solaires de basse énergie de la réaction fondamentale (p,p), qui constitue la source d’énergie
nucléaire principale des étoiles de type solaire. Depuis maintenant 2 ans, 'expérience Super-
Kamiokande (Totsuka et al. 1996, Fukuda et al. 1998) (premiére expérience avec une grande
statistique ~ 5000 événements par an) confirme le taux de comptage des neutrinos les plus
énergétiques venant du 8B (voir fig 1.2 page 5) obtenu par Kamiokande (Fukuda et al. 1996)
et précise le spectre en énergie permettant ainsi de discriminer les solutions déformant le
spectre en énergie des neutrinos solaires de celles ne le modifiant pas (Suzuki et al. 1998).
Toutes ces expériences et celles a venir (Borexino (Feilitzsch 1997), SNO (Meijer-Drees 1997),
Hellaz (Tao 1997), LENS (Raghavan 1997)) essaient de résoudre le probleme du déficit des
neutrinos solaires, car si la solution vient de ’astrophysique, de la physique nucléaire ou de la
physique des particules, le flux de neutrinos et le spectre en énergie est modifié différement.
La figure 4.19 représente la production de neutrinos d’un modele solaire en fonction du rayon.
On voit clairement que celle-ci est trés centrale (r < 0.15Rs) (notamment la production des

neutrinos du 8B) région difficilement atteinte par I’héliosismologie (voir chapitre 5).

20 LI S S T LA LI T 1 o T T ™7 F T
15 - - EB —
E L. -
- 7 .
I 10 « Be -
™~ L .
5 j
) L PP
) - 4
§ |- ~ hep —
o ¥ R TR R | v by oy - L g ]
g .05 1 .15 2 .25 3 35
(R/Rg)

F1G. 4.19 — Production des neutrinos en fonction du rayon solaire (Bahcall 1989)

Dans cette these nous nous sommes intéressés a la sensibilité des flux de neutrinos a cer-
tains taux de réactions nucléaires et & la contrainte sismique actuelle (Brun, Turck-Chieze et
Morel 1998). L’introduction des nouveaux taux de réactions nucléaires, notamment la réaction
("Be,p) (Adelberger et al. 1998) et d’un écrantage intermédiaire (Mitler 1977), décroissent
principalement le flux de neutrinos énergétiques. En effet une comparaison des flux de neu-
trinos de notre modele de référence avec ceux de Bahcall et Pinsonneault (1995) montre que

nos modeles avec diffusion aboutissent a des prédictions proches des anciens modeles sans
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diffusion. Le passage d’un écrantage faible a un écrantage intermédiaire réduit respectivement
les flux de neutrinos "'Ga, *7Cl, 8B de: 1%, 4.2% et 5%.
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Fia. 4.20 — Effet des nouveaur taux de réactions nucléaires et de l’écrantage intermédiaire

sur le profil de Vitesse du Son: (ligne continue) (Adelberger et al. 1998 et Mitler 1977), (- -
-) (Caughlan et Fowler 1988 et Salpeter 1954)

Le profil de vitesse du son est lui aussi modifié par 'introduction des nouveaux taux
et pas seulement dans le coeur (voir fig 4.20). La raison principale de ce changement de
structure, vient de la réduction de 1.7% du facteur astrophysique S1; par rapport a ’ancienne
valeur de Caughlan et Fowler (1988), ce qui modifie I’énergétique de I’étoile. 11 est intéressant
de remarquer, que I’héliosismologie devient sensible & une modification faible des taux de
réactions nucléaires de (p,p) et méme de (*He,*He) (voir Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998).
Dans la table 4.7 nous représentons le flux détaillé correspondant a notre modele de référence.
On constate que pour les détecteurs basés sur le chlore et le gallium, les neutrinos du 8B et
du "Be contribuent grandement. Nous reviendrons sur les directions possibles & suivre pour

le probleme des neutrinos chapitre 5.

TAB. 4.7 — Flux de neutrinos du modéle standard.

Vpp Vpep VUpet Ups Un13 Vol15
production/s 1.683D+38 3.964D+35 1.322D+37 1.354D+34 1.312D+36 1.117D+36
Sur Terre /em?/s  5.985D+10 1.409D+408 4.700D+09 4.816D+06 4.665D+08 3.972D+08
"'Ga (SNU)  7.062D+01 3.030D+00 3.417D+01 1.185D+01 2.883D+400 4.607D+00
3TC1 (SNU)  0.000D+00  2.255D-01  1.119D+00 5.490D+00 7.743D-02  2.625D-01
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4.6 Conclusion

Notre étude du modele de référence nous a appris que la diffusion microscopique était
nécessaire mais pas suffisante pour obtenir un modele solaire en accord avec toutes les con-
traintes expérimentales et observationnelles. La validation de notre modele de référence par
plusieurs intercomparaisons, notamment avec J. Christensen-Dalsgaard, J. N. Bahcall, M.
Pinsonneault et G. Michaud, nous permet d’étre confiant en nos résultats et ainsi de se servir
de ce modele comme point de départ de notre étude des processus microscopiques et macros-
copiques présents dans le Soleil. Les améliorations de la composition de surface de I'’hélium
et de la base de la zone convective sont encourageantes et confirment le bien fondé du modele
standard solaire. De plus, 'introduction de la diffusion racourcit I’age des étoiles et va dans
le sens d’une meilleure datation des amas globulaires. Par contre le flux de neutrinos solaires
méme réévalué, reste toujours trop important et 'abondance en surface d’hélium est en fait
un peu trop faible avec un modele diffusif pur, sans parler de I’abondance de lithium qui
n’est pas du tout maitrisée. Il semble donc qu’il y ait d’autres processus physiques a rajouter
en plus de la diffusion microscopique. La bosse pres de 0.68 R sur la différence du carré
de la vitesse du son (c.f fig 4.8) et le profil de rotation (c.f fig 3.8), semblent indiquer qu'un
processus lié a la rotation joue peut étre un role. Dans les chapitres suivants nous étudions
la sensibilité du modele solaire de référence en modifiant les ingrédients microscopiques le
composant ainsi qu’en introduisant des processus macroscopiques dans des modeles plus so-
phistiqués.

Au chapitre 5, nous évaluons notre véritable connaissance du ccoeur nucléaire et testons des
solutions au probleme des neutrinos solaires venant de l’astrophysique et de la physique
nucléaire. Au chapitre 6, nous testons la sensibilité et I’accord en éc?/c? du modele de
référence & des changements d’opacités ou de diffusion microscopique. Le chapitre 7, est
consacré a I’étude de la transition zone radiative/zone convective et a notre compréhension
actuelles des abondances chimiques solaires. Puis, nous continuons par 1’étude des couches
externes dite superadiabatiques en tentant d’évaluer leur impact sur la prédiction en valeur
absolue des modes acoustiques. Et finalement, nous concluons le chapitre 9 sur ce que nous

a appris notre étude du Soleil.
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Chapitre 5

Quelles Contraintes sur le Coeur

Nucléaire?
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5.1 Introduction

Durant cette thése nous avons porté beaucoup d’intérét au coeur nucléaire du Soleil et a
I’apport scientifique des données GOLF sur cette région. Celle-ci reste la moins contrainte
sismiquement, tout en étant directement liée a la production énergétique de I’étoile et au flux
de neutrinos. Il est donc capital de bien la décrire.

Dans ce chapitre, nous présentons deux modeles solaires dont la particularité est d’avoir un
coeur modifié et d’améliorer I'accord théorie-expérience vis a vis des neutrinos solaires. Ces
modeles testent des solutions venant de I’astrophysique (cceur mélangé) ou de la physique
nucléaire (nucléaire minimal). Pour que ces solutions aient un intérét, il est nécessaire que
I’accord vis a vis des contraintes résumées table 4.3, soit aussi correct que le modele de
référence décrit au chapitre 4. Nous nous servirons donc des résultats de notre modele de
référence ainsi que de I’héliosismologie pour progresser dans notre compréhension du centre
du Soleil et déterminer s’il y a une solution venant du modele solaire au probleme des neutrinos
solaires. Cette étude a fait I’objet de publications connexe & ’article Brun, Turck-Chiéze et
Morel (1998):
— Turck-Chieze, S., Basu, S., Brun, A. S., Christensen-Dalsgaard, J. & al. 1997, ”First
View of the Solar Core from Golf Acoustic Modes”, Solar Physics, 175, 43, (Special
volume: First SOHO results)
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— Turck-Chieze, S. and Brun, A. S. 1997, ”Spatial Seismic Constraints on Solar Neutrino
Prediction”, in W. Hampel (ed.), Fourth International Neutrino Conference, 41.
Nous commencons par présenter la connaissance actuelle de la partie centrale de notre

étoile, puis nous analysons les deux modeles au coeur modifiés.

5.2 Connaissance du Coeceur

5.2.1 Réactions Nucléaires

Les réactions nucléaires et I’écrantage coulombien jouent un réle capital dans la description
du cceur nucléaire des étoiles. La précision a laquelle ces ingrédients physiques sont connus,
détermine la qualité de notre modélisation des parties centrales et influence nos prédictions
de flux de neutrinos (Dzitko et al. 1995 et Castellani et al. 1993). Il est important de rappeler
que le flux de neutrinos solaires peut étre tres sensible a la température centrale, notamment
pour "Be et ®B (Bahcall et Ulmer 1996):

Vpp X TV g, oc TIOE2 | g oc T2 (5.1)

Une réduction d’un facteur 2 du flux de neutrinos venant du ®B revient donc & une
diminution d’environ 2% de la température centrale. Le cumul de toutes nos incertitudes
théoriques et expérimentales nous permet-il de contraindre la température centrale a mieux
que 2%7? La récente revue sur les taux de réactions nucléaires d’Adelberger et al. (1998) nous
donne les incertitudes des taux de réactions intervenant dans les chaines PP et le cycle CNO.

La table 5.1 les récapitule:

TAB. 5.1 — Incertitudes des facteurs astrophysiques nucléaires S(E) pour les chaines PP et
le cycle CNO.

Reaction S(0) (MeV barn) Erreur

"H(p,e™ v)?H  4.00 (1£0.007155%,) 107%  +2.1% -1.3%

3He(*He,2p)*He 5.4 4 0.4 + 7.4%
3He(c,y)"Be (5.3 +0.5) 1074 + 9.4%
"Be(p,7)*B 1.9708 1075 +42% -21%
“N(p)'*O 35794 1073 +11.4% -45.7%

Parmi toutes ces réactions, la réaction 7Be(p,’y)gB joue un role direct sur la prédiction du
flux de neutrinos a haute énergie détecté par SuperKamiokande (Fukuda et al. 1998) et par
Homestake (Davis 1994). 11 est donc impératif de la connaitre avec précision. Récemment, une
expérience a réevalué la section efficace de cette réaction (Hammache et al. 1998), confirmant

les résultats de (Filippone et al. 1983), mais pas des expériences antérieures (voir Adelberger
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et al. 1998). La figure 5.1 représente le facteur d’astrophysique S17(F) pour deux séries de la
méme expérience (1995 carré plein et 1996 rond plein), ainsi que les précédentes expériences
(Hammache et al. 1998 et les références incluses). On remarque clairement deux groupes de
données introduisant deux valeurs distinctes pour S(0), ce qui est plutét génant vu l'im-
portance de cette réaction pour le flux des neutrinos. Contrairement a l’expérience mesurant
3He(®He,2p)*He au pic de Gamov (voir fig 4.3), celle-ci n’est pas dominée par une erreur
venant des effets coulombiens expérimentaux mais par I’extrapolation & basse énergie et la
connaissance des fonctions d’ondes du “Be et du ®B (voir tableau 5.2 ou plusieurs modeles
théorique sont utilisés), en plus des difficultés expérimentales inhérentes a la détermination
des sections efficaces. La conséquence est que l'incertitude sur cette réaction est la plus im-

portante de toutes celles intervenant dans les chaines PP (voir table 5.1).

?2 30 w l . }i ; { {
A %1 ‘{ _
o {; = 052 — 0!4 - 0!6 — GES e ; | 1%2 = ;;:in (;V;:‘g)

FiG. 5.1 — Facteur Astrophysique S(E) pour la réaction "Be(p,y BB déduit de plusieurs

expériences (voir Hammache et al. 1998)

Il est donc intéressant d’étudier la sensibilité des parties centrales a une variation a
I'intérieur des barres d’erreurs de ces taux de réactions et ainsi de quantifier leur effet sur le

flux de neutrinos.

5.2.2 Contraintes Sismiques

Comme autre sonde du cceur nucléaire, il y a les modes acoustiques de bas degré. La
figure 5.2 représente la cavité résonnante pour un rayon inférieur a 0.3 Rs. On remarque que
seuls les plus bas degrés | < 4 pénetrent en dessous de 0.1 Rg. Il y a donc peu de modes
acoustiques pour bien décrire ses régions tres centrales (voir Lopes 1994).

En plus, comme on peut le voir figure 5.3, ou l'on a tracé le rayon acoustique solaire



94 CHAPITRE II-5. QUELLES CONTRAINTES SUR LE CeUR NUCLEAIRE?

TAB. 5.2 — Euztrapolation de S17(0) a partir de plusieurs modéles théoriques. ¢ ajustement aux
données de 0. & 0.5 MeV et® de 0. a 1.4 MeV

Modeles S17(0) £ 6517(0) (eV barn) X2,
Johnson 184+1.1 3.5
Descouvemont 18.6 +1.1¢ 3.5
18.5+1.0° 7.8
Csoto 20.0 £ 1.1 3.5
Barker 186 £1.1¢ 4.5
18.1+1.0° 11.7
Nunes 16.6 = 1.0¢ 4.0
6000 T Y Ty TV T\ T T X T
4000 —
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Fi1G. 5.2 — Zoom sur la région nucléaire du diagramme de propagation des ondes acoustiques

pour 1=1,2,8,4,5,10 et 15.

(temps mis par une onde acoustique pour atteindre une profondeur donnée dans une étoile),
les ondes acoustiques passent moins de 10% de leur trajet dans les parties centrales. Le
nombre de modes se propageant dans cette région est donc faible et peu sensible vis a vis du
temps de propagation aux propriétés du cceur. Pour avoir une précision suffisante dans les
inversions de la vitesse du son, il est donc nécessaire de collecter le plus possible de modes de
bas degré. Actuellement, GOLF en a détecté prés de 100, améliorant sensiblement la précision
de l'inversion dans cette région (Turck-Chieze et al. 1997).

Il est & noter, que l'inversion (via Hj(w) défini au chapitre 3 a la section 3.5.3) est trés sen-
sible a la bonne détermination des modes de bas degré dans le coeur et des effets systématiques
peuvent avoir des conséquences importantes sur I’inversion de la vitesse du son trés centrale.
De plus, contrairement aux neutrinos, la vitesse du son dépend faiblement de la température

(2 o< T'/p), et un changement de conditions centrales implique par calibration du modele un
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Fic. 5.3 — Rayon acoustique.

changement de composition chimique. Comme la variation de ¢? dépend de la différence de la
variation de la température et du poids moléculaire moyen, les effets peuvent se compenser.
Il est donc important quand on étudie les régions centrales du Soleil de s’assurer que toutes

ces incertitudes sont prises en compte.

5.3 Meélange du Coeur

5.3.1 Description du Modéele

Afin de résoudre le probleme des neutrinos solaires et des abondances de surface, la
présence d’instabilités dans I'intérieur des étoiles a souvent été évoquée (Schatzman et Maeder
1981, Lebreton et Maeder 1987, Pinsonneault et al. 1989, Zahn 1992, Charbonnel et al. 1992,
Morel et Schatzman 1996). Parmi ces solutions, certaines ont été rejetées a partir de critéres
physiques, tel que I'inhibition de la turbulence par le gradient de composition chimique. Plus
récemment les ondes de gravité progressives ont été invoquées pour le transport des éléments
chimiques et du moment cinétique (Schatzman 1993) ou seulement du moment cinétique
(Press 1981, Kumar, Quataert et Bahcall 1997 et Zahn, Talon et Mathias 1997), leur étude
est toujours d’actualité. Parmi toutes ces possibilités, celle d’'un changement d’équilibre du
pic 3He localisé pres de 0.3 R (voir fig 4.6), nous a semblé intéressante. Il est important de
noter que ’abondance d’hélium 3 dans cette partie de ’étoile représente ~ 1% de ’abondance
d’hélium 4 et 3.1 102 de 'abondance totale. Un changement de son abondance aura pour
effet de modifier la production d’énergie des chalnes PP, puisqu’il y participe & plus de 80%
(voir tableau 2.4) et aura pour conséquence de réduire la température centrale et le flux de
neutrinos. A partir du travail de Morel et Schatzman (1996), nous avons calculé des modeles
ad hoc pour simuler du mélange par ondes internes en introduisant un terme de diffusion

turbulente dans I’équation de diffusion (voir Chapitre 4). Le coefficient Dy a pour expression
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(avec Dg € [10%,10%] ecm? 571, 79 € [0.2,0.3] et o € [0.02,0.04]):

Dr = Dy * exp~0-5((r=r0)/2)? (5.2)

5.3.2 Analyse des Résultats

Nous représentons figure 5.4, la différence du carré de la vitesse du son entre un modele
mélangé (avec Dy = 1000 cm? s71, rg = 0.23 et o = 0.04) et le Soleil (GOLF+LOWL).
Il est clair, qu’en comparaison avec le modele de référence (trait continu) le résultat n’est
pas satisfaisant sismiquement, sans pour autant réduire suffisament le flux de neutrinos:
Ga = 119.9 SNU (-5.8%), 3"Cl = 5.64 SNU (-21.4%) et 8B = 3.63 10 Scm 257! (-24.7%),
et la température centrale par -1.4%. Sur la figure 5.5 nous avons représenté le pic d’hélium3
pour les deux modeles. On apercoit nettement 'effet de la diffusion turbulente sur la hauteur
du pic et son profil d’équilibre et I'impact de cette modification sur le profil de vitesse du son

via le poids moléculaire moyen.
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F1G. 5.4 — Effet d’un mélange prés du pic 3 He sur le profil de Vitesse du Son (- - -) comparé
au modéle standard (ligne continue).
A partir des différents modeles calculés, nous sommes arrivés aux conclusions suivantes
avec notre modele de mélange du cceur (voir aussi Richard et Vauclair 1997):
— P’hélium photosphérique est 1égérement augmenté,
— le flux de neutrinos pour les détecteurs au chlore et a I’eau sont réduits conséquement
(-30%) qu’au prix d’une forte dégradation du profil de vitesse du son
— le profil de vitesse du son est d’autant plus dégradé que la réduction du flux est im-
portante
Au vu de ces résultats, il semble difficile de concilier un mélange turbulent intense dans la

zone radiative pour expliquer I'absence de neutrinos dans les détecteurs, avec les résultats
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sismiques. Bien sur cette étude nécessite d’étre reprise plus rigoureusement en incluant une

dépendance temporelle du coefficient et une étude rigoureuse du moment cinétique.

