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RESUME

L’étude des relations Soleil-Terre est une science en pleine effervescence, tant & cause des
problémes physiques qu’elle souléve que par son impact grandissant sur nos sociétés, ce dernier cas
étant illustré par I’émergence de la météorologie de ’espace. Dans ce cadre, cette thése s’emploie
4 mieux connaitre et modéliser le flux extréme ultraviolet (EUV) solaire, principal créateur de
I’ionosphére diurne terrestre et plus généralement planétaire. Un traitement routinier original des
mesures du spectrométre SUMER & bord de SOHO permet d’obtenir une statistique considérable
sur I’émission des raies EUV dans les régions calmes et les trous coronaux de l’atmosphére solaire,
répartie sur une fraction significative du cycle d’activité solaire de onze ans. La quantité de
données réduites permet ensuite ’étude du réseau de la zone de transition au cours du cycle,
montrant qu'’il n’est pas observé de variations importantes de la structure réseau/cellules avec
I’activité solaire. En utilisant ces résultats, nous calculons les mesures d’émission différentielles
(DEM), puis les spectres EUV synthétiques pour les 2 composantes de ’atmosphére solaire citées
plus haut. La comparaison avec les données TIMED/SEE d’un calcul du flux solaire EUV basé
sur ces 2 spectres et sur celui d’une région active rend la démarche convaincante. Nous étendons
ensuite le concept de la DEM au soleil entier, et calculons ainsi le flux EUV & partir de la mesure
de l'irradiance de 5 raies solaires, sur 100 jours. La comparaison sur l’ensemble du spectre avec
les données de TIMED/SEE est encourageante.
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ABSTRACT

The study of solar-terrestrial connections is a challenging science, because of the physical
problems it implies and because of its growing impact on our societies, this last point being
illustrated by the expansion of the study of space weather. In this context, this work aims to
improve the knowledge and the modelling of the solar extreme ultraviolet flux which is the major
cause for the existence of the planetary (and in particular terrestrial) ionosphere. An original
processing of the measurements of the SUMER, spectrometer onboard SOHO allows the retrieval
of an important statistic of the solar emission lines intensities emitted in the quiet regions and the
coronal holes of the solar atmosphere, during a significant part of the solar cycle. The amount of
collected data permits the study of the transition region network and its variation during the solar
cycle; no major changes of the cells and network elements structure is found with the activity.
Using these results, we compute synthetic spectra through diffential emission measures (DEM)
for the 2 regions of the solar atmosphere cited above. The comparison between TIMED/SEE
data and a computation based on these 2 synthetic spectra and the one from an active region
shows good agreement. Finally, we extend the DEM concept to the whole sun, and compute the
solar EUV irradiance spectrum from the measurements of 5 solar lines, for a 100 day period.
Comparisons at other wavelengths with the TIMED /SEE data reveal close similarities.
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INTRODUCTION

Ce travail de thése s’inscrit dans le cadre des relations Soleil-Terre, et vise plus particuliére-
ment 'influence des entrées d’énergie solaire sur la haute atmosphére terrestre. Le vent solaire,
constitué essentiellement de protons et d’électrons, et le rayonnement solaire & courtes longueurs
d’onde, ionisent, dissocient, et chauffent la haute atmosphére terrestre ; il en résulte en particulier
I’existence d’une ionosphére terrestre, partie de la haute atmosphére oil une partie du gaz est
ionisée, typiquement au-dessus de 80 km d’altitude. Le Laboratoire de Planétologie de Grenoble,
ou cette thése a été effectuée, posséde un savoir-faire reconnu dans les domaines de la modé-
lisation et de l'observation des ionosphéres planétaires, et notamment terrestre. Le flux solaire
extréme-ultraviolet (EUV, de environ 1 A a1100 A) est le principal responsable de ’ionosphére
diurne; totalement absorbé par cette derniére, il conditionne son état et son évolution. Cette
theése est consacrée & son étude.

Afin de modéliser 1'ionosphére, la connaissance de la quantité d’énergie arrivant au sommet
de ’atmosphére sous forme de photons EUV est indispensable ; les premiéres mesures de ce flux
datent du milieu du siécle dernier. Trés vite, on s’est apercu de sa forte variabilité avec le cycle
d’activité solaire (Hinteregger, 1979), en relation avec les variations observées des paramétres de
I’ionosphére. Malheureusement, la mesure précise, et sur la durée, du flux EUV est difficile & réa-
liser technologiquement. De nombreux débats ont eu lieu sur I’étalonnage des données obtenues
avant 1981, et aucune mesure n'a plus été effectuée jusqu’en février 2002 (date des premiéres
données du satellite TIMED) & ’exception de 20 jours a bord du satellite San Marco 5 et de vols
de fusée ponctuels. Pour combler ce manque, plusieurs modeéles ont vu le jour afin de déduire le
flux EUV & partir d’indice d’activité solaire. Le principe de la modélisation, identique dans les
différents modeles, repose sur I’extrapolation d’un spectre de référence obtenu & faible activité
solaire. L’extrapolation est basée sur ’ajustement empirique entre la variation des indices d’ac-
tivité et les mesures de flux EUV disponibles. Ces modéles sont extrémement utiles et employés
en aéronomie, méme si des désaccords avec les données et entre eux subsistent (Lean, 1990). Fi-
nalement, Warren et al. (1996) ont proposé une nouvelle méthode, plus physique, pour modéliser
le flux solaire EUV. Dans cette thése, aprés avoir caractérisé I’émission extréme ultraviolette,
nous utilisons cette méthode avec les données récentes et bien calibrées de I'instrument SUMER
4 bord du satellite SOHO, puis nous proposons une autre facon d’obtenir le flux solaire EUV, &
partir d'un minimum de mesures.

Les quatre premiers chapitres, regroupés en deux parties, présentent le contexte et les outils
théoriques relatifs & notre travail. Notamment, le troisiéme chapitre expose les connaissances né-
cessaires au calcul de I’émission EUV solaire, et a 1'utilisation de la base de donnée pour ’analyse
spectroscopique des plasmas en astrophysique CHIANTI, installée et largement utilisée au cours
de cette these.

Les deux chapitres suivants traitent de l'instrument SUMER et de ses données. L’utilisation de
ces données ainsi que l'installation des outils nécessaires pour s’en servir a été possible grace a la
collaboration avec Jean Aboudarham (LESTA, Observatoire de Paris) et Philippe Lemaire (TAS,
Orsay). Le sixiéme chapitre présente un traitement routinier d’identification, d’ajustement, et de
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calcul d’intensité des raies dans les spectres de SUMER.

En préambule & ’étude de la modélisation du flux solaire EUV proprement dite, nous étudions
dans les deux chapitres de la quatriéme partie les caractéristiques de ’émission EUV dans les
régions calmes de l'atmosphére solaire, en fonction de la température et de l'activité. Nous y
verrons que le concept de modélisation utilisé ensuite est bien adapté.

Finalement, la derniére partie de cette thése présente 1’étude sur la modélisation du flux EUV.
Dans son premier chapitre, nous y étudions le concept de la mesure différentielle d’émission, son
calcul, la variation centre-bord de 1’émission et le calcul des irradiances. Le deuxiéme chapitre
montre les résultats de la modélisation du flux solaire EUV basée sur le concept précédemment
cité pour un jour donné. Une comparaison avec les données de 'instrument SEE & bord du sa-
tellite TIMED permet de conclure & un bon accord. Le dernier chapitre de cette thése étudie la
possibilité de retrouver ’ensemble du spectre d’irradiance EUV & partir de la mesure des irra-
diances de 5 raies. Nous utilisons & nouveau les données de SEE, et les résultats obtenus sur une
période de 100 jours permettent d’envisager une application spatiale.
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Premiére partie

Contexte et Introduction
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Chapitre 1

Le Soleil et ses relations avec la Terre.

I Le Soleil.

Tout est relatif. De notre point de vue, le Soleil est énorme (109 fois le diamétre terrestre,
plus de 99 % de la masse du systéme solaire) et inévitable (quelle atmospheére, quelle vie sur
Terre sans lui 7). D’un point de vue plus universel, c’est juste une étoile parmi les 200 milliards
qui composent notre galaxie - la voie lactée -, plutdt pas trés imposante.

1.1 Vie et mort du Soleil.!

Le Soleil a d’abord été un nuage de gaz interstellaire, composé en grande partie d’hydrogeéne
et d’hélium. Par suite d’'une onde de choc, une contraction gravitationnelle du nuage commence,
et ce processus continuant pendant environ 100 000 ans, les conditions de température et de
pression deviennent favorables & 1’émergence de réactions de fusion. En effet, la concentration
est telle que la force électrostatique ne peut plus tenir éloignés 2 protons. Ceux-ci peuvent alors
fusionner pour créer un noyau de deutérium constitué d’un proton et d’un neutron, liés entre
eux par l'interaction forte. Au cours de ce processus de fusion, un positron et un neutrino sont
libérés :

p+p = D+et +u,

Un premier cycle de réaction nucléaire se met alors en route, transformant 600 millions de tonnes
de protons en hélium chaque seconde, et libérant une quantité d’énergie colossale. Le bilan de ce
cycle, appelé cycle proton-proton, peut se résumer de la maniére suivante :

6p — *H, + 2p + 2et + 2u, + photons gamma

Un autre cycle de fusion nucléaire d’importance moindre pour la production d’énergie, le cycle
du carbone-azote, accompagne le cycle proton-proton. Il peut a son tour se résumer de la maniére
suivante :

4p+12C - 2C +* H, + 2¢t + 2v, + photons gamma

Les noyaux de carbone nécessaires & ce deuxiéme cycle étaient déja présents dans le nuage inter-
stellaire.

Ceci a commencé il y a 4,6 milliards d’années, et les réactions citées ci-dessus ont toujours
lieu aujourd’hui, et se prolongeront encore pendant environ 5 milliards d’années.

Puis la quantité d’hydrogéne restante ne sera plus suffisante pour continuer d’entretenir ce " feu "

!Bibliographie générale :Lantos (1994, 1997), Lilensten and Bornarel (2001),Forestini (1999)
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nucléaire ; le noyau de 1’étoile se contractera, tandis que son enveloppe se dilatera; le Soleil gros-
sira d’un facteur 100, devenant ainsi une géante rouge. Une fois le noyau suffisamment contracté,
et sa température suffisamment élevée, de nouvelles réactions nucléaires prendront place, créant
& partir de trois noyaux d’hélium un noyau de carbone. Une fois I’hélium consommé & son tour,
une partie du Soleil s’évacuera dans I’espace, formant alors une nébuleuse planétaire, centrée sur
une naine blanche.

Les éléments présents dans I’atmosphére solaire sont globalement les mémes que ceux que ’on
trouve dans toute étoile de deuxiéme génération (c’est-a-dire les étoiles dont le nuage originel
contient de la matiére produite au sein d’étoiles plus vieilles) : ’hydrogéne en quantité majeure,
puis I’hélium?, puis en moindre quantité les autres éléments stables jusqu’environ au fer. Une
partie seulement de ces éléments peut étre synthétisée au cours des réactions nucléaires ayant
lieu au noyau du Soleil, alors qu’une autre partie -les éléments les plus lourds - a forcément été
synthétisée dans des étoiles plus chaudes ou lors de supernovae, et était déja entiérement présente
dans le nuage interstellaire qui a donné naissance au Soleil.

1.2 Structure du Soleil.

On distingue deux parties, I'intérieur du Soleil et son atmosphére. Nous présentons ici suc-
cinctement les deux, et reviendrons dans la suite de ce manuscrit sur ’atmosphére solaire.

I.2.1 Structure interne.

N

La structure interne peut étre déduite a partir d’observations de surface (en utilisant les
techniques de ’héliosismologie) et de modeles. Elle est considérée comme connue depuis 1950, et
se divise en trois parties :

— le noyau, qui occupe environ un quart du rayon solaire mais concentre 50% a 70% de la
masse solaire, et ou ont lieu les réactions nucléaires transformant I’hydrogéne en hélium.
La température y est de 15 millions de degrés et la densité est supérieure & 10 fois celle
de l'or; ces valeurs diminuent en s’éloignant du centre. A noter que les modéles prévoient
la libération de nombreux neutrinos (particules de trés faible masse et interagissant trés
peu avec la matiére), mais que seul un tiers d’entre eux est observé. La physique du Soleil
rejoint ici la physique des particules, et il semble aujourd’hui que cette différence entre
théorie et observation peut s’expliquer par le phénoméne d’oscillation des neutrinos : le
long du trajet entre le Soleil et la Terre, les neutrinos, s’ils possédent une masse non nulle,
peuvent changer d’état. Ils ne sont alors plus détectables dans 1’état attendu sur Terre.
Nous avons ici un bel exemple ou deux domaines apparemment différents de la physique
se rejoignent et s’auto-alimentent.

— L’énergie libérée dans le noyau du Soleil se propage ensuite sous forme de rayonnement.
C’est la zone radiative qui s’étend environ de 0,3 & 0,8 rayon solaire et ou la température
diminue de 7 & 2 millions de degrés. Au sommet de la zone radiative, la densité est inférieure
& celle de I’eau. La lumiére met plusieurs millions d’années a traverser cette zone, car les
photons, absorbés et ré-émis de nombreuses fois, subissent une vraie " marche au hasard "
au lieu d'un trajet en ligne droite qui ne durerait que deux secondes (comme les neutrinos).

— Au dela de cette zone, le transport radiatif de 1’énergie devient moins efficace que le trans-
port convectif et I’énergie est alors transmise par convection du plasma. C’est la zone
convective, ol s’alternent bulles de plasma chaud ascendantes et bulles de plasma froid
descendantes et qui s’étend jusqu’a la premiére partie directement observable du Soleil

2Hélium, vient de helios, "Soleil" en grec, car il fut d’abord identifié comme un nouvel élément 3 la suite
d’observations spectroscopiques solaires par Jules Janssen en 1868.
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souvent assimilée & sa surface, la photosphére. En haut de la zone convective, la tempéra-
ture est d’environ 6000 degrés et la densité est 10000 fois inférieure & celle de 'air.

A partir de la photosphére 1’énergie est & nouveau transportée sous forme de rayonnement.
Commence alors 'atmosphére solaire, composée de la chromosphére, la zone de transition et la
couronne.

1.2.2 Photosphére et atmosphére solaire.

Pendant longtemps, l'observation du Soleil s’est résumée & l’observation de la photosphére
(sphére émettant la lumiére visible, du Grec photos, lumiére), puisqu’elle est la source majeure
du rayonnement, et que l'interaction électro-magnétique est le principal outil d’observation de
I’astrophysique. Aussi, la photosphére est parfois appelée la surface du Soleil, bien qu’il faille la
considérer comme la premiére couche de I’atmosphére, 'altitude zéro étant alors définie comme
I’endroit ou la profondeur optique & 5000 A vaut 1. On peut observer directement la photosphére
4 condition de diminuer le flux lumineux qui parvient & 1’oeil humain ; il faut donc utiliser des
filtres spéciaux, ou se contenter de projeter I’image du Soleil, ou encore regarder le Soleil lorsque
sa lumiére est suffisamment absorbée pour ne présenter aucun danger (au lever et coucher du
Soleil, & travers d’épais nuages). Historiquement, la connaissance de 2 autres couches de I’atmo-
sphere solaire est liée & I'observation visible (puisqu’a ’oeil nu) d’éclipses totales du Soleil ; lors de
ces impressionnants événements, on peut distinguer la chromosphére, vue comme un petit liséré
rouge, due & l’émission de la raie de ’hydrogéne Ha juste au-dessus de la lune (et du Soleil),
et la couronne, auréole blanche entourant le Soleil, qui est due principalement & la diffusion de
la lumiére photosphérique. Ces deux couches atmosphériques de températures trés différentes (
10000 °K pour la chromosphére contre quelques millions pour la couronne) ne sont pourtant pas
trés éloignées l'une de 'autre. On est ainsi amené & définir une troisiéme région se situant entre
les deux, donc fine, et ou la température augmente rapidement ; c’est la région de transition.

Une vue classique de l'atmosphére solaire est représentée sur la figure 1.1 par son profil en
température et masse volumique. Cette vue dérive de modeéles semi-empiriques (que nous évo-
querons plus loin) reposant sur de lourdes approximations mais qui permettent de se faire une
idée globale et utile, en gardant & l’esprit sa non-complétude, de la structure de I’atmosphére
solaire. On peut donc garder en mémoire I'image suivante :

— la photosphére, interface entre 'intérieur du Soleil et son atmosphére, a une épaisseur
d’environ 500 km. La température y décroit d’environ 5700 K & 4200 K, minimum de
température du Soleil. Elle rayonne comme un corps noir & 5777 K et évacue 99% de
la puissance rayonnée totale, dont la moitié environ dans le visible. On observe sur la
photosphére les taches (zones d’émergence du champ magnétique qui canalise la matiére,
et donc de température plus froide), et la granulation (correspondant au “bouillonnement”
de la matiére engendré par la convection).

— Ensuite, la chromosphére s’étend sur environ 1500 km et la température y augmente jusqu’a
10000 K. On distingue principalement 2 structures. Premiérement, les spicules, cylindres
radiaux de protons et d’électrons conduits par les lignes de champ magnétique. Bien qu’ils
prennent pied dans la chromosphére, les spicules peuvent s’étendre jusque dans la couronne,
a des altitudes entre 5000 km et 10000 km. Deuxiémement, le réseau chromosphérique qui
est comme pour la granulation une structure en cellules due aux mouvements ascendants
et descendants de la matiére. La matiére présente dans la photosphére et la chromosphére
est capable d’absorber une partie du rayonnement de corps noir photosphérique; c’est
pourquoi le spectre du Soleil ressemble & celui d’'un corps noir entrecoupé de nombreuses
raies d’absorption : les raies de Fraunhofer. Au dessus du limbe, les raies d’absorptions
sont observées en émission.

— La zone de transition est définie comme l'interface entre la chromosphére et la couronne;
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Fic. 1.1: Profil de masse volumique et de température de 'atmosphére solaire (Lean, 1997).

c’est donc la zone ou la température augmente brusquement, pour des raisons encore mal
connues. Il s’agit ici d’un probléme majeur en physique solaire et stellaire. Narain and
Ulmschneider (1990) ont passé en revue les différents mécanismes proposés pour expliquer
le chauffage de la couronne : ondes acoustiques, ondes magnéto-hydrodynamiques, ondes
d’Alfven, dissipation magnétique, chauffage di aux “micro” éruptions. Les auteurs notent
que I’on ignore toujours quel est le processus dominant et que ’explication de ce chauffage
nécessite a la fois de nouvelles observations et des progrés théoriques. Le rayonnement
dominant de la zone de transition est sous forme de raies d’émission. En effet, la forte
température rend favorable I'excitation des ions par collisions électroniques et la baisse de
densité diminue la probabilité d’interaction (et donc d’absorption) des photons émis lors
de la désexcitation. Les photons émis se situent principalement entre les rayons X et les
rayons ultraviolets.

Vers environ 800 000 K, le gradient de température diminue. On entre alors dans la cou-
ronne, qui s’étend sur plusieurs rayons solaires, et ol la température peut varier de 1 & 15
millions de degrés environ. La densité continue de décroitre. On distingue dans la couronne
les trous coronnaux, zones plus froides ou les lignes de champ magnétiques sont ouvertes
et d’out s’échappe le vent solaire rapide. La couleur blanche de la couronne vue lors des
éclipses est due a la diffusion Thomson des électrons photosphériques. A cela viennent
s’ajouter les nombreuses raies d’émission principalement dans le domaine des rayons X
mous et 'extréme ultraviolet.

L’atmosphére solaire est finalement trés inhomogéne; de nombreuses structures sont présentes

(taches, éruption,..) et évoluent au cours du temps a la fois a petite (quelques minutes) et grande

échelles (cycle de 22 ans, cycle de 200 ans (Thuillier, 2000)). Au dela de ces “macro” structures,
il existe toujours un débat sur la répartition de la matiére émettrice dans la zone de transition;
est-elle répartie sous formes de couches continues (Griffiths et al., 1999) ou de structures fines

(boucles de matiére) résolues ou non par les observations (Feldman, 1983a; Landi et al., 2000) ?
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Le satellite SOHO, lancé en 1995 pour répondre entre autre aux questions posées ci-dessus,
a encore renforcé cette image dynamique et inhomogéne du Soleil. Par conséquent la référence
aux différentes couches de ’atmosphére solaire a souvent pour fonction de définir un domaine de
température (par exemple, les “raies de la zone de transition” sont les raies qui se forment entre
environ 50 000 K et 800 000 K).

1.3 Champ magnétique et activité solaire.

Le champ magnétique solaire participe fortement & structurer la matiére dans I’atmosphére
solaire. Celui-ci prend naissance sous la zone de convection et est conduit par celle-ci jusqu’a
la photosphére. Le mouvement convectif de la derniére partie de la zone de convection tend
a concentrer le champ au bord des granules; la supergranulation agit de la méme maniére et
I’on trouve une part importante du champ magnétique solaire & l'intersection des supergranules.
Cette derniére configuration du champ donne naissance au réseau chromosphérique et & son pro-
longement dans la zone de transition chromosphére-couronne.

Bien que le champ magnétique soit essentiellement multipolaire, on peut distinguer & grande
échelle des zones ol une polarité domine ; ces zones sont séparées entre elle par des lignes neutres.
Il existe une composante dipolaire du champ, et lorsqu’il y a trés peu d’activité solaire, on peut
schématiquement distinguer deux grandes zones de polarité opposée, chacune située & I'un des
poles. Néanmoins, la configuration de ce champ est complexe et évolue sur un cycle de 22 ans
environ, ou 'activité solaire (caractérisée par un rayonnement plus intense, 'augmentation de
phénomeénes éruptifs, et de maniére générale un dynamisme et un flux énergétique sortant plus
forts) va atteindre deux maxima. Au début d'un cycle, le Soleil est dit “calme”, et la photo-
spheére, & I’exception des cellules de granulation, est quasi-homogéne. L’augmentation d’activité
a d’abord été caractérisée par 'apparence de taches sur le disque, correspondant en fait a des
zones ou le champ magnétique est localement plus intense et le plasma plus froid, bordées de
facules, zones plus brillante que les granules. Dans la chromosphére, les zones situées au-dessus
des taches sont en général plus brillantes que les alentours; ce sont les plages chromosphériques.
L’augmentation du nombre de phénomeénes “violents” (c’est & dire une brusque éjection de ma-
tiére et/ou de rayonnement) se voit principalement dans la zone de transition et la couronne.
Quand D’activité solaire arrive & son paroxysme, la composante dipolaire du champ s’inverse
(chaque pole “change” de polarité), et 'activité diminue alors jusqu’a revenir & son minimum.
Cette phase dure environ onze ans, et une deuxiéme phase similaire s’amorce alors, si bien qu’au
bout de 22 ans, le Soleil retourne approximativement & son niveau d’activité initiale avec la
composante dipolaire du champ magnétique dans la méme orientation.

IT Les relations Soleil-Terre.

11 s’agit ici d'un trés vaste sujet. Nous nous concentrerons essentiellement sur l'effet du flux
solaire EUV.

II.1  Quelques effets du Soleil sur notre environnement.

Il existe 2 sources majeure d’énergie solaire pour la Terre : le rayonnement et les particules.
Ces 2 sources influencent a la fois notre environnement naturel (de la biosphére a l’espace) et
notre environnement technologique.
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II.1.1 Climat?

Quelques 99% de I'énergie solaire rayonnée et présente au sommet de I’atmosphére terrestre
(c’est a dire la partie visible et infrarouge du spectre) pénétre dans la troposphére, la couche
d’atmosphére terrestre la plus basse ot le climat se fait*. 30% de ce rayonnement est directement
réflechi dans 1’espace, et la Terre regoit donc les 70% restants. Notre planéte, ainsi chauffée a
une température de 255°K, rayonne sa propre énergie, qui est absorbée par les gaz dans la basse
atmospheére ; cet effet de serre permet une température de surface de la Terre d’environ 288°K.
C’est donc bien le Soleil qui permet un climat terrestre vivable.

11.1.2 Couche d’ozone.’

Le rayonnement solaire pourrait tout aussi bien empécher la vie sur Terre si nous n’étions
pas protégés par la couche d’ozone. Le rayonnement solaire de longueur d’onde inférieure & 242
nm permet la photodissociation de la molécule d’oxygeéne :

O9+ hv — 20

L’atome d’oxygéne peut ensuite se combiner avec une molécule d’oxygéne pour créer une molécule
d’ozone :
0+0:+M — O3+ M

ol M représente O9 ou Ny et intervient en tant que catalyseur. La molécule d’ozone peut enfin
se dissocier en absorbant un rayonnement de longueur d’onde comprise entre 240 nm et 310 nm.

O3+ hv— 0O+ Oy

C’est cette absorption qui empéche cette partie du rayonnement solaire, nocive pour les orga-
nismes vivants, d’atteindre la surface terrestre. La couche d’ozone se situe vers 25 km au-dessus
de la surface.

I1.1.3 La météorologie de I’espace.®

Les progrés technologiques réalisés au dernier siécle ont accru notre vulnérabilité face a la
variabilité de I’énergie solaire regue par la Terre. Les risques encourus sont le plus souvent d’ordre
technologique et économique (perte de satellite, rupture de communication radio) mais peuvent
aussi toucher directement les hommes (cosmonautes en sortie dans I’espace, ou plus généralement
par la suite d’effets indirects d’un événement géomagnétique; citons ’orage magnétique célébre
de mars 1989 qui engendra une coupure d’électricité pour 6 millions de personnes pendant 9
heures). Pour maitriser et prévenir ces nuisances, il faut a la fois améliorer notre connaissance
des phénomeénes physiques mis en jeu (en trouvant par exemple des composants électroniques
moins sensibles au vent solaire) et tenter de prédire les événements susceptibles d’engendrer les
nuisances ; c’est essentiellement cette derniére composante qui a amené le nom de 'météorologie
de 'espace’.

Typiquement, de telles nuisances surviennent suite & une modification de notre environnement
géophysique, elle méme engendrée le plus souvent par une variation de I’énergie solaire arrivant
vers la Terre. C’est principalement les rayonnements particulaires et & courtes longueurs d’onde

3Bibliographie générale : Lean (1997),Boutron (1991, 1996, 1998, 2000)

“Notons que I’on ne sait pas dans quelle mesure les hautes couches de ’atmosphére (comme la thermosphére)
influencent le climat.

®Bibliographie générale : Lean (1997),Boutron (1991, 1996, 1998, 2000),Lilensten and Blelly (1999)

SBiliographie générale : Lantos (1997), Lilensten and Bornarel (2001).
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(A < 1500 A) qui influencent I’état de de la magnétosphére et de l'ionosphére terrestre. Un
changement sur la quantité ou les propriétés de ces entrées d’énergie engendre une réponse de
notre environnement géophysique. Ainsi, un surplus de particules et/ou de rayonnement EUV
augmente la densité ionosphérique, ce qui résulte en un freinage plus important des satellites
en orbite & l'altitude correspondante. Et une modification de 'ionosphére peut engendrer des
nuisances sur les télécommunications.

Plusieurs centres de prévisions ont été mis en place : citons le trés connu Space Environment
Center (SEC)” situé a Boulder dans le Colorado, et le centre francais de la compagnie CLS (pour
Collecte Localisation Satellites)® issu du Centre de Prévision de I’Activité Solaire et Géomagné-
tique de I’Observatoire de Meudon.

Nous consacrons la section I1.2 & l'ionosphére.

11.2 L’ionosphére.

On définit l'ionosphére comme la partie ionisée de la haute atmosphére. Typiquement, on
trouve des ions en quantité non-négligeable & partir de 60 km.
La Terre posséde bien siir une ionosphére, mais toute planéte dotée d’une atmosphére en a une
aussi. Les sources d’ionisation primaires sont les photons solaires EUV et X (typiquement en
dessous de 1200 A) et les particules solaires provenant du vent solaire mais aussi d’événements
éruptifs sur le Soleil. Ces sources d’énergie peuvent aussi dissocier les molécules, ainsi qu’exciter
et chauffer 'atmosphére. Du c6té nuit de la planéte, le flux EUV est absent mais les particules
solaires, suivant un parcourt compliqué du fait de I'interaction des champs magnétiques interpla-
nétaire et planétaire, peuvent y précipiter. Ainsi, il existe aussi une ionosphére nocturne, résultant
de l'ionosphére diurne et de ces précipitations. Nous n’évoquerons que l’ionosphére diurne o le
flux solaire EUV est la source majeure d’énergie.

Les électrons arrachés par le flux EUV sont les photo-électrons; leur énergie est telle qu’ils
forment une population suprathermique par rapport aux électrons thermalisés ayant déja inter-
agi avec le reste de 'atmosphére. Ces photo-électrons peuvent alors ioniser, dissocier, exciter, et
chauffer le reste du gaz a leur tour. L’ionosphére est donc un plasma constitué d’électrons (la
population thermique et suprathermique), de particules neutres (essentiellement No, Oy, et O),
et d’ions (en majeure partie d’ions positifs bien qu'’il existe a basse altitude une couche d’ions
négatifs). Il existe un couplage important entre ces différents constituants par le biais de réactions
chimiques, de collisions élastiques et non-élastiques.

Ce plasma est sensible aux forces électromagnétiques et notamment au champ magnétique ter-
restre ; ce dernier varie en fonction de la latitude (puisque le champ terrestre peut étre associé a
un dipdle a peu prés orienté nord-sud), tout comme ’angle d’incidence et donc 'impact du flux
EUV (fonction de Chapman) et I'intensité des précipitation particulaires (du fait de la configura-
tion magnétique). On comprend alors que l'ionosphére varie aussi en fonction de la latitude. On
distingue en général l'ionosphére & basse et moyenne latitude de ’ionosphére aurorale et polaire,
moins bien connue. La description que nous donnons ici s’adapte mieux & ’ionosphére des basses
et moyennes latitudes.

I’existence d’une couche conductrice dans ’atmosphére terrestre a d’abord été invoquée pour
expliquer les variations observées du champ magnétique terrestre, puis les communications radio

"http ://www.sec.noaa.gov/
8http ://www.cls.fr/previsol/
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transatlantiques. L’investigation de la structure de l'ionosphére par les ondes radio a conduit &
y distinguer différentes régions. Nous les décrivons ici succinctement.

I1.2.1 La couche D.

C’est la couche la plus basse de 1'ionosphére située environ entre 60 et 80 km ; elle est le siege
d’une chimie complexe et encore mal connue. Du fait de la forte concentration des constituants
neutres (Na, O2, et O), la photo-ionisation y est compensée par les processus de recombinaison
et d’ionisation négatives (attachement d’un électron & un neutre). Les processus importants
d’ionisation positives, et qui créent donc des électrons libres, sont les suivants :

No+ hv — N2++ef

Oy +hv — Og’—i—e_

Comme mentionné précédemment, 1’ionisation négative joue un réle prédominant, notamment
par le biais de la relation suivante :

Os+e™ +0y = Oy + 0,

La durée de vie d’un électron libre par rapport a cette réaction (le temps moyen entre la “créa-
tion” de I’électron libre et sa destruction via cette réaction) est de I’ordre de 10~2 seconde & 50
km, ce qui est trés peu.

Parmi les processus détruisant les ions positifs, on peut mentionner la recombinaison dissociative
et I’échange de charge entre un ion positif et un ion négatif. Enfin pour la destruction des ions
négatifs, citons & nouveau 1’échange de charge entre deux ions de charge opposée ainsi que le
photodétachement

02_ +hy — Oy +e~

et le détachement collisionnel
05 +02 = O +e + Os.

La comparaison des taux de réaction montre qu’il se constitue une couche d’ions négatifs (dont
la concentration est supérieure & celle des électrons), appelée pseudo couche de Chapman.

11.2.2 La région E.

En s’élevant dans I’atmosphére, la concentration des ions positifs (et donc celle des électrons)

devient supérieure a celle des ions négatifs et on arrive alors dans la région E, située entre environ
85 et 120 km. L’effet de la photo-ionisation devient prédominant sur les processus collisionnels
aboutissant a la création d’ions négatifs. La chimie mettant en jeu les ions positifs et les neutres
provoque la prédominance de la concentration des ions NO™T et Og’ vers 100 km.
Cette région est aussi appelé région dynamo, car elle est le siége de courant engendrant des
variations du champ magnétique terrestre au sol. En effet, les ions et les neutres vont étre soumis
a des effets de marée, alors que les électrons se déplacent le long des lignes de champ magnétiques,
c’est & dire horizontalement puisque nous nous situons & basse et moyenne latitude. Ces courants
horizontaux peuvent alors perturber le champ magnétique terrestre.

11.2.3 La région F.

Cette région est couramment divisée en trois parties, la région F1, la couche F2, et la haute
ionosphére.
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Région F1. On la situe entre 120 et 200 km, et 1a chimie de la région E continue de s’appliquer;
la concentration en ions positifs augmente, et la chimie (notamment par la réaction d’échange
de charge Of + NO — Oy + NO'et les collisions entre ions et neutres) aboutit & un pic de
concentration de I'ion NO™ vers 160 km.

A partir d’environ 220 km, la diffusion ambipolaire devient au moins aussi importante que les
réactions chimiques. Cette diffusion comporte deux composantes, une résultant de la diffusion
des ions sur les neutres, 'autre résultant du champ électrique de polarisation maintenant la neu-
tralité du plasma. On définit en-dessous de cette altitude la zone de chimie. Au-dessus, celle-ci
devient négligeable et la diffusion domine. De méme, cette altitude caractérise aussi la transition
de la prédominance des ions moléculaires vers celle des ions atomiques.

Région F2. Larégion F2s’étend environ de 200 & 400 km. C’est dans cette région que le régime
diffusif va prendre le dessus. Suite & la chimie ayant lieu en région F1, la concentration de I’ion O
augmente tant que la diffusion ne joue pas de role. L’ion OT devient alors majoritaire. Lorsque la
diffusion devient prépondérante, sa concentration diminue quand on s’éléve dans ’atmosphére.

Haute ionosphére ou région Fsup. La réaction d’échange de charge suivante
Ot'+H=0+H"

commence dans la région F2. L’hydrogéne étant plus léger que l'oxygéne, sa concentration dimi-
nue moins vite avec l'altitude ; et puisque I'ion O™ est majoritaire, c’est la réaction

Ot+H - O+H™"

qui domine, et tant que la diffusion reste faible, la densité de protons augmente avec 1’altitude.
Quand on passe au régime diffusif, I'ion H tminoritaire va diffuser dans les ions OT. Son com-
portement a alors deux composantes : I'une correspond au comportement de I'ion majoritaire du
plasma (O™) et tend & provoquer son échappement de 'ionosphére ; 1’autre, qui correspond a sa
diffusion dans les ions O, contribue & augmenter sa concentration.

Ainsi, deux situations sont possibles. Si I’ion H Tpeut s’échapper, sa concentration diminue avec
altitude; par contre, s’il ne peut pas s’échapper, sa concentration relative croit, et I'ion H*
devient alors majoritaire. L’échappement a principalement lieu en région polaire (d’oi le nom
de vent polaire), et HT reste alors minoritaire jusqu’a trés haute altitude (~ 6000 km) ; & basse
latitude, il peut devenir majoritaire vers 700 km.
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Chapitre 2

Le spectre solaire EUYV.

I Introduction.

S0LAR SPECTRUM RECORDED AT AN ALTITUDE
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F1G. 2.1: Premiére observation de raies d’émission EUV (Johnson et al., 1958)

L’émission solaire EUV étant complétement absorbée par les hautes couches de I’atmosphére
terrestre, son observation commence en méme temps que l’ére du spatial. Néanmoins, dés le
début du XXeme gigcle et une fois la “catastrophe ultraviolette résolue”!, il est suspecté que
I’émission solaire dans les basses longueurs d’onde est nettement supérieure a celle prévue pour
un corps noir & 6000 °K. Saha (1937) suggére qu’il faut 10°® fois plus de photons que prévu par
la loi de Planck pour d’expliquer la couche d’ion N, dans I’atmospheére terrestre coté nuit. Wulf
and Deming (1938) sont conduits au méme argument pour expliquer la couche E de 'ionospheére.
Encore, Edlen (1941), en analysant un spectre coronal mesuré lors d’une éclipse, en déduit une
température coronale de 'ordre de 10° K et note qu’a cette température, ’atmosphére solaire
devrait aussi émettre des raies dans le domaine des rayons X mous et ’EUV. Le premier spectre
solaire dans 1'UV (jusqu’a 2200 A) est obtenu par Baum et al. (1946). Tousey et al. (1951)
mesurent sans résolution I’émission solaire dans les intervalles [1A-8A], [795A-1050A], [1050A-
1340A], alors que Johnson et al. (1955, 1958) enregistrent les premiéres raies d’émission EUV

'La loi de Rayleigh-Jeans (I = i—ﬁka) prévoyait une augmentation infinie du rayonnement d’un corps noir
vers les petites longueurs d’onde. Elle n’est en fait qu'une approximation de la loi de Planck (1901), valables aux
grandes longueurs d’onde uniquement (% <L kT).
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(notamment He II, C I, C II, C IIT -977,02 A-, NV, O I, O VI -1031,9 A; 1037,6 A-, Lya et
Lyp). La figure 2.1 montre ce spectre.

Ainsi, ce qui était suspecté a la fois comme cause pour expliquer 'ionosphére et conséquence de
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F1G. 2.2: Spectres mesurés par 2 instruments & bord du satellite SOHO.

I’observation de raies coronales chaudes lors d’éclipses est vérifié : le Soleil émet beaucoup plus de
rayonnement KUV qu’un corps noir & 5777 °K, et principalement sous forme de raies d’émission.
La totalité du spectre solaire EUV peut étre maintenant observée avec une résolution spatiale et
spectrale nettement meilleure. La figure 2.2 représente deux spectres mesurés par deux instru-
ments & bord de SOHO, un satellite performant d’observation du Soleil lancé en 1995. Les progreés
technologiques réalisés depuis les débuts de 1’ére spatiale et de la spectrométrie EUV permettent
d’obtenir des résolutions spatiales et spectrales respectivement de 'ordre de 700 km et 0.05 A.
La figure 2.2a montre une spectre enregistré par U'instrument SUMER (Wilhelm et al., 1995),
sur lequel nous reviendrons au chapitre 4. L’axe des ordonnées représente le nombre de photons
émis par seconde, unité de surface du Soleil, unité d’angle solide et par Angstreem, et ’axe des
abscisses est gradué en Angstreem. On peut y voir de nombreuses raies d’émission identifiées
comme des transitions électroniques de divers ions (notons qu’il y a aussi des raies dues aux
atomes neutres comme ’hydrogéne). On peut aussi noter 1’absence visible de raies d’émission en
dessous de 911 A ; en fait, le rayonnement dans cette région spectrale est dominé par le rayonne-
ment continu di & la recombinaison de 'atome d’hydrogéne. La figure 2.2b montre deux images
du détecteur NIS (pour Normal Incidence Spectrometer) de 'instrument CDS (Harrison et al.,
1995) ; en abscisse se trouve la dimension spectrale, ici graduée en angstroem, et en ordonnée la
dimension spatiale (environ 170000 km de bas en haut). On voit bien & nouveau les différentes
raies d’émission d’intensité plus ou moins forte, mais on devine aussi des structures spatiales.

Le spectre EUV est donc composé principalement de raies émises par les éléments solaires ioni-
sés. A cela, s’ajoute une contribution du rayonnement continu, venant pour la majeure partie
de la recombinaison d’ions (émission libre-liée, cf chapitre 3, section I11.2.2). L’émission libre-liée
est essentiellement dominée par la recombinaison de 1’ion hydrogéne comme il est montré sur la
courbe 2.3. Cette recombinaison a lieu principalement & des températures comprises entre 15 000
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K et 50 000 K , c’est & dire dans la haute chromosphére et le début de la zone de transition. De
par la forte densité en hydrogéne, ce rayonnement peut étre absorbé par I'une des raies Lyman
de I’hydrogéne.

Sur la figure 2.4, nous avons modélisé 1’émission solaire totale entre 1 et 1100 A par boite

radiance (phot.m™s™.sr" A™)
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F1G. 2.3: Emission due & la recombinaison, et contribution de ’hydrogéne et de I’hélium .

de 50 angstroems (le calcul est expliqué dans le chapitre 3 ou on présente la base de donnée
CHIANTI). Il ne s’agit donc pas d’un spectre réel, mais, comme pour les modeéles empiriques
de I'atmosphére solaire, on peut en déduire des informations pertinentes en gardant & ’esprit
qu’il s’agit d’une modélisation. Les raies provenant de transitions d’atomes neutres ne sont pas
représentées ; cela ne modifie pas les caractéristiques principales que 1’on peut observer, & I'ex-
ception des raies de Lyman (transition vers le premier niveau de 'atome d’hydrogéne) qui ont
une contribution importante entre 911 A et 1030 A. Sachant qu’a chaque raie d’émission on
peut attribuer une température principale de formation (les processus de formation des raies
sont présentés au chapitre 3) on peut donc calculer une température moyenne d’émission par
intervalle de longueur d’onde; c’est le logarithme de cette température qui est représenté par la
couleur des boites d’intervalle de 5 A. Ainsi, une couleur correspondant & Log(T)=5.5 signifie
que la température moyenne de 1’émission contenu dans intervalle de 5 A concerné est 10%° ~
315 000 K ; bien sir, cet intervalle peut contenir des raies (ou du continu) qui se forment a des
températures plus fortes ou plus faibles.

La majorité du rayonnement EUV est ainsi émise a des températures comprises entre 15 000
K et 1 000 000 K, c’est & dire principalement dans la zone de transition. Plus on descend en
longueur d’onde, plus la matiére émettrice est chaude, et donc plus on monte dans l’atmosphére
solaire. Juste en dessous de 911 A, le rayonnement est dominé par le continu de ’hydrogene.
Cette figure permet aussi de remarquer que certains intervalles de 5 A représentent la majorité
de I’émission de la boite de 50 A associée; il s’agit en fait de raies particuliérement intenses.
Ainsi, dans lintervalle [950 A5 1000 A], 89% des photons sont émis par le carbone ionisé 2 fois
(C III) a4 977,02 A et par de la matiére & environ 10*® ~ 63 000°K.

Les observations EUV ont été utilisées dans deux disciplines :
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F1G. 2.4: Modélisation de I’émission solaire EUV

— la physique solaire, ou diverses méthodes d’analyse des données permettent de déduire les
paramétres physiques de 'atmosphére solaire. Les observations “utiles” sont alors celles
avec une grande résolution spatiale et spectrale.

— la physique de l’ionosphére, puisque le rayonnement EUV est le principal responsable de
I'ionisation diurne. Ici, on s’intéressera surtout & I’émission totale du Soleil.

II Le flux EUV comme entrée d’énergie dans ’ionosphére.

II.1 Loi de Beer-Lambert et fonction de Chapman.

Les photons solaires EUV sont absorbés par la haute atmospheére & travers les processus
d’ionisation, de dissociation (et d’ionisation dissociative), et d’excitation. A une longueur d’onde
donnée A et une altitude z, on peut traduire cette absorption par la loi de Beer-Lambert

I\ z)=1I(\o0)e " (2.1)

ou I(A,z) est l'intensité lumineuse & A et z. 7 est la profondeur optique définie par

Z’ —ZQ

") = St Wnnlen) [ secx()e T d (2.2)

z—2z,

Ici, o est la section efficace d’absorption par l'espéce n, nn(z0)e” #»n = n,(z) est la concen-
tration des absorbeurs n a l'altitude z (H,, est la hauteur d’échelle déduite de 1’équilibre hydro-
statique), et secx(z) définit la projection de la direction de I’énergie lumineuse incidente sur la
direction radiale & l’altitude z, pour une latitude donnée. 7 (sans dimension) est défini de tel
maniére que I(z)dr est l'intensité absorbée par le milieu a ’altitude z le long d’un parcourt dz.
Pour de faibles latitudes (< 60 °),

secy ~ (2.3)

cosx

Au haute latitude, on appelle souvent la projection "fonction de Chapman”, et on la note

chap(z, x, H) (2.4)
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1I.2 Impact du flux EUV sur ’atmosphére.

Dans la couche D, le rayonnement de longueur d’onde inférieure & 1340 A peut ioniser la
molécule NO. On peut alors citer la forte raie d’émission solaire Lyman « (raie de ’hydrogéne
atomique) a 1216 A comme P’une des responsables majeures de cette réaction. Le rayonnement
compris entre 1 A et 10 A peut ioniser a ces altitudes les molécules d’azote (N3) et d’oxygene
(O2). A noter que dans cette couche de l'ionosphére, la plus basse, on peut trouver des ions
négatifs créés a partir des photo-électrons.

Dans les régions E et F, la photo-ionisation se produit principalement sur les molécules d’azote
et d’oxygene (les seuils de la réaction en longueur d’onde du photon incident sont respective-
ment 794,87 A et 1024,79 A), ainsi que sur oxygéne atomique (911,76 A). Ainsi, presque toute
la gamme du spectre EUV peut ioniser I’atmosphére. Notons quand méme que le rayonnement
compris entre 100 A et 1000 A produit principalement des ions O et N3 avec un maximum de
production vers 160 km d’altitude, alors que le rayonnement entre 10 A et 100 A produit les trois
principaux ions OF, NJ, et OF préférentiellement vers 110 km d’altitude (Lilensten and Blelly,
1999). 11 est intéressant de noter aussi que les seuils de réactions pour ionisation de 'oxygéne
moléculaire et de l'oxygéne atomique sont trés proches respectivement de la raie Lyman [ et
du seuil d’ionisation de I’hydrogéne atomique. Pour l'ionisation de la molécule d’azote, les raies
solaires intenses Ne VIII (780,33 A et 770,409 A), NIV (765.15 A), et O IV (787,7 A et 790,22
A) devraient jouer un role important.

Bien stir, ce n’est pas le seul impact du flux EUV. Celui-ci ionise aussi d’autres constituants
(comme 'hélium par exemple), et les ions créés par photoionisation vont largement interagir
entre eux et avec le reste du milieu pour créer une chimie complexe. Finalement, le rayonnement
solaire EUV ionise et excite le gaz de la haute atmosphére terrestre, ce qui entraine un rayonne-
ment par désexcitation radiative, ainsi qu’un chauffage ionosphérique et thermosphérique.

IIT Petite histoire du flux EUV pour I’aéronomie. Variation et
modéles.

Comme noté précédemment, le Soleil suit un cycle d’activité de 11 ans environ. Cette activité
est couramment repérée par le nombre de taches présentes sur la photosphére ; un autre indice,
trés utilisé pour le flux EUV est le flux solaire & 10,7 cm, noté f19.7 et mesurable depuis la Terre.
Exprimé en unité de flux solaire (10722 W.m 2.Hz !), il varie approximativement de 70 & 280
du minimum au maximum solaire.

La partie du spectre située dans ’extréme ultraviolet varie fortement avec ce cycle. De plus,
cette variation n’est pas la méme pour tout le spectre EUV, certaines raies subiront des varia-
tions d’un facteur 2-3 alors que d’autre varieront d’un facteur 10. En fait les connaissances sur la
valeur absolue du flux solaire EUV et sa variation sont encore incertaines malgré de nombreux
travaux. Nous présentons dans cette section la progression de la connaissance du flux solaire EUV.

Nous commencons cette histoire en 1969, juste aprés le maximum solaire du cycle 20. Hintereg-
ger (1970) présente cette année la & Madrid un flux EUV au sein de I'International Association
of Geomagnetism and Aeronomy, flux considéré alors représentatif pour un Soleil sans éruption
et & un niveau moyen d’activité. Hélas, Hinteregger (1976) rapporte que ce flux a fortement été
remis en cause 3 la fois par des études théoriques et observationnelles, le principal probléme étant
I’étalonnage des données ; ce constat ameéne ’auteur & définir les connaissances observationnelles
du flux nécessaires pour l'aéronomie : calibration absolue des mesures et variation temporelle &
toutes échelles ( heures, 27 jours -rotation solaire- , 11 ans -cycle d’activité magnétique solaire-
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). L’auteur rappelle ensuite les différents résultats obtenus par I'instrument EUVS (pour EUV
spectrometer, de résolution spectrale > 1,5 A)sur le satellite AE-C : 'amplitude de la variation
du flux est trés différente selon les longueurs d’onde a 1’échelle d’une trentaine de jours. En fait,
il n’est méme pas observé une plus forte variabilité pour les petites longueurs d’onde comme on
s’y attendait. De maniére générale, ’amplitude et la phase varient différemment pour différente
longueur d’onde, et différentes rotations solaires. Nous somme en 1976, début et minimum du
cycle 21.

L’état des lieux est ainsi posé (il faut quantifier ce que l'on ne connait que qualitativement),
et le travail & accomplir est clair : on doit mesurer le flux solaire EUV avec une bonne précision
sur un cycle entier. Néanmoins, il est rappelé la difficulté de controler la réponse du spectro-
photomeétre depuis son élaboration en laboratoire jusqu’a sa mise en orbite et son temps de vie
“spatial”. Finalement, un nouveau flux de référence est recommandé pour une activité minimale
(fr0.7 = 74). Il a été publié par Heroux and Higgins (1977) et mesuré a bord d'une fusée lancée en
1973 avec une résolution spectrale d’environ 0,6 A. En fait ce flux va étre révisé tres rapidement
a l’aide des données acquises & bord du satellite Atmosphere Explorer E (AE-E); ainsi nait le
premier flux solaire EUV de référence : F74113, mesuré le 23 avril (113" jour de ’année) 1973
(Heroux and Hinteregger, 1978) et représenté dans la table III. L’incertitude sur ces valeurs est
estimée & £30 % pour les longueurs d’onde supérieures a 250 A, et inconnue au-dessous.

En 1977, Schmidtke et al. (1977) rapportent les observations acquises avec le satellite AE-
ROS A de décembre 1972 a aoit 1973 : décroissance du flux avec la décroissance de l'activité
solaire, variation de 27 jours, et variation journaliére ou plus courte. Ils mentionnent aussi que
I'indice f19.7 n’est pas représentatif de cette variation. Les auteurs analysent la variation des
paramétres (concentration et température des électrons et des ions, spectre de photo-électrons)
des régions E et F de l'ionospheére (issus de modeles) avec celle du flux solaire : ces parameétres
augmentent avec le flux mais de fagon non proportionnelle. Selon eux, la dépendance en longueur
d’onde de la variation du flux en est la cause.

En 1979, Hinteregger (1979) présente grace aux instruments EUVS d’AE-C et d’AE-E (qui ont
fonctionné pendant des périodes respectives de 4,5 et 2,5 ans) les résultats sur lesquels il y a un
accord pour les données du cycle 20 ; la variation du flux sur 27 jours semble plus faible que celle
de f10.7 (excepté pour les raies coronales chaudes) et il n’y a pas d’évidence observationnelle pour
une forte variation du flux avec le cycle (pour f19.7 dépassant sa valeur minimale de 150%, le flux
n’augmenterait pas plus que de 30%, soit 5 fois moins). L’auteur remet alors en cause 1'usage
de l'indice décimétrique comme traceur de la variation de l’irradiance EUV solaire. De plus, au
minimum du cycle 21, le flux EUV était supérieur & celui observé a des périodes de plus fortes
activité du cycle 20. Torr et al. (1979) notent que la variation sur le cycle 21 est beaucoup plus
grande (par exemple, le flux de la raie H I Ly serait multiplié par 3,4 et celui de He IT & 30,4 nm
par 2). En reprenant le découpage du flux de Heroux and Hinteregger (1978), ils déterminent a
partir des mesures du flux d’Atmosphere Explorer les fréquences d’ionisation? dans 37 “boites” de
longueur d’onde (intervalle de 50 A ou raie) pour des conditions d’activité minimale et maximale.
Ils suggérent alors d’interpoler entre les deux en utilisant une variation exponentielle en fonction
de fi10.7 des fréquences d’ionisation. Enfin Hinteregger (1981) conclut dans un article de revue
sur la difficulté de représenter la variation du flux a la fois spectrale et temporelle et sur la non
représentativité des indices utilisés, quoique fort utiles. Malgré les difficultés rencontrées, il est
nécessaire de disposer du flux solaire EUV & une date donnée et le méme auteur (Hinteregger
et al., 1981) propose un modéle intitulée SERF1, que nous décrivons briévement ci-dessous, basé

*définies par ¢; = [ 0i(\)Fao(X)dA pour P'espéce i avec ai(\) la section efficace d’ionisation de l'espéce i et
F(X) le flux solaire & A au sommet de ’atmosphére terrestre.
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| longueur d’onde (A) | Ton | flux (109 photons/cm?/s) |

50-100 0,42
100-150 0,15
150-200 2.4
200-250 1,6
2563 He 11, Si X 0,46
284,15 Fe XV 0,21
250-300 2,3
303,31 Si XI 0,80
303,78 He II 6,9
300-350 8,7
368,07 Mg IX 0,65
350-400 0,96
400-450 0,38
465,22 Ne VII 0,29
450-500 0,57
500-550 0,42
554,37 O1V 0,72
584,33 He I 13
550-600 2,2
609,76 Mg X 0.53
629.73 oV 1,6
600-650 2,4
650-700 0,13
703,36 O I 0,36
700-750 0,49
765,15 N1V 0,17
770,41 Ne VIII 0,26
789,36 01V 0,68
750-800 1,9
800-850 1,6
850-900 3,4
900-950 3,1
977,02 C III 4.4
950-1000 9,9
1025,72 HI 3.5
1031,01 0 VI 2,1
1000-1050 8,1
1050-1100 2,8

TAB. 2.1: F74113 : flux solaire EUV de référence pour fio.r =74 (Heroux and Hinteregger, 1978)
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sur un spectre de référence au minimum d’activité et sur son extrapolation au cours du cycle3.

SERF1 (Hinteregger et al., 1981)

Le spectre de référence utilisé (et déterminé) par Hinterreger pour modéliser le
flux solaire dans I’EUV est issu des données du satellite Atmosphére Explorer E
(AE-E) dont le domaine d’observation était compris entre 142 A et 1850 A et
dont 1’étalonnage n’était pas trés satisfaisant, en service a la fin des années 70
et au début des années 80. Ce spectre, dénommé SC #21REF, liste le flur pour
1659 longueurs d’onde et pour un minimum d’activité ( R, = 0 -pas de taches-,
f10.7 =68 et < fio.7 >= 70 -la valeur de fi9.7 moyennée sur 81 jours-) durant le
21%me cycle solaire ; il a été collecté du 13 au 28 juillet 1976.

L’extrapolation est elle aussi basée sur les mesures de AE-E, et n’est valable que
de juillet 1977 a décembre 1980. Elle repose sur le modéle "en classes” suivant :

F(A) = Fref(A) + Frep(A).(Re — 1).C(N)

ot :

- F(X) est le flur que l’on souhaite connaitre.

- Fref(X) est le flur du spectre de référence.

- Ry = F—ff— est le rapport du flux Fy, de classe k le jour de extrapolation au fluz
de classe k du spectre de référence.

- C(\) est un paramétre d’échelle qui lie la variation de F()\) en fonction de
Dactivité a celle du flux de la classe k.

Pour un modéle 6 deuz classes, Hinterreger utilisait la raie H I LyB pour les
émissions chromosphériques et la raie du fer XVI (335 A ) pour les émissions de
la zone de transition et de la couronne.

Au-dela de la période de wvalidité temporelle du modéle en classe, Hinterreger a
proposé la formule suivante basée sur la mesure de l'indice f10.7 :

F(X) = Ax. < fior > +Bx.(fior— < fior >) + Cy

o1 :

- Ay, By et Cy sont des coefficients ajustés par la méthode des moindres carrés
pour reproduire au mieut les données.

- f10.7 est Uindice décimétrique et < fio.7 > sa moyenne sur 81 jours.

En 1985, Torr and Torr (1985) recalculent les fréquences d’ionisation selon le méme schéma que
Torr et al. (1979) a partir de valeurs corrigées du flux EUV. Ces révisions vont jusqu’a 60% de
leur valeur initial pour les 2 conditions solaires extrémes.

Donnelly et al. (1986) ré-étudient les variations du flux & partir des données d’AE-E en distin-
guant les raies EUV chromosphériques et coronales, et en fonction de plusieurs indices d’activité :
f10.7, R, (nombre de taches), et un nouveau, le flux de la raie d’absorption He I & 10830 A Tis
estiment l’augmentation pour le cycle 21 & un facteur 2 ou plus pour le flux des raies chromo-
sphériques, et de 50 & 150 pour les raies coronales (on est bien loin des 30%). Ils notent aussi
que le rapport de amplitude de la variation du flux chromosphérique a long terme (cycle) sur
celle & court terme est supérieur & ceux de fi9.7 et de R,, mais s’accorde bien avec celui de la

3Tous les modéles présentés dans cette section sont basés sur ce méme schéma.
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raie He I. Par conséquent, ils réfutent la corrélation de tout le flux avec 'indice décimétrique et
par 1a, critiquent la correction basée sur cette hypothése des données issue de la mission AE-E.
Toujours selon leur travaux, le flux coronal est mieux corrélé avec cet indice.

Lean (1988) rappelle les (mé-) connaissances sur le flux solaire EUV dans un article de revue. Les
observations faites sur les cycles 20 et 21 ont été sporadiques (éparses en temps) et souvent avec
une grande incertitude, due & un probléme d’étalonnage des instruments a bord de satellite. On
admet en général que les mesures réalisées lors de vols de fusées sont plus précises (erreurs de 15
a 50 %), mais elles sont ponctuelles. Aucune observation du flux n’a été réalisée sur ’ensemble
du cycle solaire et le jeu de données le plus complet provient du satellite AE-E : un spectre de
référence pour le minimum solaire et des rapports quotidiens d’irradiances de 1977 a 1980. La
variation de 27 jours due a la rotation solaire est plus grande pour les raies coronales que pour les
raies chromosphériques. La variation sur 13 jours (d’amplitude moins importante) est plus faible
que celle & 27 jours pour les raies coronales, mais plus grande pour les raies chromosphériques.
Quant & la variation sur le cycle, les données ne permettent pas de la quantifier ; 'auteur men-
tionne un facteur 2 pour les raies chromosphériques, et 10 pour les raies coronales. Finalement,
la dépendance de la variation du flux en fonction de la longueur d’onde rend encore plus difficile
sa compréhension, et le flux EUV reste mal défini. Les variations de ’indice fig.7, celles de I’aire
des régions actives de la basse chromosphére (ou “plages”, vues dans la raie du Calcium Ca IT k
a4 393,4 nm), ou encore du nombre de taches sont seulement similaires a celle du flux. De plus, la
valeur du flux aux 2 minima et 2 maxima consécutifs des cycles 20 et 21 (1968 et 1979 pour les
maxima, et 1964-65 / 1975-76 pour les minima) ne sont pas les mémes (environ un facteur 3 au
maximum et 2 au minimum), et J. Lean suggére que le désaccord pour le minimum, surprenant,
provient d’erreurs instrumentales.

Afin de déterminer un ou des indices pertinents, Tobiska and Bouwer (1989) comparent sur
une période de 1981 & 1983 le flux de Lya, le rapport d’irradiances de la raie Mg IT & 280 nm
mesurées en son centre et aux ailes R(Mgll.,), le flux a 10,7 cm f19.7, et le flux solaire intégré
de 1 a 8 A. Ils trouvent que les variations de R(MgII, /w) €t Lya sont bien corrélées entre elles,
moins avec fig.7 et encore moins avec le flux des rayons X. Ces 4 indices ont des périodes de
variation sur 27 jours, et seuls R(MgIl, /w) et Ly« ont aussi une période de 13 jours. Les rayons
X ne sont corrélés avec aucun autre indice. Finalement, ils estiment que fig9.7 peut étre utilisé
comme indice pour la variation périodique de 27 jours du flux des raies chromosphériques.

Tobiska and Barth (1990) proposent un nouveau modéle de flux EUV, valide de 1981 a 1989,
et basé sur les données d’Atmosphere Explorer E, corrélées avec d’autres mesures. Ce modéle
reprend le découpage spectral introduit par Heroux and Hinteregger (1978) en y rajoutant 2
“boites” de longueur d’onde de 18 & 30 A et de 30 4 50 A. Les contributions chromosphériques et
coronales pour chaque “boite” sont séparées et calculées différemment ; le flux chromosphérique
est calculé & partir du flux de la raie Ly, tandis que la contribution coronale est déduite a par-
tir de l'indice fi19.7. Le modéle est intitulé SERF2. Lean (1990) effectue une comparaison de ce
modele avec celui déja existant (SERF1 (Hinteregger et al., 1981)), et confronte les deux avec les
données. Il est trouvé que SERF1 surestime les irradiances mesurées lors de vols de fusée effectués
sur les cycles 19 et 20 ; ’auteur note que le spectre de référence utilisé par SERF1, dérivé de celui
mesuré par Heroux and Hinteregger (1978) pour fi9.7 ~ 70 différe & certaines longueur d’onde
de ce celui mesuré par Woods and Rottman (1990) pour une activité “moyenne” (fip.7 ~ 170)
d’un ordre de grandeur supérieur & l’écart attendu entre deux mesures aux extrémités du cycle.
La comparaison des résultats des deux modéles au minimum du cycle montre des différences de
10 a 100 % ; de plus, SERF1 ne converge pas vers son spectre de référence pour un Soleil calme.
A TD’échelle d’une rotation solaire, aucun des 2 modéles ne reproduit bien la variation du flux
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déduite des données de AE-E, et SERF2 tend systématiquement & sous-estimer la variation pour
les raies chromosphériques. Finalement, la confrontation des modéles avec les données d’AE-E
pour la variation & long terme (cycle de 11 ans) montre que SERF2 sous-estime la variabilité du
flux chromosphérique et surestime celle du flux coronal. SERF1 reproduit mieux cette variabilité,
mais le calcul de celle-ci n’est basé que sur ces méme données.

Enfin, 'auteur propose une autre maniére de reproduire la variabilité du flux due & la rota-
tion solaire ; cette méthode, déja employé par Lean et al. (1982) pour modéliser le flux au dela
de 160 nm, est basée sur 'aire totale des régions actives & la date ol I'on veut calculer le flux.
L’irradiance & X est alors calculée par

F(\t) = Fo(\) + 2mIg(X ZA RO\, 1) [Cp(N) — 1] (2.5)

ol la somme porte sur toutes les régions actives présentes a la date ¢, et avec :

— F()\t) = irradiance a A et ¢

— Fo(X\) = [Ig(\, p)pdp = irradiance du Soleil calme = radiance d’une zone calme du Soleil
intégrée sur le disque.

— Ig = radiance d’une zone calme du Soleil.

— A; = aire de la région active ‘97, calculée a partir de l'aire de la plage chromosphérique
correspondante mesurée dans la raie Ca II k en 'augmentant d’environ 40% (& A\ = 58,4
nm) pour tenir compte de I’élévation dans 1’atmosphére solaire.

— u; = cosinus de ’angle héliocentrique repérant la position de la région active.

— R(A, ;) = variation centre bord =1+ 0,1(1 — p) pour A = 58,4nm d’aprés Mango et al.
(1978).

- Cp(N) = Ilg ((i)) = contraste entre la radiance d'une plage et la radiance d’une zone calme du
Soleil. (de l’ordre de 10 pour A = 58,4nm)

Cette formule n’est en fait testée que pour la raie de I’hélium He IT & A = 58,4 nm, mais montre
des résultats satisfaisant ; elle ne fonctionne cependant pas pour reproduire la variation sur le
cycle entier.

Suite & ces critiques, Tobiska (1991) révise le modele (et le nomme EUV91) qui subira une autre
transformation en 1997 (et deviendra EUV97).