5.4 Modeéle Minimal Nucléaire

5.4.1 Description du Modéele

A partir des nouveaux taux de réactions nucléaires, nous avons construit un modele mi-
nimal nucléaire. Nous 'appelons ainsi car nous avons modifié les taux de réactions nucléaires
a l'intérieur de leurs barres d’erreurs de maniere a obtenir le flux de neutrinos le plus faible,
tout en conservant la contrainte de luminosité (L = Lg) (Turck-Chieze et Lopes 1993 et
Dzitko et al. 1995). Notre modification correspond a: S11 +2.2%, Ss3 +8%, S34 -10% et Si7
-20%. Nous n’avons changé que les facteurs astrophysiques des chaines PP, en jouant sur les
rapport de branchement des trois chalnes, et en modifiant ainsi surtout les neutrinos venant
du "Be et ®B. Un modele totalement "minimal”, consisterait & réduire également les flux de
neutrinos des réactions nucléaires du cycle CNO. Comme la contribution énergétique de ce
cycle dans notre modele de référence n’est que de 1.26%, une erreur méme de 10% sur I'un

des taux n’a qu’'un petit impact sur la prédiction du flux de neutrinos.

5.4.2 Analyse des Résultats

Nous représentons sur la figure 5.6 la différence du carré de la vitesse du son entre le
Soleil, le modele de référence et le modele minimal nucléaire. On remarque que le profil
est légérement amélioré dans la zone radiative et plus franchement dans le coeur. La raison

principale de ce changement vient de 'augmentation de S7; dont la valeur est un peu plus
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importante que celle de Caughlan et Fowler (1988), dont on peut voir la similitude de profil
avec la courbe figure 4.20. La vitesse du son permet donc de tester la valeur de S, et a
moindre degré celle de S34, mais elle n’est évidemment pas sensible & S17 qui n’agit pas sur

la structure de ’étoile.
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F1a. 5.7 — Petite différence des modes p pour 1 = 0,2 et | = 1,3: Données GOLF (Lazrek et
al. 1997) croix + barres d’erreurs, modeéle de référence diffusif (losange) et modéle minimal

nucléaire (triangle)

L’impact sur les modes acoustiques de cette modification du coeur est faible (~ 0.2pHz),
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méme s’il semble que cela va aussi dans la bonne direction, comme le montre la figure 5.7,
ou l'on a représenté pour le modele de référence, le modele minimal nucléaire et les données
GOLF (Lazrek 1997), la petite différence d,,; pour [ = 0,2 et [ =1, 3.

Par contre, effet sur les neutrinos est notable (voir table 5.3), ot I'on obtient une réduction
de -6.5 % pour "'Ga, -28% pour 37Cl, -33% pour 8B, tout en conservant un bon accord avec
les contraintes venant de I’héliosismologie. Pour les deux derniers flux c¢’est une réduction
de la moitié du désaccord théorie-expérience. Sur la figure 5.8 on voit clairement que le flux
détecté actuellement par les expériences GALLEX et SAGE ne permet pas de trancher net
entre les solutions astrophysiques liées a une méconnaissance du cceur solaire et la solution
des neutrinos massifs, puisqu’il est supérieur a la production de neutrinos venant directement
de (p,p) (voir tables 4.7 et 5.4 colonne pp, ligne "*Ga). Il est donc toujours d’actualité de
rechercher des solutions au probleme des neutrinos solaires autres que celles émanant de la

physique des particules.
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FIG. 5.8 — Evolution temporelle des résultats des expériences GALLEX et SAGE sur le flux
de neutrinos (adapté de Klapdor-Kleingrothaus et Zuber 1996)

5.4.3 La Problématique des Neutrinos Solaires

On peut voir sur la table 5.4 (chiffres en ”gras”), que la contribution au flux total des
flux de neutrinos du "Be et ®B est importante et qu’une réduction significative de ce flux,
irait dans le sens d’une meilleure compatibilité avec les expériences. Il est donc intéressant
de savoir si on connait théoriquement et si on contraint héliosismiquement bien ses deux
flux. Les solutions venant des oscillations des neutrinos (Bahcall, Krastev et Smirnov 1998)

favorisent un tel scénario, ou ses deux flux sont abaissés. La présence d’une oscillation, c’est a
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TAB. 5.3 — Quantités thermodynamiques et prédictions du flux de neutrinos du modéle mi-

nimal nucléaire. Variables identiques a la table 4.4.

Parametres modeles
référence Min Nuc
Opacités OPAL/K 5800 OPAL/K 5800
Diffusion oui oui
o 1.84 1.85
Yo 0.273 0.273
Zo 1.964 1072 1.96 1072
(Z/X)o 0.0277 0.0277
Y, 0.243 0.244
Zs 0.0181 0.01809
(Z/X)s 0.0245 0.0245
Rie-/Ro 0.715 0.715
Tper x 106 2.172 2.178
Y. 0.635 0.631
Ze 0.02084 0.0208
T. x 105(K) 15.67 15.61
pe (g/cm?) 151.85 150.64
37C1 (SNU) 7.18 5.19
1Ga (SNU) 127.2 119.0
8B (10°/cm?/s) 4.82 3.21

dire que les neutrinos soient en fait massifs et oscillent d’une saveur & une autre (par exemple
ve — ;) (voir Kuo et Pantaleone 1989, Bahcall 1989, Turck-Chieze et al. 1993) est activement
recherchée dans les expériences détectant les neutrinos solaires aussi bien que les neutrinos
atmosphériques (résultant de la désintégration des 7w et K produits dans linteraction des
rayons cosmiques primaires dans la haute atmosphere).

Bahcall, Krastev et Smirnov (1998) et Suzuki (1998), ont récemment fait une revue sur les
solutions venant de la physique des particules, au vu des derniers résultats de I’expérience Su-
perKamiokande (Suzuki et al. 1998). Bahcall, Krastev et Smirnov (1998) proposent plusieurs
solutions, selon que l'on considere l'effet MSW (Mikheyev et Smirnov 1986 et Wolfenstein
1978) (Am? = 5 x 107%V2, sin?20 = 5.5 x 1072) ou l'oscillation dans le vide (Bilenky
et Pontecorvo 1978) (Am? = 6.5 x 10~1eV?2, sin?20 = 0.75), & partir d'un modele solaire

aux flux de neutrinos réactualisés (Bahcall, Basu et Pinsonneault 1998) en accord avec nos
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TAB. 5.4 — Flux de neutrinos du modéle minimal nucléaire.

Vpp Vpep Vet pg Un13 Vo15

production/s 1.702D+38 3.995D+35  1.139D+37 9.049D+33  1.253D+36 1.055D+-36
Sur Terre /em?/s  0.001D+10 1.421D408  4.051D4-09 3.218D+06  4.455D+08 3.751D+-08
Ga (SNU)  7.140D+01 3.054D+00 2.945D+01 7.915D400 2.753D+00 4.351D+00
37C1 (SNU)  0.000D400 2.273D-01  9.641D-01 3.668D+00 7.396D-02  2.479D-01

prédictions (Brun, Turck-Chieze et Morel 1998). Actuellement les contraintes expérimentales
sur la masse des trois saveurs de neutrinos sont: m,, < 3.4 eV, m,, <170 keV et m,, < 18.2
MeV (Particle Data Group).

Ce qui permettra de différencier franchement les solutions entre elles (effet MSW, oscillation
dans le vide, physique nucléaire, astrophysique), c’est la maniére dont le spectre en énergie
des neutrinos solaires est ou non déformé. C’est pourquoi d’autres expériences a hautes sta-
tistiques comme Borexino mesurant principalement le flux de neutrinos du "Be & 862 keV,
ou SNO qui pourra détecter pour les neutrinos du 8B en plus des courants chargés habituels
(i.e ve +d — e+ p + p), les courants neutres (i.e v, +d — v, + p + n) sont sur le point
de démarrer. L’expérience SNO permettra ainsi d’obtenir le flux de neutrinos électroniques
et celui indépendant de saveur (Bahcall 1989 et Turck-Chieze et al. 1993). Ces différentes
expériences complémentaires préciseront les flux aux intervalles d’énergie important et mett-
ront peut étre en évidence les oscillations. Une troisieme génération d’expériences, HELLAZ
(Tao 1997) et LENS (Raghavan 1997), va essayer d’obtenir le spectre en énergie du flux de
neutrinos pour pp et 'Be, représenté théoriquement dans le cadre du modele standard figure
1.2. 1l est important de noter, que pour rendre compatible les différentes expériences concer-
nant les neutrinos (d’origine solaire, atmosphérique ou venant de réacteurs nucléaires), une
quatrieme saveur (le neutrino stérile vy) soit nécessaire et que de toutes, la solution d’oscilla-
tion dans le vide soit favorisée (Valle 1998). Il n’y a donc pas a ce jour de solutions définitives
au probleme des neutrinos émanant de la physique des particules.

Pour revenir au probléme des neutrinos solaires et & la remarque concernant le “Be, une autre
possiblité est envisageable. Elle part du constat que ’'abondance de "Be (trés faible < 2 107!
en masse) dans le Soleil n’est peut étre pas aussi bien connue que ce que I'on détermine par
une vision standard de notre étoile (Turck-Chieze et al. 1998b). En effet une diminution de
I'abondance du "Be, actuellement déduite d’une description classique des modeles solaires,
irait dans le sens de réduire encore plus le flux de neutrinos de nos modeles sans en changer
la structure sismique. Une telle modification doit se faire dans la limite de la valeur de 2.44
105 em?s~ ! détecté par SuperKamiokande pour le flux de 8B. Or il reste, dans le cas par
exemple du modele minimal, un désaccord de ~ 32%, ce qui correspond donc a la variation
maximale possible pour I'abondance du “Be (directement reliée au flux de neutrinos du ®B).

Cette réduction implique une baisse du méme ordre de grandeur pour ’expérience Homestake
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(i.e ~ 3.8 SNU) mais plus faible pour les expériences GALLEX et SAGE (i.e ~ 107 SNU). On
voit donc, qu'une réduction du flux de neutrinos du modele standard proche des expériences,
sans modifier le bon accord avec la vitesse du son déduite de I’héliosismologie est possible, et

est actuellement a I’étude dans notre groupe.

5.4.4 Modes de gravité et Fréquence de Brunt-Vaisala

Il semble tout de méme nécessaire au vu des résultats de ce chapitre et de ceux du chapitre
suivant (Brun et al. 1997 et Brun, Turck-Chieze et Morel 1998), d’introduire un deuxieme
indicateur permettant de discriminer les processus physiques. Ici nous proposons les modes de
gravité et la fréquence de Brunt-Vaisila (voir fig 5.12). Pour l'instant la recherche de modes
de gravité est en cours et deux candidats ont été proposés par notre équipe (Gabriel et al.
1998). Les fréquences de ces deux canditats sont respectivement de 220.65 et 251.85 pHz
et sont a posteriori proches des prédictions théoriques du modele de référence et du modele
minimal nucléaire pour les modes g de degré | = 2 (i.e < 2uHz), bien qu’aucun modele ne
puisse étre préféré. Leur composante m = 42 montrent un espacement rotationnel proche
également des prédictions théoriques (Provost, Berthomieu et Morel 1998). Nous représentons
figure (5.9) les fonction d’ondes correspondant a ces deux canditats (I =2 et n =2 et 3). On
voit qu'ils ne sont pas aussi confinés dans le coeur que celui représenté chapitre 3 (I = 2 et
n = 10), ce qui aide certainement & leur détection.

En attendant des détections plus nettes, il peut étre intéressant pour contraindre le coeur
mais aussi pour discriminer entre des processus physiques divers, d’utiliser la comparaison de
la fréquence de Brunt-Vaiséila, inversée a partir des fréquences acoustiques, avec le modele
solaire. Ceci est réalisable, puisqu’il est possible d’inverser n’importe quelle quantité combi-
naison de ¢, et de I'1. S. Kosovichev (1993) a calculé une telle inversion (en fait du parametre
A* =1/T'1ydln P/dInr —dlnp/dInr) (voir fig 5.10 aimablement prété par S. Kosovichev), &
partir de notre modele de référence. Sur cette figure on constate que mise a part 1’oscillation
a la base de la zone convective (due a une différence de localisation de celle-ci entre le modele
de référence et le Soleil inversé par GOLF+MDI (Kosovichev 1997)), on peut obtenir une in-
formation précise sur le coeur en utilisant cette variable et donc tester nos différents modeles.
Il semble cependant que la différence entre le modele S (Christensen-Dalsgaard et al. 1996)
et notre modele de référence soit comprise dans les barres d’erreur (voir fig 5.11), et ne nous
permet pas de conclure définitivement.

Contrairement aux modes acoustiques, les modes de gravité sont tres sensibles aux modi-
fications intervenues dans le cceur du Soleil. La comparaison des tables (4.6) et (5.5) montre
que la variation pour les modes de bas ordre radial, peut aller jusqu'a —2uHz ce qui corre-
spond a une sensiblité 100 fois supérieure a la sensibilité des modes acoustiques, vu leur faible
fréquence (i.e modes g: 2/200 ~ 1% par rapport aux modes p: 0.3/3000 ~ 0.01%).

En attendant d’avoir un profil de N? expérimental (nous n’avons pa pour l'instant le pa-

ramétre A* correspondant aux données GOLF+MDI), nous avons comparé les N2 théoriques
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de nos différents modeles afin de tester la sensibilité de cette variable a des modifications de
la physique contenue dans les modeles (voir aussi le chapitre 6). La figure 5.12 nous permet

de comprendre le sens de variation des fréquences, puisque la fréquence de Brunt-Vaiisila
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test inversion: Model S — Saclay Model
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est plus petite dans le cas du modele minimal, d’otl une réduction des fréquences des modes
de gravité. La comparaison de nos différences relatives de fréquences de Brunt-Vaisila avec
la figure (5.10) n’est pas directe. Notre début d’analyse ne nous permet pas pour l'instant
de privilégier un modele par rapport a un autre, 'ordre de grandeur des différence entre les
paramétres d’instabilité et 'inversion étant de 'ordre de 2-3 pour mille. Une comparaison
fréquence de Brunt-Vaisila et vitesse du son, nous permet donc de caractériser la modifica-
tion sismique des modeles dans les différentes parties de 1’étoile en fonction des ingrédients

physiques puisque ces deux indicateurs ne varient pas de la méme facon a un changement
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par exemple d’opacité ou de réaction nucléaire. Bien sir elle est identique a une analyse en
terme de modes acoustiques et de modes de gravité, exceptée que N sort directement du
code d’évolution stellaire et qu’il est déja possible d’obtenir une fréquence de Brunt-Vaiisila

expérimentale (via l'inversion du paramétre d’instabilité A* (Kosovichev 1993)).

5.5 Conclusion

Dans ce chapitre nous nous sommes intéressés au probleme des neutrinos solaires ainsi
qu’a une description précise du coeur nucléaire. De cette étude il ressort que le coeur nucléaire
n’est pas tres contraint en dessous de 0.2R par ’héliosismologie, méme si la combinaison de
différents indicateurs permet d’étre sensible a Sj,, et plus faiblement a S34. Par contre le profil
de vitesse du son ne nous autorise pas une variation de la température centrale de plus de ~ 1%
sans modifier les hypothése standard du transport d’énergie. Puisque la zone de production
des neutrinos de haute énergie n’est que faiblement contrainte par I’héliosismologie, il est
possible de modifier les parametres la décrivant. En faisant cela, nous avons discuté 'effet
d’un mélange pres du pic de I’hélium 3 et d’'un changement de rapport de branchement dans
les chaines PP. A la vue des résultats de ces deux modeles, il ne semble pas qu’un fort
mélange local existe dans la région du pic de 'hélium 3, vu qu’une modification de ce pic
entraine une forte variation du profil de la vitesse du son dans cette région, mais par contre
une modification des sections efficaces de maniere a réduire le désaccord théorie-expérience
de moitié pour les expériences SuperKamiokande et Homestake est tout a fait possible ainsi

que la présence d’un mélange non-local (type ondes internes).