EUV91 (Tobiska and Barth, 1990; Tobiska, 1991), EUV97 (Tobiska and Eparvier,
1998)
Les indices finalement utilisés sont les suivants :
* la raie Lyman o (0 1216 A) mesurée par les mission SME (Solar Mésosphére
Ezplorer), AE-E, 0504, et OSO6.
* Le fluz de la raie de Uhélium I & 10 830 A, limité a sa largeur & mi-hauteur et
notée He I 10 830 AEW.
* La valeur quotidienne de f1o.7 et sa valeur moyennée sur 81 jours autour du jour
considéré, les mesures provenant du World Data Center A & Ottawa. La formule
de base reliant le flux o ces indices est la suivante :

4 4

F(\t) = {ao(/\) +)° ai(A)-E(t)} - {H(l + bi()‘)el'p[_si(t)]}
i=1 i=1

ou :

* Les a;(\) sont des coefficients déterminés par une méthode des moindres carrés

pour ajuster au mieuz les données.
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* Les F; sont les indices, c’est-a-dire les fluz " représentatifs " d’une classe : i=1
(Lya) et i=2 (He I 10 830 A EW) pour Uémission chromosphérique, i=3 (fio0.7)
et i—=4 (< fi0.7 >) pour I’émission coronale.

* 1+ bij(N).exp[—Si(t)] est le facteur par lequel on multiplie F}(t) si la valeur de
F; est indisponible au temps considéré. S; est nul dans ce cas la, et trés grand
dans le cas contraire. b; est obtenu de facon empiriqgue en ajustant les données;
les formules reliant les différents F;(t) entre euz figurent dans 'article cité.

On peut noter que les auteurs ont tenu compte des incertitudes relatives des dif-
férentes données pour la détermination des a;()) ; les auteurs signalent aussi la
possible nécessité d’augmenter le fluz modélisé en dessous de 250 A. Ce modele,
baptisé EUVI1, est valable de 1976 au présent, a condition d’inclure les données
récentes.

Ce modéle sera une nouvelle fois révisé en 1997 (Tobiska and Eparvier, 1998), et
la formule précédente deviendra :

2 4 4
Z {{ao()\, k) + Z a; (A, k)F,(t)} . {H(l + bi()\).e:vp[—Si(t)])} }

k=1 =1 =1

ou :

* on retrouve les méme grandeurs que précédemment

* k est Uindice de classe : k=1 correspond a la chromosphére et k=2 a la zone de
transition et & la couronne. Les flux chromosphériques et coronauz sont donc diffé-
renciés pour une méme longueur d’onde. Notons que les deuz formules présentées
supposent que les F; wvarient linéairement avec l’émission EUV avec laquelle ils
sont associés. Le modéle, maintenant nommé EUV97, a été agrandi auz rayons X
mous (de 10 a 60 fi} et donne ainsi des valeurs journaliéres moyennes du flur au
sommet de l’atmosphére terrestre dans 39 boites de longueur d’onde, entre 18 Aet
1049 A, de février 1947 jusqu’au 31 décembre 2003, en utilisant des prédictions
de fio.7.

Buonsanto et al. (1992) étudient I'impact de SERF1 et EUV91 sur les régions E et F1 de l'io-
nosphére. En se servant des modéles de flux EUV comme entrée d’énergie dans leur modéle
d’ionosphére, ils comparent les sorties de leur modéle avec des mesures. Leurs conclusions sont
les suivantes : EUV91 produit un flux plus intense aux courtes longueurs d’onde (SERF1 ne
modélise le rayonnement que jusqu’a 50 A), et par conséquent, il donne de maniére générale
de meilleurs résultats; par contre, le flux & 1025,72 A(Lyﬂ) est plus faible que celui prévu par
SERF1. Ensuite, il est trouvé que EUV91 donne de meilleurs profils de la concentration électro-
nique, alors que SERF1 permet de d’obtenir de meilleures valeurs du pic de densité électronique
en région E. Finalement, I’accent est mis sur le besoin toujours présent d’améliorer la connais-
sance du flux solaire pour améliorer la modélisation de I'ionosphére.

En 1994, Richards et al. (1994) donne naissance & un troisiéme modéle (ou quatriéme, si 'on
considére comme tel les travaux de Torr et al. (1979); Torr and Torr (1985)) :

EUVAC (Richards et al., 1994)
Une des différences principales entre ce modéle et les modéles précédents réside
dans le choiz du spectre de référence pour des conditions solaires minimales :
Richards, Fennelly et Torr choisissent d’utiliser le spectre F'74113, mesuré le 23
avril 1974 par une fusée et pour une activité calme (f10.7 = 74 et <f10.7> = 87)
. Ce flur est multiplié par 2 entre 150 A et 250 A, et par 3 au dessous de 150



36

Chapitre 2. Le spectre solaire EUV.

A. Dans la littérature, ce spectre de référence est parfois "F74118 modifié". Le
modéle repose sur la formule suivante :

F(X\;i, P) = Fra113(N\i)-(1 + A3 (P — 80))

ot :

* P = %(fior+ < fior >)

* Fra13(\i) est le flux de référence modifié pour la boite i.

* Les A; sont les coefficients du modéle.

Pour calculer les A; , les auteurs se sont basés sur les variations relatives du fluz
mesurées par AE-E, par rapport au spectre de référence SC#21REF pour 15 in-
tervalles de longueur d’onde, et sur les mémes variations relatives obtenues par le
modele d’Hinterreger pour les longueurs d’ondes non disponibles dans les données.
1ls ont ensuite normalisé ces variations en les considérant par rapport auz valeurs
du spectre SC#21REF pour une activité représentée par fio7 =< fior >= 75
dans le cas de flux chromosphériques, et par fi9.7 =< fi0.7 >= 83 dans le cas de
flux coronauz. Partant du principe que l'activité solaire était semblable au moment

de la mesure de F74113 et SC#21REF, ils ont finalement égalisé %;i?)met

1+ A;(200—80) en déterminant %f&?)% partir des variations relatives précé-

dentes. Notons par ailleurs que le flur coronal est contraint a étre au moins 80%
du fluzx total.

Depuis 1994, les efforts entrepris pour la connaissance et la modélisation du flux solaire EUV

sont essentiellement les suivants :

— Mesures de SOHO (1995-présent)

— nouvelle “philosophie” pour modéliser le flux (Warren et al. (1996), cette étude)
— Développement du modéle EUV97 en SOLAR 2000 (Tobiska et al. (2000))

— Mesure de l'instrument SEE & bord de TIMED (2002- ?,Woods et al. (1998))

Ces projets étant contemporain de ce travail, nous les aborderons dans la suite de ce manuscrit

selon notre propos.



37

Deuxiéme partie

Spectroscopie et atmosphére solaire
EUV






Table des Matiéres

3 Spectroscopie de ’atmosphére solaire EUV.

I

II

IT1

Processus mis en jeux et physique atomique. . . . . . . . .. ...

I1 Rappels de mécanique quantique. . . . . . . . .. ...
1.2 Les interactions qui influencent 1’état d’excitation. . . . .. . ... .. ..
1.3 Les interactions qui influencent 1’état d’ionisation. . . . .. ... ... ..
14 La base de données CHIANTI. . . . . .. ... ... ... ... ......
Rayonnement. . . . . . . . ...

II.1  Equation du transfert de rayonnement. . . . . . . . . .. .. ........
I1.2  Les processus d’émission. . . . . . . . . . . ... ... ..
Analyse des raies d’émission. . . . . . ... ..o
ITI.1  Largeur deraies. . . . . . . . . . . . it i i ittt
II1.2  Emissivité. . . . . . . o



40

Table des Matiéres




41

Chapitre 3

Spectroscopie de ’atmosphére solaire
EUV.

I Processus mis en jeux et physique atomique.

1.1 Rappels de mécanique quantique.

Puisque 'on s’intéresse a la structure atomique, un traitement quantique est nécessaire. Nous
en faisons ici une rapide introduction.

I.1.1 Structure atomique.
L’équation de Schrodinger dépendante du temps s’écrit

., oV

ih T HY (3.1)
Les notations sont classiques : i est égal & la constante de Planck divisée par 2, i est tel que i% =
—1, t est la variable de temps, F 'énergie, et 7 est le vecteur position. Si 'opérateur hamiltonien
H est indépendant du temps, on peut séparer les composantes spatiales et temporelles de la
fonction d’onde U : U(7,t) = op(7)eEt/h,
Alors, la partie spatiale doit satisfaire & I’équation de Schrédinger indépendante du temps

Hy(7) = Eyp(7) (32)
Atome a 1 électron. Dans le cas d’un seul électron, lié & un noyau de nombre atomique Z,
I’hamiltonien’ s’exprime
h? Ze?
H=-—V?- 3.3
2me Arggr? (3.3)

ol m est la masse de 1’électron et r la distance qui le sépare du noyau. En coordonnées sphériques,
cet hamiltonien se ré-écrit

n? 02 N 1 .,  Ze
_ r __Z°
2me T7OT?2 2m,r? Amegr?

(3.4)

ol L est I'opérateur de moment cinétique orbital de 1’électron, qui n’agit que sur les variables
angulaires. On peut séparer la dépendance radiale et angulaire de la fonction d’onde spatiale

"1 faudrait en toute rigueur se placer dans le référentiel du centre de masse et utiliser la masse réduite de
Pélectron. Cependant, nous utiliserons cette notation par simplicité.
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W(7) : P(7T) = R(r)Y (6, ). Les fonctions Y (6, ) sont appelées harmoniques sphériques, et
sont fonctions propres de 'opérateur L2, ainsi que de L,, composante sur 'axe z de L :

LY m, (6, 0) = 11 + D)hYym, (6, 0) (35)
LZY'l,ml (07 QO) = thl,ml (0’ ()0) (36)
L’équation pour R(r) se réduit alors a

B9 I(l+1)h  Ze

{ r2 }R(’l") = E’an,l(T) (37)

2me T7OT2 2mer? 4dmeg

La résolution de cette équation montre qu’il existe plusieurs solutions, dépendant des nombres
quantiques n et [. En fait, I’énergie ne dépend que de n. On montre aussi que [ ne peut prendre
que les n valeurs 0,1,..,n — 1, et que m ne peut prendre que les valeurs -1, -l +1,...,0,..,1—1,[.
Ainsi, & un état d’énergie donné E,, correspondent plusieurs fonctions d’onde ¢n,l,m(?), donc
plusieurs états électroniques déterminés par les nombres quantiques n,l, et m, et les relations
qui les lient. Enfin, il faut prendre en compte le moment cinétique de spin de 1’électron, S. Cet
opérateur n’agit pas dans ’espace des variables d’espace, mais dans ’espace des variables de
spin. Les fonctions propres de spin doivent obéir aux équations

S5 m, = s(s + 1)hths m, (3.8)

qups,ms = msﬁ'(ps,ms (3'9)

Pour un électron, s = 1/2, et donc ms; = +1/2. Finalement, & chaque niveau d’énergie E,
correspondent 2n? états (2n? est la dégénérescence du niveau d’énergie E,), repérés par les
nombres quantiques [, my;, mg.

Atome a plusieurs électrons. Dans le cas d’'un atome (ou d’un ion) & Z protons et N
électrons, il faut rajouter a ’hamiltonien 1’énergie coulombienne de répulsion entre les électrons.
L’hamiltonien s’écrit alors

N 2 2

| Ze? e
H(Z,N) =) (-5—Vi s+ ) (3.10)

2m,  t Amegr Aregr:
— e TEQT; i TEOT;

N b S ¢
ou ry; = |r{ — 1}
En ’absence du terme de répulsion coulombienne, les électrons seraient indépendants, et les états
propres du systéme seraient simplement une combinaison linéaire des états propres de chaque
électron. En fait, on peut décomposer les deux derniers termes en un potentiel central plus un

écart a ce potentiel central :

Ze +3 ¢ Va(rs) + W (3.11)
— = V(r; .
47r60ri2 47r607"i2j v
ou 722 )
e e
W=- — Ve(r; 3.12
4’/T6()7‘Z~2 + Z Amegr2 e(ri) ( )

sera traité comme une perturbation de ’hamiltonien Hy = Zﬁl(—%vf + Ve(ri))-

Hj permet un traitement similaire & celui effectué pour un seul électron, et les états de chaque
électron sont notés de la méme maniére que précédemment. Cependant, le nouveau potentiel
central leve la dégénérescence en [. Chaque niveau d’énergie E,, ; est donc maintenant caractérisé
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par les nombres quantiques n et [. La dégénérescence de chaque niveau est donc 2(2] + 1), le
premier 2 valant pour les 2 états de spin possibles, et 2l 4+ 1 résultant des valeurs autorisées pour
my. les états sont toujours repérés par les nombres quantiques n,l, m;, et ms.

De plus, le principe d’exclusion de Pauli interdit & deux fermions (donc & deux électrons) d’étre
dans le méme état. Ainsi, deux électrons ne peuvent pas avoir les valeurs de leur quatre nombres
quantiques identiques. Par exemple, pour un atome (ou un ion) & deux électrons dans l’état
d’énergie E,_; -, la valeur de m; pour les deux électrons est forcément la méme (m; = 0), et
donc les valeur de mg doivent étre différentes. Notons qu’il est absolument équivalent de dire que
lélectron 1 a mg = +1/2 et Iélectron 2 a mg = —1/2 que l'inverse. Les électrons sont identiques,
donc permutables.

Comment décrire la disposition des électrons dans ces états? On appelle couche I’ensemble des
états individuels associés & une valeur de n, et sous-couche ’ensemble des états individuels as-
sociés & un couple de valeur {n,l}. Enfin, on appelle configuration la liste des couches occupées,
avec le nombre d’électrons qu’elles contiennent. De plus, & chaque valeur de I/, on associe une
lettre tel que : 1 =0,1,2,3, ... donne s, p,d, f,....On note une sous-couche occupée par x électrons
nl® ou [ représente la lettre (en minuscule) associée & la valeur de [. Ainsi, la sous-couche 2p?
signifie qu’il y a deux électrons avec [ = 1, et n = 2. Puisque deux électrons ne peuvent pas
occuper le méme état, une sous-couche est pleine lorsque z = 2(2[ + 1).

Regardons maintenant 1’effet de W, I’écart au potentiel central. Son traitement va faire intervenir
de nouveaux opérateurs; introduisons d’abord le moment cinétique orbital total L = ). L; et
le moment cinétique de spin total S = ). S;, out ), représente la somme sur tous les électrons.
Les opérateurs appropriés sont L2, L,, 8%, et S,, et les nombres quantiques liés aux valeurs
propres associées sont respectivement L, My, S, et Mg. Ils permettent de décrire le couplage
entre les électrons, représenté par un terme spectral noté 2L on L représente la lettre ma-
juscule associée & la valeur propre du moment cinétique orbital total. On représente le systéme
électronique par la configuration suivie du terme spectral. En fait, seul les nombres quantiques
L et S modifient 1’énergie et ces niveaux d’énergie sont alors (2L + 1)(2S + 1) fois dégénérés. Par
exemple, pour un ion & deux électrons, la configuration 1s,2p (1 électron avecn =1etl =0,
et autre avec n = 2 et [ = 1) aboutit & deux niveaux d’énergie (ou termes spectraux) notés ' P,
3p.

Parité. La parité est simplement définie comme la parité de la somme des I; de tous les électrons
de la configuration. Pour une parité impaire, on notera un 0 en haut & droite du terme spectral,
et rien si la parité est paire.

Structure fine. En fait 'hamiltonien 3.10 n’est pas complet, et plusieurs termes d’origine
relativiste et magnétique devraient étre rajoutés : l'interaction spin-orbite pour chaque électron
en est un exemple courant. Ces effets sont faibles devant ceux déja présentés et sont généralement
traités comme des perturbations; ils constituent la structure fine de ’atome. L’hamiltonien de
structure fine fait intervenir le moment cinétique total J = L + S. De méme que précédemment,
les opérateurs appropriés sont J? et J,, donnant naissance aux nombres quantiques J, et M.
Seul J modifie ’énergie, et chaque niveau est donc 2J + 1 fois dégénéré. On appelle ces niveaux
des multiplets, et on les représente en rajoutant la valeur de J en bas a droite du terme spectral :
25411, ;. Ainsi, le terme spectral 3P se “scinde” en trois nouveaux niveaux notés 2Py, 3P;, 3P,
pour les trois valeurs possibles de J = 0,1, 2.
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1.1.2 Transition entre niveau d’énergie.

Transition radiative. Nous avons besoin d’introduire la quantification du champ électro-
magnétique. En choisissant la jauge de Coulomb (V.A = 0, ou est le potentiel vecteur),
Popérateur hamiltonien du champ électromagnétique s’écrit (Belorizky, 1997)

1
— + —
He,, = E hw?(a?maﬁm + 2) (3.13)
%
ko
N - , . . +
ol k est le vecteur d’onde, 1 le spin du photon, et wp = ck sa pulsation. az et ap " sont les
37 ’

opérateurs respectifs de création et d’annihilation d’un photon de vecteur d’onde k et de spin
7, définis tel que

aty |np >= ng,t1 |(n + 1)?77] > (3.14)

Y% |n7,n Z= V"% |(n — 1)7,71

ol |n? . > représente un état de n photons avec le vecteur d’onde

> (3.15)
- .
k et 1’état de spin 7. a%ma?n

_>
est alors ’opérateur qui donne le nombre de photons g dans 1’état désigné par k et 7.
Etudions la probabilité de transition d’un électron lié dans un état |l > au sein d'un ion vers un
état d’énergie inférieure |j > via I’émission d'un photon d’énergie fiw;; = hck = E; — Ej. Ap-
pelons H;,; ’hamiltonien d’interaction entre 1’électron et le champ. L’amplitude de probabilité
pour ’émission d’un photon repéré par k et n est alors donnée par

<jl<(n+ 1)?,"| H;, |n7,77 > |1 > (3.16)

Cet élément de matrice est non-nul si H;,: agit comme ’opérateur a% sur |n%> e et I’élément
i ’

de matrice est alors proportionnel & e " + 1 (équation 3.14). Aussi, la probabilité de transition

via I’émission d’un photon est la somme de 2 termes, le premier contenant ny. qui correspond
& I’émission stimulée, et le deuxiéme, di au “+1”, qui existe donc méme en ’absence de photons
et qui est responsable de I’émission spontanée.

Dans les deux cas, en notant que le terme de couplage prédominant entre 1’électron et le champ
est proportionnel & A.V (voir par exemple Cohen-Tannoudji et al. (1973)), on montre que la
probabilité d’émission d’un photon dans 1’état repéré par k et n est proportionnelle & 1’élément
de matrice au carré suivant

<gle® e Vi >? (3.17)

ot k est le vecteur d’onde du photon et € = son vecteur de polarisation. Bien sir, dans le cas de
I’émission stimulée, la probabilité dépend aussi du nombre de photons déja présents.

En développant I’exponentielle en 1 - k.2 +.., on obtient successivement les transitions dipolaire
électrique, quadrupolaire électrique, dipolaire magnétique,... Lorsque le terme dipolaire électrique
est non nul, la transition est dite permise ; si ce terme est nul la transition est dite interdite et
le niveau supérieur métastable (son temps de vie en ’absence de perturbation extérieure est plus
grand). En fait, les différents éléments de matrice s’annulent suivant les nombres quantiques des
états mis en jeu dans la transition. On en déduit alors des régles de transition ; une transition
dipolaire électrique est ainsi possible si on a :

un changement de parité (3.18)
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Al =71 (3.19)

AS =0 (3.20)

AL = 0,F1mais0 <— 0estinterdit (3.21)
AJ = 0,F1mais 0 <— Oestinterdit (3.22)
AM; = 0,F1 (3.23)

ou les différentes grandeurs ont été définies dans les paragraphes précédents.

Transition “collisionnelle”. Une autre part importante des transitions que nous auront &
prendre en compte est ’excitation (ou ionisation) d’un ion suite & une collision avec un électron
ou un proton. Il s’agit ici de collision coulombienne (liées uniquement a ’attraction ou la répulsion
de charges), qui sont traitées en mécanique quantique par la théorie de la diffusion inélastique. Le
probléme se résume toujours au calcul de 1’élément de matrice représentant la transition ; nous
ne rentrerons pas dans le traitement de la diffusion inélastique, ni dans les différentes méthodes
d’approximation pour le calcul des éléments de matrice.

1.2 Les interactions qui influencent 1’état d’excitation.

X z+ ™ représente un atome X quelconque ionisé positivement m fois dans le niveaw d’excitationi (1 =0
correspondant a ’état fondamental de l’ion).

Les conditions physiques régnant dans ’atmosphére solaire permettent de sélectionner les
processus a prendre en compte pour le calcul de ’état d’ionisation et d’excitation des éléments.
Rappelons que la haute atmosphére solaire est constituée d’un plasma ionisé, chaud et peu dense.
Le champ de rayonnement et la densité y sont suffisamment faibles pour négliger 1’ionisation
ou l'excitation des éléments par le champ de rayonnement et les processus & 3 corps. En fait
les processus importants (Mariska, 1992) sont les collisions électroniques et protoniques (& un
moindre niveau pour ces derniéres), la décroissance radiative, la recombinaison et l'ionisation
di-électronique. Nous décrivons ces processus ci-dessous.

Excitation et desexcitation par collision électronique

Xmt+e — X};’? +e- (exc.)
XM e o5 XA e (desexc.)
J 1< ’

— excitation : une partie de I'énergie cinétique de ’électron incident est simplement communi-
quée lors de 'impact a 'ion, résultant dans le passage d’un des électrons liés (généralement
un électron de l'orbite externe, plus facile & déplacer) vers une orbite supérieure.

— desezcitation : un électron lié excité “descend” sur une orbite inférieure, et ’énergie de la
transition est communiquée & 1’électron.

On définit Cie,j comme la probabilité pour l’ion X;L ™ de passer dans ’état j lors une collision
électronique. Ainsi, ne.n(X;" ™).Cy; est le taux volumique de transition 1 et ne.n(X;'m).C;,i le
taux volumique de transition 2.

C; j est calculé en intégrant la section efficace de collision électronique Q(i,7) sur une distribution
des vitesses des électrons f(v), soit :

O ,(T) = /0 ~ Qi j,v)v.f (v, T)do (3.24)



46 Chapitre 3. Spectroscopie de I'atmosphére solaire EUV.

Le principe du bilan détaillé donne la probabilité de désexcitation de ’état j vers ’état 4 :

w; E;;

€. = L
G5l = 2 exp(

).Ci;(T) (3.25)

avec Fj;; I'énergie de la transition, w; et w; les poids statistiques des niveaux initial et final, kp
la constante de Boltzmann, et T' la température.

Force de collision. Si on suppose une distribution maxwellienne des vitesses (f = fp, ), et en
faisant intervenir I’énergie de 1’électron apreés la collision, on obtient

h [E Eij ::(T)
¢(T) =21 2ag— [ —=exp(— —L) L 2
Cz,]( ) T aOme kaexp( ka) Wi (3 6)

Avec E, I'énergie de Rydberg, ag le rayon de Bohr, m, la masse électronique, et

s (T) = / Qijexp(—,f—;)d(,f—;) (3.27)

2ou E; est I’énergie de I'électron libre aprés la collision.
Cette derniére expression relie la force de collision €Q;; a la force de collision moyennée ;. §;;
a été introduite par Hebb and Menzel (1940) et nommée par Seaton (1953). Elle est définie de

la maniére suivante
4w;

32 Q(1,7) (3.28)
ol A est la longueur d’onde de De Broglie du mouvement relatif. {};; est une quantité sans di-
mension couramment utilisée qui dépend de 1’énergie de 1’électron incident et de la transition

considérée. Ce dernier calcul ne résout en rien le probléme puisque la force de collision et la
force de collision moyennée sont toujours inconnues. Néanmoins, nous les avons introduites car

Qij =

ce sont ces grandeurs qui sont employées le plus souvent et elle seront utilisées dans ce travail,
par l'intermédiaire de la base de donnée CHIANTT (section 1.4 ).

La courbe §;;(FE) est composée de rapides structures de résonance superposées a un fond variant
lentement (Young, 1998). Le fond correspond aux excitations simples vers le niveau j suite a la
collision d’un électron possédant une énergie incidente supérieur a Ej;, le seuil de réaction. Mais
le niveau j peut étre aussi excité par un autre mécanisme : si ’énergie de 1’électron incident
est comprise entre E;; et I’énergie de transition Ej;; du niveau ¢ vers un niveau k supérieur a
7, celui-ci peut étre capturé en excitant le niveau j et le niveau k, créant un état doublement
excité de l’ion recombiné. Lorsque cet état d’excitation posséde une énergie supérieure au seuil
d’ionisation de I'ion recombiné, on 'appelle état auto-ionisant. Cet état peut ensuite se stabiliser
en éjectant un électron et en décroissant du niveau k vers le niveau j, terminant ainsi ’excitation
i — j (par le biais de l'auto-ionisation de ’ion recombiné). On peut résumer cette ezcitation
résonnante de la maniére suivante :
XM g em —» XTI X e

ol XT™~1** représente un état doublement excité de I'ion X1t™~! | La contribution des exci-
tations résonnantes a la force de collision moyennée (1);; ) dépend donc de leurs nombres et de
leurs intensités; elle est en général plus importante pour les raies interdites que pour les raies
permises.

2L’usage veut cette notation mais notons que d(,:—JT) = k%TdEj, Pintégrale ne portant que sur I’énergie supposée

obéir 4 la distribution de Maxwell & la température 7.
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Excitation et desexcitation par collision protonique

X;'m +p = X;;"; +p (exc.)
X™+p - X0 +p (desexc.)
J 1<y ’

On définit C’fj ; et C’i .+ tels que npyn(X;" m)Cﬁ ; soit le taux volumique de la transition 1, et

reliés entre eux par la relation

W E.:
CP(T) =2 L
j,Z( ) w] exp(ka

).CE;(T) (3.29)

Il s’agit d’un schéma similaire & celui des collisions électroniques.

Décroissance radiative

+m +m ..
Xz->j — Xj + hvj;

La transition vers un niveau inférieur s’effectue spontanément et ’énergie est libérée sous
forme d’un photon.
Aj;; est le coefficient d’Einstein pour I’émission spontanée. Il représente le nombre moyen de pho-
tons émis lors de la transition du niveau supérieur ¢ vers le niveau j par seconde pour un atome
(ou un ion) dans le niveau .

Comme nous ’avons vu au paragraphe 1.1.2, I’émission spontanée d’un photon ne peut pas étre
expliquée par la mécanique classique. Dans la théorie semi-classique, oll le systéme atomique est
traité quantiquement et le champ électromagnétique est traité classiquement, ’'interaction entre
les deux est nécessaire pour avoir une émission radiative. Par contre, lorsque 'on quantifie le
champ (en faisant intervenir les photons) la probabilité de transition d'un état atomique vers
un autre via l’émission d’un photon est alors différente de zéro pour I’état quantifié du champ
ou il n’y a pas de photons, c’est-a-dire pas de champ. C’est donc la quantification du champ
électromagnétique qui explique la décroissance radiative spontanée (c’est-a-dire non induite par
la présence d’un champ) entre 2 niveaux atomiques (ou ioniques).

A;; est proportionnel & I’élément de matrice au carré suivant :

< <pj|e_k'fé’EA|§goi >2

ol p; et p; sont les fonctions d’onde des états électroniques 4 et j, k le vecteur d’onde du photon
et é'EA le vecteur de polarisation.

On obtient les différents types de transitions (dipolaire électrique, dipolaire magnétique, ..) en
développant I'exponentielle.

Force d’oscillateur. La force d’oscillateur est une grandeur sans dimension qui relie les valeurs
des coefficients d’émission spontanée, d’émission induite, et d’absorption & leur approximation
classique. Elle dépend évidement de la transition concernée.

En mécanique classique, ’énergie d’un faisceau unité absorbée par un dipdle par unité de temps

s’exprime comme

2
Eg=—"¢ (3.30)

dregmec
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ol e est I'unité de charge électrique, g la permissivité du vide, m. la masse électronique, et c la
vitesse de la lumieére dans le vide. En mécanique quantique, cette énergie s’écrit

hv
E=B;— 3.31
Jt 4 ( )
ot Bj; est le coefficient d’Einstein pour I’absorption, h la constante de Planck, et v la fréquence
du photon absorbé. On définit la force d’oscillateur f de la transition par la relation entre ces
deux valeurs

E,f=E (3.32)

Comme les coefficients d’Einstein sont reliés entre eux par les relations de Milne (relations calcu-
lées a I’équilibre thermodynamique mais aussi valables hors de cet équilibre), la force d’oscillateur
permet aussi de calculer les coefficients d’émission spontanée et induite. Kramer (1923) a le pre-
mier introduit la force d’oscillateur pour un ion hydrogénoide f, :

32 1 1
3V3m (27 —

Tk (3.33)

5.3
)3 n;mn;

u.§w| =

ol n; et n; sont les nombres atomiques principaux des niveaux 4 et j de la transition. Pour les
autres ions, Gaunt (1930) a introduit un facteur g (appelé depuis le facteur de Gaunt) défini de
la maniére suivante

f=9-fk (3.34)

ou f (parfois notée gf et appelée “force d’oscillateur pesée”) est la force d’oscillateur de la transi-
tion concernée. La probabilité d’émission spontanée et la force d’oscillateur pour une transition
d’un niveau i vers un niveau j sont reliées par ’équation (en unité SI)

2me? gj g;j
A = —d £ =6,6702.10"° « 2L ;. 3.35
7 ngceo Mg, ek (3:35)

ou g; et g; sont les poids statistiques des niveaux (pris égaux a 2J; ; + 1 en général, ou J est le
moment cinétique total).

Excitation radiative.
X0+ hvy — X

1<J

C’est le processus responsable de 1’absorption. Celle-ci est le plus souvent négligeable pour
les raies de la zone de transition et de la couronne. Le coefficient d’absorption est relié & ceux de
Pémission (induite et spontanée) par des relations établies & ’équilibre thermodynamique.

1.3 Les interactions qui influencent 1’état d’ionisation.
Ionisation et recombinaison par impact électronique.

Xtm e o Xtmtl 4 96—

Xtmtl 4= 5 Xtm
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La collision avec un électron arrache un autre électron a ’ion percuté. Dans le cas de l'io-
nisation, 1’électron libre doit avoir une énergie incidente au moins égale & 1’énergie qui sépare
le seuil d’ionisation de I"ion X*™ du niveau le plus excité de ce méme ion. Ces deux processus
peuvent arriver quelque soit I’état d’excitation des ions X+™ et X+t™*1 et notons que bien que
non-mentionné, le processus de recombinaison est accompagné par I’émission d’un photon. Ainsi,
on parle de recombinaison radiative.

Le nombre de recombinaison : Xt e~ — X;"qu % par seconde et par cm? di & un électron
incident possédant une vitesse entre v et v + dv est

dN(v) = n(XT™ ) ne. f (v).v.0pp(v).dv (3.36)

avec :
— osp(v) = section efficace de recombinaison pour les électrons de vitesse v.
— f(v) = distribution des vitesses.
Cette section efficace dépend aussi du niveau d’arrivée de ’électron, et est bien sur pro-
portionnelle & I’élément de matrice au carré correspondant a la transition.

Ionisation et recombinaison par impact avec un proton.

Il s’agit du méme processus que décrit au paragraphe précédent, en remplagant 1’électron
libre par un proton.

Autoionisation.

Xty Xl e

Lors de la description de I’excitation par impact électronique, nous avons mentionné la pos-
sibilité pour ’électron libre de se faire capturer, créant ainsi un état doublement excité de 1’ion
recombiné. Si le retour vers une configuration stable s’effectue en éjectant un électron, ce proces-
sus s’appelle autoionisation. Dans I’exemple ci-dessus, I’ion X ™™ doublement excité s’autoionise.

Recombinaison diélectronique.

XHm 4 g™ — XHmoler

L’électron incident excite un électron interne et se fait capturer dans un haut état d’énergie de
I’ion recombiné. Si le retour vers un état stable s’effectue en éjectant un électron, alors le nombre
total d’ion X ™™ est inchangé. Par contre, si ce retour s’effectue par décroissance radiative vers
un niveau stable de I’ion recombiné X T™~1, alors nous avons bien une recombinaison. La raie
spectrale émise dans ce dernier cas est appelé raie satellite de 'ion Xt™m~1

Transfert de charge
X+m+H N X+m_1*—|—H+

La rencontre d’un ion chargé positivement avec un atome d’hydrogéne ou d’hélium donne lieu
au transfert d’un électron vers l'ion. Notons que cette relation n’a lieu qu’avec des ions faiblement
chargés, puisque ’hydrogéne et I'hélium neutre n’existent pas & haute température.
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Photo-ionisation.

X*tm 4 by — XMt 4o

Un photon incident d’énergie supérieure au seuil de la réaction (potentiel d’ionisation moins
énergie du niveau le plus excité de Iion X1™ ) va étre absorbé, ce processus résultant dans
I’éjection d’un électron. Le champ de rayonnement est en général trop faible pour que ce processus
soit considérable.

I.4 La base de données CHIANTI.

CHIANTI, du nom du vin produit dans la région de Florence, en Italie, est une base de
données atomiques (ou ioniques plus exactement) et de routines IDL pour la spectroscopie des
raies d’émission en astrophysique. Elle est décrite en détail par Dere et al. (1997) (voir aussi
Young et al. (1998); Landi et al. (1999); Dere et al. (2001)).

Elle contient des données relatives aux états ionisés des éléments de nombre atomique infé-
rieur ou égal a 30, a l'exception du Lithium (Li), du Béryllium (Be), du Bore (B), du Fluor (F),
du Scandium (Sc), du Vanadium (V), et du Cuivre (Cu), ainsi que de certains états d’ionisation
des autres éléments. Pour chaque ion, les données sont réparties dans trois fichiers :

— Un fichier recensant les données relatives aux états de l'ion (extension .elvic) : la configu-
ration, le moment cinétique total de spin, le moment cinétique orbital total, le moment
cinétique total, ainsi que ’énergie théorique et observée du niveau.

— Un fichier contenant les données relatives aux transitions radiatives (extension .wgfa) : les
indices des niveaux mis en jeu dans la transition, la longueur d’onde, la force d’oscillateur,
et la probabilité de transition spontanée.

— Un fichier comprenant les données nécessaires aux calculs des transitions par collision élec-
tronique (extension .splups) : numéro atomique, degré d’ionisation, index des niveaux,
“type” de la transition, force d’oscillateur, énergie de la transition, et enfin les parameétres
d’ajustement permettant de calculer la force de collision moyennée.

Les termes relatifs aux deux premiers fichiers ont déja été introduits dans la section I.1. Nous
introduisons ici les termes qui n’ont pas encore été explicités (relatifs au dernier type de fichier).

Niveaux d’énergie. Les niveaux d’énergie sont principalement issus de la base de donnée
NIST (Martin et al., 1995)3. Ils sont indexés dans le sens croissant de 1’énergie.

Données radiatives. Les longueurs d’onde des transitions sont calculées a 1'aide des niveaux
d’énergie observés. Si seule une valeur théorique est disponible, la longueur d’onde est précédée
d’un moins dans le fichier concerné. Les coefficients d’Einstein pour I’émission spontanée viennent
de la littérature, et seules les transitions dont le rapport de branchement est supérieur & 10% ont
été conservées.

Lorsque les données radiatives n’étaient pas disponibles, un calcul théorique (Dere et al., 1997) a
fourni les probabilités de transition électriques dipolaire et quadrupolaire, ainsi que magnétiques
dipolaire et quadrupolaire.

3accessible via internet & I’adresse : http ://physics.nist.gov/cgi-bin/AtData/main _asd
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Données pour les collisions électroniques. Le format de ces données est basé sur le travail
de Burgess and Tully (1992). Les auteurs ont introduit une méthode originale pour compacter les
données relatives & l'excitation par impact électronique des ions positifs. Typiquement, il s’agit
de normaliser la force de collision et la force de collision moyennée, puis d’ajuster leur valeurs
avec des valeurs elles aussi normalisées de I’énergie incidente de 1’électron et de la température.
On trouve dans les fichiers de collision les paramétres nécessaires a 1’ajustement.

La procédure de normalisation et d’ajustement différe selon le “type” de la transition ; les auteurs
distinguent 5 types (nous rapportons (Burgess and Tully, 1992) aussi les comportements asymp-
totiques de la force de collision €2 et de la force de collision moyennée ¥ avec ’énergie incidente
de ’électron F et la température T') :

1. Les transitions permises (électriques dipolaires) pour lesquelles la force d’oscillateur est
loin d’étre nulle. Dans ce cas, Q ~ In(E) et ¥ ~ In(T).

2. Les transitions interdites (multipolaires électriques et magnétiques). Alors Q ~ cste et
U ~ cste.

3. Les transitions faisant intervenir un changement de spin de l'ion (transitions inter-systéme
ou semi-interdites s’il s’agit d’une transition dipolaire électrique) pour lesquelles les inter-
actions magnétiques sont négligeables. Ce type de transition ne peut avoir lieu que si il y
a un échange entre I’électron libre et ’électron lié. On a Q ~ cste/E? et ¥ ~ cste/T.

4. Les transitions permises pour lesquelles la force d’oscillateur est faible.

5. Les transitions de type 2 pour lesquelles la matrice de Born s’annule au premier ordre.

Dere et al. (2001) ont rajouté un 6™ type de transition :
6. Cas ou l'excitation par impact électronique conduit & un état “auto-ionisant”.

Les données ainsi présentées sont issues de la littérature.

II Rayonnement.

I1.1 Equation du transfert de rayonnement.
Afin de dériver cette équation classique, il nous faut quelques définitions :
— I(7,7,t,)\) est lintensité spécifique ( en Js t.m 2sr A 1); elle est définie par la
relation qui la lie & I’énergie dFE traversant une surface dS dans la direction de propagation

7L), au point ?, dans l’intervalle de temps dt, dans I’intervalle de longueur d’onde dA, et
qui se propage a l'intérieur de I’angle solide df2 :

dE = I(7,7,t,\) dS.dt.dQ.d)

— x(7,7,t,)) est le coefficient d’absorption linéaire (m~!) du rayonnement & la longueur

d’onde A, au point 7, dans la direction ﬁ, et au temps t . I1 est définit tel que xIds.dS.dt.dQ).d

soit la quantité d’énergie absorbée lors d’un parcourt ds.

- J (?, ﬁ,t, A) est Pénergie émise par un élément de volume centré sur le point ?, dans

I'unité d’angle solide centré autour de la direction de propagation ﬁ), au temps t, a la

longueur d’onde X (en J.s~'.m~3.sr~ A1),

~ 87, N = % est la fonction source ; elle s’exprime en J.s~!.m=2.sr~1 A~L
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En divisant chacune de ces quantités par %, on obtient des quantités analogues pour le nombre
de photons, et non plus en terme d’énergie.

On peut alors, en utilisant 13§ notations définies ci-dessus, exprimer que la variation de 'intensité
spécifique sur un parcourt dr = ds * 7 (73 étant un vecteur unitaire) est égale au rayonnement

émis moins celui qui est absorbé le long de ce parcourt :
_)
I(7 +dr, @, t+dt,\) = I(7,7,t,0) = J(7, 7,6, \).ds —x (7, 7, t, N I(7,7,t,\).ds (3.37)

Pour un milieux suffisamment transparent, ds = c.dt, et en notant que

- oI ol
I(7 +dr, 7, t+dt,\) — I(7,7,t,\) = S0+ 5=ds, (3.38)

on obtient I’équation du transfert radiatif :

[C%t + ﬁ.f/’] I(7, 7,60 = J(7,72,6,2) — x(7, 2,6, V(7,7 ,t,)) (3.39)

En négligeant la dépendance temporelle et rapportant 1’équation 3.37 sur ’axe défini par le trajet
de la lumiére, on a

I(s+ds, W, \) —I(s,7,)) = J(s, 7, \).ds — x(s, 70, \)I(s, 7, \).ds (3.40)

ol 7 est le vecteur unitaire de I’axe. Soit encore

dI(s, 7,
% = J(s, 7, A) — xI(s, 7, \) (3.41)
S
On introduit souvent la profondeur optique (sans dimension) au point s et a la longueur d’onde

A, définie par

dr = xds soit T(s,)\):/ x(s, \ds (3.42)

0

avec 7(sg) = 0, et on peut alors réécrire 3.41 comme

dI(s, 7,7

G - S(s, 7, \) —I(s,7,)) (3.43)

ou S(z,A) est la fonction source définie plus haut.

On montre qu’il existe une solution formelle de cette équation qui s’exprime comme
T
I(r, 7, \) = I1(0, 7, \)e™™ + / e TS( 7, N dr! (3.44)
0

Ainsi, bien souvent il s’agit de déterminer la fonction source.

11.2 Les processus d’émission.
I11.2.1 Raie d’émission.

Le rayonnement EUV solaire prend sa source dans I’atmosphére solaire, principalement dans
la zone de transition et la couronne, parce que c’est dans ces régions que les conditions physique
(c’est-a-dire celle d’un plasma ionisé chaud et peu dense) sont favorables & la formation de raies
d’émission. Le mécanisme dominant pour la formation de ces raies est ’excitation par collision
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électronique d’un ion suivi par la décroissance radiative (voir par exemple Kato (1976); Landini
and Monsignori Fossi (1990)).

De plus, la densité de matiére dans ces couches d’atmosphére devient suffisamment faible pour
que 'on puisse supposer que chaque photon émis par le matériel présent (a l'exception de ’hy-
drogeéne et I’hélium, présent encore en grande quantité) s’échappe de I’atmosphére solaire puis
arrive au sommet de l'atmosphére terrestre sans interactions; ceci revient & négliger 1’opacité.
C’est 'hypothése de rayonnement optiquement mince (Pottasch, 1963), sur laquelle nous revien-
drons.

L’émission au point s pour une raie d’émission résultant de la transition d’un électron de l’ion
XT™ de I’état excité j vers un état inférieur ¢ s’écrit

N 1 hc
— - +
J(s, W, ) = 47TAU n(X; ™) * 3 (3.45)

ot A;j est le coefficient d’émission spontanée (s7!), n(X]"'m) la concentration de 1’élément X

ionisé positivement m fois et dans le niveau d’énergie E; et % est ’énergie de chaque photon

émis. ﬁ assure que l'on s’exprime bien par unité d’angle solide. Notons que pour avoir J par
Angstreem, il faudrait en toute rigueur multiplier équation 3.45 par ®(X) tel que [ ®(N)dr =1,

ou ®()) est le profil de la raie (en A~1).

Puisque l'on utilise ’approximation optiquement mince, xy = 0, et avec 3.45, ’équation 3.41
devient :

1 he
_ +
ou I();;) est l'intensité spécifique émergente au sommet de I’atmosphére. L’intégrale se réduit
en pratique & une intégrale sur la région émettrice. En divisant & gauche et & droite par %, cette
derniére équation exprime encore que la quantité totale de photons N émis le long de la ligne de
visée s’écrit simplement comme ’intégrale le long de ce parcourt :

N(\j) = / %Aijn(X;m) ds (3.47)

On peut écrire I'identité suivante :

(X ™) (XY n(X) n(H) 1

Xm = — 4
MG L&) n ) n(@) ne e (3.45)
et réécrire alors I’équation 3.46 :
1 he n(X;™) n(X+™) n(X) n(H) 1
IOw) = =4, ; 2 4
(Ag) 4 XY /n(X+m) n(X) n(H) mne nene ds (349)
ou encore (Pottasch, 1963),
I(\y) = / G(Nij, T)n2ds (3.50)

Explicitons les notations :
— T est la température électronique.

— ne est la concentration électronique.



54 Chapitre 3. Spectroscopie de I'atmosphére solaire EUV.

— n(X ™) est la concentration de I'ion X*™™ tous états d’excitation confondus.

— n(X) est la concentration de I’élément X, quelque soit son état d’ionisation ou d’excitation.
— n(H) est la concentration de ’hydrogéne.

- T;; est la population relative du niveau j de l'ion émettant X,

- n(n)((;;%) est I’abondance relative de 1’ion X1,

Zg; = A(X) est 'abondance relative de 1’élément X.

- ﬂrgl ~ (.8 pour un plasma complétement ionisé composé & 90% d’hydrogéne et a 10% d’

Hélium.

- G0 T) = &5 Ay S "l

dm A ZJ'n(XﬁLm) n(X) n(H) 51)

— est la fonction de contribution de la transi-

tion 4 — 5 de I'ion X*™,

L’intensité d’une raie d’émission se présente alors comme 'intégrale du produit de 2 fonctions
le long de la ligne de visée ; une premiére fonction dépendant des paramétres atomiques liés & la
transition, et une deuxiéme fonction qui dépend des conditions physiques le long de cette ligne
de visée.

En effet, la fonction G(X;;,T’) peut étre considérée comme indépendante de la densité électro-
nique pour la raison suivante. Dans le cas d’une raie de résonance, c’est & dire d’une transition
dipolaire électrique forte, le mécanisme dominant aboutissant & la formation de cette raie est
I’excitation par collision électronique & partir du niveau fondamental suivi de la décroissance ra-

diative associée a cette transition (Pottasch, 1963). Comme "()((;;n) est indépendant de la densité

électronique (Arnaud and Rothenflug, 1985), et que ’on suppose n(X) n(H) ~ 0.8.A(X) constant

n(H) ne
+ m
dans la région de formation de la raie, ng(gm; ”(n)&) )Zgg "g) ~ n, et G ne dépend alors pas

de la densité électronique. Nous revenons sur cette approximation dans la section III.2.3.

11.2.2 Emission continue libre-liée.

Ce processus d’émission est lié au passage d’'un électron d’un état libre vers un état lié,
c’est & dire qu’il a lieu lors d’une recombinaison radiative. L’énergie du photon émis lors de ce
processus est égale & I’énergie cinétique de I'électron incident moins le potentiel d’ionisation de
I’ion recombiné pour le niveau d’énergie oli ’électron est capturé. Puisque 1’énergie d’un électron
libre, c’est a dire son énergie cinétique, n’est pas quantifiée, I’énergie du photon (donc sa longueur
d’onde) varie aussi de maniére continue. Pour chaque recombinaison, un photon est émis avec
I’énergie

he 1

S §m6112 + E; (3.51)

ou E; est 'énergie coulombienne qui sépare le niveau d’ionisation du niveau i (ou encore l'énergie
d’ionisation du niveau 1i).

Il s’agit de calculer le nombre de photons émis avec une longueur d’onde comprise entre A et
A+ d\ lors de la recombinaison d’un ion X t™*! vers un niveau d’énergie E; de I'ion X+™. Une
fois la transition définie, la longueur d’onde ne dépend que de la vitesse de I’électron incident. En
supposant une distribution des vitesses maxwellienne a température donnée, on peut exprimer
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fm(v).v.0sp(v).dv en fonction de la température et de la longueur d’onde de la maniére suivante :

B [2 2(k% — E;) he he _ E;
fm(v).v.op(v).dv = opp(N) e (hoT)P2 ﬁe:cp(— T )dA (3.52)

avec v.dv défini par I’équation 3.51.

A Téquilibre thermodynamique, on peut relier oy, et la section efficace de photo-ionisation -
processus inverse- g5 (relation de Milne) :

(5)*Um
602(% — E)UcUpy1

Tt = b — (3.53)

ott Upy1, Upn, et U, sont les fonctions de partitions respectives de Iion X+ X+T™m+1 et de
I’électron.

Ainsi, en utilisant ’équation 3.36, le nombre de photons émis par seconde et centimétre cube,
compris entre A et A + dX, lors de la transition décrite ci-dessus est

hc\2 hc
_ 1 (5)?Um [ 2 2 hc he _ g,
dN(A) == n(X+m+ )ne.abf.meCQUeUm+l . p— (ka)3/2 Eexp(— ka )d)\ (354)

Enfin, pour avoir I’émission continue (en photons/s/m?3/A) due a la recombinaison radiative
totale, il faut sommer sur toutes les transitions possibles :

dNpp(\, T) 2 (B 2 he Upn, E;

= —A Xty oyt

¥ T o (T exp( ka) szjnn( )Ne-Obf UeUmHe:z:p(ka)
(3.55)

ou »., . représente la somme sur les atomes, leurs états d’ionisation, et les niveaux d’énergie.
) )

Finalement, et en ’absence d’absorption, il faut intégrer le long de la ligne de visée pour avoir

I'intensité émergente & A au sommet de "atmosphére

11.2.3 Emission continue libre-libre.

La théorie électromagnétique classique prévoit qu’une charge accélérée produit un champ
de radiation. Aussi, un électron qui subit une variation de vitesse suite & 'interaction avec un
potentiel coulombien produit par un ion émet un photon

e+ X" s e + X+ hy (3.56)

On parle d’émission libre-libre (puisque I’électron incident n’est pas capturé) ou de rayonnement
bremsstrahlung.

L’énergie rayonnée par un électron se déplacant a la vitesse v, résultant de l'interaction cou-
lombienne de 1’électron avec les ions X ™™ | par unité de temps, par unité de volume, et par
Angstreem pour des concentrations ionique et électronique données est (Rybicki and Lightman,
1979)
3272 e? 41
= (¥ ——pn(XT™) 72 :
dEff (Iuﬂ A) 33/262mg (47'('50 ) nen( ) gff ('U, A) (3 57)

ou
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— Z est le nombre de charges positives de l'ion.

gy est le facteur de Gaunt pour I’émission libre-libre. C’est en fait une correction quantique
au calcul classique.

— gg est la permissivité du vide.

L’émission libre-libre thermique est calculée en moyennant I’équation 3.57 sur une distribution
maxwellienne des électrons & la température T'. On obtient alors l’expression suivante

aB N = 2T (€ s L (e P (X 22 (T A m) (359
I 3232l 2 ey’ X212 N " LA ‘
soit, en sommant sur tous les ions,
1 hc
— —-52 + 2_
Ep(T, ) =2,05110 AZTI/Zexp(—m)ZEmnen(X "™ Z7gs (T, A, m) (3.59)

avec
~ Ejyen J/s/m?/A
— X est la longueur d’onde (en métre).
— g5f(T, A\, m) est le facteur de Gaunt moyenné pour 1’émission libre-libre.

IIT Analyse des raies d’émission.

Parce que les raies d’émission sont identifiables & un élément dans un état d’ionisation et
d’excitation précis, celles-ci fournissent de l'information sur le milieu. L’intensité et le profil de
ces raies sont notamment riches en enseignement. Nous montrons ici les caractéristiques de ces
raies.

III.1 Largeur de raies.

Comme mentionné au paragraphe I1.2.1, la distribution spectrale de l'intensité émise lors
d’une transition atomique n’est pas un pic de Dirac & la longueur d’onde correspondant & I’énergie
de la transition. Les photons sont en fait répartis autour de cette longueur d’onde et plusieurs
phénomenes contribuent a cette distribution spectrale (appelé profil de la raie) et a sa largeur.

I11.1.1 Largeur naturelle.

Toutes raies atomiques possédent une largeur naturelle due a la relation d’incertitude AE.At >
h. Puisque la décroissance spontanée limite le temps de vie d’un niveau, il en résulte une incer-
titude sur ’énergie, et donc sur la longueur d’onde. Prenons 2 niveaux ¢ et j, tel que 7 > 4, et
définissons
Yi = Zn<iAin (360)

ou Aj, et Aj, représentent respectivement les probabilités de décroissance des états i et j vers
un état inférieur n. En I'absence d’interaction, les niveaux % et j décroissent comme e~*/% et
e~/ . Cette incertitude sur le temps exact auquel le photon est émis résulte en une incertitude
sur sa longueur d’onde. Avec v = +y; + vy;, on montre (Rybicki and Lightman, 1979) en assumant
AE.At ~ | , que le profil associé & I’émission d’un photon lors de la transition j — ¢ est donné
par

c v/(4n?)

X (= 2025 + (7/4m)?

p1(h — Xo) = (3.62)
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Ce profil est normalisé ([ @i(A — Ag)d(A — Ao) = 1); on en déduit la largeur de la raie a
mi-hauteur (FWHM=Full Width at Half Maximum) :

2
FWHM = %% (3.63)

Le profil de Lorentz est souvent aussi associé a 1’élargissement des raies par collisions (on sup-
pose alors que I’élargissement est dii & une collision avec une particule rapide qui entraine une
interruption temporaire de ’émission du paquet d’onde -rupture de phase-). Dans ce cas, la
contribution des 2 phénomeénes donne

(A —Xo) = 5 (3.64)

AG (A = Ao)2.41 + (D/4)?

¢ T/(4r)

ou I' = v+ 2u.y;, avec v est la fréquence de collision de 'atome (nombre de collisions par unité
de temps).

I11.1.2 Largeur Doppler.

L’effet Doppler est connu depuis longtemps. Lorsqu’un photon est émis & X' vers un obser-
vateur par un atome en mouvement avec une vitesse v dans cette méme direction, la longueur
d’onde du photon vu par ’observateur A\ est décalée selon la formule

’ v
A=A(1--) (3.65)
c
ou ¢ est la vitesse de la lumiére dans le vide. Dans le cas d’une raie d’émission on peut donc
écrire )
v
A=) — 2 (3.66)
c
ol \g est la longueur d’onde du centre de la raie. Pour un atome se dirigeant vers ’observateur,
on a donc une raie décalée vers le bleu (petites longueurs d’onde), et vers le rouge (grande lon-
gueur d’onde) pour un atome s’éloignant de 'observateur.

Ce phénoméne contribue aussi & élargir le profil d’une raie. On définit la largeur doppler AAp
comme le décalage en valeur absolue obtenu pour la vitesse la plus probable de ’atome donnée par

une distribution maxwellienne (vy = %"az, mg = masse de 'atome, et T' est la température) :
v Ao [2kyT
AAp = Ag— =22, /220 (3.67)
c cV mg

Le profil associé est alors obtenu en notant que @g4(A)dA = fi(v)dv ou fi,,(v) est la distribution
maxwelienne des vitesses pour une composante. On obtient le profil Gaussien suivant

1 _ (A—Ag)z
_ . M 3.68
)= Jamapt 7 (3.68)

Il peut aussi y avoir une contribution non-thermique a la vitesse, souvent appelée “vitesse de
turbulence”. Alors,

wa(A = Xo

Ao, 2kyT
Adp =2(== 4+

c - mg

&) (3.69)
ol £ est la vitesse de turbulence. La largeur & mi-hauteur est donné par

FWHM = 2/In(2) AAp (3.70)
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I111.1.3 Profil de Voigt.

Le profil de Voigt est obtenu en associant les profils Doppler et Lorentziens. Dans le repére
de latome, les photons émis sont distribués spectralement selon le profil Lorentzien ¢;(A — Ag)
ou X est la longueur d’onde dans le repére de ’atome ; mais I’observateur verra le photon a la
longueur d’onde A selon I’équation 3.65. La convolution des 2 profils 3.64 et 3.68donne le profil
de Voigt

0ulN) = Z=icr=Hla,u) (3.71)
ou . o
Hau) =2 / =L (3.72)

est la fonction de Voigt, avec ici :

AZD
a= Trcihy (3.73)
et AN

II1.2 Emissiviteé.

Nous avons déja noté (formule 3.50, section I11.2) que 'intensité d’une raie optiquement mince
pouvait s’exprimer comme l'intégrale le long de la ligne de visée de deux fonctions :

() = / G (N, T)n2ds (3.75)

Nous présentons dans cette section le calcul de la fonction de contribution G(\;;,T), et ses
caractéristiques pour différents types de raie. A cette fin, nous pouvons modifier cette derniére
expression de la maniére suivante

() = / G (Aij, T)nen(H)ds (3.76)

avec
+m +m
G (g, T) = 14, 287 X ) nlX) L (3.77)
dr X7V n(Xt™) n(X) n(H)ne

de maniére & ce que seul les parameétres liés a la raie apparaissent dans G’. Notons cependant que
la densité électronique, qui dépend des conditions physiques de la zone d’émission de la raie dans
I’atmosphére solaire figure toujours dans I’équation 3.77; nous discuterons son role. Notons de
plus que les taux d’ionisation et de recombinaison sont bien inférieurs aux taux d’excitation par
collision avec un électron et de décroissance radiative. Il est alors justifié de considérer séparément
les 2 équilibres.

I11.2.1 Abondance relative : Zgg

Nous supposerons que ce terme est une constante de 1’élément concerné, de la photosphére
solaire & la couronne. Cette hypothése n’est pas exactement vérifié et il existe en fait une variation
de ’abondance des éléments de la photosphére & la couronne selon la valeur de leur potentiel
de premiére ionisation (FIP pour First Ionization Potential). Ainsi, il a été montré qu'il y avait
dans la couronne un enrichissement des éléments avec un FIP<10 eV par rapport a la photoshére,
tandis que ’abondance des éléments avec un FIP2>10 €V restait constante. L’explication de ce
phénoméne n’est toujours pas claire et différentes études conduisent & différentes intensités de
cette variation.
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I1.2.2  Equilibre d’ionisation : 25
L’équilibre d’ionisation est calculé en supposant 1’équilibre statistique, c’est & dire que chaque

processus est compensé par son inverse (principe du bilan détaillé)

dn(Xt™)

, OU encore que
n(xtm) Qe
n(X+Tm=1) oy

(3.79)

avec Q™! le taux d’ionisation de I'ion X™ ! et a, le taux de recombinaison de I'ion X™. Cette
derniére équation permet de calculer 1’équilibre d’ionisation pour chaque état d’ionisation.

Le calcul de ’équilibre d’ionisation nécessite donc la connaissance des taux d’ionisation et de
recombinaison pour chaque état de 1’élément. Le travail de Arnaud and Rothenflug (1985) a lar-
gement été utilisé. Les processus pris en compte (et décrits dans la section 1.3) sont l'ionisation
directe (par collision électronique), l’auto-ionisation, la recombinaison radiative, et la recom-
binaison diélectronique. Les taux de ces processus sont tous proportionnels a la concentration

. o +m +m . .
électronique, si bien que les rapport n?)(({m—)l) et n(n)éx) ) sont indépendants de cette derniére;

ils varient alors selon 1’énergie de la collision ou, en supposant que cette énergie obéit a une
distribution en température connue (distribution de Maxwell par exemple ...), selon la tempéra-
ture. Nous montrons sur la figure 3.1 deux exemples, pour 'oxygéne et le fer ; comme on pouvait
s’y attendre, plus ’élément est ionisé, plus la température qui favorise son existence est grande.
On remarque aussi qu’il ya une plus grande co-existence des états ionisés du fer que de ceux de
Ioxygeéne. L’ion O VII est, d’aprés cette courbe, pratiquement le seul état d’ionisation possible
pour 'oxygéne entre 600000 K et 1000000 K. Au-dessus d’environ 10 millions de degrés, aucun
électron n’est plus lié au noyau de ’atome d’oxygéne.

I11.2.3 Equilibre d’excitation : "Ci )
2. quilibre d’excitation : =i
L’équilibre d’excitation est calculé en fonction de la densité électronique et de la température

en résolvant les équations du bilan détaillé suivantes pour j=1,..,n :

). 30 b g 308+ 3 Ry 3 ) =
A 7

1<j i<j
D (X [ne-Cfj 4 np.CP1+ ) - n(X;™). Ay + > n(X;7™).Ry (3.80)
% 1>] 1<j
soit
perte = gain
ou :
- neC’;-",Z- représente la probabilité de passer de I'état j vers ’état i par une collision électro-
nique.

- anﬁ ; représente la probabilité de passer de 1’état j vers I’état i par une collision protonique.
— R;; est la probabilité de transition de I’état i vers I’état j induite par un photon.
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Chaque courbe représente la fraction %avec X = O pour loxygéne et Fe pour le fer.
L’état d’ionisation est représenté par la notation spectroscopique pour l'oxygéne ("O I’ par
exemple, avec m=1) et par le 'numéro d’ionisation’ pour le fer (9 =Fe IX, pour l’atome de fer 8
fois ionisé). D’aprés Arnaud and Rothenflug (1985) et Arnaud and Raymond (1992) pour les

états fortement ionisés du fer.

F1G. 3.1: Population relative des états d’ionisation de Poxygéne (a) et du fer (b) en fonction de la température.

— Aj; est la probabilité de transition radiative spontanée de ’état j vers I’état i.
Par suite de I’hypothése d’un rayonnement optiquement mince, on néglige les termes d’absorption
et d’émission induites. Si I’on néglige aussi les collisions avec les protons, le systéme d’équations
& résoudre devient donc :

n(XF™) [ne. Y CSi+ Y Ajil =D n(X[™Mne.CEy + > n(X;™). Ay (3.81)
% 1<j i 1>7

Le résultat d’un tel calcul est montré dans la figure 3.2 pour I'ion O VI. La probabilité d’auto-

ionisation des niveaux a été aussi incluse. Logiquement, plus la température et la concentration

électronique sont grandes, plus les états excités de 'ion ont de chance d’étre occupés. Néanmoins,

I’état prédominant reste ’état fondamental de I’ion. Remarquons aussi que la dépendance en den-

sité est moins marquée que celle en température.

Nous avons indiqué sur la figure 3.3 les premiers niveaux de I'ion O VI et les coefficients des
transitions possibles, & 'exception des desexcitations par collisions électroniques lorsque la tran-
sition concernée posséde déja un coefficient pour I’émission spontanée suffisamment grand (c’est
a dire par exemple la transition 3—2, ou 1—0) pour négliger la desexcitation par collision élec-
tronique. Notons que dans le cas des collisions électroniques, il ne faut pas oublier de multiplier
les coefficients par la concentration électronique qui est de l'ordre de 10'® cm™3 dans ’atmo-
sphére solaire. Malgré cela, une rapide comparaison des probabilités de décroissance radiative et
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L’indexr des niveaux est inversé tel que le niveau labelé "/0" est le niveau fondamental de l’ion.

F1G. 3.2: Equilibre de population des 40 premiers niveaux de Iion O VL.
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Fic. 3.3: Diagramme des premiers niveaux de 'ion O VI

collisionnelle montre que 1’on peut légitimement s’attendre a ce qu'un ion excité se désexcite le
plus souvent par I’émission spontanée d’un photon. Ainsi, pour une concentration électronique
de 1.10'9 électron par cm?, la probabilité que le premier état se desexcite spontanément est 1
million de fois plus forte 4 30 000 K (et presque de 10 000 000 & 1 000 000 K) par rapport a une
desexcitation électronique. De méme, le temps de vie de ce niveau est environ 5 millions de fois
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plus court vis & vis de la désexcitation spontanée que par rapport & une excitation par collision
électronique vers n’importe quel niveau supérieur.

Considérons maintenant uniquement les 3 premiers niveaux de l’ion O VI. En ne considérant
que les termes mentionnés ci-dessus (excitation collisionnelle & partir du fondamental, et décrois-
sance radiative vers ce fondamental), on a les équations

O+5 .C¢
n(OiH’)) - M (3.82)
Ay
O+5 ece
n(05%) = M (3.83)
Ao
soit
n(0§%) +n(0F°) +n(05°)  n(OF°) +n(OF®) + n(0F°)" Avg '
neCgy
: 3.85
Ao (3.85)

puisque n(OF°) est largement majoritaire.

La figure 3.4 montre la comparaison des résultats d’un tel calcul avec ceux obtenus en tenant

)

)
T5

Zi n(0;

+5
J
i

n(O}

temperature

Les fonctions f(1) et f(2) représent les rapports de la population des niveauz 1’ et 2’ a la
population totale de ’ion O VI. Le label ’simplifié’ indique que ces rapports ont été calculés
dans l'approximation d’un modéle ¢ 3 niveauz, en ne considérant que les transitions
importantes & partir et vers le fondamental.

Fi1G. 3.4: Erreur commise sur la fraction de population de I'ion OVI pour un modéle a 3 niveaux.

compte de toutes les transitions pour les 40 niveaux. Pour n, = 5.10° em ™3, lerreur commise ne
devient appréciable qu’a partir de 400 000 K. Néanmoins, méme au dela de cette température la
fraction d’ion O VI qui est dans le premier niveau reste proportionelle & la concentration électro-

nique dans une bonne approximation (c’est & dire tant que la densité électronique est suffisante
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pour négliger les autres processus d’excitation du niveau 1). De telles raies, formées principale-
ment par collision électronique & partir du niveau fondamental suivi d’une décroissance radiative
spontanée vers ce niveau sont appelées raies de résonance. En revenant a 1’équation 3.77, puisque

le comportement de la fonction de contribution vis & vis de la concentration électronique dépend

X;m
du terme ::E—X%m;é (en supposant %Ij) ~ c¢st), on note alors que la fonction de contribution

relative & ces raies est indépendante de la densité électronique, ce qui confirme notre discussion
a la fin du paragraphe I1.2.1.