TAB. 5.5 — Fréquences des modes de gravité (uHz) du modéle minimal nucléaire, obtenues
avec le code de Christensen-Dalsgaard (1982).

n =1 1=2
1 258.3 293.0
2 187.9 2525
3 150.4 218.9
4 125.2  190.7
5 107.1  167.3
6 93.56 148.3
7 83.04 1329
8 74.62 120.1
9 67.73 109.5
10 61.95 100.6
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Chapitre 6

La Zone Radiative
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6.1 Introduction

La zone radiative du Soleil, s’étend sur plus de 70% en rayon et 98% en masse. Ce seul
constat suffit pour réaliser a quel point décrire correctement cette région est crucial. Nous
avons vu au chapitre 4, que cette région était particulierement sensible aux opacités et aux
abondances des éléments chimiques (c.f fig 4.7). Nous avons aussi vérifié que la diffusion mi-
croscopique améliorait par plus d’un facteur 2 ’accord de la vitesse du son avec le Soleil dans
cette région de I’étoile. Dans ce chapitre, nous présentons deux modeles dont on a modifié
les processus ceuvrant dans la zone radiative, pour améliorer ’accord théorie-expérience vis
a vis de I’héliosismologie (i.e vitesse du son, base de la zone convective, hélium de surface).
Ces modifications se situent dans la continuité de notre étude des incertitudes théoriques
des ingrédients physiques intervenant dans la description du modele solaire standard. Elles
consistent, a modifier 'opacité dans la zone radiative de maniere a prendre en compte notre
méconnaissance de son calcul théorique ainsi que 'incertitude de I’abondance du plasma so-
laire (modele opacités augmentées) et a varier les coefficients de diffusion microscopique dans
leur barres d’erreurs théoriques (modele diffusion augmentée). Nous nous appuierons donc sur
les résultats du chapitre 4, sur le diagnostic héliosimique et sur ces deux nouveaux modeles
pour déterminer si cette zone de 1’étoile est sous controle et si les abondances chimiques,
les opacités et la diffusion des éléments chimiques sont les seules sources d’incertitudes expli-
quant le désaccord théorie-expérience observé dans la partie radiative et dans toute 1’étoile ou
s’il faut invoquer de nouveaux processus physiques tels que les ondes internes ou la présence

de mélange lié a la rotation de I’étoile pour réduire ce désaccord. Nous regardons également
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I'impact de cette étude sur le flux de neutrinos solaires. Cette étude fait partie de ’article
Brun, Turck-Chieze et Morel (1998).
Nous commencons par présenter notre connaissance actuelle de la région intermédiaire de

notre étoile, puis nous analysons les deux modeles ayant une zone radiative modifiée.

6.2 Connaissance de la Zone Radiative

Les abondances chimiques et les opacités jouent un role important dans notre bonne
compréhension et description des régions radiatives des étoiles. La précision avec laquelle
on détermine ces ingrédients physiques a un impact direct sur la modélisation des étoiles et
donc du Soleil. Nous avons vu chapitre 4, que les abondances ont récemment été réévaluées
(Grevesse et Noels 1993), notament celles du fer, du néon, de I'oxygene et du carbone dont le
role pour les opacités est dominant dans la zone radiative. L’incertitude sur leur abondance
reste tout de méme d’environ +15%. La figure 6.1 montre 1'effet d’une augmentation de 15%
de ’abondance de I'oxygene, du néon et des éléments lourds (Rogers 1998). On constate & quel
point I'opacité est sensible aux éléments lourds, alors qu’ils ne représentent que 2% en masse
de la composition du plasma solaire. Une variation de Z équivaut a une variation pratiquement
identique de l'opacité, quant & l'influence de I'oxygene et du néon on remarque qu’elle est de
Pordre de quelques pourcents. Comme on ’a vue chapitre 4 (fig 4.9) entre le modele diffusif et
non-diffusif, une variation de quelques pourcents de 'opacité a un effet direct sur le profil de
la vitesse du son et sur la base de la zone convective. D’une maniere un peu plus générale, les
éléments lourds participent & pres de 80% & l'opacité dans la zone radiative (pour r < 0.7Rg)
(voir Courtaud et al. 1990, Richer et al. 1998, Turck-Chieze 1998, Turcotte et Christensen-
Dalsgaard 1998) et une variation de leur composition chimique affecte donc directement la
structure du Soleil dans des proportions qui dépassent largement la précision obtenue avec
I'héliosismologie (Gabriel 1997, Brun, Turck-Chiéze et Morel 1998). Il est donc capital de
comprendre ce que nous apprend I'héliosismologie vis a vis des abondances chimiques des
éléments lourds et sur I'opacité.

Aprés avoir rappelé le role de 'abondance chimique des éléments lourds dans I'opacité, on
comprend facilement, I'importance de leur détermination précise si 'on veut traiter convena-
blement le transport de I’énergie par rayonnement et donc décrire correctement la structure
thermodynamique de I’étoile dans cette région.

Une autre source d’incertitude vient du calcul théorique de I'opacité et de la bonne prise en
compte des degrés d’ionisation des éléments lourds (principalement ceux du pic du fer) et
de leur impact sur les transitions liées-liées. Ces effets sont directement reliés a I’équation
d’état utilisée pour modéliser le plasma solaire et influence 'opacité au niveau de quelques
pourcents (Iglesias et Rogers 1996, Rogers 1998). La variable la plus adéquate pour ca-
ractériser le degré d’ionisation des atomes est le coefficient adiabatique I'1. Nous avons déja

vu (fig 4.9) que cette variable via son inversion par les modes acoustiques, nous a permis
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de déterminer plus précisément que les spectroscopistes I’abondance de surface de I'hélium
4 (i.e Ys = 0.249 + 0.003). 11 est intéressant de se demander s’il en serait de méme pour les
éléments lourds, tels que 'oxygene, le carbone, le néon ou le fer (Turck-Chieze 1998). En effet
la détermination de ces abondances dans 'intérieur méme du Soleil, nous permettrait alors
de contraindre les processus tels que la diffusion, les opacités ou alors de mettre en évidence
d’autres processus physiques pour les interpréter (mélange, ondes internes). Le coefficient I';
est une des variables naturelles des inversions a partir des modes acoustiques, on l'inverse
donc directement. Récemment Elliot et Kosovishev (1998) ont réalisé une telle inversion ju-
squ’au coeur du Soleil, mettant en évidence des écarts de 'ordre de 2 pour mille entre leur
modele solaire et le Soleil avec une précision de 5 10™%. Cette précision ne semble pourtant
pas encore suffisante pour en déduire I’'abondance et le degré d’ionisation des éléments lourds
car les variations de I'y lies a ces éléments lourds, dans un mélange composé a 98% d’hy-
drogene et d’hélium complétement ionisé semblent étre de quelques 10™# (évaluation & partir
de ’équation d’état OPAL96 pour deux valeurs de Z différentes Z = 0.0173 et Z = 0.0187)
voir (fig 6.2). Cela confirme 'idée que I'opacité est bien plus sensible aux éléments lourds que
ne l'est ’équation d’état.

Toujours est il que cette opportunité de déterminer ’abondance et le degré d’ionisation des
éléments lourds via le coeflicient adiabatique I'y est prometteuse. Il est méme possible de
I'utiliser pour déterminer ’abondance d’hélium 4 de surface pour des étoiles autres que le
Soleil (Lopes et al. 1997) et pourra étre appliquer par exemple aux étoiles participant au
projet d’astérosismologie Corot (Catala et al. 1995 et Lopes et al. 1997). Bien évidemment
la sensibilité de I'opacité aux variations d’abondances ou de degré d’ionisation des élément

chimiques est malgré les incertitudes un bon indicateur de I’état du plasma solaire.
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F1a. 6.2 — Différence relative du coefficient I'1 pour deux abondances en éléments lourds

Il est important aussi de remarquer que les tables d’opacités utilisées par les modeles
solaires, ont été calculées a partir d’'un rapport d’abondance entre les éléments lourds corre-
spondant au rapport météoritique de Grevesse et Noels (1993). Or, avec I'introduction de la
diffusion microscopique, il parait clair que ce rapport d’abondance change au cours du temps,
comme l'attestent des vitesses de diffusion différentes entre chaque élément chimique (voir
figures 4.4). Récemment, Turcotte et al. (1998) ont calculé des modeles solaires, en utilisant
une table d’opacité pour chaque élément et en calculant la moyenne de Rosseland correspon-
dante en tenant compte des effets de diffusion microscopiques les plus complets possibles (par
la résolution directe des équations de Burgers (Burgers 1969), et I'introduction des forces ra-
diatives et des effets d’ionisation partielle en plus des effets thermiques, gravitationnels et de
diffusion chimique). Ils montrent que la différence, dans le cas du Soleil, n’excede pas 2% sur
la valeur absolue de l'opacité mais peut étre trés importante pour d’autres étoiles (par ex:
A, ou Ay).

Toutes ces considérations montrent qu’il est difficile d’obtenir un calcul d’opacité précis a
plus de 5%. Or la région radiative est sensible & des variations de quelques pourcents des
opacités, et I’héliosismologie nous permet a travers le profil de vitesse du son et les modes
acoustiques de diagnostiquer ses variations méme si cela n’est pas toujours évident. Par ex-
emple, I'introduction de 7 éléments lourds dans les nouvelles tables d’opacité (OPAL92 —
OPAL96) correspond clairement & une amélioration de la description de plasma solaire pour
le calcul des opacités. Or, on s’apercoit que cela dégrade 'accord sur le profil en vitesse du

son de facon significative (2 & 3 pour mille), ce qui est bien au-dela de la précision a laquelle
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on détermine le profil expérimental de la vitesse du son. Il semble donc qu’actuellement la
précision a laquelle le modele standard est calculé (mieux que le pourcent) ne permette pas
de trancher si clairement entre plusieurs effets contenus dans la zone radiative. C’est pour
cela que les expériences aupres des grands lasers (Chiéze et al. 1997) pouvant apporter une
validation indépendante de I'héliosismologie pour la description du plasma solaire, constitue
une approche complémentaire qu’il faudra considérer dans les années a venir.

Cependant, il est clair que ’amélioration de plus d’un facteur 2 de ’accord théorie-expérience
dans cette région due a lintroduction de la diffusion microscopique valide les hypotheses
fondamentales du modele de référence. Nous allons donc discuter dans la section suivante,
leffet d’'une modification de l'opacité et de la diffusion des éléments chimiques sur notre
connaissance actuelle du Soleil, tenter de faire le point sur les différents processus permet-
tant d’améliorer le modele standard et en déduire s’il est nécessaire d’invoquer des processus

physiques autres que ceux reposant sur la physique microscopique.

6.3 Modeles Opacités Augmentées et Diffusion Augmentée

6.3.1 Description des Modeles

A partir du progres constaté dans le profil de la vitesse du son entre le modeéle de référence
et le modele non-diffusif pour la zone radiative (correspondant comme on l’a vue chapitre
4 & un accroissement de l'opacité), on peut regarder l'effet d’une augmentation de 1'opacité
ou de la diffusion sur le désaccord entre le modele de référence et le Soleil. L’obtention d’un
modele le plus sismiquement proche du Soleil (au regard du profil de vitesse du son) pourra
nous permettre d’améliorer nos prédictions des fréquences des modes acoustiques et peut étre
révéler des processus physiques non encore introduits dans le modele de référence. Nous avons
donc modifié l'opacité entre la base de la zone convective et le coeur nucléaire de maniere a
simuler une correction liée au traitement des coefficients d’absorption des éléments lourds
ou & une méconnaissance de leur abondance. Cette correction (de 4.5% a la base de la zone
convective jusqua 1.5% dans le cceur, voir fig 6.3) est basée sur la figure 1 de Courtaud et al.
(1990) montrant la contribution des éléments lourds a l'opacité. Celle-ci a été modifée pour
tenir compte des abondances de Grevesse et Noels (1993) ainsi que de calculs plus récents
(OPALY6) (voir Richer 1997 et Richer et al. 1998) et correspond au modele solaire ”opacités
augmentées” (opac. aug.).

Pour ce qui concerne la diffusion microscopique, notre comparaison avec le calcul plus
complet de Turcotte et al. (1998) indique que notre prescription pour la diffusion est correcte
a 10% pres. Nous avons donc augmenté les vitesses et les coefficients de diffusion de 15% afin

de maximiser 'effet et le rendre visible sur le profil de la vitesse du son.
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Fi1G. 6.3 — Modification des opacités pour le modéle opac. aug.

6.3.2 Analyse des Résultats
Modele Opacités Augmentées

Nous représentons figure 6.4 la différence du carré de la vitesse du son entre le Soleil, le
modele de référence et le modele opac. aug. On vérifie que le profil est nettement amélioré
(6c?/c? < 0.6%) sur toute I'étoile. L'impact d’'une variation de x pourcents des opacités sur
le profil en vitesse du son est directement visible en le modifiant de x pour mille (i.e un
changement de 4.5% des opacités a la base de zone convective a bien réduit la hauteur de la
bosse sur le profil de vitesse du son de 4 pour mille). Avec la précision actuelle (6¢%/c® < 1%),
on est bien sensible dans la région intermédiaire du Soleil aux variations méme faibles des
opacités (voir Turck-Chieze et al. 1998a). On remarque également (voir table 6.1), que ’hélium
de surface Yy = 0.248 et la base de la zone convective Rp,. = 0.712 sont en meilleur accord
avec les observations héliosismiques. Par contre on constate une légere augmentation du flux
de neutrinos, directement reliée a une augmentation de la température et de ’hélium 4 central.

Lors de notre étude sur la sensibilité de la région intermédiaire a une variation d’opacité,
nous nous somimes apercgus que la structure de I'étoile réagissait différemment selon le type de
modification qu’elle subissait. En effet, il semble qu’une modification différentielle des opacités
(comme sur la figure 6.3) n’ait pas le méme effet qu'une multiplication par quelques % des
opacités (offset). En fait, la correction utilisée pour le modele opac. aug., revient & modifier la
dépendance en température et en densité (donc radiale) des opacités, ce qui nous fait penser
que méme si les processus intervenant pour un domaine (T,p) dans les opacités semblent
mieux sous controle que la valeur absolue de l'opacité, ceux-ci restent encore incertains.
Cependant et bien que I'on ait amélioré globalement le profil de vitesse du son, on voit
clairement sur la figure 6.4 que les caractéristiques présentes dans le modele de référence (le

ceeur, les oscillations entre 0.25 et 0.55 R, la bosse 4 0.68 Rg) sont toujours présentes dans le
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1997): modéle de référence diffusif (ligne continue) et modéle opacités augmentées (point)

modele opac. aug. et mettent en évidence la présence de processus physiques supplémentaires.
Puisque ces caratéristiques sont également présentes pour le modéle "minimal nucléaire”
(chapitre 5) et ”diffusion augmentée” (section suivante), on peut en déduire, que le profil
actuel de la vitesse du son met en évidence des processus d’un autre type que ceux liés a la
physique microscopique. La présence de mouvements macroscopiques dans 1'étoile (rotation,
circulation méridienne, turbulence (Zahn 1992)) favorise I'introduction d’une description plus
dynamique de Iétoile (Pinsonneault et al. 1989, Proffitt et Michaud 1991, Richard et al. 1996,
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Brun, Turck-Chieze et Zahn 1998).

Nous avons calculé les fréquences acoustiques du modele opac. aug., pour vérifier la modi-
fication des fréquences, liées a 'amélioration du profil de vitesse du son. Sur la figure 6.5 nous
remarquons que 'effet pour le mode [ = 0 est identique & celui observé figure 4.12 entre le
modele non-diffusif et le modele diffusif, bien que d’une ampleur moins grande, ce qui revient
a une amélioration des fréquences pour v < 2.2 mHz. Bien sir, comme nous n’avons fait
aucune modification dans ’atmosphere de ce modele, la pente au dela de 2.2 mHz reste iden-
tique. Cette amélioration dans les parties centrales est aussi visible dans la petite différence
pour [ = 0,2 et [ = 1,3 représentée figure 6.6, méme si 'effet est faible.

Nous avons également calculé les fréquences des modes de gravité afin d’évaluer leur sen-
sibilité a une modification des opacités et les comparer avec ceux du modele de référence
et du modeéle minimal nucléaire (c.f table 6.2). Nous constatons qu’ils varient dans le sens
opposé avec une amplitude légérement plus faible ~ +1pHz (i.e augmentation des fréquences
par rapport au modele de référence). Cela est bien str vérifier par la différence relative des

fréquences de Brunt-Véiséla des deux modeles (c.f fig 6.7).

Il est intéressant de remarquer que sur le profil de la vitesse du son, la modification des
opacités et du coeur nucléaire agissent dans le méme sens, c’est a dire, réduction de la vitesse
centrale du modele par rapport au modele de référence et augmentation de celle-ci pres du pic
a 0.68 Rg. Or, sur les fréquences de Brunt-Vaisald on voit bien que l'effet est de signe opposé,
c’est a dire, diminution de la fréquence N dans le coeur pour le modele minimal nucléaire

par rapport au modele de référence et augmentation de celle-ci pour le modele opac. aug. De
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TAB. 6.1 — Quantités thermodynamiques et prédictions du fluz de neutrinos des modéles

opac. aug. et diff. aug. Variables identiques a la table 4.4.