Outre les raies de résonance (type 1), on peut distinguer deux autres catégories de raies d’émis-
sion en étudiant leur comportement avec la concentration électronique : les raies interdites (type
2), et les raies permises excitées a partir de niveau métastable (type 3). Les raies interdites cor-
respondent & une transition radiative vers le niveau fondamental mais & partir d’'un niveau qui a
un grand temps de vie vis & vis de cette décroissance; les termes collisionels de décroissance ne
sont alors plus négligeables. Quant aux raies dont le niveau supérieur est principalement excité
a partir d’un niveau métastable (le temps de vie radiatif du niveau inférieur est grand), leur
intensité dépend a la fois des collisions électroniques qui peuplent le niveau inférieur métastable,
de celles qui peuplent le niveau supérieur, et enfin de la (non) stabilité de leur niveau inférieur.
Un exemple pour chacune ces trois raies est montré sur la figure 3.5. La transition 2s2p (3P) —
252 (19p) est permise (c’est & dire dipolaire électrique), et son niveau supérieur se forme princi-
palement & partir du fondamental (méme si tous les Ci ; €taient du méme ordre de grandeur, la
supériorité du nombre d’ions dans le fondamental nous ’assure). C’est donc une raie d’émission
de type 1. La raie 2s2p (3P?) — 252 (1S)) (par exemple) est interdite car elle met en cause un
changement du moment cinétique de spin total ; ¢’est une raie d’émission de type 2. Enfin, la tran-
sition 2p? (3P1) — 2s2p (3PY) est bien permise par les régles de sélection. Montrons maintenant
qu’elle se forme principalement & partir de niveaux métastables ; il suffit pour cela de comparer
les probabilités d’excitation électronique (proportionnelles a C’f,j) du niveau fondamental et des
niveaux métastables vers le niveau 2p%(*P1). on a :

| niveau inférieur (1) | 1So | 2s2p CPY) | 2s2p (°PY) | 2s2p (°PY) |
| Cfy(emP.s™') | 1.9742937e-11 | 3.3075043¢-08 | 8.6152039-09 | 8.4647397e-09 |

Ainsi, si la population des niveaux 2p?(3P;) est non-négligeable (ce qui devrait étre assuré
par leur nature métastable), le niveau 2p?(3P;) se crée préférentiellement & partir de ceux-ci, et
la raie d’émission est de type 3.

On a finalement calculé la fonction de contribution définie par 3.77 pour ces raies; le résultat
est montré dans la figure 3.6. Pour toutes ces raies, la dépendance de la fonction de contribution
avec la température est de type gaussienne, avec une largeur conséquente; elle est sensiblement

la méme dans les trois cas, puisque cette dépendance est dominée par le rapport n(n)g;f)n) La
différence réside donc essentiellement dans la dépendance de ces trois fonctions avec la concentra-
tion électronique. Celle-ci est particuliérement faible, et méme constante & partir d’une certaine
concentration, pour les raies permises se créant a partir du fondamental. Les raies interdites,
dont le temps de vie du niveau supérieur est long vis & vis de la décroissance radiative, perdent
rapidement de leur intensité avec I’augmentation de la concentration; logiquement, ce sont les

raies formées & partir de niveau métastables qui en profitent.
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—» permise vers ’état fondamental.
—» interdite.

20 — —» permise, formée depuis un niveau métastable.
2p2 3P0 3P1 3P2
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Les transitions 2s2p (P2) — 25 (1S), 2p* (BPy) — 2s2p (*1X), et 2p* (3P, )— 2s* sont
interdites a cause de la régle 8.20. La transition 2p? (®Py)— 2s2p (PP}) est interdite a cause de
la reégle 8.22. Toutes les transitions ne sont pas incluses sur la figure.

Fic. 3.5: Illustration des 3 types de transitions pour les 8 premiers niveaux de 'ion C III.
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o3| Type |

(a) raie permise.

Type 3

() raie permise se formant principalement 4 partir
d’un niveau métastable.

F1c. 3.6: Principales formes de la fonction de contribution des raies.
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(b) raie interdite.
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Troisiéme partie

Le spectrométre SUMER et le
traitement des données.
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Chapitre 4

SUMER (Solar Ultraviolet
Measurement of Emitted Radiation)

I Introduction

Le satellite SOHO (SOlar Heliospheric Observatory) a été lancé le 2 décembre 1995 et in-

séré dans son orbite autour du point de Lagrange L1 le 14 février 1996. Un point de Lagrange
correspond & ’endroit ol 'attraction gravitationnelle résultante de la Terre et du Soleil égale la
force centripéte requise pour tourner avec ces deux astres; il en existe 5 et le point L1 se situe
4 environ 1% (1,5.10% km) de la distance Terre-Soleil. Comme ce point est instable, 'orbite du
satellite est réguliérement corrigée (environ une fois par mois). Les douze instruments & bord de
SOHO ont ainsi une vue ininterrompue du soleil.
Parmis les douze instruments, trois (CDS, EIT, SUMER) fournissent des informations sur le
spectre solaire jusqu’a 1600 A. Tout d’abord CDS (Coronal Diagnostic Spectrometer) qui prend
des images partielles du soleil dans 'EUV correspondant & des longueurs d’onde coronales. En-
suite, EIT (Extreme-ultraviolet Imaging Telescope) qui prend des images du soleil entier a quatre
longueurs d’onde (171 A : Fe IX-X; 195 A : Fe XII; 284 A : Fe XV; 304 A :Hell). Et enfin SU-
MER (Solar Ultraviolet Measurement of Emitted Radiation), qui est un spectromeétre allant de
330 A a 1600 A.

SUMER est un spectrométre et télescope ultraviolet, construit en coopération par plusieurs
laboratoires dont le Max Planck institut pour I’aéronomie en Allemagne et I'Institut d’Astro-
physique Spatiale en France. L’instrument, dont le directeur scientifique est Klaus Wilhelm, a
été construit dans le but de contribuer & résoudre d’importantes questions en physique solaire
qui ont des répercussions dans 1’étude des relations Soleil-Terre : le chauffage de la couronne,
I’accélération du vent solaire, la structure de la haute atmosphére solaire et sa dynamique. Pour
cela, SUMER donne accés par ’analyse de ses observations spectroscopiques a hautes résolutions
spatiales, temporelles, et spectrales, aux principaux parameétres du plasma et & leur évolution :
la densité, la température, ’abondance des éléments, les champs de vitesses et la topologie du
plasma.

Une description compléte de l'instrument peut étre trouvée dans Wilhelm et al. (1995).

II Description.

11.1 L’optique.

L’instrumentation optique de SUMER est basée sur 2 miroirs paraboliques, un miroir plan
et un réseau sphérique, tous construis en SiC (silicate de carbone), dont les propiétés réduisent
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Detector B

SUMER
Optical Design

360 x 1024 px

26.5x26.5 pm

Entrance
aperture

Grating

R=3.2m ; 3600 / mm 2nd Light trap

e

My Telescope parabola
f=1300 mm; 4.5° A‘E

FiG. 4.1: Schéma optique de SUMER

I’intensité réfléchie pour un rayonnement inférieur a 500 A. Cette instrumentation est représentée
sur la figure 4.1. Le premier axe du télescope construit I'image du soleil sur la fente d’entrée du
spectromeétre, orientée selon 1’axe nord-sud du soleil. Le second axe sert & collimater le faisceau
sortant de la fente (& en faire un faisceau paralléle). Le faisceau est alors dévié par un miroir plan
sur le réseau, qui le réfléchit et le disperse spectralement. Finalement, deux détecteurs collectent
les images monochromatiques de la fente d’entrée. Le détecteur A est centré sur la normale au
réseau et couvre un intervalle spectral de 780-1610 A au premier ordre de diffraction et 390-805
A au deuxiéme ordre. Le détecteur B est décalé de 70,4 mm et couvre un intervalle spectral de
660-1500 A et 330-750 A respectivement au premier et deuxiéme ordre de diffraction. Néanmoins,
comme noté précédemment, la sensibilité de I'instrument au dessous de 500 A est trés faible. Les
différents ordres de diffraction sont superposés sur le détecteur.

Le détecteur produit ainsi une image de la fente avec une dimension spatiale selon 1’axe solaire
nord-sud, et une dimension spectrale.

La rotation du miroir plan change ’angle d’incidence du faisceau et permet ainsi de modifier
la position des longueurs d’onde sur les détecteurs. Le premier miroir parabolique peut aussi
tourner, ce qui permet de construire des images monochromatiques successives de la fente dans
la direction est-ouest solaire, avec une distance minimale entre chaque image de 0,3763 arcsec
(larcsec = 1" = ﬁ degré ~ 720 km sur le soleil pour le point L1), ou de compenser la rotation
solaire. Néanmoins, ce mécanisme n’a été possible que avant octobre 1996 et entre février et
novembre 1999 pour des raisons techniques (Teriaca and Wilhelm, 2001).
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Une fois en vol, les caractéristiques de I'instrument ont été testées et trouvées majoritairement
conformes & celle prédites au sol (Wilhelm et al., 1997).

I1.2 Détecteurs.

Un seul détecteur peut étre utilisé a la fois, et chacun d’entre eux est constitué de 360x1024
pixels. Le revétement des détecteurs change en fonction de la position horizontale (ou spectrale),
comme montré sur la figure 4.2. Du Bromure de Potassium (KBr) recouvre ’aire centrale, ce
qui augmente la sensibilité du détecteur dans lintervalle spectral 900-1600 A. Cette substance
diminue aussi la sensibilité du détecteur aux longueurs d’onde du deuxiéme ordre. Sur les cotés
de l’aire centrale, on trouve des photocathodes nues (sans revétement), alors que les bords du
détecteur sont recouverts d’un atténuateur qui diminue d’un facteur 10 le nombre de coups recus.

1024 pixels

- »

(54,359) (971,359)

360 pixels Bare KBr Bare

(0,0) (269,0) (758,0) (1023,0)

Atténuateur

Fi1G. 4.2: Détecteur.

IIT Données et Corrections.

Les mesures acquises par SUMER sont transférées a la Terre par SOHO. Les données sont
ensuite décompressées et mises a disposition sous forme de fichiers FITS (pour Flexible Image
Transport System) bruts provisoires. De plus, SUMER a la “téte en bas” et les données brutes
ont ’est et 'ouest inversés. Nous avons travaillé avec les fichiers bruts définitifs au format FITS
et d’extension FTS, fournis par la base de données MEDOC (a 'institut d’astrophysique spatiale
d’Orsay), qui sont corrigés de cet effet.
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Typiquement, une mesure va étre caractérisée par la date & laquelle elle a été effectuée, sa du-
rée, la zone regardée (I’étendue longitudinale autour du point de référence repéré par les angles
Y solaire et X _solaire définis sur la figure 4.3), et I'intervalle spectral utilisé. Toutes ces infor-
mations (et bien d’autres) sont disponibles dans les fichiers de données.

Plusieurs corrections doivent étre effectuées et nous les présentons ici. Des programmes de

z

y solaire

f; = angle héliocentrique

Le point O représente le centre du soleil, et le point S représente l’emplacement de SOHO. Le
point 7 visé par SUMER sur le soleil est repéré par les angles _solaire et y _solaire. On a aussi
défini sur cette figure [’angle héliocentrique 0.

Fi1c. 4.3: Géométrie.

correction élaborés par I’équipe SUMER sont disponibles et nous les avons bien entendu utilisés.

I11.1 Format des données.

Les fichiers d’extension ".FITS" sont lisibles par le langage informatique IDL (Interactive
Data Langage). Chaque fichier est constitué d'un header ("en-téte ") principal et d’une ou plu-
sieurs tables binaires d’extension (BTE). Chaque BTE est elle-méme constituée d’un header
secondaire et des données associées, classées dans six a treize 'colonnes’ (par convention, mais
qui sont en fait des tableaux a 2 ou 3 dimensions) suivant le mode de transmission des données.

Le header principal contient des informations générales au fichier comme le numéro de la fente
utilisée, la méthode de compression des données, le pointage en coordonnées solaires ou encore
le détecteur utilisé. Dans chaque BTE, les données sont réparties comme suit :

* Les premiéres colonnes sont des tableaux & 2 ou 3 dimensions (spectrale, spatiale, et le cas
échéant, temporelle -qui peut aussi avoir une composante spatiale) contenant les observations.
Ainsi la valeur de ’élément (0,1,2) du tableau est le nombre de coups regus par le détecteur
pour la troisiéme image du détecteur (ou prise de vue) a U'intersection du 1% pixel spectral (IDL
compte & partir de zéro) et du deuxiéme pixel spatial.

* Les cinq derniéres colonnes de la BTE contiennent des grandeurs spécifiques aux données
de celle-ci, telles que le temps d’exposition de chaque image ou 1’écart temporel entre chaque
prise de données. On trouve notamment dans les informations du header secondaire relatives
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Detecteur Profil spatial

300 3007 o
-100 g
N
200 200 | <
1-200
5
100 100 =
1-300 o
_

0 200 400 600 800 1000 150 100 50 0O

pixel spectral Intensité relative

Profil spectral

1000

870 8380 890 900 910
Lonqueur d'onde (A)

En haut : Image du détecteur A brute (seule 'orientation Nord-Sud, et ’ordre des pizels
spectrauz avec les longueurs d’ondes croissantes ont été rétablis -voir texte) pour une exposition
de 150 secondes, issue du fichier SUM 000312 _074806.FTS. En haut & droite, le profil spatial
moyenné sur les pizels spectrauz, avec ’axe vertical de droite gradué en arcseconde. En bas, le
spectre moyenné sur toute la fente ; l’abscisse est gradué en Angstrém.On y distingue des points

noirs (par exemple, 4 ladresse (448,110)) qui indiquent que le pizel rencontré n’a regu aucun
coup. Ceci peut étre di a un “gap” dans la télémétrie, ou encore & une absence de réponse pour
ce pizel due G une surcharge précédente.

F1G. 4.4: Détecteur SUMER.

aux colonnes d’observation, la longueur d’onde de référence (en angstroem et en pixel) et la
position de référence sur I’axe nord-sud (en arcseconde et en pixel), ainsi que la taille d’un pixel
en longueur d’onde et en arcseconde, ce qui permet de passer des coordonnées en pixels aux
coordonnées physiques. Notons que les pixels de références correspondent au milieu de la zone
du détecteur utilisé, a ’exception du cas oul les 1024 pixels ont étés éclairés et oul le pixel de
référence en longueur d’onde peut se situer n’importe ou. Des routines IDL spécifiques permettant
de lire aussi bien les informations des headers que les données sont disponibles.
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Fi1G. 4.5: Effet de la correction “Flat field”.

I1I1.2 Corrections.
I11.2.1 Non-homogénéité de la réponse du détecteur a petite échelle.

Au dela du changement de la réponse du détecteur en fonction de la longueur d’onde (effet bien
entendu pris en compte pour la calibration radiométrique), cette réponse n’est pas uniforme sur
des échelles inférieures ou égales a 20 pixels. Pour corriger cet effet, SUMER prend réguliérement
une image floue du soleil dans le continu de Lyman (860-900 A) -image “flat-field”- par laquelle
on peut diviser (pour la corriger) une image du détecteur. Cette correction réduit aussi fortement
une variation d’environ 20% de la réponse du détecteur tous les deux pixels spatiaux, créée lors
de la conversion analogique-numérique des données.

Pour le méme fichier que la figure 4.4, nous montrons dans la figure 4.5 ’effet de la correction
flat field pour une partie du détecteur. On voit bien 'effet de la correction, qui amoindrit les
inhomogénéités du détecteur a petite échelle. Notons de plus que la mesure a été effectuée le 12
mars 2000, et par conséquent le détecteur a déja plus de 4 ans d’utilisation.

Cet effet varie dans le temps, puisque la réponse des photocathodes est modifiée avec leur
usage. Aussi, environ un fichier “flat-field” est enregistré par mois. Il est possible d’appliquer
cette correction & bord de SOHO, avant I’envoi des données vers la Terre.

111.2.2 Effet de “temps mort”.

La réponse du détecteur diminue avec le nombre total de coups regus. Lorsque ce dernier ex-
céde 5.10* coups/s, cet effet “temps mort” devient non-négligeable ; il a été mesuré en laboratoire
(Hollandt et al., 1996) avant le lancement de SOHO et peut ainsi étre corrigé. Le programme
adapté a été écrit par Klaus Wilhelm du MPA (Lindau, Allemagne).

On peut voir sur la figure 4.6 que la correction est constante sur tout le spectre.
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Correction de l’effet “temps mort” a l’aide du programme de K. Wilhelm
DEADTIME CORR.PRO. La correction a appliquer a été mesurée en laboratoire par Hollandt
et al. (1996). La correction est ici appliquée a la quatriéme prise de vue du détecteur, toujours
pour le méme fichier.Le nombre total de coups pour cette mesure excéde le seuil d’application de

la correction par un facteur 2.

F1G. 4.6: Correction de effet “temps mort”.

II1.2.3 Baisse locale du gain.

La correction précédente est due au nombre de coups total recu par le détecteur. Ici, il s’agit
d’'un effet similaire mais local. Il survient en général pour l'observation d’une raie d’émission
intense (par exemple, la raie du carbone 2 fois ionisé & 977 A). Cet effet mérite une correction
lorsque le nombre de coups dépasse 10 coups par seconde et par pizel ; de maniére générale, plus
le taux (nombre de coups regus par un pixel par seconde) est grand, plus le gain du pixel diminue,
et donc plus la correction est importante. Cette correction est illustrée sur la figure 4.7; on y
montre le facteur par lequel on doit multiplier la valeur du nombre de coups regus par un pixel
en fonction de cette valeur.

111.2.4 Correction géométrique.

Il y a un effet di a la configuration du spectromeétre dans les deux directions du détecteur
(spectrales et spatiales). Le détecteur déforme faiblement I'image dans la direction spectrale, et
les raies spectrales sont inclinées par rapport a I’axe vertical du détecteur, & cause de ’orientation
relative du réseau. Cette déformation géométrique peut étre elle aussi corrigée par I’emploi du
programme adéquat.(programme écrit par Tom Moran du GSFC - USA-).

D’autres corrections sont envisageables suivant ce que l’on souhaite faire des données. Ainsi,
on peut corriger les raies spectrales de la largeur instrumentale. Finalement, la derniére “correc-
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Le facteur de correction a appliquer o chaque pizel, en fonction du nombre de coups par seconde
recus par ce pizel. Cette courbe provient de mesures effectuées avec le détecteur A, mais elle
s’applique auzr 2 détecteurs.

F1G. 4.7: Baisse locale du gain.
tion” & effectuer est 1’étalonnage radiométrique, et nous y consacrons la section suivante.

I11.3 Etalonnage Radiométrique.

L’étalonnage radiométrique traite de la précision sur le nombre de coups recus par le dé-
tecteur ; ce probléme est délicat. En effet, de sévéres pertes de réponse ont été constatées lors
des précédentes mission spatiale, comme en atteste le débat sur les données d’Amosphere Ex-
plorer E (voir section 2 du chapitre 2). Cette dégradation est principalement due au dégazage
des substances organiques dont les matériaux qui constitue le satellite sont fait, et & leur dépot
sur le détecteur. Pour éviter cela, les détecteurs de SUMER sont réguliérement “nettoyés”, et un
systéme visant a détourner les particules du vent solaire est en place.

En fait, avant la perte de controle de SOHO, aucune dégradation n’a été constatée; cepen-
dant, la transformation de la réponse du détecteur en unité physique a subi des améliorations,
ceci expliquant qu’il y ait plusieurs données disponibles pour cette opération. Les données les
plus récentes sont alors les plus performantes. La perte du satellite a résulté en une baisse de
réponse des détecteurs, estimée dans un premier temps a 43% (Wilhelm et al., 2000), puis révisé
a 31% (Wilhelm et al., 2002). Les fichiers de calibrations des différentes époques sont choisis
grace a l'utilisation de mots-clef dans le programme de correction. L’incertitude sur les valeurs
physiques (il s’agit le plus souvent de radiance, exprimée en quantité d’énergie par seconde, par
unité de surface, et par unité d’angle solide) est estimée & :

- 15% avant la perte de SOHO et 33% aprés pour le détecteur A au premier ordre.

~ 20% avant la perte de SOHO et 36% apres pour le détecteur B au premier ordre.
Les courbes d’étalonnage ont initialement été mesurées avant le lancement du satellite a l'aide de
rayonnement synchrotron (Hollandt et al., 1996). Les améliorations successives ont été obtenues
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F1G. 4.8: Radiométrie de SUMER. Crédit :Teriaca and Wilhelm (2001)

en vol, a l’aide de flux d’étoiles, et de méthodes utilisant les rapports d’intensité de raies (Wilhelm
et al., 1997). Une comparaison avec I'instrument SOLSTICE (Wilhelm et al., 1999) a aussi été
utilisée. La figure 4.8 montre la réponse spectrale des détecteurs A et B et leur incertitude
relative. Les barres horizontales indiquent I'ordre de diffraction. La réponse des photocathodes
en Bromure de Potassium est en trait plein, celle des photocathodes nues en pointillés. Les
indications after/before se référent respectivement a avant et apreés la perte de SOHO.

Notons que 'instrument, en pointant loin du soleil, a mesuré un fond continu d’environ 2.10~5
coups/s/px qui est négligeable devant le flux solaire. La diffusion, elle aussi estimée d’aprés des
mesures est de la méme maniére négligeable.

II1.4 Etalonnage en longueur d’onde.

Il s’agit d’un probléme particulier ; aucun systéme d’étalonnage spectral de SUMER n’est dis-
ponible & bord de SOHO. La nécessité de disposer d’'un bon étalonnage se manifeste notamment
si 'on désire obtenir des vitesses doppler absolues ; dans une moindre mesure, mais néanmoins
essentielle, meilleur est I’étalonnage en longueur d’onde, plus I'identification des raies est précise
et facile.

Théoriquement, la position du rayonnement sur le détecteur est gouvernée par 1’équation de
diffraction

mA = [(sinf + sina) (4.1)
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ou m est ’ordre de diffraction, [ est la longueur caractéristique du réseau, @ est ’angle d’incidence
sur le réseau, et a est ’angle que fait la normale du réseau avec la droite qui relie son centre &
celui du détecteur. Pour le détecteur A, sina = 0, et sina = d‘}‘—;B pour le détecteur B avec d4,p
la distance entre les centres des 2 détecteurs et fy la distance focale du réseau a A. On peut relier
la variation de la longueur d’onde & celle des pixels spectraux en différenciant I’équation 4.1 (et

en supposant 6 constant)

= o5 4, (4.2)
m

11 suffit alors de relier da 4 la taille des pixels spectraux P,
f \Aa = Py (4.3)

et de prendre en compte le changement de la distance focale avec la longueur d’onde

r r

= = :
14+ cosf® 4 I \/1 _ (mTA — sina)?

(4.4)
La premiére égalité exprime la distance focale pour un réseau sphérique concave de rayon r, et
la deuxiéme est exprimée a 1’aide de 1’équation 4.1.

Pour le détecteur A, o ~ 0, et

1P,
mr

AN =

14 4/1- (@)2] . (4.5)

Cependant, la précision obtenue par cette méthode n’est pas suffisamment bonne, et 1’étalonnage
proposé par l'en-téte du fichier de donnée est basé sur I’identification de raies chromosphériques
d’atomes neutres ou faiblement ionisés & partir de ces équations. Le positionnement des longueur
d’ondes, ainsi déterminé & partir de plusieurs raies, localise les raies & l'intérieur d’une fenétre
de 25px (environ 1,1A) (Wilhelm et al., 1997).

Nous avons présenté dans ce chapitre les caractéristiques du spectrométre SUMER et de ses
données. Les corrections présentées sont courantes et ont été effectuées a l’aide des programmes
distribués.

Nous décrivons dans le chapitre suivant le traitement propre a notre étude.
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Chapitre 5

Traitement des données.

I Introduction.

Outre les corrections instrumentales et 1’étalonnage radiométrique présentés dans le chapitre
4, nous avons préparé les fichiers pour faciliter 1’identification et ’ajustement des raies, dans
un objectif propre & notre étude. A partir d’un fichier de données, on se trouve en général face
& un tableau & 3 dimensions : une dimension spectrale, une dimension spatiale le long de la
fente, et une dimension temporelle (les images successives). Souvent, seule une partie spectrale
du détecteur est disponible. Les spectres sur lesquels nous avons travaillé sont tous moyennés
sur ’ensemble des images disponibles. L’étalonnage en longueur d’onde, tel que décrit ci-dessous,
a été réalisé sur les spectres moyennés sur l'ensemble de la fente (soit environ des aires de 120
arcsecondes? ou 300 arcsecondes?). Finalement, nous avons ajusté et calculé les caractéristiques
principales des raies d’émission pour les spectres moyennés sur ’ensemble de la fente, mais aussi
sur chaque zone de 5 arcsecondes le long de la fente disponible. La chaine de traitement appliquée
aux fichiers est schématisée dans la figure 5.1.
Vu le nombre de fichiers & traiter, il n’était pas pensable de traiter chacun d’eux individuellement
et nous avons mis au point une procédure automatique, pour étalonner les fichiers en longueurs
d’onde, identifier les raies, et les ajuster. La méthode employée est la suivante : nous avons
sélectionné 9 spectres mesurés par SUMER, couvrant U'intervalle spectral 750-1100 A, et jugés
“représentatifs” c’est-a-dire qui ne présentaient pas d’originalité notables. Pour chacun de ces
spectres, appelés dans la suite spectre de référence, nous avons effectué 1’étalonnage spectral et
I’identification des raies “a4 la main”. Nous nous sommes ensuite appuyés sur ces spectres de
référence pour le traitement des autres fichiers (cités parfois comme les fichiers -ou spectres- a
traiter) durant la procédure automatique. L’ajustement des profils réels se fait sur une distance
fixe et déterminée & partir des fichiers de référence, de part et d’autre de la position du pic de la
raie. Cet intervalle sera parfois appelé dans ce qui suit intervalle d’ajustement.
Afin d’étudier le comportement de ’émission solaire EUV dans le temps, nous avons regardé 786
fichiers de SUMER représentant des mesures dans l’intervalle spectral qui nous intéresse de 1996
4 2000 (phase ascendante du cycle d’activité solaire actuel). Nous avons calculé la radiance de
nombreuses raies et d’intervalles spectraux de 1 Angstroem & partir de ces données, puis classé
ces résultats selon la zone d’émission, identifiée & partir des images du soleil entier prises par
EIT, dans 4 longueurs d’onde extréme ultraviolettes.

IT Choix des zones.

Le but initial de ce traitement s’inscrit dans la perspective d’obtenir des radiances typiques
pour des zones d’émission solaire identifiables depuis la Terre. Nous avons choisi des zones re-
connues dans la littérature depuis de nombreuses années (voir par exemple Vernazza and Reeves
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Fichier FITS.
Nombre de coups par élément du détecteur et par prise de vue.

\
!

/ Moyenne temporelle et spatiale.

Etalonnage spectral et identification. |

I

I

|

I .
des raies.
\

Spectre de référence étalonné Pour chaque fichier,

, intensité spectrale moyénnée sur
en longueur d’onde, couvrant

toute la fente, et sur chaque zone
Vintervalle 750-1100 A.

de 5 arcsecondes.

' Corrélation et étalonnage }
' spectral des spectres & traiter. K

\ 4 \ 4
Intensité pour chaque Intensités et parameétres
moyenne spatiale sur des gaussiens des raies pour chaque
intervalles de 1 A. moyenne spatiale.

Représentation schématique de la chaine de traitement appliquée auxr données SUMER. Les
cadres en pointillés représentent les transformations effectuées, alors que les cadres en trait
plein indiquent les étapes résultantes de ces transformations.

Fi1G. 5.1: Traitement effectué des données SUMER.
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(1978)) et ne nécessitant pas pour leur observation de grandes résolutions spatiales. Nous traite-
rons donc de 3 types de zones d’émission :

— les régions calmes, ou “soleil calme” : on se référera ici aux zones solaire sans activité
magnétique particuliére. Ces zones recouvrent la quasi-totalité du soleil (& l'exception des
trous coronaux) au minimum du cycle. Notons cependant qu’a l'intérieur de ces zones, les
propriétés du plasma ne sont pas homogeénes. Tout d’abord, cette classification s’applique
de la chromosphére & la couronne, et il est évident que le prolongement des structures
horizontales de la basse atmosphére en altitude ne s’effectue pas par une translation le
long de ’axe vertical. Il s’agit ici d’un effet dd a la ligne de visée, et qui est valable quelque
soit la zone observée. Ensuite, en se placant & une méme altitude, 1’échelle de longueur sur
laquelle les propriétés du plasma changent est de maniére générale beaucoup plus faible que
celle des zones définies ici. Notamment, la majeure partie de ’émission de la basse région
de transition et de la chromosphére est concentrée dans le réseau magnétique; a partir de la
haute région de transition (T> 700 000 K), le réseau disparait et la structuration du plasma
est moins bien connue. De plus, la résolution spatiale actuelle est de ’ordre de 700 km,
et 'observation de la configuration du plasma sur cette distance (Feldman, 1983b) laisse
penser qu’il est probable que le plasma soit structuré aussi sur des distances inférieures a
la résolution actuelle. Les points brillants sont de petites zones d’émission intense qui se
répartissent un peu partout sur la surface solaire. Ils sont inclus dans les régions calmes et
les trous coronaux et participent & l'inhomogénéité de ces régions.

— Les trous coronaux : ils s’agit des zones solaires coronales ou les lignes de champ magné-
tiques sont ouvertes sur ’espace interplanétaire, d’ou s’échappe le vent solaire rapide. Par
conséquent, le plasma subit moins de collisions et sa température est plus faible que celle
des régions calmes. Les trous coronaux sont repérés sur les images solaires par une émission
moins intense de la couronne. Il n’est pas encore tout a fait clair & partir de quelles altitudes
(ou température) se forment les trous coronaux; on considére de maniére générale qu’ils
sont observés a partir de la haute région de transition, bien que certains d’entre eux soient
aussi visibles pour des raies se formant & des températures inférieures (par exemple la raie
He I 4 30,4 nm).

— Les régions actives : ce sont les zones qui concentrent 1’activité magnétique. Le plasma y est
plus chaud et I’émission plus forte. Souvent situées au dessus des taches photosphériques,
elles prennent le nom de “plages” dans la chromosphére. Dans la couronne, la disposition
des régions actives, vues en général sous forment de boucle de plasma chaud, est moins bien
corrélée avec la présence des taches au niveau de la photosphére. L’instrument SUMER est
trés sensible, et peu de régions actives ont été observées pour préserver 'appareil (et les
rares fois ou c’est le cas, I’observation est le plus souvent au bord de cette région).

Ainsi, chaque spectre issu des données SUMER a été classé comme émis par une de ces 3 zones.
Pour effectuer cette séparation, nous avons visionné les images obtenues par l'instrument EIT
(Delaboudiniere et al., 1995) les plus proches de la date des mesures SUMER. Le plus souvent,
une image était disponible & moins de quelques heures de cette date. Le programme image_ tool
nous a permis de localiser précisément la zone de pointage de SUMER sur les images EIT et
d’identifier ainsi la ’classe’ dans laquelle ranger les mesures correspondantes.

ITT Etalonnage en longueur d’onde.

SUMER ne disposant pas d’un étalonnage en longueur d’onde absolu, le décalage entre la
longueur d’onde théorique (calculée ou mesurée en laboratoire) d’une raie et celle donnée par
I'instrument résulte a la fois d’effets physiques (effet doppler) et instrumentaux (rotation du
miroir avant le réseau, distance entre le réseau et le détecteur). L’ensemble de ces effets est
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F1G. 5.2: Spectre de référence (990602 033716), étalonné en longueur d’onde de 754 A a 794 A.

difficilement quantifiable, et 1’étalonnage proposé par I’en-téte des fichiers SUMER n’est souvent
pas assez satisfaisant pour permettre 'identification fiable de raies. Nous décrivons ci-dessous
la procédure développée pour palier ces effets. Typiquement, il s’agit dans un premier temps
de calibrer spectralement des spectres mesurés par SUMER et jugés représentatifs, puis de leur
“superposer” les spectres a traiter par corrélation et d’appliquer a ces derniers la graduation en
longueur d’onde du spectre étalonné.