Parametres modeles

référence Opac. Aug. Microsc. Aug.
Opacités OPAL/K 5800 OPAL/K 5800 OPAL/K 5800
Diffusion oui oui oui
oY 1.84 1.84 1.86
Yo 0.273 0.277 0.274
Zo 1.964 1072 1.95 1072 1.99 1072
(Z/X)o 0.0277 0.0277 0.0283
Y, 0.243 0.248 0.240
Zs 0.0181 0.01799 0.1817
(Z/X), 0.0245 0.0245 0.0245
Riez/Ro 0.715 0.712 0.713
Tpe. x 10° 2.172 2.208 2.188
Y. 0.635 0.640 0.638
Ze 0.02084 0.0207 0.0213
T. x 105(K) 15.67 15.72 15.70
pe (g/cm?) 151.85 152.63 152.44
37C1 (SNU) 7.18 7.55 7.42
1Ga (SNU) 127.2 129.0 128.4
8B (10°/cm?/s) 4.82 5.10 5.00

plus, on se rend bien compte de 'amplitude du changement et de la sensibilité des modes
de gravité aux modifications trés centrales. On voit figure 6.8 que 60% de la période P, des
modes de gravité est constituée dans les premiers 20% en rayon du Soleil. Cette analyse
confirme l'utilité d’une étude conjointe vitesse du son/fréquence de Brunt-Véisila ou modes
acoutiques/modes de gravité, pour différencier 'influence des processus physiques dans la

structure centrale du Soleil.

Modéele Diffusion Augmentée

La figure 6.9 montre la différence du carré de la vitesse du son entre le Soleil, le modele de
référence et le modele diff. aug pour lequel on a augmenté 'effet de diffusion microscopique

par 15%. On voit clairement que I’accord avec le Soleil est meilleur (6¢2/c? < 0.7%) ainsi que
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la base de la zone convective Rp.. = 0.713 (c.f table 6.1).

Or, ’hélium de surface Y; = 0.240 est encore plus bas que dans le modele de référence, ce
qui semble complétement exclu par les observations. Ce modele montre lui aussi les mémes
caractéristiques que le modele de référence (le cceur, les oscillation entre 0.25 et 0.55 Rq), la
bosse & 0.68 Rg), ce qui indique que d’autre processus en plus de la diffusion microscopique
doivent étre inclus. L'un d’eux pourrait étre une diffusion turbulente liée a la rotation de
I’étoile, qui aurait pour effet d’inhiber la diffusion et ainsi peut étre de rendre plus compatible

I’abondance d’hélium de surface avec les observations.
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Son (- - -) comparé au modéle standard (ligne continue).

6.4 Conclusion

De cette étude de la zone radiative, il ressort qu’une variation des opacités liée a notre
connaissance des abondances & 15% pres (voire plus) ou de leur calcul explicite, n’est pas
exclus par notre étude et est méme favorisée par le diagnostique sismique. Toutefois, ac-
tuellement cette incertitude sur les opacités et les abondances, méme si elle a été réduite
significativement ces dernieres années et I'impact qu’elles ont sur le modele, ne sont pas
aussi bien contrainte par ’héliosimologie qu’il le semblerait. L’introduction par exemple de 7
nouveaux éléments lourds dans le calcul des opacités n’est pas allé dans le sens d’améliorer
I’accord théorie-expérience sur le profil du son, comme on aurait pu s’y attendre. Il est donc
nécessaire d’obtenir de nouveaux tests pour valider notre description du plasma solaire. L’u-
tilisation du coeflicient adiabatique I'y pourrait étre I'un d’eux ainsi que la calibration en
valeur absolue de 'opacité par les expériences aupres des grands lasers. Dans le méme ordre
d’idées, nous avons vérifié que 'utilisation de la fréquence de Brunt-Vaisild nous a permis
de différencier un effet d’opacité, d’un effet de réaction nucléaire sur le modele de référence,
bien que ce diagnostic ne teste réellement que la partie la plus centrale de 1’étoile. Par contre,
une augmentation importante de la diffusion microscopique (pris au sens large) ne semble
pas justifié. L’effet en valeur absolue de ce processus physique parait donc sous controle. Il
ressort également que le profil caractéristique de la vitesse du son du modele solaire vienne de
processus physiques non présents dans notre modele de référence, tout comme le désaccord
de I'abondance du lithium 7 avec les observations. Cela nécessite donc I'introduction de nou-
veaux processus, notamment macroscopiques, pour obtenir une description plus compléte de

notre étoile. Dans la partie suivante nous allons étudier 'influence de certains processus ma-
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croscopiques (mélange lié & la rotation différentielle et pression tubulente dans les couches

externes).

TAB. 6.2 — Fréquences des modes de gravité (uHz) du modéle opac. aug., obtenues avec le

code de Christensen-Dalsgaard (1982).
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7.1 Introduction

Dans la précédente partie, nous avons décrit notre modele solaire de référence et les
ingrédients physiques microscopiques qui permettent de I’obtenir. Notre étude de ces proces-
sus physiques et de leur incertitude nous a permis de progresser dans notre compréhension du
Soleil. Il ressort notamment de cette étude que le modele solaire dans sa description standard
est proche des observations héliosismiques et que 'on peut méme améliorer cet accord en
restant dans un cadre classique.

Cependant, nous avons aussi montré qu’en ce qui concerne certains indicateurs (caractéristiques
du profil de vitesse du son, abondances de surface) Iintroduction de processus physiques
supplémentaires devient incontournable. Parmi ceux-ci, ’aspect dynamique de 1’étoile (rota-
tion, mélange turbulent, ondes internes) s’impose de plus en plus au théoricien de la structure
interne des étoiles mais aussi, et cela est beaucoup plus récent, a 1’observateur avec les der-
niers résultats héliosismiques. L’objectif de cette troisieme partie est de tenir compte de cet
aspect dynamique du Soleil et d’introduire certains de ces processus macroscopiques dans
notre modélisation du Soleil.

Dans ce chapitre, nous nous intéresserons particulierement & la description de la transition
zone radiative/zone convective de notre étoile. On voit clairement (fig 7.1) le changement de
gradient de température et de transport d’énergie du a 'augmentation du gradient radiatif

directement relié a 'augmentation de ’opacité dans cette zone d’ionisation partielle du CNO.
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FiGc. 7.1 — Gradients de température NV (ligne pleine), Vaq (tiret) et Viqq (tiret point) en

fonction du rayon pour le modéle de référence.

Cette transition est d’un grand intérét pour plusieurs raisons. Tout d’abord, le changement
de régime de rotation (de solide — différentiel voir fig 7.3), qui se produit dans une fine couche
(tachocline), est une source d’instabilité de cisaillement pour ’étoile (Spiegel et Zahn 1992)
et, vraisemblablement, est un lieu de production du champ magnétique par effet dynamo
(Schiissler 1987, Choudhuri, Schiissler et Dikpati 1997). Ensuite, l'interaction de la zone
convective turbulente sur la zone radiative stratifiée stablement (i.e. N2 > 0) est une source de
turbulence qui, influence la structure thermique de ’étoile (pénétration convective, Zahn 1991,
Zahn 1998) ou étend le mélange vers des températures plus élevées (overshooting, Roxburgh
1997) ou génére un spectre d’ondes internes (de gravité) (Press 1981, Schatzman 1993).
Enfin, ’héliosismologie en a déterminé la localisation avec précision (Rp.. = 0.713 £ 0.03,
Christensen-Dalsgaard, Gough et Thompson 1991) et impose donc de fortes contraintes sur
la position du changement de transport d’énergie (radiation — convection), notamment sur
les abondances et 'opacité dans ce domaine de température et de densité.

Nous n’allons pas étudier dans ce chapitre tous ces processus physiques, mais plutot mettre
en évidence le role joué par la turbulence dans la structure du Soleil et son profil de rotation,
et analyser en détail les modifications introduites par le traitement de la tachocline. Nous
utiliserons, entre autre, ’abondance de surface du lithium7 comme test permettant de valider
notre processus physique puisque cet élément est particulierement sensible au mélange dans
les étoiles (Baglin et Lebreton 1990). Nous présenterons, tout d’abord briévement, le role joué
par la rotation et la présence de mélange turbulent dans la structure des étoiles, ainsi que le
probleme du lithium?7, puis nous décrirons avec précision notre modele tenant compte de la
tachocline ainsi que son impact sur la structure interne du Soleil et les abondances de surface
(®He, *He, "Li et °Be) au cours du temps. Une partie de ce travail sur la tachocline ainsi

qu’une partie du chapitre suivant, ont fait I’objet d’une présentation dans deux conférences,
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I’ensemble du chapitre 7 sera repris dans un article, en cours d’écriture.

— Brun, A. S., Turck-Chieze, S. and Zahn, J. P. 1998, “Macroscopic processes in the solar
interior”, in Structure and Dynamics of the Interior of the Sun and Sun-like Stars, eds
S. G., Korzennik and A., Wilson, Noordwijk, ESA SP-418, Vol 1, 439.

— Brun, A. S., Turck-Chieze, S. and Zahn, J. P. 1999, “Mixing below the solar convective
zone”, in Theory and Tests of Convective Energy Transport, eds A., Gimenez and B.,
Montesinos, ASP conference series.

— Brun, A. S., Turck-Chieze, S. and Zahn, J. P. 1999, “Solar Models in the Light of
New Helioseismic Constraints: II Mixing in the Tachocline Layer”, ApJ en cours de

rédaction.

7.2 Role de la Rotation et du Mélange dans les Intérieurs

Stellaires

7.2.1 Rotation et Mélange

La rotation est présente dans de nombreux objets d’intérét astrophysique comme les
planetes, les étoiles et les galaxies. Il est donc important de quantifier et de comprendre son
influence sur 1’écoulement des fluides (Chandrasekhar 1981). Par exemple, la présence de
cyclones dans 'atmosphere terrestre est directement reliée a la rotation de la Terre via la
force de Coriolis et n’existerait pas sans elle. Il est alors naturel de se demander comment
la structure et 'évolution du Soleil (des étoiles) sont modifiées par sa (leur) rotation? Cette
question, loin d’étre tranchée, est traitée dans de nombreux articles récents (voir Zahn 1992
et les références incluses, Talon 1997). De maniere simpliste, la rotation est la source d’insta-
bilités diverses induisant un mélange turbulent et un transport de moment cinétique. Donc,
afin de caractériser I'influence de la rotation, il faut comprendre les instabilités qu’elle géneére.
Une fois cette analyse effectuée, on peut en extraire un modele pour le transport du moment
cinétique et des espéces chimiques dans I’écoulement considéré, ici, une étoile en rotation. A
titre d’exemples d’instabilités liées a la rotation on peut citer (Zahn 1983):

— les instabilités baroclines liées a ’écart entre les surfaces de niveaux de pression et de
densité pour une étoile en rotation non cylindrique, et qui peuvent engendrer de la
turbulence,

— le déséquilibre causé par la rotation sur le transport de ’énergie par radiation induisant
la circulation méridienne. Ce mouvement dirigé des poles vers I’équateur transporte de
la chaleur et du moment cinétique de maniere a rétablir I’équilibre thermique,

— les instabilités de cisaillement liées & un gradient de vitesse (présent dans la rotation
différentielle).

Bien str, 'ordre de grandeur des effets dépend de 'importance de la rotation pour I’écoulement

étudié. Deux nombres sans dimension permettent de caractériser ’état du systeme, ce sont
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le nombre de Rossby:

v
Ro =500
et le nombre d’Ekman:
Viurb
E p—
202

ou v est la vitesse, [ la longueur, vy, la viscosité turbulente et 2 la rotation caractéristique
de I’écoulement. Le nombre d’Ekman mesure le rapport entre les forces visqueuses et la force
de Coriolis et le nombre de Rossby, le rapport entre ’advection et la force de Coriolis. Un
écoulement sera dominé par la rotation si ces deux quantités sont petites devant 1, ce qui
est le cas du Soleil. De plus, la présence d’anomalies d’abondances dans les étoiles (lithium?7,
rapport 13C/'2C dans les géantes sur la branche asymptotique) nécessite 'existence de pro-
cessus de mélange permettant d’expliquer les observations. Schatzman (1969) a proposé de
relier ces anomalies & des processus physiques faisant intervenir la rotation vu qu’elle génere
du mélange.

L’observation des amas ouverts, comme les Pléiades, les Hyades et M67, nous permet de
déduire, en fonction de I’age, I’abondance de surface des étoiles et leur vitesse angulaire. Cela
donne la possiblité de rechercher une relation entre ces deux observables et de contraindre les
théories invoquant du mélange induit ou non par rotation. La figure 7.2 représente la projec-
tion sur la ligne de visée des vitesses de rotation (vsini) des étoiles des amas des Pléiades et

des Hyades a partir des largeurs équivalentes des raies. Sur cette figure on remarque que:

— la vitesse angulaire des étoiles chaudes (~ T¢r¢ > 7000 K) ne varie pas au cours du
temps, contrairement aux étoiles froides dont la vitesse diminue avec ’age, il y a donc

vraisemblablement une corrélation entre vitesse et type spectral,

— la dispersion de vitesse diminue avec 1’age.

Comme la température de surface du Soleil est inférieure a 7000 K, on s’attend & ce que
sa vitesse ait diminué au cours du temps et qu’il ait donc perdu du moment cinétique. La
comparaison de sa vitesse de rotation (~ 2 km/s), avec celles des étoiles dans les amas
plus jeunes, montre effectivement qu’une telle décélération a eu lieu (d’un facteur 10 & 100).
Skumanich (1972) a mis en évidence que, pour les étoiles de type solaire, la dépendance
temporelle pour la rotation est (t) t~Y2. Cette loi peut étre comprise en invoquant
un couplage magnétique entre le vent solaire et I’étoile en rotation (Schatzman 1962). Par
contre, il n’existe actuellement aucune théorie pleinement satisfaisante permettant d’expliquer
le transport de moment cinétique interne dans le Soleil au cours de son évolution. Jusqu’a
tout récemment, les théories prédisaient un coeur en rotation rapide, or nous avons vu, au
chapitre 3, que I’héliosimologie met en évidence une rotation rigide un peu inférieure a la
rotation équatoriale de surface. L’existence de nouveaux mécanismes de transport de moment

cinétique s’impose donc pour expliquer cette rotation rigide interne.
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F1G. 7.2 — Rotation observationnelle des Pléiades (~ 70 millions d’années) (haut) et des

Hyades (~ 700 millions d’années) (bas) en fonction de Ters (adapté de Talon 1997).

Il semble que, l'action couplée d’instabilités liées a la rotation et la production d’ondes
internes ou la présence d’un champ magnétique, soit nécessaire pour s’accorder avec les ob-
servations (Zahn, Talon et Matias 1997, Kumar et Quataert 1997 et Gough et Sekii 1997).
Pinsonneault et al. (1989) ont également montré qu’il existe un écart (pres d’un facteur 20)

entre Defficacité du transport de moment cinétique et du “Li, ce qui peut s’expliquer en at-
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Fi1G. 7.3 = Profil de rotation solaire obtenu avec MDI ou l’on voit clairement que le péle tourne
plus lentement que ’équateur dans la zone convective et que la vitesse devient uniforme en

dessous de 0.7 R (Kosovichev et al. 1997)

tribuant le premier & une advection et le second & une diffusion turbulente (i.e advection de
la composition chimique est réduite par 1’érosion turbulente & un transport lent = diffusion)
(Chaboyer et Zahn 1992). Le transport de moment cinétique est capital pour comprendre
I’évolution de la rotation globale ) de I’étoile mais aussi sa rotation différentielle Q. On voit
clairement (fig 7.3) que la zone convective solaire tourne différentiellement, avec une différence

entre pole et équateur de pres de 20% alors que la zone radiative tourne solidement.

1o

0s

| SLEN I M LA 20 M S S S R

log.p ljours)

6.0

ey

0.5

d bkt

-1.0 ‘ 1 : 1 el : !
D4 a6 08 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8
log P [iours]

F1G. 7.4 — Intervalle d’observation des périodes de rotation p/r alog < P >. Un ajustement
type moindre carrés donne P o< P >1-3+01 (coefficient de corrélation r = 0.90) (Donahue
et al. 1996).
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L’observation de jeunes étoiles nous indique que la rotation différentielle normalisée di-
minue pour les rotateurs rapides indépendament de leur type spectral, c’est a dire: Q/ 0 x
Q0301 (Donahue, Saar et Baliunas 1996 et fig 7.4). Il faut donc préciser le couplage entre
moment cinétique, rotation et convection permettant d’obtenir I’évolution observée de la rota-
tion globale et différentielle. Cette étude est en cours a partir de simulations hydrodynamiques
3D et sort du cadre de cette these (Brummell, Hurlburt et Toomre 1998).

Toutes ces considérations observationnelles et théoriques nous indiquent que l'action de
la rotation et la présence de mélange dans les étoiles doivent étre indroduites dans le modele
standard mais qu’il n’est pas simple d’obtenir une vision globale de ces mécanismes et de leur

importance relative.