I11.1 Etalonnage spectral des spectres de référence.
Nous avons effectué celui-ci sur la base suivante

1. Calculer une graduation spectrale initiale d’aprés les informations fournies par l'en-téte du
fichier.

2. Repérer grace a cette graduation des raies peu susceptibles d’étre sujettes a un déplacement
doppler. Il s’agit principalement de raies se formant & basse température c’est a dire dans
la chromosphére ; cependant, il n’est pas toujours évident suivant le domaine spectral du
fichier que 'on cherche & étalonner de trouver un nombre suffisant de raies répondant a ce
critére. Dans ces cas 14, un recours a d’autres raies a été nécessaire. Ensuite, un ajustement
linéaire des longueurs d’onde théoriques de ces raies avec les pixels de détecteur ot se trouve
le pic de ces raies conduit & la nouvelle graduation.

Cette procédure revient principalement a calculer une nouvelle résolution spectrale (pas entre 2
pixels spectraux) A partir des raies utilisées pour ’étalonnage. Une vérification visuelle & pos-
teriori permet de s’assurer du bon résultat. On retrouve effectivement les autres raies trés bien
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F1G. 5.3: Spectre de référence(970316 163635), étalonné en longueur d’onde de 893 A 2 912 A.

connues du spectre a des positions trés voisines (en tout cas plus cohérentes qu’avec la graduation
initiale) de leur longueur d’onde théorique. Les en-tétes des fichiers SUMER permettent de locali-
ser les raies a l'intérieur d’une fenétre de 25 pixels ; nous estimons que notre précédure permet de
réduire cet intervalle & environ 10 pixels. Notons cependant qu’il existe souvent un décalage entre
les longueur théoriques et celles réellement observées par les missions solaires (par exemple entre
celles disponibles dans la base de donnée CHIANTI et qui sont issues pour la plupart du Na-
tional Institut of Standarts and Technology -NIST-, et celles mesurées par Feldman et al. (1997)).

Parmi les trés nombreux fichiers dont nous disposions, nous avons choisi 9 spectres de réfé-
rences couvrant lintervalle spectral de 753 A a 1102 A ; aucun spectre n’a été étalonné dans
I'intervalle 794-892 A. Ces spectres sont représentés sur les figures 5.2 4 5.10. Peu de mesures
sur le disque sont faites dans cet intervalle spectral car il est principalement dominé par le trés
intense continu de Lyman (la recombinaison de I’atome d’hydrogéne sur son niveau fondamental)
et par conséquent, peu de raies d’émission sont observables. Pour chacun des fichiers de référence,
un étalonnage spectral a été réalisé selon la procédure décrite. Pour vérifier la graduation cal-
culée, une comparaison visuelle a été effectuée avec les listes de raies d’émission EUV mesurées
par SUMER et identifiée par Feldman et al. (1997) et Curdt et al. (1997). Ces listes de raies
contiennent les longueur d’onde observées et théoriques, ainsi que l'intensité au maximum de la
raie; elles constituent donc un outil trés pratique et siir pour vérifier notre étalonnage.
Finallement, selon les spectres, cet étalonnage peut mener & une graduation relativement diffé-
rente que celle proposée par les informations contenues dans ’en-téte du fichier. Nous re-discutons
de cette différence ci-dessous.

I11.2 Etalonnage spectral des autres spectres.

Parce que le développement d’un algorithme capable de reconnaitre et d’identifier automa-
tiquement les raies d’émission dans un spectre nous paraissait une tache compliquée et surtout
coliteuse en temps, nous avons basé 1’étalonnage de tous les autres spectres sur l'idée que ces
spectres ressemblent suffisamment au spectre de référence, et que la (possible) influence de 1’évo-
lution de l'instrument au cours du temps est négligeable. Dans ce cas 13, la corrélation entre un
spectre non-étalonné et un spectre de référence doit fournir un moyen efficace de positionner les
raies d’émission sur le détecteur.
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F1G. 5.4: Spectre de référence (991006 200918), étalonné en longueur d’onde de 912 A 4 936 A.

On peut présenter le probléme de la maniére suivante :

Soit I™¢f 1e spectre de référence et A"¢f sa graduation. T et X sont le spectre et sa graduation
initiale (déduite de l’en-téte du fichier) a traiter. Nous faisons I’hypothése que ces 2 spectres
enregistrés a des temps et endroits différents sur le soleil se ressemblent suffisamment pour qu’ils
puissent se superposer une fois normalisés. Cette superposition a alors lieu lorsque le coefficient
de corrélation Cpre ; entre les 2 spectres est maximum. La premiére étape consiste a sélectionner
la partie spectrale commune (par comparaison entre A et A\"¢f) aux deux spectres. Ensuite, il
suffit de trouver le Ak qui maximise

'n, 1 AZ(IT’ef I,ref)(IkH—Ak;_T)
¢z LI - Tl Rl (1 - T)?

ou la barre de recouvrement désigne la valeur moyenne et k les pixels spectraux. On a alors en
théorie superposé les spectres, et on peut appliquer la graduation de référence au fichier & traiter.
Cette maniére de procéder suppose aussi que le pas entre 2 pixels spectraux, ou résolution spatiale,
est le méme dans les 2 fichiers. Celle-ci peut changer en fonction de 1’état de l'instrument ;
néanmoins, au vu des résultats, I’erreur possible commise en faisant cette hypothése reste faible.

CI’I‘Ef I Ak

IT1.3 Reésultats et discussion.

Cette méthode, si elle s’est révélée trés utile et relativement efficace implique néanmoins
quelques limitations ; elle ne fonctionne que si les spectres & traiter sont “suffisamment proches”
(corrélés) avec les spectres de référence. Par conséquent, les spectres enregistrés au-dessus du
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F1c. 5.5: Spectre de référence (970206 083412), étalonné en longueur d’onde de 936 A 2953 A.

limbe solaire ne peuvent pas étre traités avec les spectres de références que nous avons calibré.
De plus, il faut que la forme des spectres corrélés soit suffisamment singuliére pour éviter toutes
mauvaises corrélation ; il n’est pas forcément facile de distinguer 2 raies, et c’est pourquoi la
corrélation est d’autant plus performante si I’on réduit les intervalles spectraux des 2 spectres a
des valeurs similaires (sachant que l’erreur en longueur d’onde du spectre & traiter ne peut guére
excéder 2 A), et si cet intervalle est suffisamment grand pour contenir I'information nécessaire a
cette bonne corrélation.

Nous montrons 2 exemples d’étalonnage par corrélation sur les figures 5.12 et 5.13. Les spectres
en rouge sont les spectres des fichiers & traiter, alors que les spectres en noir sont les spectres
de références utilisés pour la corrélation. La graduation de référence, celle qui est appliquée aux
2 spectres, est en bas alors que nous avons indiqué pour information la graduation initiale du
spectre a traiter en rouge.

Les coefficients de corrélation obtenus pour ces 2 exemples sont respectivement 0.94 et 0.76 (la
corrélation a été effectuée avec une échelle linéaire). L’étalonnage de tous les spectres pour les-
quels le coefficient de corrélation était inférieur & 0.8 a été vérifié visuellement, ainsi que lorsque le
coefficient de corrélation était supérieur a 0.8 mais que le décalage maximum entre la graduation
initiale et celle déduite de la corrélation était supérieur & 0.3 A, pour un intervalle de corrélation
inférieur 2 10 A. Sur un total de 1369 corrélations réalisées, 134 ont été ainsi exclues de nos
résultats.

Sur la figure 5.12, on note que le bon accord des 2 graduations a 780 A se dégrade tel qu'il
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F1c. 5.6: Spectre de référence (991024 000108), étalonné en longueur d’onde de 953 A 2989 A.

existe une différence d’environ 0,2 A vers 760 A ; on comprend alors la nécessité d’étalonner les
spectres afin d’identifier les raies. Les traits verticaux en pointillés représentent les longueurs
d’onde (en accord avec la graduation du spectre de référence) des raies identifiées et a traiter;
il y a un trés bon accord entre ’emplacement théorique des raies indiqués par ces traits et leur
position réelle sur le spectre & traiter. Sur la figure 5.13, il y a un grand décalage entre les 2
graduations, d’environ 0,4 A. Comme sur la figure 5.12, emplacement théorique des raies cor-
respond trés bien & leur position réelle.

Dans le but de déceler une éventuelle tendance dans 1’étalonnage spectral contenu dans les
en-tétes des fichiers SUMER, nous avons comparé la nouvelle graduation calculée par corrélation
et appliquée par nos soins aux spectres avec les graduations déduites de ’en-téte des fichiers.
Tout d’abord, la figure 5.11(a) montre les pas en longueur d’onde entre 2 pixels spectraux d’apres
I’en-téte des fichiers. Nous avons utilisé des triangles pour les spectres enregistrés sur le détec-
teur B, et des losanges pour les spectres enregistrés sur le détecteur A. La courbe en pointillé
représente la relation de dispersion 4.5 du chapitre 4 pour le détecteur A. Enfin, les traits pleins
horizontaux représentent les pas spectraux déduits de notre traitement ; la longueur de ces traits
couvrent le domaine de longueur d’onde ot ils sont appliqués.

Les pas spectraux contenus dans les en-tétes sont calculés & partir d’'un étalonnage réalisé avec
des raies chromosphériques. On note la méme tendance pour ces valeurs que celle indiquée par
la relation de dispersion ; par ailleurs, la majorité des valeurs est inférieure a la courbe (c’est le
cas pour tous les spectres enregistrés sur le détecteur A) et il existe une plus grande disparité
pour les pas spectraux des spectres enregistrés sur le détecteur B. Les valeurs déduites par cor-
rélation avec les spectres étalonnés de notre traitement sont en bon accord. Sur la figure 5.11(b),
nous avons tracé la différence entre les pas spectraux issus de notre traitement et ceux issus des
en-tétes des fichiers, en fonction du temps. Les mémes symboles que dans la courbe précédente
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F1G. 5.7: Spectre de référence (991005 163038), étalonné en longueur d’onde de 971 A a 1007 A.

ont été choisis pour les détecteurs A et B. Si une différence de 5.1073 A peut sembler faible,
il faut garder & l'esprit que sur 300 pixels, ’écart entre les deux graduations calculées avec ces
pas spectraux atteint 0.15 A. Méme si l'on peut remarquer qu’aucun changement n’est visible
entre avant et aprés la perte du satellite, il n’est pas possible sur cette figure de discerner une
tendance. L’étude de cette différence en fonction de la longueur d’onde de référence et du pixel de
référence ne nous a pas plus apporté d’indications. En fait, I’ensemble des facteurs contribuant
4 la relation de dispersion est trop compliqué pour étre pris en compte de maniére exacte.

IV Identification et Ajustement des raies

IV.1 Identification.

L’identification des raies a été réalisée sur les spectres de référence principalement d’aprés
les travaux de Feldman et al. (1997), Judge et al. (1997b) et Kelly (1987). Une fois les spectres
étalonnés, nous nous sommes servis des longueurs d’onde centrales et des intensités relatives des
pics pour procéder a l'identification; nous avons gardé les raies qui étaient identifiées dans au
moins 2 des travaux précédemment cités, et pour lesquelles le moins d’ambiguité était possible.
Nous avons aussi vérifié qualitativement que les paramétres atomiques de la raie (notamment
I’abondance et le coefficient d’émission spontanée) correspondaient & I'intensité observée. Ainsi,
il subsiste peu d’incertitudes sur les raies identifiées. Postérieurement & ce travail, Curdt et al.
(2001) ont publié des spectres mesurés par SUMER avec une liste de raies identifiées trés com-
pléte; les spectres et la liste de raies sont disponibles sur le web sous forme de fichiers binaires.
La comparaison, cette fois-ci quantitative, de leur travaux avec notre étude montre un trés bon
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F1c. 5.8: Spectre de référence (961113 230507), étalonné en longueur d’onde de 1007 A a1033 A.
accord.

Une fois que le spectre & traiter a été "superposé" avec le spectre de référence correspondant, on
connait théoriquement ’emplacement des raies d’émission. Cependant, pour prendre en compte
les possibles décalages entre cet emplacement théorique et la position réelle du pic de la raie
(dus par exemple a un effet doppler différent, ou a une erreur dans la procédure d’étalonnage),
nous avons décidé d’encadrer la position du pic de la raie. Ainsi, le programme repére d’abord le
maximum du pic de la raie, puis ’ajustement du profil de la raie se fait sur une distance fixe de
part et d’autre de ce pic. Cette distance est signifiée sur les figures 5.2 & 5.10, par le surlignage en
rouge des zones a ajuster. Ces figures montrent les spectres qui nous servent de spectre de réfé-
rence pour le traitement automatique des autres fichiers. Ces spectres ont été corrigés des effets
instrumentaux et ils représentent le nombre de coups moyenné sur toute la fente et en images,
converti en photon/m?/s/sr/A. Nous y avons indiqué en rouge de nombreuses raies ; la plupart
d’entre elles sont identifiées, comme en témoigne le nom de l’ion émettant et la longueur d’onde
centrale, tandis que certaines d’entre elles, indiquées par un '00’ pour le nom de l'ion émettant,
ne le sont pas. Nous avons cependant quand méme décidé de les traiter, car si la présence de ces
raies est confirmée lors du traitement des autres fichiers, il sera alors plus facile de les identifier
(notamment en obtenant une information sur leur température de formation par comparaison
avec d’autres raies du spectre déja identifiées). Au total, 181 raies sont présentes.

Sur les spectres présentés (figures 5.2 a 5.10), plusieurs raies se démarquent assez peu du ni-
veau du continu; ce sont généralement des raies se formant & des températures assez élevées,
et donc susceptibles d’avoir une intensité supérieure lorsqu’elles sont observées dans des régions
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F1c. 5.9: Spectre de référence (991008 172303), étalonné en longueur d’onde de 1033 A a1070 A.

plus actives. De nombreuses raies d’émission apparaissent trés nettement et ce sont ces raies
qui apporteront le plus d’information. Certaines raies sont susceptibles d’étre mélangées avec
d’autres ; nous les présentons maintenant. La raie Mg VIII & 772,26 A (figure 5.2) est mélée a
des raies de N IIT et Al VIIIL. La raie C IT 4 904,10 A (figure 5.3) est mélangée & une autre raie C
IT 2 903.99 A. La raie N IV a 922,02 A (figure 5.4) est mélangée avec une raie de O L. Les raies
He IT 4 942.54 A et S VI 2 944.53 A (figure 5.5) sont respectivement mélangées avec des raies de
Fe III et Si VIIL La raie N I 3 963,990 A (figure 5.6) est mélangée avec une raie Fe III. Les raie
N I1T 2 991,51 A et Ne VI a4 1005,84 A (figure 5.7) sont respectivement mélangées avec des raies
de Fe III et de N III. La raie S IIT 4 1012,53 A (figure 5.8) est mélangée avec une raie de Fe IIL.

IV.2 Ajustement et calcul d’intensité.
IV.2.1 Le profil.

La méthode d’étalonnage en longueur d’onde présentée ci-dessus permet de borner l’em-
placement des raies avec suffisamment de précision. Nous avons ensuite utilisé une procédure
d’ajustement par moindres-carrés afin de déterminer les caractéristiques principales de la raie
(longueur d’onde centrale, intensité, largeur doppler,..). Les fonctions que l'on peut ajuster sur
des raies d’émission sont caractéristiques des conditions physiques ou elles se forment ; ainsi, le
profil d’une raie optiquement mince de la haute atmosphére solaire correspond & un profil gaus-
sien, la température du milieu I’emportant sur I’élargissement de la raie par collision. Néanmoins,
toutes les raies que 'instrument SUMER peut mesurer ne sont pas nécessairement optiquement
minces ; par exemple, les photons émis lors des transitions d’un électron de ’atome d’hydrogéne
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F1c. 5.10: Spectre de référence (961125 183456), étalonné en longueur d’onde de 1069 Aa1102 A

peuvent étre diffusés plusieurs fois avant de s’échapper de I’atmosphére. Dans ce cas 14 les pho-
tons émis au centre de la raies et dans ses ailes n’ont pas la méme histoire (notamment parce
que une fois émis, ils n’ont pas la méme probabilité d’étre absorbés par la transition inverse), et
il faut alors traiter le transfert radiatif de la raie sur son profil spectral non-intégré. De méme,
les raies d’émission atomique (d’élément neutre, comme 'oxygéne par exemple) se forment dans
la basse et moyenne chromosphére et l'on peut alors s’attendre & ce que leur profil différe (par
exemple sous 'effet de collisions) d’un profil gaussien. On peut alors utiliser le profil de Voigt,
qui prend & la fois en compte ’effet doppler, la largeur naturelle de la raie (en général négligeable
a haute température), et 1’élargissement par collision.

IV.2.2 Le fond continu.

Un de nos objectifs principaux est d’accéder & l'intensité émergente de ’atmosphére solaire
de la raie; il faut pour cela intégrer le nombre de coups recu par le détecteur sur le profil de la
raie et donc connaitre son profil. Il nous faut aussi prendre en compte le continu. Par "continu",
nous appelons en fait le rayonnement de fond, constitué & la fois par une émission continue
au sens physique du terme (une transition libre-libre ou libre-lié¢) et par la multitude de raies
discrétes d’intensité relativement faibles, et dont la somme donne une allure continue & ’émission.
L’ajustement doit donc nous permettre d’isoler (et de compter) les photons dus & la transition
en question, de ceux du continu (3 la fois physique et apparent) et de ceux des autres transitions
spectralement suffisamment proches pour que les ailes de leur profil respectif puisse se superposer.
Et finalement, puisque nous appliquons le traitement ’en chaine’, ’ajustement nous permet aussi
de vérifier qu’il y a bien une raie (notamment par la qualité de la superposition du modéle avec
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Fi1G. 5.11: Etude de la graduation spectrale.
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FiG. 5.12: Corrélation du spectre "970123,205751" avec le spectre de référence "990602,033716".

la mesure).

Ainsi, on peut choisir un profil gaussien ou de voigt plus un continu. La soustraction de la
contribution du continu & 'intensité de la raie n’est pas un probléme facile. Quelle valeur pour
ce continu ? Si ’on ’laisse’ la procédure d’ajustement choisir, celui-ci prendra la valeur tel que le
profil total (continu + le profil en émission) s’ajuste au mieux avec le profil observé de la raie.
Nous avons testé cette solution, et elle méne & des valeurs du continu extrémement disparates
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Fi1c. 5.13: Corrélation du spectre "970317,000603" avec le spectre de référence "991006,200918".

pour des raies différentes mais trés proches les unes des autres, allant d’une valeur nulle & une
valeur trés proche de l'intensité a la base de la raie; ces variations ne semblent pas étre physiques
mais plutot dues a l'exigence de minimisation de 1’écart entre le modéle et la mesure. Méme si
Pémission continue (par exemple celle du continu de Lyman de I'atome d’hydrogéne) n’est pas
constante en fonction de la longueur d’onde, on peut considérer que sa variation sur 'intervalle
spectral de la raies est suffisamment faible et choisir alors un continu constant. Nous avons décidé
de fixer la valeur du continu a la valeur du 'fond’ observé a coté de la raie.

IV.2.3 Discussion.

Pour nombre de raies, ’hypothése optiquement mince (tous les photons émis s’échappent de

Patmosphére sans absorption) a laquelle correspond un profil gaussien n’est qu’une approxima-
tion que nous faisons car elle est nécessaire pour le calcul de la mesure d’émission différentielle.
Cependant, des écarts & ce profil existent et parfois tous les photons émis par la raie ne peuvent
pas étre pris en compte par un simple profil de Gauss; un profil de Voigt est alors plus ’perfor-
mant’. Théoriquement, si la raie est optiquement mince, le profil de Voigt tend vers un profil
gaussien. Cependant, une valeur fixe du continu peut entrainer une augmentation ’artificielle’ de
la largeur de collision de la raie, si la valeur choisie du continu est en fait plus faible que sa vraie
valeur. De méme, ’existence de petites raies proches de la raie principale, et ne représentant a
peine que quelques pour cents de l'intensité totale peut amener & une confusion entre les 2 profils
(en augmentant par exemple les ailes de la raie).
L’étude détaillée d’'un exemple individuel peut permettre de trancher entre les différents cas,
mais dans le cas d’un traitement routinier, il nous faut choisir une procédure qui réponde & un
compromis de généralité (la procédure doit étre capable de traiter le maximum de raies) et de
précision. Tout d’abord, une distance autour de la position du pic de la raie a été déterminée a
partir des fichiers de référence. C’est sur cette distance fixe (d’ajustement) que nous recherchons
I’accord entre le profil réel et la fonction théorique.

Nous avons testé ’ajustement de plusieurs raies d’émission par des profils de Gauss et de Voigt.
Pour les raies les plus intenses, qui se démarquent bien du continu, les deux profils donnent
des résultats similaires sur l'intensité de la raie et la largeur doppler. Pour les raies de faibles
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intensités, le profil de Voigt donne de meilleurs résultats; cependant, ’ajustement par ce profil
est capable de donner des paramétres crédibles du profil, alors qu’une vérification visuelle montre
que l'ajustement a échoué. Ainsi, lors du traitement routinier, I’ajustement des raies d’émission
par un profil de Voigt donnerait de meilleurs résultats dans ’ensemble, mais conduirait aussi a
des résultats faux. Un ajustement par un profil de Gauss échouera plus souvent, mais il sera plus
sélectif. Pour résumer, le profil de Voigt permet d’ajuster plus de raies mais peut aussi fournir
de mauvaises informations, alors que le profil de Gauss, tout en fournissant moins de résultats,
permet d’obtenir des informations plus fiables. Cet argument est d’autant plus important, que
nous avons aussi ajusté les raies sur des spectres moyennés uniquement sur 5 arcsecondes au
lieu d’utiliser la longueur totale de la fente. Dans ces spectres, le bruit est plus important, et
un ajustement par un profil de Gauss commet moins d’erreur. Nous avons donc ajusté les raies
d’émission avec un continu constant et un profil de Gauss.

Les raies de la série Lyman de I’hydrogéne sont trés éloignées de gaussiennes. Certaine d’entre
elles peuvent avoir leur pic en absorption. Ils ne faut donc pas s’attendre a un bon accord entre
le profil réel et celui ajusté pour ces raies.

IV.2.4 Reésultats.

La figure 5.14 présente le résultat de 'ajustement de raies pour le fichier "970123 205751". Le

profil total est en rouge, le continu en bleu, et le simple profil de Gauss en vert. Premiérement,
il faut remarquer ’aspect sensiblement différent de ce spectre avec celui de la figure 5.12; le
spectre présenté ici est beaucoup plus bruité. La raison en est la zone spatiale sur lequel le
nombre de coups recus par le détecteur a été moyenné. Dans la figure 5.12, toute la zone solaire
observée (soit environ 120 arcsecondes) est utilisée, tandis qu'’ici le spectre est moyenné sur
simplement 5 arcsecondes. Par conséquent, ’ajustement des raies les plus faibles en intensité a
échoué (par exemple pour les raies émises par I'ion Mg VIII). Le cas de la raie O I & 775,32 A est
plus ambigu ; la procédure d’ajustement fournit les paramétres de la raie, alors que la courbe
montre bien que 'ajustement a échoué. Dans ce cas 14, on peut choisir des valeur limites pour
lesquelles on considére ’ajustement comme réussi. Notamment, la valeur de ’écart quadratique
entre l'ajustement et le profil réel , ou la valeur de la largeur doppler de la raie indiquée par
les paramétres du profil ajusté permet de maniére assez rigoureuse de ne garder que les bons
ajustements. L’échelle en logarithme peut s’avérer trompeuse, et nous avons reproduit en échelle
linéaire sur la figure 5.15 les ajustements des raies émises par les ions N II, S X, et O IV. De
maniére générale et logiquement, plus la raie se démarque du continu et plus le rapport signal
sur bruit est élevé, plus les paramétres de la raie fournis par ’ajustement seront représentatifs
du profil réel.
Cependant, pour plusieurs raies, ’ajustement a systématiquement (ou presque) échoué. Ces raies
ont en général un rapport (intensité au pic de la raie)/(intensité du continu) faible, ce qui est la
principale raison de 1’échec de ’ajustement ; certains intervalles sur lesquels ont lieu I'ajustement
(et fixés d’aprés les fichiers de référence) sont trop peu importants pour permettre de résoudre
correctement l’accord entre le profil théorique et celui observé. Pour ces raies (60 en tout), il
subsiste la valeur de l'intensité intégrée directement sur les intervalles d’ajustement.
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Conclusion.

Dans cette partie, nous avons présenté le télescope et spectromeétre spatial SUMER et les don-
nées qu’il fournit. Nous avons ensuite décrit la procédure automatique utilisée pour obtenir les
paramétres physiques observés qui nous intéressent, en en présentant les avantages et les inconvé-
nients. Cette procédure a permis d’aborder les problémes d’étalonnage spectral, d’identification
des raies, ainsi que le probléme classique mais non évident d’ajustement des raies. Finalement,
ce traitement fournit 'intensité et les paramétres gaussiens des raies identifiées pour des mesures
allant de 1996 a 2001, soit sur la phase ascendante du cycle solaire actuel. Pour chaque fichiers,
I'intensité et les parameétres du profil sont obtenus & partir du nombre de coups regus moyenné
temporellement et sur ’ensemble de la zone observée, ainsi que sur chaque zone de 5 arcsecondes
incluses. La température de formation des raies s’étend d’environ 4.10* K & 106 K.
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Quatriéme partie

Etude de I’émission solaire EUV dans
les régions calmes.
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Chapitre 6

Le réseau.

I Introduction.

La répartition de 1’émission dans la région de transition (TR) est une contrainte importante
pour la modélisation de cette région. La structure la plus visible est celle du réseau qui consiste en
une alternance de zones sombres et brillantes. Les zones brillantes sont co-spatiales avec la fron-
tiére des cellules de supergranulation situées plus bas dans ’atmosphére, et constituent le réseau,
ou les éléments du réseau. Les zones sombres sont appelées cellules ou intra-réseau. L’explication
acceptée pour cette structure est la suivante : la superganulation concentre le champ magnétique
4 ses frontiéres, champ qui confine alors le plasma. Lorsque 1’on s’éléve dans ’atmosphére, cette
structure disparait peu & peu pour laisser place & une configuration spatiale du plasma beaucoup
moins claire. Plusieurs tentatives ont été effectuées pour modéliser la région de transition, dont le
chauffage est souvent pensé pour étre conduit par le réseau. Le modéle de Gabriel (1976) propose
que ’émission de la zone de transition est concentrée dans des tubes de flux magnétiques (les
"funnels") qui divergent avec ’altitude, le chauffage de la TR étant alors causé par la conduction
de la chaleur de la couronne vers les altitudes inférieures. Cette vision est capable de reproduire
les mesures d’émission différentielles au-dessus de 100 000 K mais échoue en dessous. Dowdy
et al. (1986) ont proposé pour remédier a ce désaccord V'existence de boucles de taille inférieure
& 1 arcseconde, dont les pieds se trouvent dans l'intra-réseau et qui contribuent plus & 1’émission
en-dessous de 100 000 K que les “funnels”. D’autres auteurs ont suggéré de prendre en compte
d’autres phénoménes physiques, comme la diffusion ambipolaire, pour résoudre ce désaccord.
Finalement, Feldman (1983b) a introduit les UFS (Unresolved Fine Structure), petites régions
non résolues par les instruments, isolées magnétiquement de la chromosphére et de la couronne,
et responsables de la majorité de 1’émission. Aussi, I’étude de la distribution de I’émission dans
la zone de transition apporte des informations importantes pour les modélisateurs.

II Distribution des intensités et séparation réseau/cellules.

I1.1 Introduction

La distribution des intensités EUV émises dans la région de transition a été premiérement
étudiée avec les données de I'instrument Harvard (SKYLAB) par Reeves (1976). Celui-ci a montré
que l'intensité moyenne des spectrohéliogrammes étudiés constitue une bonne valeur seuil pour
séparer le réseau des cellules. La distribution de l'intensité présente un pic marqué et une queue
vers les grandes valeurs. Reeves (1976) présente aussi des valeurs moyennes sur les parameétres
du réseau et nous les comparerons avec notre travail. Plus récemment, plusieurs auteurs se sont
penchés sur la répartition de l'intensité dans la zone de transition & partir de données SUMER
et CDS. Nous nous y référons dans notre étude.
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I1.2 Les données.

Ici, nous nous proposons d’étudier cette distribution a l’aide des données de SUMER, que

nous avons traitées. Parce que ce traitement est principalement destiné a 1’étude entreprise
dans la partie suivante, et qu’il est coliteux en temps, nous ne retraitons pas les données pour
profiter de la bonne résolution spatiale de I'instrument, mais effectuons notre analyse a partir
des intensités mesurées sur des zones de 5 arcsecondes. L’aptitude des données utilisées ici a
déduire les paramétres du réseau est alors moindre au regard des spectrohéliogrammes issus des
instruments SUMER et CDS. Cependant, cette étude présente l'intérét de disposer de données
issues d'un méme instrument et réparties sur un large éventail d’activité solaire. Ainsi, si nous
pouvons valider les résultats obtenus par comparaison avec la littérature, on pourra accorder
quelques crédits a 1’étude de la variabilité de ces paramétres avec 'activité, que nous étudierons
au chapitre suivant.
Pour chaque fichier, nous disposons de 'intensité de plusieurs raies EUV se formant & différentes
températures et sur chaque zone de 5 secondes d’arc le long de la fente d’entrée de SUMER. Ceci
nous donne des profils spatiaux & une dimension, comme présenté sur la figure 6.2. Ces données
permettent d’étudier la variation spatiale de ’émission avec une résolution de 5 secondes d’arc,
et son comportement au cours du cycle solaire.

I1.3 Distributions.

L’étude statistique des intensités EUV émises par le soleil calme a souvent conduit les au-
teurs a discerner 2 distributions normales, respectivement représentatives des cellules et du réseau
(Gallagher et al., 1998; Harra et al., 2000; Pauluhn et al., 2000). Pauluhn et al. (2000) ont testé
5 distributions : Rayleigh, Maxwell, 2 gaussiennes, Lognormale, Lognormale + gaussienne. Le
meilleur résultat est obtenu en associant une distribution lognormal avec une gaussienne. Parmi
les raies observées, les raies coronales y souscrivaient particuliérement bien. Cependant, ils ont
observé une grande disparité dans la valeur des parameétres gaussiens. Les 2 autres bons résultats
ont été obtenus avec une distribution lognormale seule, puis une double gaussienne. La distribu-
tion lognormale donne un meilleur ajustement mais n’est pas capable de séparer les contributions
du réseau et des cellules. Finalement, I’association de 2 gaussiennes permet cette séparation, et
la surface associée contient environ 80% des intensités; seules la queue de distribution n’est pas
reproduite. En dehors de ce travail, les autres auteurs ont utilisé un ajustement avec 2 gaus-
siennes ; puisque nous cherchons & isoler le réseau et l'intra-réseau, c’est aussi la distribution que
nous allons employer.

Nous avons alors tracé ’histogramme de l’intensité pour y chercher un comportement bimo-
dal. La figure 6.1 montre de telles courbes. Pour tous les spectres disponibles et enregistrés sur
une zone spatiale d’au moins 20 secondes d’arc sur le disque (pour un rayon inférieur a 750”
afin d’éviter de prendre en compte la variation centre-bord), nous avons normalisé les intensités
disponibles (les valeurs moyennes sur des zones de 5 arcsecondes issues du traitement présenté
au chapitre 5) par 'intensité moyenne du spectre, puis compté le nombre de fois oul ces intensités
normalisées étaient comprises dans différents intervalles. Ainsi, le pic & environ 0.052 en ordonnée
dans I’histogramme en haut & droite de la figure 6.1 signifie que 5,2% des intensités avaient une
valeur comprise entre 0,5 et 0,55 fois la valeur moyenne du spectre d’ou elles sont issues.