7.2.2 Le Probléme du Lithium 7

Le lithium 7 joue un réle important en astrophysique car il fait partie des éléments légers
créés lors de la nucléosynthese primordiale et qu’il impose des contraintes sur la structure in-
terne des étoiles et sur les processus de transport. Il est donc capital de comprendre 1’évolution
de son abondance. Or, depuis (Herbig 1965), son abondance dans les étoiles n’est pas bien
reproduite par les modeles. L’observation d’amas d’étoiles ouverts comme les Pléiades (70 mil-
lions d’années), les Hyades (700 millions d’années) ou M67 (5 milliards d’années) (Michaud
et Charbonneau 1991 et fig 7.5) indique que ’abondance de lithium 7 dans les étoiles au cours
du temps est corrélée aux vitesses de rotation (fig 7.2). Sur les figures (7.5), on remarque que:

— les étoiles jeunes n’ont pratiquement pas déplété de lithium?7 photosphérique,

— l’existence d’une bréche pour les amas plus adgés des Hyades et M67,

— la déplétion est d’autant plus importante que ’étoile est froide,

— l'abondance de lithium a droite de la breche diminue avec 1’age,

— les systémes d’étoiles binaires montrent une déplétion moins importante de "Li (c.fles

deux croix sur la droite pour 'amas des Hyades).

Récemment, les observations d’abondances d’Anders et Grevesse (1989) pour le Soleil,
montrent une déplétion entre I’abondance du lithium?7 dans les météorites et celle de la sur-
face solaire d’un facteur (~ 100 ou 2.5 dex) incompatible avec les modeles solaires standards
(voir chapitre 4). A ce jour, seul le lithium 7 présente une déplétion en surface incomprise.
En effet, Balanchandran et Bell (1998) ont reévalué 'abondance de “Be en modélisant cor-
rectement la contribution des opacités dans le spectre UV des raies du beryllium, montrant
ainsi que ’abondance de surface était raisonnablement en accord avec celle des météorites.
Cela modifie donc les contraintes sur les modeles solaires imposées par les abondances de
surface des éléments légers, puisque le “Be ne doit plus étre déplété par un facteur 2. L’écart
de température de briilage entre le "Li (~ 2.5 10 K) et le Be (~ 3.2 105 K) proche des
température a la base de la zone convective des étoile de type solaire, nous impose une li-

mite sur la profondeur de la zone convective et de son extension éventuelle au cours du temps.
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FiG. 7.5 — Abondance du Lithium7 (12 + logio(Nz;/Nyg) avec logio(Ng) = 12) dans les
amas pour différents dages et températures effectives (Michaud et Charbonneau 1991). La

ligne continue représente la bréche des Hyades.

Afin d’expliquer cet écart entre observations et modeles sur I'abondance en lithium?7, il
est nécessaire d’introduire dans le modele standard un ou plusieurs nouveaux processus phy-
siques. La diffusion microscopique a initialement été évoquée mais elle reste insuffisante pour
expliquer la déplétion du lithium 7 a 1’age solaire et un processus de mélange macroscopique
doit lui étre ajouté (Proffitt et Michaud 1991 et chapitre 4). La faible température du brilage
du "Li (~ 2.5 10% K), trés proche de la température de la base convective (~ 2.2 10° K),
indique qu'un processus étendant la profondeur de la base de la zone convective vers des

températures plus élevées permettrait d’expliquer la déplétion observée. Seulement, ’abon-
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dance de ?Be nous apprend que cette extension de la base de la zone convective du Soleil (par
overshooting ou mélange) doit étre inférieure a 10% a l’age solaire, sous peine de dépléter
trop de “Be ou de ramener trop d’hélium 3 & la surface. De plus, il fut montré qu’un overs-
hooting fixé trop important, ne permettait pas de reproduire la dépendance temporelle de la
déplétion du lithium?7. Conservant 'idée d’un mécanisme transportant le lithium un peu plus
profondément dans I’étoile, certains auteurs proposent les ondes de gravité progressives pour
expliquer I’absence de 7Li, invoquant la turbulence provoquée par le flux différentiel de ces
ondes (Garcia Lopez et Spruit 1991 et Montalban et Schatzman 1996). Mais il n’est pas encore
clairement établi que ces ondes puissent avoir un effet de diffusion sur les éléments chimiques.
D’autres invoquent un champ magnétique variable pour résoudre le probleme (Ventura et al.
1998).

Comme nous 'avons indiqué dans la section précédente, I’absence de rotation dans les modeles
standards peut étre la raison de ce désaccord étant donné que celle-ci génére des instabilités
(Pinsonneault et al. 1989, Chaboyer et al. 1995, Vauclair et Richard 1998, Zahn 1998, Brun,
Turck-Chieze et Zahn 1998). Dans cette these, nous allons nous intéresser au cas d’un mélange
dans la couche de transition entre zone convective/ zone radiative appelée tachocline induit

par la rotation différentielle de la surface solaire.

7.3 Influence de la Tachocline

7.3.1 L’approche Physique

Nous avons mis en évidence, a partir des résultats héliosismiques et I’obtention des abon-
dances de surface du “Li et “He, la nécessité d’introduire un mélange macroscopique dans les
modeles solaires. Seulement, I’abondance en surface presque météoritique du ?Be nous app-
rend, de plus, que ce mélange ne doit pas étre trop profond dans la zone radiative sous peine
de le détruire excessivement. La zone de transition (tachocline) entre la rotation différentielle
de la région convective et la rotation solide de la partie radiative du Soleil, s’étend sur une
distance < 0.05 R a l'age actuel (Corbard et al. 1999 et fig 7.6).

Il est donc intéressant de connaitre I'impact du mélange turbulent présent dans cette
transition, en l'introduisant dans le modele de référence. Par ailleurs, si ’on regarde le profil
de vitesse du son du modele de référence (fig 4.8) ou du modele ”opac. aug.” (fig 6.4) on voit
clairement une bosse localisée au niveau de la base de la zone convective (i.e 0.68 Rg) d'une
extension identique & celle obtenue par inversion pour la tachocline.

Spiegel et Zahn (1992) ont donné une interprétation physique de la tachocline en invoquant
une turbulence anisotrope, avec un transport plus vigoureux dans la direction horizontale
que verticale. Une telle turbulence réduit la rotation différentielle et empéche la tachocline
de s’étendre plus profondément dans la zone radiative. L’approche basée sur I'inhibition de
Pextension de la tachocline par le champ magnétique de Gough et Sekii (1997) prédit elle

aussi du mélange dans cette couche dont I'effet sur la composition chimique semble identique.
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Fi1G. 7.6 — Profil équatorial de la rotation solaire entre 0.4 Rg et 0.8 Re obtenu avec LOWL

par inversion. Les carrés donnent la solution RLS avec régularisation Tikhonov et les tri-

angles une solution RLS avec régularisation non-linéaire, surimposés les ajustements par une
fonction erf (Corbard et al. 1997)

Afin de poser le probléme, nous allons utiliser un repére en rotation (fig 7.7). Celle-ci intro-
duit de nouveaux termes dans I’équation de conservation de I'impulsion. Soient un vecteur
arbitraire @ et un repere de référence tournant a la vitesse Q. Le taux de variation temporelle

du vecteur @ sera pergu différement dans le repére tournant (R) ou dans un repere fixe (I),

d’ou (Pedlosky 1990):
da da =
=) == Oxa 1
<dt)1 <dt)R+ e =

—-
1 _
== Or
Qep
8 U
0 -
Y
@

Fi1G. 7.7 — Systéme de coordonnées sphériques (1,0,0) en rotation 0= Qi
Soit un vecteur position 7 d’un élément fluide quelconque, on déduit de (7.1) que la vitesse

de I'élément dans le repere fixe s’écrit: iy = U + Q x 7. En appliquant une seconde fois la
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relation (7.1) & @y, on obtient:

diy duy ~
- = - Qxu 2
(dt>1 <dt>R+ o 72
i - - - O
_ (dir +2Q><ﬁR+Q><(Q><F)+d—><F. (7.3)
dt ) p dt

L’écart d’accélération percu dans les deux reperes I et R introduit trois termes supplémentaires,
qui sont, ’accélération de Coriolis 20 x i R, 'accélération centrifuge Ox (ﬁ xT) et 'accélération
due a la variation de la rotation elle-méme.

Les équations hydrodynamiques dans un repére en rotation, deviennent:

= VP —pVo+V. || (7.5)

pT (% + Vﬁ) S =V.(xVT) (7.6)

ou p, P et T ont leurs significations habituelles, V= (u,v, rQsin 0) est la vitesse locale dans
le repére tournant (correspond a @g), ) 1a rotation différentielle, S I'entropie spécifique, Il
le tenseur des contraintes visqueuses, et ® le potentiel gravitationnel.

De maniere a résoudre le systeme d’équations, nous utilisons les coordonnées sphériques et

appliquons certaines hypotheses simplificatrices:

— le champ de vitesse est axisymétrique V= ‘7(7", 0,t)

— les vitesses sont tres inférieures a celle du son: dp/dt est négligeable (approximation
anélastique)

— la force centrifuge est négligée

— les termes d’advection (V.V)V, sont petits devant la force de Coriolis (nombre R, petit)

la tachocline est mince comparée a 1’échelle de pression A,

les forces visqueuses sont petites devant la force de Coriolis (nombre E petit).

Une fois chaque variable séparée en sa valeur moyenne sur la sphere et une perturbation,
c’est a dire, T'(r, t) —i—T(r, 0,t), la forme linéarisée du systeme d’équations, & ’état stationnaire
(0/0t = 0) est (Spiegel et Zahn 1992):
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P _p T ion détat
— = — 4 — équation d’éta
P p T d

10P T
—— = g— équilibre hydrostatique

p or T

. 19P

—2Qrz{) = — —— balance géostrophique (7.7)
pr Oz

ov 9 o9 |

20— = p— |vg(l — 2%)—

Tor ~ Por [VH( . )833

diffusion et advection moment cinétique
N2 T 0¥ 1 o, 0T

g pr?2dx  pepr? or

diffusion et advection de la chaleur

ou x = cosf, vy est la viscosité turbulente horizontale (vy >> vy ) et ¥ la fonction de

courant pour le flot méridien:

ov ov
2 g 1 = —
ripu= - , Tpsin v 5 (7.8)

Ensuite, nous projetons les variables du systeme d’équations décrivant la tachocline sur
les fonctions propres horizontales F;, solutions de I’équation différentielle du quatrieme ordre
obtenue pour une tachocline turbulente dominée par une viscosité turbulente horizontale (i.e
v >>vy) (c.f equation (5.6) de Spiegel et Zahn (1992) et fig 7.8):

(P, Tu) = > (P, T;u)Fi(x)
U o= Z@i/ﬂ(x)da;
A - dF;,

Le terme dominant du développement est ¢ = 4 pour les fonctions propres paires, mais nous
garderons également les termes en i = 6 et i = 8 (c.f valeur des coefficients Q; = €;(0)/Q p
136).

L’étape finale consiste a relier la vitesse verticale a la rotation différentielle. Le but étant
d’obtenir une expression analytique pour la vitesse turbulente verticale présente dans la
tachocline u(r), afin d’en déduire une expression pour notre coefficient turbulent Dy décrivant
le mélange turbulent présent dans cette couche (c.f eq 7.13 et 7.14 et Chaboyer et Zahn
(1992)).

Le réarrangement du systéme (7.7), nous conduit a une équation différentielle du quatrieme
ordre pour Q (equation (5.14) de Spiegel et Zahn (1992)) dont une solution analytique peut

étre trouvée en considérant les grandeurs physiques constantes sur 1’épaisseur de la tachocline.
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F1a. 7.8 — Fonctions propres horizontales (x = cosf) solutions de l’équation du quatrieme
ordre décrivant la tachocline turbulente (eq 5.6 de Spiegel et Zahn (1992))

On obtient alors pour la rotation différentielle la solution suivante (pour des raisons de clarté

nous n’exprimons que le terme dominant i = 4):
0(¢) = QuOV2exp(—()cos(¢ — m/4) (7.9)

ott Qq = Q4(0)/9Q, ¢ = pi(Tpes — 1) /d, d = 136:(2Q/N)/2 (4K /vy ) /* est un paramétre relié
a D’épaisseur de la tachocline h, uqy = 4.933, pug = 7.680, pug = 10.356, 7p., le rayon, N
la fréquence de Brunt-Viisdld et K = x/pc, la diffusivité radiative a la base de la zone
convective. Comme I’héliosismologie inverse le profil de rotation (c.f fig 7.6), le premier zéro
de I'équation (eq 7.9) donne ’épaisseur de la tachocline correspondante, c’est a dire, h =
jﬁd ~ d/2. Notre parametre d correspond donc approximativement au double de 'extension
de la tachocline. Approximant la fonction courant par uy = Uy /pr? et utilisant la conservation
du moment cinétique, nous relions la fonction courant a la rotation différentielle:
ov, 1 U

B = §VHP(/‘4) e} (7.10)

En introduisant 'expression de {4 dans ’équation, nous obtenons finalement la dépendance

radiale suivante pour uy4 apres intégration:
1 I/Hd

=-—5—
2 Thez

ua(r) 1iQq exp(—()cos((). (7.11)

A partir de cette expression, nous allons donc pouvoir décrire les mouvements présents dans

la tachocline et le mélange des espéces chimiques qui en résulte.
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Afin de mieux visualiser les mouvements présents dans cette couche de transition, nous
représentons, figure (7.9), le résultat d’une simulation 2D de la tachocline turbulente obtenu
par Elliott (1997). On y voit clairement les deux cellules tournant en sens inverse (partie
droite) pénétrant la zone radiative et étendant le mélange des especes chimiques au-dela de

la zone convective.

w(r,0) ¥(r,0)

077 08 05 04 03 0.2 01 0.0 01 02 03 0.4 05 0.6 0.7
r/R

F1G. 7.9 — Modélisation 2D de la tachocline. A gauche la vitesse de rotation (le péle tournant
plus lentement) et a droite la fonction de courant (ligne continue pour une circulation dans
le sens des aiguilles d’une montre) (Elliott 1997).

Il est & noter que nous avons utilisé une hypotheése supplémentaire pour obtenir cette so-
lution analytique des équations caractérisant la tachocline (eq 7.7), en considérant qu’aucune
grandeur physique ne varie sur I’épaisseur de celle-ci (Spiegel et Zahn 1992). L’idéal serait
d’intégrer I'équation différentielle (5.14) de Spiegel et Zahn (1992), en tenant compte de la
variation des grandeurs physiques, ce qui sera prochainement réalisé. Nous ne donnons dans
cette approche analytique que 'ordre de grandeur du mélange présent dans la tachocline et
son impact sur la structure du modele solaire.

La manieére la plus simple d’introduire un mélange turbulent dans les modeles est d’ajou-
ter un terme turbulent Dp a la partie diffusive de I’équation pour ’évolution temporelle de
la composition chimique X; (comme pour le modeéle mélangé chapitre 5). L’équation (4.1)

devient alors:

0X; _847rpr2XiV

T o * + termes nucléaires, (7.12)
ou la vitesse V; de ’espece i par rapport au centre de masse est:
Jln X;
Vi = —dnpr?*(D; + DT)in -+ ;. (7.13)

om
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Nous allons maintenant étudier le mélange qui apparait dans la couche de cisaillement, connec-
tant la rotation différentielle de la zone convective a la rotation solide de I'intérieur radiatif.
La diffusion anisotrope évoquée pour arréter 'extension de la tachocline dans la zone radia-
tive va aussi interférer avec le transport advectif des éléments chimiques. Chaboyer et Zahn
(1992) ont démontré que le résultat est un transport diffusif dans la direction verticale, avec

une diffusivité effective donnée par:

- Ualr) (7.14)

Dp = ——
"7 Dy & n(n+1)(2n+1)

ou U, sont les coefficients du développement de la composante verticale de la vitesse u sur les
polynémes de Legendre P, (x). Les fonctions propres F; précédemment introduites peuvent

étre projetées sur les polynomes de Legendre, ce qui donne pour i =4, 6 et 8:

2 2 2
oo (VIR0 L (16Y2R0) |, (125)* ) 1s)
Dy 3 180 5} 546 35 1224
En remplacant u4 par (7.11) (idem pour i = 6 et ¢ = 8), on obtient I'expression suivante pour

la diffusivité verticale (voir fig 7.10):

11/8\? d \?
Dp(r) = =01 <— vy ( > 14 Q3 exp(—2¢)cos*(¢) + termes en n=6 et 8  (7.16)

3 Tbez
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F1a. 7.10 — Coefficient turbulent Drp sans le terme en cosinus (tiret point) et puis avec le
cosinus: somme des termes (ligne continue épaisse), i=4 (ligne continue), i=6 (point) et i=8
(tiret)

Dans les modeles solaires que nous présentons section suivante, nous traitons la variable

reliée a ’épaisseur de la tachocline d comme un parametre ajustable, de maniere a s’accorder
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sur les observations héliosismiques pour lesquelles h est inférieur a 0.05 R (Corbard et
al. 1999). A partir de la dépendance latitudinale de Q, Q.. /27 = 456 — 7222 — 422* nHz
(Thompson et al. 1996 et fig 3.8), les coefficients numériques Q; valent —1.707 x 10~2 pour
i =4, 3.099 x 1072 pour i = 6 et —9.69 x 104 pour i = 8. Le rapport entre la rotation
de la zone radiative et celle de I’équateur prédit par le modele de tachocline de Spiegel et
Zahn (1992) devient ©/Q = 0.9104. Les observations héliosimiques donnent pour la valeur
du rapport entre la rotation de la zone radiative et celle de I'’équateur 0.94 + 0.1 (Corbard
et al. 1999), en accord avec notre prédiction théorique et celle de Gough et Sekii (1997) (i.e
~ 0.96). Il semble qu’actuellement I'inversion de la rotation ne nous permette pas encore de
trancher entre ces deux approches théoriques.

Nous avons donc maintenant obtenu la dépendance radiale du coefficient turbulent nous
permettant de décrire le mélange présent dans la tachocline. Or, nous savons que la rotation
globale, ainsi que différentielle, varie au cours du temps. Il est donc naturel d’introduire une
dépendance temporelle dans 'expression du coefficient (7.16). Une analyse de la dépendance
par rapport a la rotation globale €2 et différentielle Q) nous donne pour d (i.e h) et Dy (on
rappelle que Q; o Q/Q)

D7 x QI/}{/Z(Q/Q)Z , d o< Q1/2/1/}{/4

En considérant la viscosité turbulente comme étant proportionnelle & la rotation différentielle
(i.e vy o Q) et en utilisant la dépendance temporelle pour la rotation différentielle observée

par Donahue, Saar et Baliunas (1996) (Q oc Q070-1) on trouve finalement:

Dy o Q0755025 g o ((13+0.1)/4

Il ne nous reste plus qu’a utiliser, lors de I’évolution temporelle de notre modele solaire, une
loi nous donnant (¢) (type Skumanich (1972)), et obtenir ainsi une dépendance radiale et
temporelle de notre mélange dans la tachocline Dr(€2(t)) et de son extension d(£2(t)) (i.e
h(2(2)))-

A partir de 'expression du coefficient turbulent (7.16), nous avons calculé plusieurs modéles
en variant les différents parametres a notre disposition, c’est a dire la valeur de d et de
N, ainsi qu’en introduisant, ou non, la dépendance temporelle. La raison pour laquelle nous
utilisons différentes valeurs pour N, est liée au fait que, de toutes les grandeurs physiques, c’est
celle qui varie le plus dans la tachocline, passant d’une valeur inférieure & zéro a une valeur
proche de 200 pHz (fig 3.1). Nous testons alors I'influence de cette variable sur efficacité
du mélange, en ayant bien conscience des limitations de notre hypothese de constance des
grandeurs physiques sur ’épaisseur de la tachocline.

Notre volonté de suivre le probléme du lithium 7, nous a amené a calculer des modeles
comprenant une PMS. Dans le code CESAM, on prend durant cette phase ’énergie venant
de la contraction gravitationnelle e ~ —T'9S/0t. Au départ de la ligne de Hayashi, 1’étoile est

complétement convective = l’entropie S =cte le long de ’étoile (voir par exemple Kippenhahn
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et Weigert 1994). D’ou 'on peut exprimer la luminosité de I’étoile comme:

oL oS

— =eqg~-T—=cT

oM~ ¢ ot
avec ¢(t) la ”constante” de contraction. En changeant c, on peut modifier le point de départ
dans le diagramme HR. En faisant deux modeles (Ry,L1,R2 et Ls), on obtient un pas temporel

correct pour suivre I’évolution, c’est a dire:

|R1 — Ry

At ~ 2GM?
(Ll + L2)R1R2

et ¢ ~ (c1 + ¢2)/2 et ca ~ 1.1c; (Morel 1997). Une valeur typique pour la constante de
contraction est ¢; = 2x 1072 Lg Mg 1 K~1. Nous avons donc calculé un modele de référence
en tenant compte de la PMS ainsi que des résultats d’intercomparaison entre les différents
modeles solaires, notamment les opacités OPAL96 du package Houdek et un age de 4.55
milliards d’années (Turck-Chieze et al. 1998a). Dans la section suivante, nous présentons nos

résultats.

7.3.2 Analyse des Résultats

Une partie de notre analyse est présentée dans la publication (Brun, Turck-Chiéze et Zahn
1998). Dans cette premieére étude, n’incluant pas de dépendance temporelle du coefficient
de diffusion turbulente caractérisant le mélange dans la tachocline, nous avons obtenu les
résultats suivants:

— un profil de composition plus lisse & la base de la zone convective (fig 7.11),

— laugmentation de d augmente la zone de mélange légérement,

— une forte diminution de N augmente fortement le mélange et la zone efficace de mélange

des especes chimiques (coefficient Dpg (N = 50, d = 0.05), inhibant jusqu’a 25% de la
diffusion de I'hélium4 par rapport au modele de référence (i.e Yy, r = 0.243) (fig 7.11),

— I’hélium initial est plus faible qu’avec un modele purement diffusif (Yy < 0.27),

I'influence de d ou N sur 'abondance en surface d’hélium 4 est sensiblement identique,

seulement N a un intervalle de variation plus important que d dont 1’héliosismologie
contraint la valeur,

— la calibration pour un Z/X fixe, modifie I'impact du mélange dia & la tachocline sur
la structure en introduisant un effet d’opacité lié aux éléments lourds (c.f fig 7.13 et
chapitre 6),

— le pic sur le profil de la vitesse du son est bien réduit (fig 7.12),

— le flux de neutrinos est légerement réduit, a cause de l'inhibition de la diffusion de

I’hélium 4 ainsi qu’a une baisse de la température centrale.
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Fi1c. 7.11 — Composition d’hélium pour le modéle de référence (ligne pleine) et des modéles

incluant un mélange turbulent di o la tachocline Dyay (d = 0.1 et N =100) (- - -), Drpt
(d=0.1 et N =20) (tiret point) and Dpcy (d = 0.05 et N =20) (tiret trois points).
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Fic. 7.12 — Différence du carré de la vitesse du son entre le modéle de référence et deux
modeles avec un mélange turbulent di a la tachocline Drp (N = 20, d = 0.1): calibré en
Z/X (- - -) et non calibré Zy = Zg = 0.01957 (ligne continue).

Sur les figures (7.11 et 7.13), on voit clairement que le profil d’abondance est plus lisse & la
base de la zone convective pour un modéle solaire incluant un mélange lié a la tachocline que
pour le modéle de référence. Le profil en marche pour les modéles avec mélange, vient du fait
que le coefficient D7 comprend un cosinus et posséde donc une forme “oscillante” (c.f 7.10)
en accord avec les résultats de la simulation d’Elliott (1997). Il se peut que la prise en compte

d’une viscosité turbulente horizontale constante sur ’épaisseur de la tachocline induise un
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Fi1G. 7.13 — Profil de composition en éléments lourds Z en fonction de r pour le modéle de
référence (ligne continue) et deux modéles incluant un mélange turbulent di a la tachocline:
Drp (N =20, d=0.1): calibré en Z/X (- -) et non calibré Zy = Z§t4 = 0.01957 (-.-).

tel comportement. On remarque également, figure (7.13), que la non calibration en Z/X du
modele Drpg,.; modifie la composition chimique en augmentant I'opacité k et donc améliore
Paccord avec I’héliosismologie et efface presque entiérement la bosse pres de r = 0.68 R
tout en restant dans les barres d’erreurs observationnelles (i.e Z/X=0.0245+0.002) (fig 7.12
et table 7.1).

La table (7.1) récapitule les grandeurs caractéristiques des modeles et la table (7.2) est
concernée principalement par les abondances de surface de I’hélium 3, de I’hélium 4, du
lithium 7 et du beryllium 9. On voit clairement sur ces deux tables, que l'introduction de
ce mélange turbulent lié & la rotation, améliore les abondances de surface de *He (Ysury €
[0.246,0.248]) en la rapprochant de la valeur de 0.0249 + 0.003 de Basu et Antia (1995) sans
réduire I'abondance de ?Be, autrement que par leffet de la diffusion non turbulente comme
observée par Balachandran et Bell (1997). De méme, la variation faible (~ 2%) du rapport
d’abondance (*He/*He), sur les 3 derniers milliards d’années est en parfait accord avec les
observations faites par Geiss et Gloeckler (1998). Par contre, la réduction de 'abondance de
surface du Li par un facteur ~ 2 — 4, n’est toujours pas suffisante. Comme Defficacité de
notre mélange dépend de la rotation (i.e Dy oc QO 75%0-25) on s’attend & ce que ce mécanisme
macroscopique soit plus efficace quand 1’étoile tournait plus rapidement. De plus, on vérifie
toujours, figure (7.12), que le profil de vitesse du son est modifié de maniére & aplatir la
bosse observée a 0.68 R, (c.f fig 7.14). L’augmentation de la composition d’hélium en surface

remonte un peu la base de la zone convective, tout en restant compatible avec ’'observation.
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TAB. 7.1 — Quantités thermodynamiques et prédictions du fluz de neutrinos du modéle de
référence réactualisé et des modéles incluant un mélange li€ a la tachocline indépendant ou

dépendant du temps (ajout de t pour le coefficient). Variables identiques a la table 4.4.

Paramétres référence Drp Dyt Drp: DrBias Drey
Opacités OPAL/A OPAL/A OPAL/A OPAL/A OPAL/A OPAL/A
Diffusion oui oui oui oui oui oui
Age (Gyr) 4.55 4.55 4.55 4.55 4.55 4.55
d (r/Ra) - 0.1 0.1 0.1 0.1 0.05
N (uHz) - 20 100 20 20 20
(Z/X)s fixé fixé fixé fixé libre fixé

a 1.760 1.7378 1.7464 1.7357 1.7485 1.7419
Yo 0.2726 0.2694 0.2705 0.2691 0.2726 0.2699
Zo 0.01957  0.01889  0.01911  0.01884  0.01957  0.0190
(Z/X)o 0.0276 0.0265 0.0269 0.0264 0.0276 0.0267
Y, 0.2432 0.2481 0.2459 0.2486 0.2519 0.2471
Zs 0.01802  0.0179  0.01793  0.01789  0.01859  0.01792
(Z/X)s 0.0245 0.0245 0.0245 0.0245 0.0255 0.0245
Ry.c/Ro 0.7139 0.716 0.7152 0.7163 0.7147 0.7157
Tp.e x 10% (K) 2.184 2.168 2.174 2.167 2.186 2.171
Y. 0.638 0.6339 0.6351 0.6336 0.6377 0.6345
Z. 0.0209  0.02019  0.02042  0.02013  0.02091  0.02030
T, x 10% (K) 15.69 15.64 15.66 15.64 15.69 15.65
pe (g/cm?) 152.3 151.9 152.0 151.9 152.3 151.9
"lGa (SNU) 126.6 124.7 125.2 124.5 126.5 124.9
37C1 (SNU) 6.95 6.61 6.72 6.59 6.95 6.66
8B (105 /cm?/s) 4.91 4.65 4.73 4.63 4.91 4.69

Sur la figure (7.15) et table (7.2), on remarque que l'introduction du mélange réduit
I’'abondance de surface du lithium?7, par rapport au modele non diffusif ou de référence. On
voit également, que la dépendance temporelle (courbe grand tiret) augmente efficacement
le brilage du “Li durant toute 1’évolution de 1’étoile, atteignant une composition de surface

proche de l'observation (réduite de ~ 100 par rapport & la valeur initiale). Cela confirme
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TaB. 7.2 — Variation du rapport d’abondance 3He/4H e sur les 3 derniers milliards d’années,
abondances de surface de 1™ He et rapport d’abondance initiale/surface pour " Li et ® Be a I’dge
solaire t = 4.55 10° ans

Obs Réf Dra Drp  Dras  Drpt  Drpeat  Drot
d (r/Ro) <0.1 _ 01 01 01 01 0.1 0.05
N (uHz) : - 100 20 100 20 20 20
(®He/*He),  max 10%  2.05% 2.42% 2.01% 2.17% 2.03%  2.0%  2.13%
4He5 0.249+0.003 0.2432 0.2456 0.2481 0.2459 0.2486 0.2519 0.2471
7Lii/7Lis ~100 ~H ~6 ~20 ~9 ~91 ~132 ~79

9Be;/?Bes 1.10+0.03 1.11 1.092 1.085 1.092 1.126 1.14 1.093
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Fic. 7.14 — Effet de Uintroduction du mélange li€ a la tachocline sur le profil de vitesse du
son. Modéle de référence (ligne pleine + barres d’erreur données GOLF+MDI), les modéles
avec un coefficient turbulent, calibrés en (Z/X)s: Dray (d = 0.1, N = 100) (tiret), Drp;
(d = 0.1, N =20) (tiret point), Dpcy (d = 0.05, N = 20) (tiret trois points) et un modéle
avec le coeffcient Drp; et une composition en éléments lourds Zy = thd = 0.01957 (grand
tiret).

Pefficacité de notre mécanisme pour détruire le lithium?7. Figure (7.16), nous représentons le
profil en fonction de r et T (approximatif) du ?Be et du “Li pour différents modeles. On voit
clairement que notre mélange n’affecte pas la distribution du ?Be (excepté I’applatissement
dt au mélange turbulent par rapport au modele diffusif pur), alors qu’il modifie le profil du
"Li. L’écart de température de briilage entre les deux éléments suffit & modifier 'impact du

mélange sur leur abondance. De tous les éléments, le lithium est celui qui a la plus grande
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F1G. 7.15 — Déplétion du "Li au cours du temps pour un modéle sans diffusion (- - -), avec
diffusion (ligne continue) et mélange tachocline avec le coefficient Dpa (tiret point), Drp
(tiret trois points), puis dépendant du temps Dra; (points), Drp: (grand tiret), Dpoy (tiret
point clair) et Drpi.. (tiret clair, (Z/X)s non calibré). On a surimposé les observation
d’amas ouverts (barres d’erreur): (aPer: Balachandran et al. (1996); Pleiades: Soderblom
et al. (1993b); UMaG: Soderblom et al. (1993a); Hyades: Thorburn et al. (1993); NGC752:
Balachandran (1995) (adapté de Vauclair et Richard 1998). Nous vérifions que notre mélange

peut réduire significativement 'abondance de surface du "Li & Udge solaire.

proportion de son abondance localisée pres de la base de la zone convective. Des lors, un
mélange dans cette zone I'affecte grandement alors que les autres espéces ne subissent pas le
meéme sort.

On constate également que le flux de neutrinos peut étre réduit légérement par I'introduction
de ce mélange, surtout pour les modeles dépendants du temps.

On remarque également que I'introduction de la dépendance temporelle inhibe plus encore
la diffusion de 'hélium (Y, ¢ ~ 0.249). Des différents modeles, on peut déduire l'incertitude
sur la valeur d’hélium initial obtenue avec le modele diffusif, i.e. Yy = 0.273+0.004 (voir aussi
chapitre 6 et 7). Cette incertitude nous apprend que l'enrichissement galactique en hélium
est de 'ordre de 12 £ 2%.

L’étude du probleme du lithium 7 est également directement reliée au taux de réaction
"Li(p,a)*He. Dans cette these, nous avons utilisé le taux de réaction présent dans la compi-
lation de Caughlan et Fowler (1988). Une expérience plus récente semble indiquer que ce taux
(via le facteur astrophysique S(0)) est un peu faible (c.f Engstler et al. 1992). L’introduction
de ce nouveau taux, dans le cas du coefficient dépendant du temps Dp g, réduit ’abondance
de surface du lithium 7 par plus de 40%, portant le rapport d’abondance initiale/surface a
~ 130. 11 est donc crucial de bien connaitre ce taux si 'on veut étudier la sous abondance

de cet élément. Ce résultat conforte I'idée qu’il y a bien destruction de lithium 7 dans la
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FIG. 7.16 — Profil en fonction de r et T (approzimatif) du ?Be et du "Li pour différents
modéles. Légende pour ?Be et " Li: référence (ligne continue), coefficients Dray (tiret), Drpy

(tiret point) et Dypcy (tiret trois points).

tachocline solaire.

7.4 Conclusion

L’introduction de ce mélange lié a la tachocline, améliore les résultats d’ensemble de
notre modele solaire. Pour la premiere fois, nous arrivons a obtenir un modéle solaire ou les
abondances de surface semblent toutes compatibles avec les observations. Cela confirme 'idée
qu’il faut introduire I’aspect dynamique du Soleil pour s’accorder avec les données concernant
I’abondance de surface et I’héliosismologie. On remarque également que le flux de neutrinos
peut étre réduit par l'introduction de tel mélange, inhibant la diffusion de I’hélium vers les
parties centrales. Ce point est important, car toutes les études concernant le flux de neutrinos
se font dans le cadre de modeles standards n’incluant pas de mélanges macroscopiques. Or,
nous montrons dans ce chapitre que si I’on oublie un processus dans notre modélisation du
Soleil, alors nos conclusions sur la structure de son coeur et sur les incertitudes théoriques de
nos modeles sont biaisés. Bien sir ce modele n’est pas parfait, et le profil un peu particulier
de la vitesse du son dans nos modeles incluant le mélange dans la tachocline, indique qu’il
y a peut étre encore un autre processus qui agit plus profondément dans la zone radiative,

comme par exemple la circulation méridienne.
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Chapitre 8

Traitement des Couches

Superadiabatiques
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8.1 Introduction

Les couches superadiabatiques correpondent aux couches tres surperficielles, ou I’energie
n’est plus transportée uniquement par convection, mais aussi de nouveau, significativement
par radiation. La quantité V — V4 possede alors un aspect treés caractéristique et piqué (voir
fig 8.1). Cette région du Soleil (r > 0.999R) est devenue importante pour la modélisation
des qu’il a fallu prédire des fréquences pour les modes acoustiques. En effet, nous avons vu
chapitre 3, que les modes acoustiques sont excités et réfléchis dans cette région de I'étoile. Dés
lors, tout calcul précis de fréquences demande un traitement des couches externes propres.
Nous avons aussi remarqué, chapitre 4 (voir Brun et al. 1997), qu'une mauvaise description
de 'atmosphere et du raccord avec la structure interne dégrade le calcul des fréquences des
modes acoustiques. Cela se passe principalement au dessus de 2.2 mHz, et un zoom, sur la
région de réflexion externe des modes acoustiques (c.f fig 8.2), permet de mieux en comprendre
la raison.