Les 2 histogrammes de gauche montrent ce résultat pour un ensemble de 9 raies se formant &
moyenne température : N TIT (763.34 A, 764.36 A); N TV (765.15 A); O IV (787.70 A, 790.22
A); SV (786.48 A); O V (758.68 A, 759.44 A, 762.0 A). Ces ions existent principalement a des
températures de 80000 K pour N III, 160000 K pour N IV, O IV, et S V, et 250 000 K pour
O V, et le rayonnement qu’ils émettent provient donc principalement de la région de transition.
L’histogramme du haut utilise des boites séparées par intervalles réguliers linéaires, alors que
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Fi1c. 6.1: Histogramme.

pour celui du bas, nous nous sommes servis d’intervalles réguliers en échelle logarithmique. Ces
courbes ont été ajustées par deux gaussiennes représentées en rouge et bleu, tandis que la somme
est en noir. L’ajustement est globalement bon, bien qu’il ne prend pas en compte la queue de
distribution. Comme Pauluhn et al. (2000), nous avons observé qu’une loi de distribution lognor-
male produit le meilleur ajustement. On peut s’étonner de la différence entre les valeurs du pic
de l'intensité normée du réseau, indiquées sur chaque courbe, selon si I’on a 'rangé’ les intensités
dans des boites de méme intervalle (courbe en haut & gauche) ou non (courbe en bas a gauche).
En fait, les boites utilisées dans le deuxiéme cas sont de plus en plus larges lorsqu’on s’éloigne de
1 vers les valeurs supérieurs; il en résulte que la proportion d’intensité y correspondant augmente
par rapport au cas ol les intervalles sont linéaires, et ainsi une partie de la queue de distribu-
tion est mieux prise en compte par la deuxiéme gaussienne (celle du réseau). Et inversement, la
deuxiéme gaussienne prend alors plus en compte les grandes intensités et correspond mieux au
réseau. Ceci se vérifie, en comparant les écarts entre les 2 ajustements et les histogrammes ; 89%
des intensités sont comprises dans l’ajustement dans le premier cas, et 91% dans le deuxiéme.
La valeur de 'aire totale des ajustements différe de 4% et moins de 1 % par rapport & 'aire de
I’histogramme respectivement pour le premier et le deuxiéme cas. Finalement, les valeurs du chi2
indiquent un meilleur ajustement dans le deuxiéme cas.
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A partir des intensités des raies moyennées, on dispose d’un profil spatial le long de la fente
d’entrée de SUMER, avec une résolution de 5 arcsecondes.

F1G. 6.2: Réseau vu dans la raie N IV & 765.15 A le 15 mars 1997.

Notons que dans la queue de distribution, se trouvent les intensités émises par le réseau, mais
peuvent aussi y figurer des petites ’explosions radiatives’, comme les points brillants. Cependant,
peu de ces phénomeénes ont été vus en inspectant les données et par conséquent ils ne jouent pas
un réle important.

Pour résumer, on constate que le meilleur ajustement de I’histogramme des intensités est réalisé
lorsque les centres des 2 gaussiennes sont de part et d’autres de la valeur 1. De plus, la gaussienne
qui correspond aux faibles valeurs posséde un écart-type plus faible que celle qui correspond aux
hautes valeurs. Et finalement, il existe une queue de distribution vers les grandes valeurs qui ne
peut pas étre reproduite par une loi normale. On retrouve ici les caractéristiques de 1’émission du
réseau et de ces cellules déja décrites par Reeves (1976) et Schrijver et al. (1985), et rapportées
par Mariska (1992). Les deux courbes de droite de la figure 6.1 montrent les histogrammes réali-
sés pour les raies N IV & 765.15 A et Ne VIII a 770.41 A. Alors que I'histogramme de I’ion N TV
correspond tout a fait & celui déduit de plusieurs raies (courbe en haut a droite), celui de I'ion Ne
VIII (qui se forme vers 630000 K) ne montre pas tout a fait la méme allure ; notamment, la queue
de distribution vers les grandes valeurs a nettement diminué. On atteint ici les températures ou
le réseau n’est quasiment plus visible.

II.4 Distinction réseau/cellules.

La principale différence entre les histogrammes présentés ici et ceux issus d’autres travaux
provient des données utilisées. Nous utilisons des intensités qui sont issues de plusieurs mesures,
et avec une résolution spatiale dans une seule dimension. Les autres travaux ont été réalisés a
partir d’image du soleil & 2 dimensions spatiales, mesurées en une seule fois. Ici, seuls les spectres
normalisés (par 'spectres normalisés’, nous appelons les spectres ou l'intensité de chaque zone
a été divisée par l'intensité moyenne) sont directement comparables et peuvent former un en-
semble de valeurs utiles pour en étudier les propriétés statistiques. Les histogrammes que nous
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avons obtenus sont trés similaires & ceux présents dans la littérature (par exemple Reeves (1976)).

Au vu de ce qui précéde, l'intensité seuil séparant le réseau et les cellules peut étre choisie
comme l'intensité normée qui égalise les 2 gaussiennes (suivant Harra et al. (2000)), celle qui
correspond au pic de la distribution associée aux cellules plus son écart quadratique (suivant
Gallagher et al. (1998)), ou nous pouvons directement choisir la valeur moyenne dans chaque
spectre, comme indiqué par Reeves. La définition choisie pour cette limite influence bien stir les
résultats. Puisque les zones 'réseau’ et 'cellule’ ont premiérement été définies & partir de 1’ob-
servation visuelle de spectro-héliogramme, et qu’il n’existe pas de seuil, strict et généralement
accepté, séparant les 2 types d’émission, nous allons nous servir de la valeur moyenne comme du
révélateur permettant d’identifier les zones du réseau et les cellules.

On peut s’en convaincre en regardant la figure 6.2, ott ’on a représenté les valeurs d’intensités de la
raie a 765.15 A en fonction de la distance. La barre horizontale  3,2.10'2 photons/cm? /s /sr/A re-
présente l'intensité moyenne du spectre. En rouge, est représentée la valeur moyenne de 'intensité
calculée sur chaque zone insécable située au dessus ou au dessous de la valeur moyenne. L’ac-
cord est suffisamment bon, et on aurait pu dire pour chaque élément du réseau et chaque cellule.
Notons cependant que si cette méthode permet de séparer le réseau des cellules, certains échan-
tillons de 5 arcsecondes dont l'intensité est proche de I'intensité moyenne de la zone observée
peuvent basculer facilement d’une catégorie & ’autre. L’appartenance de ces échantillons & 1'une
ou 'autre des catégories n’est pas catégorique et il faudra garder a I’esprit ce fait pendant notre
étude.

IIT Caractéristiques générales du réseau.

I11.1 Validation des données.

Premiérement, on peut vérifier que ce moyen de distinguer les zones d’émission appartenant
au réseau de celles appartenant aux cellules est valable. Pour cela, nous avons tracé dans la figure
6.3 la distribution de 'intensité non normalisée pour chaque zone de 5 arcsecondes observées et
pour 2 raies. Nous avons représenté en rouge les intensités émises par les cellules et en bleu celles
émises par le réseau. Pour toutes les raies oul la statistique est suffisante, les histogrammes sont
similaires et on retrouve la distribution symétrique pour les cellules, et celle avec la queue vers
les grandes valeurs pour le réseau. Une autre maniére de valider cette technique est d’étudier non
plus l'intensité de chaque échantillon de 5 arcsecondes, mais l'intensité normalisée moyenne de
chaque zone, quelle que soit leur taille, identifiée comme appartenant au réseau ou aux cellules.
La figure 6.4 montre la distribution de ces intensités normées par la valeur moyenne des spectres
auxquels elles se rapportent, pour 2 raies. On y retrouve une fois de plus, et de maniére plus claire,
les 2 distributions caractéristiques. Notamment, le fait que les 2 pics soient clairement éloignés
de la valeur 1 montrent bien qu’il existe 2 régimes. Ainsi, I’on peut donner quelques crédits a
la distinction effectuée par comparaison & l'intensité moyenne et étudier les caractéristiques du
réseau.

I11.2 Reésultats.

Sur I’ensemble des résultats (voir table 6.1 pour les raies utilisées), nous trouvons que le ré-
seau occupe environ 40% du disque solaire dans la zone de transition. Notons que si nous utilisons
comme seuil d’intensité la valeur médiane des spectres & la place de la valeur moyenne, cette
valeur devient 30%. Reeves (1976), en utilisant l'intensité moyenne comme seuil, a trouvé 46%.
Gallagher et al. (1998), en prenant pour seuil I'intensité correspondant au pic de la distribution
des cellules plus son écart type, trouvent eux aussi environ 50%. L’écart dans le dernier cas peut
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La distribution de l'intensité des zones de 5 arcsecondes appartenant au réseau selon notre
critére est en bleu, tandis que celle appartenant auz cellules est en rouge. Nous avons représenté
dans les couleurs correspondantes l’ajustement de chacune de ces distributions par des
gaussiennes. En noir, la distribution totale est la somme des 2 ajustements. L’abscisse de
Uhistogramme de 763,34 A est en échelle linéaire, alors que nous avons présenté celui de 787.70
A en échelle logarithmique pour comparaison.

F1G. 6.3: Histogramme des intensités pour les raies N III & 763,34 AetOIVa 787,70 A.

s’expliquer par la différence dans le choix de la valeur seuil ainsi que par la meilleur résolution
spatiale de leur étude; si 'on adopte leur critére, & partir de la courbe située en haut a gauche
de la figure 6.1, nous trouvons 51%, en trés bon accord avec leur valeur.

Notre étude indique que ’émission due au réseau contribue pour environ 60% de 1’émission
totale, alors que 40% est le fait des cellules. Ces valeurs sont en bon accord avec celles déduites
des données de I'instrument Harvard & bord de SKYLAB (Reeves, 1976), qui trouve que la contri-
bution du réseau est comprise entre 60 et 70 %. L’étude de la taille des éléments est soumise &
une hypothése d’isotropie spatiale puisque nous ne disposons de résolution spatiale que dans une
direction ; néanmoins, nous trouvons que 60% des éléments du réseau observés ont une taille infé-
rieure & 20 arcsecondes, alors qu’environ 2/5¢M¢ d’entre eux ont une taille de 5 ou 10 arcsecondes.
Seul environ 15% d’entre eux ont une taille supérieure & 30 arcsecondes. La taille moyenne des
parties constituant le réseau a été estimée a 17,5 arcsecondes. Reeves (1976) a calculé la largeur
a mi-hauteur du profil de ’émission dans une zone du réseau ; il trouve pour valeur moyenne 10
arcsecondes, avec une queue allant jusqu’a 30 arcsecondes. L’étude de la taille des cellules est
encore plus biaisée par la méthode employée; en effet, des échantillons isolés de 5 arcsecondes
peuvent avoir une intensité inférieure au seuil et étre alors comptés comme appartenant aux
cellules. C’est le cas pour environ 19% des ’cellules’ observées. Néanmoins, 60% des cellules ont
une taille supérieure & 20 arcsecondes, et 46% une taille supérieure & 30 arcsecondes; la taille
moyenne est estimée & 26,5 arcsecondes. La taille des cellules est généralement estimée & 30 000
km, soit environ 40 arcsecondes ; la différence s’explique par le découpage employée. Ainsi, si ’on
se réfere & la figure 6.2, la cellule comprise entre 305 et 350 arcsecondes se retrouve divisée en
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FiG. 6.4: Distribution de l'intensité normalisée moyenne de chaque zone insécable du réseau et des cellules.

deux cellules de taille inférieure a cause d’une zone dont 'intensité est 1égérement supérieure au
seuil. Nous pensons que la taille des cellules dans notre étude est sous-estimée & cause de ces
échantillons.

Le contraste moyen entre le réseau et les cellules est de 'ordre de 2,5. Le contraste maximum
(le rapport de la plus forte intensité du réseau a la plus faible intensité d’une cellule adjacente)
moyen observé dans chaque spectre est environ 5,5. On observe aussi, qu’avec le ’découpage’
employé, l'intensité moyenne des éléments du réseau augmente avec leur taille, alors que celle
des cellules diminue avec leur taille. Ceci provient en partie par le fait déja expliqué que des
échantillons isolés de 5 arcsecondes, appartenant soit au réseau soit aux cellules, ont une inten-
sité trés proche de celle qui distingue l'une ou ’autre des catégories. De méme, la résolution
employée diminue la possible brusquerie du passage d’une catégorie a ’autre et ainsi, les zones
de 5 arcsecondes trés brillantes ou trés sombres sont adjacentes & d’autre zones appartenant a la
méme catégorie, ce qui contribue alors a la mesure d’une taille non négligeable pour ces éléments.

Rappelons que ces résultats sont issus de ’ensemble de spectres répartis sur I’ensemble de la
phase ascendante du cycle solaire actuel. Les raies les plus présentes dans nos données (dont la
température de formation est inférieure & 350000 K) dominent le comportement total. De méme,
ces valeurs moyennes ne peuvent étre représentatives que pour une activité solaire correspon-
dante & celle de la majorité des mesures, caractérisée par un fyg.7 inférieur & 130. Nous étudions
ci-dessous plus en détail le réseau, en fonction des raies (de la température, et donc de 'altitude),
puis de l'activité solaire.

IV Largeur gaussienne et décalage Doppler dans le réseau.

En utilisant les paramétres gaussiens obtenus lors de ’ajustement des profils sur les zones
de 5 arcsecondes, nous cherchons maintenant & déceler des tendances propres aux cellules et au
réseau. Les paramétres que nous retenons pour notre étude sont la largeur de la raie et le décalage
par rapport a la longueur d’onde théorique. Pour ce dernier, il est important de rappeler que
I’étalonnage en longueur d’onde effectué sur les données SUMER n’est pas absolu ; par conséquent
seule la comparaison des valeurs obtenues a du sens. La figure 6.5 montre les histogrammes des
largeurs gaussiennes et du décalage obtenus dans le réseau et les cellules pour la raie S 'V & 786,48
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F1G. 6.5: Largeur gaussienne et décalage Doppler de la raie S 'V & 786,48 A pour le réseau et les cellules.

A. Nous y avons superposé en rouge un ajustement par une loi normale, qui nous donne une
estimation de la moyenne et de ’écart-type de ces valeurs. Nous représentons ensuite dans la
figure 6.6 le rapport

A)(reseau)
AX(cellule) (6.1)
et la différence
AP (reseau) — A3 (cellule) (6.2)

ol /\Sbs est la longueur d’onde centrale du profil gaussien observé et A\ est la largeur gaussienne
de la raie, pour les raies citées dans la table 6.1, et en fonction de leur température de formation.
Le choix de ces raies est explicité dans la section suivante. La courbe de gauche de la figure 6.6
nous apprend qu’en moyenne, la largeur gaussienne des profils des raies est supérieure dans le
réseau a celle des cellules. La largeur du profil pour les raies étudiées est une combinaison de
la largeur naturelle de la raie (due a l'incertitude quantique) et de 'effet Doppler résultant de
I’agitation thermique. Ainsi, d’aprés la courbe obtenue, la température est plus élevée dans le
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Fic. 6.6: Largeur Gaussienne et décalage Doppler en fonction de la température.

réseau que dans les cellules; ceci n’est pas surprenant puisque le réseau est connu pour étre un
milieu plus rayonnant ol le plasma est confiné par le champ magnétique. Comme déja mentionné,
I’étude réalisée sur le décalage Doppler ne nous permet pas de dire si les raies sont décalées vers
le rouge ou vers le bleu. Néanmoins, puisqu’il est supposé qu’il existe un flux conductif de la
couronne vers la chromospheére, il est naturel de penser que puisque les ions émettant s’éloignent
de nous, les longueurs d’onde des raies observées sont décalées vers le rouge. Judge et al. (1997a)
ont trouvé, en étudiant des données SUMER en période d’activité solaire calme, que les raies
étaient plus décalées vers le rouge dans le réseau que dans les cellules. Nous confirmons ici ce
résultat avec des données réparties sur un large éventail d’activité solaire, puisque la différence
6.2 est majoritairement positive pour les raies étudiées. Ce résultat est néanmoins plus ambigu
pour les raies de 'ion Ne VIII, qui se forment vers Log(T)=5,8; ceci s’explique par le fait que la
structure réseau/cellule s’amenuise & la température principale ot cet ion émet. Une différence
de 0.005 Adans le décalage Doppler correspond & une différence de vitesse d’environ 2 km/s a

765 A.

V Etude du réseau en fonction de la température (donc de I’al-
titude).

V.1 Corrélation des profils spatiaux.

Nous souhaitons ici étudier la structure du réseau en fonction de la température. Pour cela,
on peut comparer les profils spatiaux (toujours & 5 arcsecondes de résolution) de 'intensité de
raies se formant & des températures différentes. Nous montrons sur la figure 6.7 le profil spatial
de l'intensité normée ('intensité mesurée sur chaque zone de 5 arcsecondes divisée par 'intensité
moyenne du profil) pour les raies N III & 763,34 A et 764,36 A, N IV 4 765,15 A, O V a 759,44
A et Ne VIII a 770,41 A, se formant principalement & 100 000 K (pour les 2 raies de N IIT),
160 000 K, 250 000 K et 630 000 K. Ces spectres ont été mesurés le 10 juin 1998 au centre du
disque solaire. Les 2 raies de I’ion N III ont un comportement trés similaire, tant au niveau de la
variation que de la force de cette variation. Ceci indique que ces raies sont certainement émises
par le méme milieu. Les intensités des raies de N IV et O V augmentent et diminuent en méme
temps que celles de I'ion N III mais avec des variations plus ou moins fortes. Ainsi, on retrouve
sensiblement la méme modulation du rayonnement de 80 000 K & 250 000 K. Le comportement
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A gauche, la valeur des intensités normalisées pour 5 raies, calculées sur des intervalles de 5
arcsecondes. A droite, l’image du détecteur correspondante, avec les 4 raies encadrées ; 'axe
vertical correspond a la dimension spatiale, tandis que [’aze horizontal correspond a la
dimension spectrale.

F1G. 6.7: Profils spatiaux comparés le long de la fente de SUMER pour 4 raies (mesures du 10/06/1998, au
centre du disque).

de I’émission de 'ion Ne VIII est le plus différent. S’il suit les augmentations et diminutions
générales, l'intensité de ces variations est nettement moindre, et son profil est assez décorrélé
des autres de 60 & 95 arcsecondes. Et donc, s’il subsiste dans le plasma & cette température un
rappel des structures vues dans le plasma plus froid, il posséde aussi ses propres structures. Sur
I’ensemble des fichiers SUMER, ou ces raies étaient simultanément mesurées, nous avons calculé
le coefficient de corrélation de leurs profils spatiaux. Les profils des 4 premiéres raies sont dans
I’ensemble trés bien corrélés, avec des coefficients supérieurs a 0,9. Les valeurs moyennes des
coefficients par couple de raies sont présentées dans le tableau 6.2, et confirment les observations
de la figure 6.7. La corrélation est trés bonne (0,99) entre les 2 raies de N III; elle diminue un
peu entre les raies de N III, N IV, et O V (0,96), et devient nettement moins bonne entre la raie
de Ne VIII et toutes les autres (0,75). Aucune corrélation entre la variation de ces coefficients et
I’activité solaire n’a été décelée.

V.2 Variation des paramétres.
V.2.1 Définitions.

Nous étudions maintenant la variabilité des parameétres du réseau (taille, contribution,
contraste, ...) en fonction de la température. Pour cela, nous nous servons des résultats ob-
tenus pour les raies listées avec leur température de formation dans le tableau 6.1. Notons que
pour les raies comprises dans 'intervalle [755 A,790 A], une majeure partie des mesures a été faite
simultanément, et se préte donc particuliérement bien & la comparaison. Nous allons notamment
étudier la contribution lumineuse (la proportion de photons émis par le réseau et les cellules par
rapport a l'intensité totale, & ne pas confondre avec ce que nous avons appelé intensité normali-
sée) et la proportion d’espace occupée par chacune des 2 catégories; en suivant Gallagher et al.
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‘ Lambda ‘ Ion ‘ T (K) ‘ Spect. ‘ Ech. ‘ Zone insécable ‘ Ech. réseau ‘ Ech. cellule ‘

1037.02 CII 45000 27 931 222 363 568
763.34 N III 90000 56 2876 681 1085 1791
764.36 N III 90000 58 2961 698 1142 1819
765.15 NIV | 140000 7 4103 968 1562 2541
787.70 O IV | 160000 31 1435 359 959 876
790.22 O IV | 160000 27 1621 376 608 1013
786.48 SV 160000 43 2179 519 840 1339
758.68 ov 250000 53 2784 628 1069 1715
759.44 ov 250000 56 2859 648 1093 1766
762.00 ov 250000 56 2871 668 1096 1775
1031.93 O VI | 280000 29 1123 272 454 669
770.41 | Ne VIII | 630000 70 3684 728 1596 2088
780.33 | Ne VIII | 630000 53 2744 571 1236 1508

Les trois premiére colonnes sont ezplicites - les longueur d’onde sont en A. La quatrieme
colonne indique le nombre de profils spatiaux utilisés. La cinquiéme colonne indique le nombre
de zones de 5 arcsecondes (donc le nombre d’intensités, appelé dans la suite nombre
d’échantillons) total. La siziéme indique le nombre total (réseau et cellules) de zomes insécables
observées au dessous ou au-dessus de l’intensité moyenne dans tous les profils. Les colonnes 7
et 8 indiquent respectivement le nombre de zones de 5 arcsecondes identifiées comme
appartenant au réseau et aux cellules.

TAB. 6.1: Raies utilisés pour I’étude du réseau.

(1998), nous les appellerons ’émission normalisée’ et ’aire normalisée’. Définissons d’abord les

parameétres :

Yonres | Tech(res)
E;‘Liolt Iech(j)

ntot sont le nombre d’échantillons appartenant au réseau et le nombre total d’échantillons

— émission normalisée = % > ol n est le nombre de profils étudiés, nres et

dans le profil i ; I, (j) est Uintensité (en phot/cm?/s/sr) de I'échantillon 3.

— aire normalisée = %16: ol Nyes et Nyt sont les nombres d’échantillons appartenant au
{e}

réseau et total observés dans tous les profils.
1 Zn Iecp(res)

— intensité normalisée (ou normée)= 3, <<—=" avec n le nombre de profils, Iecx(res)
tot

est l'intensité moyenne des échantillons du réseau pour le profil i et I, est lintensité
moyenne totale du profil <.

— Les tailles du réseau et des cellules discutées ci-dessous sont simplement calculées en faisant
la moyenne de la taille des zones insécables identifiées comme 'réseau’ ou ’cellules’, telles

que celles présentées sur la figure 6.2.

V.2.2 Résultats et comparaison.

La variation de ces quantités avec la température est présentée sur la figure 6.8, avec les
résultats obtenus par Gallagher et al. (1998). Lorsque plusieurs mesures sont disponibles & la
méme température, la courbe en pointillé passe par leur valeur moyenne. On peut se référer &
la table 6.1 pour savoir & quelles raies correspondent les points. Comme eux, nous trouvons une
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Raies | Température (K) | coef |
763,34; 764,36 | 80 000, 80 000 | 0,99
763,34; 765,15 | 80 000, 160 000 | 0,96
763,34 759,44 | 80 000, 250 000 | 0,97
763,34; 770,41 | 80 000, 630 000 | 0,73
764,36 ; 765,15 | 80 000, 160 000 | 0,97
764,36 759,44 | 80 000, 250 000 | 0,96
764,36 770,41 | 80 000, 630 000 | 0,72
765,15 : 759,44 | 160 000, 250 000 | 0,96
765,15; 770,41 | 160 000, 630 000 | 0,71
759,44 770,41 | 250 000, 630 000 | 0,77

TAB. 6.2: Corrélation des profils spatiaux.

décroissance de 1’aire normalisée de la chromosphére vers la basse région de transition, puis une
remontée jusqu’a log(T)=>5,8. L’émission normalisée reste quasiment constante dans 'intervalle
de température utilisé, méme si il existe un léger pic vers log(T)=5,3. Enfin, l'accord entre les
2 études est bon pour le rapport de 1’émission normalisée a l'aire normalisée, qui présente un
maximum compris entre log(T)=>5 et log(T)=>5,5, avant de décroitre.

Il faut, pour pouvoir comparer les 2 études, se rappeler que les données que nous utilisons
souffrent de 2 principaux 'maux’ par rapport & celles employées par Gallagher et al. (1998) :
la résolution spatiale moindre (5 arcsecondes contre environ 1 arcseconde pour les données non
dégradées de SUMER et CDS), et la dimension spatiale (nous ne disposons que du profil le long
de la fente, alors qu’ils disposent d’image spectrale & 2 dimensions). Malgré cela, nos résultats
confirment la méme tendance pour la variation des parameétres du réseau avec la température. La
différence dans les valeurs absolues de ces données s’explique quant & elle surtout par la méthode
utilisée pour séparer le réseau des cellules, comme déja mentionné. Finalement, le fait que nous
disposons de plusieurs valeurs pour une méme température permet aussi de se faire une idée de
I’erreur réalisée sur ces paramétres.

Nous avons aussi étudié la variation de la taille des zones insécables, ainsi que celle de I'in-
tensité normalisée des échantillons; elles sont représentées dans la figure 6.9. Nous trouvons que
I'intensité normalisée du réseau varie de maniére trés similaire & celle du rapport de 1’émission
normalisée sur 1’aire normalisée, tandis que celle des cellules varie de maniére anti-corrélée; la
comparaison de ces courbes indiquent que le contraste maximum du a la structure réseau/cellule
se situe entre log(T)=4,9 et log(T)=5,45. Dans le méme temps, nous trouvons une nette augmen-
tation de la taille des zones 'réseau’ au-dessus de 100 000 K, tandis que la taille des 'cellules’ reste
relativement constante. En fait, pour les raies de 1'ion Ne VIII, les 2 tailles sont sensiblement
égales. Patsourakos et al. (1999) ont étudié la taille du réseau en fonction de la température, en
utilisant une technique d’auto-corrélation basée sur une analyse de Fourier. Dans leur résultat,
celle-ci varie de 12 arcsecondes a 9,5 arcsecondes de 25000 K & 100000 K, se stabilise jusqu’a
environ 250000 K, puis ré-augmente jusqu’a 15,5 arcsecondes & environ 900000 K. Les raies uti-
lisées sont émises par les ions He I (log(T)=4,5), O III (log(T)=5,07), O V (log(T)=5,39), Ne VI
(log(T)=5,63), Mg VIII (log(T)=5,91), et Mg IX (log(T)=>5,98). Ils trouvent que cette variation
s’accorde bien avec le modeéle de Gabriel (1976). A nouveau, si les valeurs absolues différent
(nous trouvons des tailles supérieures d’environ 5 arcsecondes), la variation est similaire dans les
2 études. La comparaison des 4 courbes de la figure 6.9 indique que la structure réseau/cellule est
la plus visible de log(T)=4,9 a log(T)=>5,4 puis s’atténue (les intensités sont moins contrastées
et les tailles s’égalisent) & plus fortes température, comme on pouvait s’y attendre.
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F1c. 6.8: Caractéristiques du réseau en fonction de la température. (courbes de gauche issues de Gallagher et al.
(1998))
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F1G. 6.9: Intensité normalisée et taille moyenne du réseau et des cellules.

Nous avons comparé la variation de 1’aire normalisée du réseau avec celle de la taille des zones
et il en résulte que la variation de I’espace occupé par le réseau dans l'intervalle de tempéra-
ture étudié est quasi entiérement due & la variation de la taille des zones du réseau, et non aux
nombres de ces zones, qui reste & peu prés constant. Patsourakos et al. (1999) ont trouvé un
facteur d’expansion de la taille du réseau d’environ 1,6 entre les températures 10%* K et 106
K. Ici, nous trouvons pour ce méme facteur environ 1,4 de 10%* K a 10%® K. Si l'on cherche
une explication au léger pic de I’émission normalisée (la contribution & l'intensité totale du soleil
calme) du réseau, ce dernier est clairement di au fait que l'on se trouve dans cet intervalle de
température & l'endroit ou le contraste entre le réseau et les cellules est le plus fort, comme
indiqué par les 2 courbes du haut de la figure 6.9.

V.2.3 Discussion.

Jusqu’a présent, nous avons laissé de co6té dans notre analyse les mesures effectuées pour la
raie a 1037,02 A émise par 1’ion C IT vers T= 50 000 K. Elles différent de celles effectuées pour
les raies de la basse région de transition de la facon suivante : nous trouvons que 1’aire normalisée
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du réseau pour cette raie est plus grande, ’émission normalisée plus petite, le contraste moins
fort et la taille du réseau plus petite. Les mesures & cette température obtenues par Gallagher
et al. (1998) et Patsourakos et al. (1999) proviennent des raies He I & 584,33 A et He II & 303,78
pour les premiers et de la raie He I & 584,33 A pour les seconds. Comme on peut le voir sur la
figure 6.9, elles ne sont pas en accord avec les autres mesures effectuées a plus forte température.
Les auteurs ont proposé comme explication & ce décalage le processus suivant : I’hélium étant
trés abondant (relativement aux autres ions utilisés) dans l’atmosphére solaire, les raies qu'il
émet ne sont pas optiquement minces (Gallagher et al. (1998) ont calculé une épaisseur optique
d’environ 10000 ou plus pour les raie de I’hélium). Alors, puisque la densité du plasma est plus
grande dans le réseau que dans l'intra-réseau, les photons s’échappent plus facilement vers les
cellules, ce qui a pour conséquence d’augmenter la taille du réseau, et de diminuer le contraste.
Dans notre étude, la situation est sensiblement différente, puisqu’il s’agit d'une raie émise par le
carbone, bien moins abondant que I'hélium.
Brooks et al. (2000), dans une étude sur 'opacité des raies de C II et C III, ont trouvé cependant
que le niveau excité de cette raie était directement influencé par ’auto-absorption des photons de
cette transition. Nous avons estimé la profondeur optique des raies utilisée & ’aide de la formule

sulvante :
e

mec47rso / VT AVD

ou 7 est ’épaisseur optique, X ]'" ™ représente I'ion dans I’état absorbant (le niveau inférieur de
la transition), f est la force d’oscillateur, Avp est la largeur Doppler de la raie, et l'intégrale
porte le long de la ligne de visée. Nous avons utilisé le modeéle de Vernazza et al. (1981) pour
un soleil calme moyen, qui donne directement la valeur de la température et de la concentration
électronique en fonction de l'altitude (ces paramétres peuvent d’ailleurs servir a calculer la DEM).
En utilisant ces valeurs, I’équation 6.3 devient

n(X;™)dl (6.3)

T =

7:7ﬂ62 *f*n(X (X5) n(x+m)

mecdmeg n(H) /\/_Al/Dn +m)  n(X)

ne(h)dh (6.4)

n(H

ou le rapport est pris & 0,8 et les notations sont conformes au chapitre 3. Nous avons utilisé
les équilibres d’ionisation calculés par Mazzotta et al. (1998) et les abondances sont en accord
avec Grevesse and Anders (1991). Les autres données atomiques utilisées sont issues de la base
de donnée CHIANTI. Les profondeurs optiques trouvées avec ce modeéle pour les raies C II a
1037,02 A et He IT & 303,78 A sont respectivement 11,45 et 40,7. Ainsi, la profondeur optique de
la raie & 1037.02 A est inférieure & celle de ’hélium mais n’est néanmoins pas négligeable; par
comparaison, nous avons estimé de la méme maniére les profondeurs optiques des raies de 1’ion
N III (log(T)~4,9) a 763,34 A et 764,36 A a 0,005 et 0,02. Finalement, le comportement observé
pour la raie de C II semble bien étre lui aussi relié au fait qu’il y ait une redistribution des
photons émis dans les zones ‘réseau’ vers les cellules. Notons cependant que nous avons observé
la méme tendance sur les parameétres du réseau déduits de la raie C II 4 1036,33 A (comme on
peut le voir sur le tableau 6.3) bien que nous estimons sa profondeur optique a 2,9.

| aire normée | émission normée | rapport | inorm (res) | inorm (cel) | taille (res) | taille (cel) |
| 038 | 0,62 | 163 | 16 | 062 | 1655 | 2782 |

TAB. 6.3: Paramétres pour la raie C IT 4 1036,33 A.
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Chapitre 7

Variation avec 'activité solaire.