On remarque sur ce graphe, que la fréquence de coupure w, (c.f chapitre 3 et Christensen-
Dalsgaard 1997) a un comportement tres oscillant pres de 1 R, pour les fréquences dépassant
2.2 mHz alors qu’en dessous elle est lisse.

Le but de ce chapitre est de décrire le traitement de cette zone dans nos modeles et d’étudier

le role qu’y joue la turbulence a partir d’une description basée sur la théorie de la longueur
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Fi1G. 8.1 — Zoom prés de 1 R des différents gradients V (ligne continue), Vaq (- -), Viad
(-.-) et du gradient superadiabatique V-V uq (-...-) (obtenus a partir du modéle de référence).
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0.994 0.996 0.998 1.000 1.002
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Fic. 8.2 — Zoom prés de 1 Rg de la fréquence de coupure w. et de son approximation

isotherme (- - -) (obtenue a partir du modéle de référence).

de mélange ou MLT. On pourra aussi regarder Demarque et al. (1998) qui ont modifié les
opacités atmosphériques et le traitement de la convection (Canuto et Mazitelli 1991) pour

tester la sensibilité de cette région a d’autres processus.

8.2 Raccord Structure-Atmosphere

Comme les oscillations acoustiques sont excitées dans cette région tres superficielle de
I’étoile, ou les granules ont un temps caractéristique comparable a 5 minutes, le raccord
structure-atmosphere joue un role important sur la détermination en valeur absolue des

fréquences des modes p (voir chapitre 4), il est donc préférable de décrire avec précision
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cette région.
Dans le code CESAM (Morel 1997), plusieurs descriptions des couches externes existent, soit
dans 'approximation monocouche, soit avec reconstitution d’une atmosphere plus ou moins

élaborée.

8.2.1 Approximation Monocouche

Cet atmosphere simplifiée (une seule couche) permet de transporter les conditions de
limites externes dans le milieu optiquement épais. On les déduit a 'aide de deux relations

obtenues par discrétisation des équations de I’atmosphere:

dP GM* AP o P_Pemt
dr Rk AT 1-0
L, = 4nR%oT*

et T'=T,sr; o est la constante de Stéphan, R,, L, et M, sont respectivement, le rayon, la
luminosité et la masse de 1’étoile. En prenant a 7 = 1, une pression externe nulle P.,; = 0,

on obtient les conditions aux limites pour une atmosphere simple et monocouche:
GM,
R2k

P pr—

8.2.2 Atmosphere Reconstituée

L’introduction d’une atmosphére complete traitant le transfert du rayonnement sans
I’approximation de diffusion augmenterait grandement le temps de calcul. Pour palier a ce
probléme, il est possible de reconstituer une atmosphere a partir d'une loi T' = T(T, ¢, T, g«)
ou 7 est la pronfondeur optique de raccord avec la structure et g, la gravité de surface de
I’étoile. Il est cependant nécessaire de faire le raccord tres proprement si 'on ne veut pas
perdre d'un coté (discontinuité numérique) ce que l'on a gagné de 'autre (amélioration de la

description physique). Notre modele de référence utilise une atmosphere reconstituée.

Malheureusement, celle-ci se raccorde mal a la structure interne, quelle que soit la pro-
fondeur optique choisie pour ce raccord (en toute rigueur I'approximation de diffusion ne
devient réellement valable que pour une profondeur optique 7, > 20 (Morel et al. 1994)).
Récemment, un raccord plus lisse a été introduit dans CESAM, ou 'on s’applique a relier
le gradient de température entre la structure et 'atmosphere, ce qui n’était pas le cas aupa-
ravant. L’introduction de cette amélioration nous permet de réduire une partie de la pente
liée a 'atmosphere, et améliore I'accord entre la détermination des fréquences par méthodes
variationnelles ou de Richardson (Christensen-Dalsgaard 1982). Les figures (8.3) et (8.4)

représentent la différence des fréquences des modes acoustiques (observation - théorie) avec
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Fic. 8.3 — Fréquences des modes p du modeéle incluant un raccord atmosphére-structure
lisse comparées aux données (Veyp — v4n), GOLF | = 1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO
[ > 3 (Libbrecht et al. 1990): | = 1,2,3 (ligne continue), | = 10,20,50,70 (pointillé), | =
100, 150,200 (tireté), I = 500,600,800 (tiret point)
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F1G. 8.4 — Fréquences des modes p normalisées par Qn comparées aux données (Vezp — Vih),
GOLF 1 =1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO 1 > 3 (Libbrecht et al. 1990): 1 = 1,2,3 (ligne
continue), | = 10, 20,50, 70 (pointillé), | = 100, 150,200 (tireté), | = 500,600,800 (tiret point)

et sans le facteur de normalisation Q),; jusqu’a !l = 800. On voit effectivement une amélioration

d’ensemble (2-4 pHz) (surtout & tres haut degré) des fréquences.
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8.3 Role de la Pression Turbulente

8.3.1 Introduction

Nous nous sommes également intéressés a mieux décrire la zone la plus externe du Soleil
(dite superadiabatique), qui pour les modéles standards actuels reste traitée par le formalisme
de la longueur de mélange. Une premiere évaluation de la vitesse turbulente des cellules
convectives de cette partie de 1’étoile (grace & la théorie de la longueur de mélange) donne
des valeurs de l'ordre de grandeur de la vitesse du son du milieu (i.e vy = 2 — 3km/s
p/r & cson = 7 — 8km/s c.f fig 8.5). Une premiere évaluation de la pression turbulente par
Prury = pv? montre une correction & Py, de 15% (c.f fig 8.6). Il est donc légitime de corriger
I’hypothese d’équilibre hydrostatique par I’ajout d’une pression turbulente tenant compte de
ces effets turbulents. Nous allons donc, dans une premiere partie redériver le formalisme de
la longueur de mélange (c.f Cox et Giuli 1968 et Balmforth et Gough 1990) en considérant
la pression totale P comme la somme de deux pressions, une pression gazeuse tenant compte
de I’état du plasma solaire et une pression hydrodynamique (i.e P = Py, + Pyyp), puis dans
la deuxieme partie, proposer un systéme d’équations permettant de tenir compte de cette

modification dans un code d’évolution stellaire.

Vitesse du Son Vitesse turbulente
DU e e S G = T 5

cson en km/s
vturb en km/s

Ol v v v v v Lo vy T T oL g
0.9960 0.9970 0.9980 0.9990 1.0000 0.9960 0.9970 0.9980 0.9990 1.0000

Fi1G. 8.5 — Vitesse du son et vitesse turbulente moyenne solaire

8.3.2 Description du traitement de la longueur de mélange

Dans cette section, nous déduisons, a partir de la description classique de la longueur de
mélange (Bohm-Vitense 1958), un formalisme simplifié pour traiter le transport d’énergie par

la convection, en tenant compte de I’aspect turbulent de ce processus dans le Soleil.

Les 4 gradients

Soit donc un élément de matiére qui s’éleéve a partir d'un point r de température 7'(r) =

T'(r) ou T est la température du milieu environnant. Quand ’élément a parcouru une distance
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Ar dans une zone d’instabilité convective, il présente un exces de température, au premier

ordre:

AT(Ar) = T (r+ Ar)—T(r+ Ar)

() (%)

= ArAVT

= Ar

Considérant que T ~ T en r et 7 + Ar on écrit:

dinT’ _ (dinT
dr dr

AT(Ar) = ArT

Soit I'échelle de hauteur de la pression totale, A\, de P = Py, + Py, o0 a:

_dlnP 1 g

dr X\, P

en raison de l’équilibre hydrostatique. Puisque 'on a posé comme hypothese de départ

I’équilibre de pression entre I’élément et son milieu, on peut écrire :

dinP dinT dinT’
AT(Ar) = —— <dlnP> N (dznp>
= Ar <£> (V-V)
)‘p

ol, V est le gradient de température par rapport a la pression totale du milieu, et V', celui de

I’élément se déplacant. On définit aussi le gradient adiabatique V4 d’un élément se déplacant

adiabatiquement par:

v _ dinT _ F2 -1
“=\dinPy.),, T2 '

mais, pour tenir compte de la pression turbulente nous introduisons:

’ dlnP az
Vm;v“( Jinp )

A partir du flux radiatif,

dacT? dT

F.=— —
" 3kp dr

que 'on écrit en fonction de V :

dacT?* dinP\ [ dinT dacT?*
F?" fry — fry gv7
3Kp dr dinP 3kP

(8.1)

(8.2)
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on définit un gradient radiatif (fictif) correspondant au flux qui serait nécessaire pour trans-

porter toute I’énergie par radiation dans une zone convective:

dacT?
Ftot = Fr + Fcom; = %—ngrad (83)

Dans le cas solaire, la zone convective se situe dans les couches supérieures ou il n’y a pas de

production d’énergie nucléaire, et ’on peut écrire I'inégalité suivante:

Viad >V >V >V

Le flux convectif

On considére qu'un élément montant (descendant) conserve son ”identité” sur la distance

Ar, suite & quoi il se mélange au milieu, libérant son excés d’énergie calorifique. D’otu le flux

ar'_ar
dr dr

ou v est la vitesse de 1'élément, p sa densité, g la gravité, c, la chaleur spécifique a pression

par unité de temps et de surface est:

F.(Ar) = 0.5pve, Ar = 0.5pvc, ArAVT

constante et § = — (%) si le poids moléculaire i est constant, ce qui est le cas dans

la zone convective du soleil. On doit maintenant moyenner F,(Ar) sur toutes les valeurs
possibles de Ar, pour cela on introduit la longueur de mélange A (i.e libre parcours moyen

d’un élément convectif), on a donc:
F. = 0.5p0c, AAVT

utilisant

A
— V)= 2PAVT
(V-V)=2AvV

et donc:
B A /
F. =0.5p0¢,T—(V—-V)
Ap

Apres avoir calculé la vitesse moyenne d’un élément convectif (c.f Cox 14.3)

s L s (PP o oy
v= 559 (P> AV = V)2,

on trouve pour le flux convectif :
1

- 5/251/2 2. TP=3/272(v _ V' )3/2 8.4
oLk g cp ( ) (8.4)
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Le flux net

En regroupant les expressions des flux radiatifs (8.2) et convectifs (8.4) on a:

L(r)

Ftot(r) = 471'7‘2 = Fr + Fc
4acT? 1 5o _ /
— ) /2.2 TP 3/2A2 v — 3/2
d’ou d’aprés (8.3)
3kgp®?c,A261/2 1\3/2
Viad =V + V-V
; 16y/3ac D1 )

Efficacité de la convection

On définit Defficacité I' de la convection par :

"excés d’énergie calorique” avant mélange

I' = de 1'élément

énergie rayonnée pendant le temps de vie

on a

_ 3Cp/€,025 \%4

dacT3 A

pour une sphére de dimension A, le rapport du volume V sur son aire A est: V/A =

Cox & Giuli prennent 2A/9 d’ou:

cplp? VA B cpffg(51/2p5/2A2
6acT®  12/2acT3P/2

(V=V)2=Ax(V-V)/?

De cette expression, on déduit une relation entre I' et les gradients:

9 /
de:VjLZF(V—V)

A/6,

(8.5)

(8.6)

On doit maintenant chercher une autre équation pour I'. Une possibilité est d’exprimer le

gradient de température de I'élément convectif V' en fonction d’un autre gradient connu.

Cox et Giuli (1968, chapitre 14), proposent d’introduire I'exposant polytropique d’un gaz

I, _ dinPyas
F;—l — dinT >

et de le relier a I'exposant adiabatique FF2 = (dlnPg‘”

o—1 —

FIZ C F2 . dQ o
— -\l = %% st la chal f
F2 _ 1 ( Cp> FQ — 1 ou c¢ dT €S a chaleur SpeCI que

c’est a dire:
dinT )ad7
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donc, en partant de l'expression théorique de V', on peut I'exprimer en fonction du gradient

adiabatique V;d corrigé des effets turbulents,

, dinT’
vV = Inb Rappel: P = Pyq. + P
_ Dy—1 dinP.
T dinP
N\ =1
B 1 c I's—1 . dinPyq,.
B Cp I's dinP

N\ -1

/ rd

= Vg <1 — C—) ol ¢ = Q, est la chaleur spécifique de 1’élément
Cp dr

/ -1
— v
or & = [(V_v, - 1) r] (Cox 14.5)
En introduisant cette derniére expression dans celle de V/, on obtient alors une expression

pour lefficacité I' en fonction des quatre gradients tenant compte de la pression turbulente :

Lo V-V

_ : 8.7
v (57)

8.3.3 Systeme d’équations pour la modélisation

Obtention de I’équation cubique de la MLT

On suppose dorénavant V,.q et Vg connus afin d’en déduire le gradient de température
réel de la structure V via I’équation de la MLT que nous allons calculer, afin de caractériser
le transport de 1’énergie par convection.

De (8.6) on obtient :

_ / ~ Vewd+$VIT o
Vrad—V—QSQF(V V):>V— 1+¢0F ou ¢0—9/4
Or
$ol’ '
V —Viyud = V — Vi, 8.8
4= 17 %F( d) (88)
comme
.
V- ad
vrad + d)()vlr / 1
= ———— V| o——=
14 ¢ol V' -V,
vrad - v/

(1+¢oI)(V' = V)
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’ . . /
on déduit une expression pour V :

o _ Ve +T(1+ $ol) V.
1+ ¢el) +1

Formons alors la quantité V,..q — V' on obtient :

!

v B v/ _ F(l + ¢OF)(vrad - vad)
rad (14 ¢ol') + 1

d’ou en utilisant (8.8) on obtient I’expression :

Viad =V _ d)OFZ
Vrad - vlad B F(l + d)OF) +1
L doT3
en insérant (8.5) et (8.6) on trouve: V,qq — V = PR donc
Pl . PoI?

A2(de — Vld) N 1+ ¢el) +1

a

et on obtient I’équation cubique en I' recherchée :

oIl + T2 +T — A%[Vyq — Vg = 0 (8.9)

. ) . dinPyas . .
que 'on doit coupler avec une équation donnant (an[, puisque 'on a V,.q par (8.3) ainsi

que le gradient réel V a partir de I' par:

3
V. =V — %
ou (8.10)

V - V;d + F(E{gl)

Une autre formulation proposée par Stix (1991) peut étre utilisée, en la modifiant pour tenir

compte de la pression turbulente:

244/20T3 P1/2

’ . / _ _ ’ 1/2 . _ 4Vl
V=V =20V = V) oh U= e s

on en déduit:

_ 9 o 2
\Y% de—i-gU(V V) =0,

introduisant la quantité = = (V—V;d—i—UQ)l/ 2 on tombe sur une équation cubique équivalente

a la précédente :

9 :
@(x—U)3+x2—U2—de+Vad:0 (8.11)
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Equation pour la pression turbulente P,
On utilise comme définition pour la pression turbulente :
Pryrp =< Pw2 >= ﬁpvgomn (812)

ou w est la composante radiale de la vitesse turbulente v;, et 3 dépend de la géométrie et du
spectre de turbulence choisi. Parmis les différentes valeurs de /3 utilisées (0.5, 1, 1.5), =1
s’est avéré étre la valeur la plus proche des simulations numériques (Rosenthal et al. 1998).
La figure 8.6 représente le rapport de la pression totale Pyt = Piyrp + Pya» sur Py,, pour
B =1 clest a dire Py = pv®. La pression turbulente contribue donc pour 16% de la pression
totale et ne peut plus étre négligée (8% si f = 0.5 et 27% si = 1.5) (voir Brun, Turck-Chieze
et Zahn 1998).

Lo T T T l

Ptot/Pgas
—
—
o

1.05

1.00 y
0.9960 0.9970 0.9980 0.9990 1.0000

F1G. 8.6 — Rapport de la pression totale Pyot = Pyyrp+ Pyas sur la pression du gaz pour 3 = 1.

Recherchons alors, une équation nous permettant de la relier & P ou P4, (voir Cannuto

et Mazitelli 1991). Nous connaissons déja l’expression de la vitesse moyenne v :

s L sz (PNYP N o oy
0= 559 (P) AV -V

en élevant au carré U on a:

9 95A2 _ ’
vt = SN, (V-V)
. 95A2 I ’ .
= o, T 1(V V.i) en utilisant (8.8) (8.13)
on a donc:
SA%2 T ,
Prurp 9P —( Vacl)
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comme P = Py, + Py et )\l = p?g on obtient :

P
1—§(£>2 L w-v

Py, =P —
7 8\ A/ T+1

Posons u = PL et remarquons que:
gaz

dinPy.. din(P/u)
dinP dinP
_ _ dlinu
B dinP
o lduar
N w dr dinP
Ap du
= 1+2— 14
* u dr (8.14)
On a donc:
§(AN* T Ap du
l=ull-c(—=) — (V- 1+ 22
s (2) v (v (e 28]
ce qui revient a écrire I'équation différentielle suivante :
du
fl%‘{'fﬂi:l (8.15)
avec )
i = % ()%) FL_HApvad
2
Jo =1-— % ()%) FE—l (V Vacl)

Expressions finales

11 est préférable de tenir compte de 1’épaisseur optique de la bulle convective 7g. (Henyey

et al. 1965), aussi on remplace ¢y par ¢ et A? par B, avec:
3
2

¢ =do(l+ 2 )~
et (8.16)

B = A2(3The)2 — L (wp)?e0h? 347h,y

T2, T T2 0BT\ 12,

On résout alors un systeme d’équations couplées par méthode itérative en utilisant les ex-
pressions suivantes:
¢I% + T2 4T — B[V,0a — Vg =0 (8.17)

avec pour les effets turbulents, soit la résolution de I'’équation différentielle :

du
figo + fau=1 (8.18)
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soit directement a partir de I’expression de I"

6acT>T

2
_— 1
R (8.19)

U avec Pyyp = p* (

P— f)turb
et pour V l'une ou 'autre des deux expressions:

V = VT’acl - (z)TES
ou (8.20)
V - Vlad + F(FB+1)

8.3.4 Effets sur les Modes de Pression

Une fois la pression turbulente introduite dans le code CESAM (non sans mal & cause de
I'instabilité numérique de la cubique modifiée (8.9) nous obligeant & ne pas traiter les 2 ou
3 points de structure les plus externes, voir Balmforth et Gough (1990) pour une discussion
de cette instabilité), nous avons calculé plusieurs modeles en variant 5 (c.f 8.12). Une fois les
modeles calibrés, nous avons calculé les fréquences des modes acoustiques correspondantes
avec le code de J. Christensen-Dalsgaard (1982). Il est important de noter que les variables A;
nécessaires pour calculer les fréquences doivent prendre en compte la pression turbulente. Une
possibilité est d’introduire une gravité effective g telle que 1’équilibre hydrostatique s’écrive
(Christensen-Dalsgaard 1997):

dpP, dPp,
gaz _ turb = —gp (821)

dr 9P dr

Alors les variables A; deviennent:

Ay = §/a® , avec § = qj/g
~ 1 dln Py, rpg
A=V, = —— 92 =
2 g I't dlnr 'y Pgaz
A4:AzidlnPgaz dlnp

I't dlnr dlnr

et Az et As sont inchangées. Dans le chapitre 3, nous avons utilisé P pour exprimer P, c’est
a dire la pression du gaz a laquelle on ajoute la pression de radiation, électronique et cou-
lombienne, car il n’y avait pas de confusion possible. Ici nous sommes obligés de différencier,
la pression du gaz de la pression totale incluant la pression turbulente.

Avec ces nouvelles variables d’équilibre, les effets venant de la pression turbulente sur les
fréquences des modes acoustiques sont mieux pris en compte. La figure 8.7 représente le mode
[ = 0 pour le modele de référence, un modele incluant un pression turbulente avec G = 1 et
un avec J = 1.5, comparées aux fréquences GOLF (Lazrek et al. 1997). L’amélioration due
a l'introduction de la pression turbulente dans les couches superadiabatiques est claire (voir
Rosenthal et al. 1998). On remarque aussi qu'un 3 = 1.5 accentue trop l'effet de la turbulence

(aspect moins plat que pour =1 pour v < 2.7 mHz) et ne semble donc pas réaliste .
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Fia. 8.7 — Fréquences des modes p pour | = 0 comparées auxr données GOLF (Lazrek et

al. 1997): modéle de référence diffusif (ligne continue) et modéles avec pression turbulente

B=15(---), B=1 (point).

Nous représentons sur la figure 8.8, la grande différence pour les données GOLF (Lazrek
et al. 1997) le modele de référence et le modele avec 3 = 1. On voit clairement ’amélioration
de cette variable dans les hautes fréquences (principalement entre 2.2 et 3.4 mHz) pour le
modele avec la pression turbulente, car dans cette partie ce sont les effets d’atmosphere qui
dominent. On obtient donc bien 'effet escompté.

Sur les figures 8.9 et 8.10, nous représentons les fréquences pour le modele avec § =
1 jusqu’au degré I = 800 sans et avec le coefficient de normalisation @,;. Celles-ci sont
directement comparables avec les figures représentant les fréquences du modele de référence
(4.16 et 4.18), puisqu’on les a volontairement laissées a la méme échelle. Pour tous les modes,
I'amélioration sur les fréquences en valeur absolue est environ d’un facteur deux (i.e dv <

124Hz) et confirme la nécessité d’introduire ces effets dans les modeles solaires.

8.4 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons vu a quel point le traitement de la surface est important
pour la détermination en valeur absolue des modes acoustiques. L’introduction d’une pression
turbulente, 1a ou la vitesse turbulente n’est plus négligeable devant la vitesse du son, améliore
en valeur absolue nos prédictions de fréquences des modes acoustiques. Bien sur, ce traitement
a partir de la théorie de la longueur de mélange n’est pas aussi précis que des simulations
hydrodynamiques, mais il a le mérite de montrer 'ordre de grandeur des effets liés a la

turbulence et I'importance de prendre en compte ’aspect dynamique de 1’étoile. Bien que
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F1a. 8.8 — Grande différence des modes p pour | = 0: Données GOLF (Lazrek et al. 1997)

croix + barres d’erreurs, modéle de référence diffusif (losange) et modéle avec une pression

turbulente (8 =1) (carré)
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F1G. 8.9 — Fréquences des modes p du modéle incluant une pression turbulente (8 =1) com-
parées auzr données (Vegp — i), GOLF 1 = 1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO | > 3 (Lib-
brecht et al. 1990): 1 = 1,2,3 (ligne continue), | = 10,20,50,70 (pointillé), | = 100,150,200
(tireté), | = 500,600,800 (tiret point)

réduit, le désaccord avec I'observation n’est pas completement effacé, il reste donc d’autres
effets a considérer. Parmi eux, un calcul non-adiabatique des fréquences semble nécessaire
pour les modes se réfléchissant treés haut dans I'atmosphere et il semble aussi que 'opacité

pour les basses température joue aussi un role important.
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(Vewp — Vin), GOLF'1 =1,2,3 (Lazrek et al. 1997) et BBSO 1 > 3 (Libbrecht et al. 1990): | =
1,2,3 (ligne continue), I = 10,20, 50,70 (pointillé), I = 100,150,200 (tireté), I = 500,600, 800
(tiret point)
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Chapitre 9
Conclusion et Perspectives

Dans cette thése, nous avons étudié la structure interne du Soleil. Pour réaliser ce travail,
nous avons construit un modele solaire de référence incluant une description physique actua-
lisée. Nous avons ensuite confronté les résultats de ce modele aux données héliosismiques, aux
observations des abondances chimiques de surface et aux expériences de neutrinos solaires, et
ce dans la perspective de révéler des processus physiques non introduits dans le modele stan-
dard, d’aider a I'interprétation des donnés GOLF pour les modes acoustiques de bas degré et
la recherche de modes de gravité, ainsi que d’évaluer la précision a laquelle on prédit les flux

de neutrinos solaires.

9.1 Connaissance de la Structure Interne du Soleil

De notre analyse de la structure interne du Soleil, il ressort que les hypotheses ”standards”
de I’évolution stellaire sont validées (ce qui est fondamental pour notre compréhension globale
de la nucléosynthese et des objets astrophysiques peuplant I'univers), et que le modele solaire
de référence est robuste vis a vis des contraintes sismiques (chapitre 4), notamment:

— l'introduction de la diffusion de I’hélium et des éléments lourds améliore 'accord du
modele avec ’héliosismologie et permet de ne pas remettre en cause I’abondance pri-
mordiale d’hélium 4,

— Décart avec le profil de vitesse du son du Soleil est inférieur & -0.5% dans pres de 95%
de I’étoile (gain de plus d’un facteur 2),

— labondance de surface de toutes les especes n’est plus égale & ’abondance initiale,
obtenant ainsi un hélium 4 de surface s’accordant & 2 o des observations,

— les modes acoustiques de bas degré et bas ordre radial sont prédits a mieux que 0.5
uHz.

— les abondances des éléments lourds Fe, O, Si, Ne, C et N, jouent un réle dominant dans
notre description de la zone radiative de 1’étoile, leurs incertitudes de 15% modifient la

structure sismique du modele,



162

CHAPITRE III-9. CONCLUSION ET PERSPECTIVES

lopacité étant en autre sensible & ces éléments lourds, elle n’est précise qu’a 5%. Une
variation de celle-ci (chapitre 6) permet d’améliorer d’un facteur 2 I’accord avec le profil
de vitesse du son du Soleil et ramene, & 1 o des observations, ’'abondance de surface
de I’hélium 4,

la diffusion des éléments chimiques semble raisonnablement sous controle,

le coeur nucléaire n’est pas contraint en dessous de 0.2 R, par ’héliosismologie (chapitre
5), bien que l'instrument spatial GOLF ait amélioré notre connaissance de cette région
avec plus de 100 modes acoustiques,

le coceur nucléaire est sensible a différents effets, tels que, I’dge du modele, les réactions
nucléaires ((p,p) et (*He,*He)), les opacités, la diffusion microscopique. Il est donc
capital de mieux le contraindre et d’étre capable de différencier ces processus.

la prédiction des modes de gravité de nos différents modeles (chapitre 4, 5 et 6) nous a
révélé qu’ils étaient 100 fois plus sensibles a des changements de la description physique
dans les premiers 0.2 Rq que les modes acoustiques, et nous a permis d’obtenir 'ordre
de grandeur (£3uHz) de la variation des fréquences du modele de référence,

I’analyse couplée de la vitesse du son et de la fréquence de Brunt-Véisala, ou bien des
modes acoustiques et de gravité, semble prometteuse pour discriminer les processus
physiques,

les réactions nucléaires importantes pour la prédiction des neutrinos solaires ((p,p),
("Be,p), (®*He,>He), (®He,*He)) autorisent dans leur barres d’erreurs actuelles, une
réduction du désaccord du flux de neutrinos entre théorie et expériences d’un facteur
2, sans dégrader I'accord avec I’héliosismologie dans cette région du Soleil,

le probleme des neutrinos solaires ne peut étre résolu par l'introduction d’un fort
mélange turbulent. Notamment, un tel mélange preés du pic de 'hélium 3 (~ 0.28 R)
est exclu pas I’héliosismologie,

toute notre analyse du cceur nucléaire nous indique que le flux de neutrinos est incertain
A ce jour, notamment ceux du 8B dont I'incertitude atteint jusqu’a 30% dans le modele
standard,

I’analyse théorique couplée aux mesures de détection des neutrinos solaires encourage
une vérification de ’'abondance du “Be et de son profil central, I’héliosismologie n’étant
ni sensible & son abondance ni aux réactions nucléaires auxquels il participe,

I’analyse des modes acoustiques ne permet pas, a elle seule, de qualifier tous les processus
physiques en valeur absolue, 'obtention de données expérimentales sur le plasma solaire
aupres de grands lasers permettrait également de progresser dans notre description de

la zone radiative jusqu’au coeur.
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9.2 Processus Macroscopiques

Les différents modeles solaires que nous avons obtenus (voir la deuxiéme partie) nous
apprennent que bien que leur profil sismique puisse fluctuer de quelques pour mille (différence
entre le modele de référence et le modele ”opacités augmentées” par exemple), celui-ci présente
toujours les méme caractéristiques a la base de la zone convective, dans la zone radiative et
dans le traitement de l'atmosphere, signe que ces effets ne sont pas liés a la description
microscopique du modele, mais plutot a la présence de processus macroscopiques.

— Nous avons étendu le modele de référence en introduisant des mécanismes macrosco-
piques (rotation, mélange), puisque la valeur de I'hélium 4 et du lithium 7 de surface
constitue un bon argument en ce sens,

— La présence révélée par 1’héliosismologie, d’une couche de transition d’une largeur de
0.05+0.03 R, entre la rotation différentielle de la zone convective et la rotation solide
de la zone radiative (tachocline) permet d’introduire naturellement un processus de
mélange turbulent,

- A partir d’'un modele physique de la tachocline (chapitre 7), basé sur 'instabilité de
cisaillement développée par la rotation différentielle de la zone convective et I’anisotropie
de la turbulence, nous avons obtenu un modele solaire respectant la contrainte sismique
et améliorant les abondances de surface,

— L’introduction d’une dépendance temporelle de notre mélange, liée au ralentissement
de la rotation solaire et a ’augmentation de la rotation différentielle normalisée au
cours du temps, nous permet d’obtenir des abondances de surfaces en accord avec les
observations et ce méme pour le lithium 7(sous abondance d’un facteur ~ 100), sans
introduire de critere ad hoc, ce qui est particulierement encourageant,

— La prise en compte de la pression turbulente dans les couches les plus externes (cha-
pitre 8) se révele étre un net progres dans la détermination de la valeur absolue des
modes acoustiques au dela de 2.2 mHz (réduction d’un facteur 2 du désaccord avec
I’observation),

— La précision avec laquelle on décrit 'atmospheére est encore insuffisante, malgré 1'in-
troduction de la pression turbulente. Les sources d’incertitudes sont entre autres les
opacités moléculaires et les effets liés a un calcul de fréquences non adiabatique.

— le diagnostic sismique extrait avec difficulté de la zone radiative les ingrédients physi-
ques, ce qui rend difficile la qualification de processus macroscopiques dans cette partie,

contrairement a la tachocline qui, étant plus externe, est maintenant bien résolue.

9.3 Retombées Astrophysiques

L’étude du Soleil depuis la pré séquence principale jusqu’a la post séquence principale,

nous renseigne sur ’évolution dynamique et la nucléosynthese stellaire. On peut en extraire
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certains indicateurs (hélium 4 et lithium 7 de surface, ainsi que le carbone, 1’azote et 'oxygene)
nous permettant de contraindre le taux de formation des étoiles et 1’évolution chimique ga-
lactique.

Nos différents modeles nous apprennent que I’abondance d’hélium 4 a I’époque de la formation
du Soleil (quelques 4.5 milliards d’années en arriere), serait 0.2734+0.004, ce qui correspond
a un enrichissement galactique (Yp,i, = 0.243 £ 0.003) d’environ 12%=42%.

Nous constatons également que la durée de vie des étoiles sur la séquence principale est
racourcie de ~ 600 millions d’années entre un modele diffusif (8.65 10° ans) et un modele
non-diffusif (9.28 10° ans) (en utilisant comme critere la disparition de I’hydrogéne au centre
X. < 0.1% qui semble un bon indicateur de I’arrivée sur la branche des géantes de nombreuses

étoiles). Cela va dans le sens de raccorder 1’age des amas d’étoiles avec I’age de 'univers.

9.4 Vers un Modele Hydrodynamique

De I'étude des différents modeles que nous avons calculés, nous concluons que le modele
solaire a une dimension permet de tenir compte dans les grandes lignes des différentes pha-
ses d’évolution des étoiles. Seulement, en y regardant de plus pres, on s’apercoit que cette
approche hydrostatique et 1D n’est pas capable de rendre compte avec précision de I'aspect
dynamique du Soleil (et des étoiles) révélé par I’héliosismologie ou par I'observation de géantes
rouges. Ainsi, le traitement de la convection par la théorie de la longueur de mélange est trop
simple et ne tient pas compte des différentes échelles présentes dans la convection turbulente
solaire et de son interaction avec les ondes acoustiques. De plus, le transport du moment
cinétique n’étant pas considéré dans ce cadre théorique classique, on ne peut pas expliquer
I’évolution de la rotation de ’étoile et encore moins la rotation rigide de la zone radiative
solaire. Sans parler des ondes acoustiques ou de gravité qui n’apparaissent pas naturellement
dans de tels modeles.

A partir de ce constat, le développement d’'un code hydrodynamique axisymétrique (2D)
s’impose de plus en plus. Avec un tel code, nous pourrons valider les processus dynamiques,
traiter convenablement le transport de moment cinétique, progresser dans notre maniere de
traiter le transport d’énergie dans la zone radiative et convective, ainsi qu’étudier le role des
ondes internes et des ondes acoustiques sur la structure et leurs interactions avec la rota-
tion et la convection. Ce code pourra également nous permettre d’étudier le réle du champ
magnétique dans les jeunes étoiles ainsi que dans les stades plus avancés.

En attendant un tel modele dont le développement prendra sans aucun doute plusieurs années,
nous avons vu que l'introduction de processus macroscopiques dans les modeles actuels per-
met de dégrossir 'effort a fournir pour obtenir un code 2D, et une premiere étape peut
consister & introduire dans les équation de structure, une équation caractérisant le transport
de moment cinétique en tenant proprement compte de la diffusion, de la rotation, des ondes

internes, de la turbulence et du mélange macroscopique.
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