I Introduction.

Si le comportement du réseau chromosphérique au cours du cycle solaire a pu étre étudié a
partir de mesures sol (comme les images solaires en Ha), la variation de 1’émission (si variation il
y a) des régions calmes de la région de transition est peu connue puisque aucune mission spatiale
EUV avant SOHO n’a observé le soleil assez longtemps. Une des questions importantes posée
ici est de savoir si 'augmentation du flux solaire EUV est seulement due & l'augmentation du
nombre de régions actives au cours du cycle, ou s’il y a une contribution du soleil calme.

Kariyappa and Sivaraman (1994) ont étudié des spectrohéliogrammes pris dans la raie Ca II
K (Kodaikanal) sur la période 1957-1983, soit 2 cycles solaires. Ils ont trouvé que l'aire occupée
par le réseau chromosphérique est anti-corrélée avec I’activité solaire et augmente d’environ 24%
du maximum au minimum du cycle. Selon eux, 'intensité moyenne du réseau diminue de 64%
de 1957-58 (maximum du cycle) a 1963-64 (minimum), de 23% de 1969-1970 (maximum) &
1975-1976 (minimum), mais augmente de 16% de 1976 & 1979. White and Livingston (1981) ont
trouvé que ’ensemble réseau/cellule ne participait pas a la variation de I’émission avec le cycle.
Ce dernier résultat a été confirmé par Labonte and Howard (1982) a ’aide de magnétogrammes
obtenus & ’observatoire du Mont Wilson. D’un autre coté, Schiihle et al. (2000), en utilisant des
mesures de SUMER faites au centre du disque solaire de 1996 & environ mi-1999, ont trouvé une
augmentation de 45% & 100% pour les radiances ’soleil calme’ des raies Mg X a 609 A et 624 A,
Ne VIII 4 770,41 A, N V 4 1238 A, He I 4 584 A, et dans le continu de Lyman. L’observation
spatialement résolue du réseau et des cellules ne distingue pas de différence dans la variation
de leur radiance. Néanmoins, peu de mesures sont disponibles dans leur étude apres la perte
du satellite SOHO, soit & partir de mi-1998. De plus leur étude a été effectuée en utilisant une
correction radiométrique qui surestime la perte de réponse des détecteurs de SUMER ; depuis
leur étude, cette correction a été révisée a la baisse (de +43% a +31%) (Wilhelm et al., 2000,
2002) et les radiances présentées aprés cette date sont donc surestimées d’environ 9%.

I Meéthode.

A partir des données que nous avons traitées, nous allons chercher de possibles variations.
Pour cela, nous disposons des mesures d’intensités des raies & des activités solaires diverses, a
partir desquelles nous pouvons déduire certains parameétres du réseau ; le principal probléme qui
se pose a nous pour 1’étude des paramétres du réseau en fonction de l'activité est la validité
des valeurs obtenues pour chaque activité. En effet, dans la section précédente, nous avons
utilisé ’ensemble des profils mesurés a toutes activités solaires afin d’acquérir une statistique
suffisante pour calculer des valeurs moyennes signifiantes; ici, il nous faut distinguer les profils &
différentes activités. Nous avons procédé de 2 maniéres : la premiére est simplement d’effectuer
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F1G. 7.1: Ajustement linéaire des paramétres en fonction de 'activité.

un ajustement linéaire sur les parameétres issus de chaque profil, en fonction de l'indice d’activité
f10.7 correspondant au jour ol le profil a été enregistré. Ce cas est représenté sur les figures
7.1(a), 7.1(b), et 7.1(c) respectivement pour l'intensité moyenne du réseau de la raie C II a
1037,02 A, pour I’émission normalisée de la raie N III & 764,36 A, et pour lintensité ’soleil
calme’ ('intensité moyenne du profil) de la raie N IV a 765,15 A. La deuxiéme maniére consiste
& calculer les paramétres moyens & faible et haute activité; tous les profils enregistrés a une
date ou fig.7 était inférieur & 100 donnent lieu & une valeur moyenne pour chaque paramétre, et
nous avons fait de méme pour tous les profils ou fig.7 était supérieur & 100. Dans ce dernier cas,
représenté sur les figures 7.1(d), 7.1(e), et 7.1(f) pour les mémes exemples que précédemment, la
valeur de f1p.7 utilisée pour tracer la courbe est simplement la valeur moyenne.

Finalement, nous effectuons aussi un ajustement linéaire sur ces 2 points. Nous obtenons ainsi
une variation linéaire théorique (utilisée simplement pour tenter de discerner une tendance dans
le comportement des parameétres du réseau avec l'activité) de la forme

P(fi0.7) =ax* fio7+b
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F1G. 7.2: Variation du réseau avec 'activité.

Pour représenter le résultat de ces ajustements linéaires, nous avons choisi de tracer les rapports

P(f10.7 = 230)
P(f10.7 =70)

issus des 2 ajustements pour tous les paramétres et pour chaque raie en fonction du logarithme
de la température de formation de ces derniéres. Ce choix exacerbe les variations issues des
ajustements; un rapport supérieur a 1 signifie une augmentation avec 1’activité tandis qu’un
rapport inférieur & 1 indique une diminution. Ce sont les figures 7.2(a) a 7.2(d), et 7.3(a) a
7.3(c). Sur chacune d’entre elles, nous avons tracé la limite séparant ’augmentation (au-dessus)
ou la diminution (au-dessous) du paramétre avec ’activité représentée par l'indice décimétrique.
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F1G. 7.3: Variation de l'intensité soleil 'calme’ avec I'activité.

ITIT Reésultats et discussion.

Malgré la dispersion des résultats, il est possible d’obtenir diverses tendances sur la variation
des parameétres du réseau avec l'activité. La premiére observation concerne la forte dispersion des
intensités & l'intérieur des régions calmes, quelque soit ’activité, comme en témoigne les figures
7.1(a) et 7.1(c). Pour mieux s’en rendre compte, nous avons tracé les intensités pour chaque zone
de 5 arcsecondes dans la figure 7.4 pour la raie N IV & 765,15 A ; les 1600 premiers points sont
les intensités des zones 'réseau’, puis suivent les intensités des cellules. Pour chaque catégorie,
on observe sans difficulté des écarts d'un facteur 3, et on atteint facilement un facteur 5 pour les
intensités soleil calme. Cette dispersion est bien supérieure & I'incertitude des données.

Commentons maintenant les courbes 7.2(a) a 7.2(d).La courbe concernant l’aire normalisée
montre en majorité une diminution avec l’activité. Ceci est en accord avec Kariyappa and Siva-
raman (1994). L’émission normalisée et les tailles du réseau et des cellules ne montrent pas de
variation sensible. Nous concluons que nous n’observons donc pas de changements importants de
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Fic. 7.5: Rapport des intensités moyennes du soleil calme & haute et faible activité solaire déduites d’une loi
lognormale.

la structure réseau/cellule dans les zones calmes du soleil avec 1'activité solaire, bien qu’il existe
des indications pour une diminution de 1’espace occupé par le réseau. Enfin, un comportement
majoritaire apparait pour les intensités du réseau et des cellules, et 'intensité ’soleil calme’;
elles semblent toutes diminuer avec ’activité solaire, ce qui est pour le moins surprenant. Avant
d’en discuter, notons que l'intensité de cette diminution est similaire pour les trois zones, ce
qui indique qu’il n’existe pas de différence dans la variation de l'intensité avec l'activité entre le
réseau et les cellules. Ceci est en accord avec Schiihle et al. (2000). Pour discuter de la diminution
des intensités avec 'activité observée, il convient de questionner la représentativité des données ;
pour cela, on peut observer la figure 7.1(c), ou les intensités moyennes de chaque profil spatial
vu dans la raie de I'ion N IV ont été tracées avec leurs barres d’erreur instrumentale de SUMER.
Le cas de la raie N IV a 765 A est représentatif des autres raies. On peut y voir que les mesures
effectuées a faible activité (f19.7 compris entre 70 et 80) sont la cause principale de la diminution
observée, ou plus exactement de la pente négative de l'ajustement. La grande dispersion des
intensités des zones calmes du soleil (déja rapportée par exemple Vernazza and Reeves (1978)
et Mariska (1992)) pourrait expliquer cette tendance si ces profils étaient mesurés par hasard
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F1G. 7.6: Ajustement de la distribution des intensités normées a forte et faible activité.

dans une zone calme relativement rayonnante ; en fait, ces mesures proviennent néanmoins de 5
zones calmes différentes réparties de novembre 1996 & mars 1997 et il donc peu probable qu'un
tel artefact explique nos observations. De plus, les mesures & basse activité des raies des ions
C IT et O VI ne proviennent pas des mémes fichiers bien qu’elles conduisent elles aussi & une
diminution. La méthode utilisée pour calculer les intensités, présentée dans le chapitre 5, est la
méme pour tous les fichiers traités, et ceci exclut donc une différence de traitement. Finalement,
la diminution observée est inférieure aux barres d’erreur, et peut donc étre tout a fait fictive.
Rappelons cependant que Kariyappa and Sivaraman (1994) ont trouvé une diminution de l'in-
tensité du réseau chromosphérique avec ’activité, et que les indications trouvées dans cette étude
pour le réseau de la zone de transition vont dans le méme sens. Notons aussi que méme en tenant
compte des barres d’erreur, il n’est pas possible de discerner une augmentation de l'intensité du
réseau, des cellules, ou de 'ensemble, avec ’activité solaire.

Pour étudier plus en détail la variation de l'intensité avec ’activité, nous avons tracé les his-
togrammes des intensités du réseau et des cellules pour les profils correspondant & un fi¢.7 infé-
rieur et supérieur 100. Puis nous les avons ajustées avec une loi lognormale, qui ne permet pas
de distinguer la contribution du réseau et des cellules, mais qui produit un meilleur ajustement
que 2 gaussiennes. Rappelons I'expression de cette loi :

Ny _ (n(@)=inu)?
— —06 2In(c)? (71)

plz) = —
ol u et o sont la valeur moyenne et ’écart type. Notons qu’au contraire d’une loi normale, ici la
valeur moyenne n’est pas égale a la valeur la plus probable (elle en générale plus grande, & cause
de la queue de distribution) qui vaut eln(m=In(0)* Nous disposons alors de la valeur moyenne et
de son écart-type correspondant & une loi lognormale pour les intensités ’soleil calme’ & faible
et haute activité, puisque ces histogrammes sont construits & partir des intensités 'réseau’ et
‘cellule’. Le bon accord de 'ajustement avec les données nous indique que la statistique est
suffisante. Nous avons tracé le rapport des 2 valeurs moyennes

Im(f10_7 > 100)
Im(f10_7 < 100)
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et 'erreur sur ce rapport déduits des écart-type sur la figure 7.5. Nous retrouvons le résultat
précédent, oil les intensités mesurées a basse activité solaire sont supérieures a celles mesurées
a plus forte activité. Pour voir si une partie de la distribution jouait un roéle particulier dans
cette variation, nous avons effectué le méme ajustement sur les intensités normées (divisées par
I'intensité moyenne du profil auxquelles elles appartiennent) ; ’ajustement est représenté sur la
figure 7.6 pour la raie O V 4 758,68 A, et est représentatif de I’ensemble. Sur la figure 7.7, nous
avons tracé la différence entre la distribution obtenue & forte activité et celle obtenue a basse
activité pour chaque raie (& l’exception de la raie Ne VIII & 780,33 A pour des questions de
présentation). On peut y voir que dans tous les cas, la queue de distribution est supérieure pour
les mesures effectuées a faible activité, et pour la majorité des raies, le début de la distribution
(Inorm < 0,3) est supérieur a forte activité. Ceci signifie que la proportion des zones de 5
arcsecondes qui contribuent peu & 1’émission totale dans nos données est supérieure a forte
activité, tandis que celle des zones qui contribuent plus est inférieure. Alors, la plus faible intensité
'soleil calme’ & forte activité est due principalement & la baisse de contribution des zones pour
lesquelles Iorm 2 0,4, c’est & dire principalement du réseau.



129

Conclusion.

Dans cette partie, nous nous sommes servis des données du spectrométre SUMER pour étu-
dier la répartition de I’émission du soleil calme en fonction de la température et de I'activité
solaire. Nous avons retrouvé les caractéristiques générales du réseau de la région de transition
chromosphére-couronne, ainsi que leur évolution jusque vers des températures 'pré-coronales’.
Nous avons montré que la variation de l'espace occupé par le réseau est principalement due a
celle de la taille des zones 'réseau’, et non a la variation de leur nombre. Nous n’avons pas trouveé
de changements importants dans la structure du réseau a basse et forte activité solaire, malgré
une indication pour la diminution de I’espace occupé par le réseau avec ’augmentation de 1’ac-
tivité. Finalement, nos données n’indiquent pas d’augmentation de ’émission des zones ’soleil
calme’ au cours du cycle solaire; au contraire, il y a une indication pour une baisse d’intensité
méme si celle-ci est peut étre conditionnée par les zones observées et peut s’expliquer par la
dispersion intrinséque de 1’émission. Enfin, nous avons montré que cette baisse (réellement pré-
sente dans nos données, mais pas forcément représentative de I’ensemble des zones ’soleil calme’
a différentes activités) d’intensité est due principalement & une diminution de la contribution des
zones identifiées comme appartenant au réseau.

Cette étude est importante dans le cadre de la partie suivante. En effet, Warren et al. (1996,
1998a,b) ont suggéré de modéliser le rayonnement EUV solaire en déterminant un flux caracté-
ristique pour 3 régions, quelque soit la période du cycle : région calme, trou coronal, et région
active. Il était donc important de savoir si ’émission des régions calmes variait avec 'activité
et de quelle maniére. Notre étude ne montre pas de variation au cours du cycle supérieure a la
variation entre région calme pour une méme activité (voir par exemple les courbes 7.1(c) et 7.4) ;
il semble par conséquent adapté de déterminer un flux caractéristique pour les régions calmes,
sujet que nous entreprenons dans la suite de ce manuscrit.
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Cinquiéme partie

Sur la modélisation du flux EUV
solaire.
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Chapitre 8

Théorie

I Introduction

Comme déja mentionné dans le chapitre d’introduction, la modélisation du flux EUV solaire a
souffert des difficultés technologiques d’observation ; & la fois la précision et la durée des mesures
(il faudrait au moins couvrir un cycle avec un méme instrument stable) du flux sont nécessaires
pour acquérir une connaissance précise de sa variation. Les modéles les plus employés, décrits dans
le chapitre 1, sont basés sur des ajustements empiriques entre des indices d’activités facilement
mesurables (dont le plus utilisé est fi9.7) et les mesures disponibles. Malheureusement, il existe
des désaccords entre eux et avec les mesures (Lean, 1990). Warren et al. (1996, 1998a,b) ont
proposé une méthode de modélisation radicalement différente et relativement plus physique,
basée sur le principe qu’il est possible de déterminer un spectre caractéristique pour chacune des
3 grandes structures de la haute atmosphere solaire : région calme, trou coronal, et région active.
L’utilisation de ces zones, bien qu’aucune définition rigoureuse de leurs caractéristiques n’existe,
présente ’avantage de pouvoir estimer leur taille de la Terre, par exemple & partir d’images de
la chromosphére dans la raie du Ca II (Johannesson et al., 1995). Une autre possibilité serait
d’utiliser les images solaires prises dans le domaine radio, par exemple avec le radio-héliographe
de Nancay, & ’observatoire de Paris. La détermination des spectres caractéristiques repose sur le
concept de la mesure d’émission différentielle (DEM) déja introduit au chapitre 3. La modélisation
repose alors principalement sur deux étapes (explicitées sur la figure 8.1) :

— déterminer un flux caractéristique de chaque zone par le biais d’'une DEM représentative.

— déterminer la proportion du disque solaire occupée par chacune de ces zones. Une simple

régle de 3 permet alors en principe de calculer le flux solaire EUV total.
Les questions soulevées par ce concept sont notamment la variabilité de I’émission de chaque zone,
a la fois intrinséque (par exemple, I’émission est-elle la méme partout dans une région calme?
Comment celle-ci varie entre différentes régions calmes 7), en fonction de la position de ces régions
(variation centre-bord) et en fonction de l'activité solaire. Ces questions ont été en grande partie
traitées dans le chapitre précédent, et & partir des réponses que nous avons apportées nous
discuterons de I'utilisation des données acquises par l'instrument SUMER dans ce contexte, ainsi
que des résultats auxquels elle méne pour le calcul de DEM. Notons ici que 'intérét principal
de ces données provient de leur bonne calibration ainsi que du large éventail d’activités solaires
qu’elles représentent. La deuxiéme (et prochaine) section est consacrée a 1’étude théorique de
la mesure d’émission différentielle, et & la résolution mathématique de 1’équation qui y conduit.
Nous verrons ensuite comment prendre en compte la variation de 1’émission du centre au bord
du disque solaire. Dans le chapitre suivant, nous présenterons les résultats obtenus et discuterons
de leur pertinence. Enfin, le dernier chapitre propose une extension de la méthode en considérant
le disque solaire sans résolution spatiale ; nous y chercherons une mesure d’émission différentielle
pour le soleil entier obtenue & partir d'un minimum de raies, dans le contexte d’une application
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spatiale.

IT La mesure d’émission différentielle.

I1.1 Définition.

La mesure d’émission différentielle ( est définie par 1’équation

_ / GO\, T)C(T)dT (8.1)

déja présentée dans le chapitre 3. Il suffit en principe d’inverser l’intégrale pour avoir {, qui
dépend des conditions physiques le long de la ligne de visée. Une fois cette variable connue, on
peut en théorie calculer I'intensité émergente d’autres raies vérifiant cette équation.

Nous discutons dans cette section de I’expression de ( ; en reprenant ’expression 3.50 du chapitre
3 et en écrivant 'identité ds = ds Z7dT’, 'équation 8.1 conduit a

st

¢= "eqr

=nZ(VT)™! (8.2)
1 ot VT et ds sont le gradient de température et I’élément de longueur le long de la ligne de
visée. Cependant, cette définition suppose que I’on mesure l'intensité émise par unité de surface.
Ce n’est bien entendu pas le cas, et il faut en toute rigueur prendre en compte 'aire observée, et
diviser par conséquent le membre de gauche par cette aire. En fait, et suivant Craig and Brown
(1976b), il faudrait écrire avec cette fois I(\) l'intensité émise par l'aire observée,

_ / / / G\, T)n2(7)d*F (8.3)

&7 = dS.ds = dS. j—sdT (8.4)

ol d37 est I’élément de volume

avec dS 'élément de surface, s l'altitude (ou la distance & l'observateur le long de la ligne de
visée), et T la température. Considérons, comme c’est le cas pour les raies de résonance, que la
fonction G(A,T) est bien indépendante de la concentration électronique.

Si une seule structure est comprise dans la surface A = [ [ dS, alors

ds ds
— 2 2
_/G()\,T)[//ned dS]dT A/G/\Tned dT (8.5)

Si ce n’est pas le cas, on peut les différencier en créant un élément de volume isotherme qui
prend ’expression suivante (toujours selon Craig and Brown (1976b)) :

ZdV Z// %5 1S)d (8.6)

!Notons que suivant I'expression utilisée pour G(A, T), la DEM peut s’exprimer comme n.ng(VT)™!, ot ng
est la concentration de 'hydrogéne; on passe de I'une a 'autre des définitions en utilisant ’égalité ng = Z—fne ;

le rapport Z—’:vaut % ~ 0,82 pour un plasma complétement ionisé et composé & 90% d’hydrogéne et a 10%
d’hélium. L’expression couramment employée est celle de I’équation 8.2, bien que I'autre expression permet de ne
pas avoir & estimer le rapport ng /ne.
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avec A; les surfaces a température T;. L’équation 8.3 devient alors

:/TG()\,T // ﬁ(;l; dT (8.7)

et la mesure d’émission différentielle s’écrit
ds
2
/ / nE—: dT (8.8)

Cette définition prend en compte ’existence de sous-structures & différentes températures dans
’aire observée. On peut alors écrire

,dVT
(1) =g (59)
avec
o _ Lilf [a, nedS)
ng = rn (8.10)
il fA ards)
Pour retrouver la dimension usuelle de la DEM (em °K 1), on écrira

-0 Z// 35; (8.11)

Pour expliciter la dépendance le long de la ligne de visée (ou en température) de la concentration
électronique, Sylwester et al. (1980) ont introduit un volume & température et concentration
électroniques constantes v(ne, ') tel que

A:A:ﬁmﬂwwm=///ﬁev (8.12)

En introduisant la distribution des électrons p(ne,T’), on obtient les relations suivantes
neV(ne, T) = ned®7 = dN (e, T) = N p(ne, T)dnedT (8.13)

ou N est le nombre total d’électrons dans le volume vu par I’observateur, et dN(ne,T) est le
nombre total d’électrons pour lesquels la concentration électronique est comprise entre n, et
ne + dne et la température entre T et T+ dT" . Alors, avec 8.13 et 8.2, on a

= G\, T)n2d3F = G(A\, T)neN p(ne, T)dnedT (8.14)
1] /]

[e.e] o0
= G\, T) [N/ neu(ne,T)dne] dT,
ne=>0

T=0
soit
o
((T)=N Nep(ne, T)dne, (8.15)
ne=0
qui peut encore s’écrire sous la forme
[e.e]
(T) = Nuo(T) [ plone, T)dne (3.16)
Ne=0

avec
f Neld (ne, T)dne

f p(ne, T)dn,

ne(T) = (8.17)
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Exprimée sous cette forme, la DEM est le produit du nombre d’électrons a température T' pré-
sents dans le volume vu par ’observateur, par leur concentration moyenne & cette température.

Enfin, dans le cas ou la fonction de contribution dépend de la concentration électronique, il
faut utiliser des éléments de volume basés sur des surfaces isothermes et isodenses. Brown et al.
(1991) ont introduit cet élément de volume de la fagon suivante

dn.dT
TIVT| [Vnelsinbn, 1

dv = dL,, (8.18)

ol Ly, 1 est la ligne d’intersection des surfaces & température constante St et & densité constante
Sh., et Op, 7 est I'angle entre les vecteurs VI' et Vn, (les gradients sont dans les directions

perpendiculaires aux surfaces). Alors la mesure d’émission différentielle en température et en
concentration électronique est définie par I’expression

I()) :/ G\, T,ne)®(T, ne)dnedT (8.19)
n=0JT=0
telle que

’I’L2dL T
®(T,n,.) = / e Te,
() Loy |VT|[Ve|sinby,

(8.20)

Si les surfaces St et Sy, coincident, 8, 7 = 0 et on ne peut pas utiliser ces définitions, mais une
alternative nécessitant le calcul de n.(7T') est alors possible (Brown et al., 1991).

Le calcul des DEM dans ce chapitre n’est pas destiné & étudier le plasma qui émet le rayonnement
mais a recalculer l'intensité émergente d’autres raies. Par conséquent, puisque le sens physique
précis de la DEM est d’importance moindre dans notre cas, nous emploierons 1’expression 8.2.
Nous continuerons & utiliser I’équation 8.1 pour des raies dont la fonction de contribution dé-
pend de la concentration électronique, malgré son inexactitude. Ce dernier cas est discuté dans
la section suivante. Finalement, nous utiliserons souvent comme intensité émergente la valeur
moyenne obtenue & partir de nombreuses mesures réparties dans le temps et & différents endroits
du disque solaire. La DEM calculée avec ces intensités est alors elle aussi une mesure différentielle
moyenne (I’opérateur intégrale est distributif vis a vis de ’addition).

11.2 Hypothéses.

Explicitons les hypothéses que nous allons faire en nous servant de 1’équation 8.1. Tout
d’abord, nous supposons qu’il n’y a pas d’absorption le long de la ligne de visée, c’est & dire nous
faisons I’approximation d’un rayonnement optiquement mince. Cette derniére est rigoureusement
exacte si la profondeur optique 7 de la raie est nulle, mais est généralement considérée comme
valable lorsque 7 < 1. La vérification de cette hypothése dépend donc de la transition pour la-
quelle nous écrivons 1’équation 8.1. Notons tout de suite qu’elle n’est pas vraie en générale pour
les raies de I’hydrogeéne et de 'hélium, ces deux éléments étant trop abondants.

Finalement, nous faisons plusieurs autres hypothéses sur 1’état du plasma, lors du calcul de
la fonction de contribution : la distribution des électrons est mawxellienne ; cette hypothése n’est
pas tout & fait exacte dans la région de transition (Pinfield et al., 1999), mais nous 'utilisons car
les calculs des paramétres atomiques s’en trouve grandement simplifiés. Nous supposons aussi
que le degré d’ionisation des atomes et le peuplement des niveaux sont a 1’équilibre. De plus, ces
derniers sont calculés en négligeant certains processus, comme les collisions avec les protons ou
les réactions d’échange de charge et nous supposons que les équilibres d’ionisation et d’excitation
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peuvent étre calculés séparément. Ces calculs sont explicités dans le chapitre 3. Enfin, nous sup-
poserons les abondances élémentaires constantes dans ’atmosphére solaire; il existe cependant
un effet “FIP” (pour First Ionization Potential) qui influe sur ’abondance des éléments dans
I’atmosphére solaire en fonction de la valeur du potentiel d’ionisation de I’atome correspondant.
Typiquement, certaines mesures montrent que les abondances coronales des éléments possédant
un faible FIP (< 10eV') sont de l'ordre de 4 fois supérieures aux abondances photosphériques,
tandis que ’abondance des éléments & fort FIP (> 10eV) reste constante (voir par exemple
Mohan et al. (2000)).

Cas des raies pour lesquelles G dépend de n.. Nous avons vu dans le chapitre 3 que pour
des raies de résonance, dont le niveau excité se forme principalement par collisions & partir du
niveau fondamental puis se dépeuple en majorité lors d’une transition dipolaire électrique vers
un niveau inférieur, nous avons G(\, T, n.) ~ G(A,T) en utilisant une distribution maxwellienne
pour le calcul des paramétres atomiques. Pour ces raies-1a, I’équation 8.1 est valable telle qu’elle
est écrite. Pour les autres raies, nous utiliserons ’hypothése supplémentaire qui consiste a consi-
dérer la pression constante dans le calcul de la fonction de contribution ; alors la concentration
électronique est parfaitement déterminée & partir de la température et de la pression. Cette hy-
pothése se vérifie en partie dans la région de transition, oil comme montré dans le chapitre B, la
distance sur laquelle change la pression est négligeable devant 1’épaisseur de la région de tran-
sition. Pour choisir la valeur de cette pression, nous avons effectué un travail bibliographique;
suivant Mariska (1992), les valeurs de concentrations électroniques présentes dans la littérature
ont été répertoriées en fonction de la température en fonction de la région d’observation (région
calme, trou coronal, ou région active). On trouvera la liste des travaux utilisés en annexe A. Les
courbes qui en résultent sont montrées dans la figure 8.2 dans ’ordre suivant : région calme, trou
coronal, et région active. Les droites en pointillés représentent les courbes & pression constante
pour les valeurs 10** em=3 K, 10'® cm™3 K et 10'% cm=3 K (I’exposant correspondant est noté
au-dessus de chacune d’elles). La courbe en trait plein correspond a la pression moyenne obtenue
a partir de toutes les mesures; dans le méme ordre que précédemment, ces valeurs sont : 1049
em ™3 K, 1028 cm ™3 K, et 101%02 cm~3 K. Notons que le passage au Pascal (unité de pression
conforme au systéme international, 1Pa = 1N/m? = 1kg/m/s?) se fait par I'intermédiaire de la
constante de Boltzmann :

P(Pascal) = P(cm™3K) * ky * 10

Comme on peut le voir, la pression n’est pas rigoureusement constante & travers l’atmosphére
solaire, et ceci quelle que soit la région utilisée. La courbe concernant les mesures effectuées pour
les régions calmes du soleil montre notamment une dispersion non-négligeable ; nous avons repris
pour cette courbe les mesures rapportées par Mariska (1992) et y avons ajouté celles publiées
plus récemment. En fait, les données récentes (publiées depuis 1990) sont en bon accord entre
elles puisque les 10 pressions issues de 5 travaux différents sont comprises entre 10'%7 cm =3 K
et 10152 cm=3 K (avec une moyenne de 10'%%2 cm=3 K). Nous adopterons donc la valeur de
10 ¢cm—3 K. Un point semble en net désaccord avec les autres pour la courbe qui concerne
les trous coronaux; d'un autre coté Warren and Hassler (1999) ont trouvé une pression trés
proche de 1042 cm ™3 K a 'intérieur d’un trou coronal dans l'intervalle 10*° K < T < 10° K.
Puisque celle-ci est similaire & la valeur moyenne obtenue ici, nous l'utiliserons. Finalement, la
pression & l'intérieur des régions actives semble relativement constante; les points de la figure
sont issus de 8 travaux différents. Cette observation est peut étre la plus surprenante puisque
I’on pouvait s’attendre & ce que celle-ci varie en fonction par exemple de l'intensité des régions.
Nous utiliserons, lorsque cela est nécessaire, une pression égale a4 106 cm=2 K pour les régions
actives.
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I1.3 Reésolution

Avant d’aborder le probléme mathématique précis qui nous concerne, nous introduisons brié-
vement la décomposition en valeurs singuliéres (SVD) d’une matrice et les notions associées qui
seront utiles.

11.3.1 Reésolution d’un systéme d’équations linéaire par SVD :

Soit un systéme de m équations linéaires & n inconnues. Le systéme peut se mettre sous la
forme matricielle :
Ax=Db (8.21)

ou A est une matrice m X n, £ un vecteur & n composantes, et b un vecteur & m composantes.
Choisissons A et b connus, z étant la fonction recherchée. Si une des équations linéaires est
une combinaison linéaire des autres, la matrice est dégénérée en ligne, et si toutes les équations
comprennent certaines variables sous exactement la méme combinaison, alors la matrice A est
dégénérée en colonne. Dans les deux cas, on dit que la matrice est singuliére.

Théoréme SVD : La matrice A peut se décomposer en valeurs singuliéres sous la forme
suivante :

A=UWwWVT (8.22)
ou :

— U est une matrice m X n.
— W est une matrice carrée n x n diagonale, et dont les éléments w; = w;; sont les valeurs
singuliéres.
— V est une matrice carrée n X n.
Si m < m, alors les éléments w; pour j=m-+1, ..., n sont nuls ainsi que les colonnes correspon-
dantes de la matrice U.

Le nombre de conditions de la matrice A est défini comme le rapport du plus grand w; sur
le plus petit w;. La matrice est singuliere si ce nombre est infini, elle est mal-conditionnée si
ce nombre est trop grand (donc si son inverse est trop petit par rapport a la précision de la
machine). Si A est singuliére, la solution est "sur conditionnée", et on peut trouver un z tel que
A.z = 0. Le sous-espace de z correspondant est ’espace nul, et sa dimension s’appelle la nullité
de A. Néanmoins, il existe aussi un sous-espace de b qui peut étre atteint parfaitement par A.
Ce sous-espace s’appelle le range de A, et sa dimension le rank de A. On a :

nullite(A) + rank(A) = N (8.23)

La décomposition en valeurs singuliéres de A construit des bases orthonormales de ces deux
sous-espaces : les colonnes de U correspondant aux w; différents de 0 forment une base du range
de A. Les colonnes de V' correspondant aux w; égaux & 0 forment une base de I'espace nul de A.
Si b est dans le range de A, comme la matrice est singuliére, il existe plusieurs solutions possibles
pour z (puisqu’on peut lui rajouter une combinaison des vecteurs de base de ’espace nul de A
sans modifier le résultat). La SVD permet de calculer la solution z tel que ||A.z — b||? soit le plus
petit possible par 1’équation :

x = V.W 1 (UTb) (8.24)

ot W~ est la matrice diagonale d’éléments 1 Jw;, et ot on a remplacé les éléments ol w; est trés
petit par 0 (dans la pratique, le choix des w; qui sont mis & zéro se fait de maniére empirique).
Si b n’est pas dans le range de A, on peut quand méme trouver la meilleure solution au sens des
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moindres carrés en utilisant la méme équation.

La décomposition en valeurs singuliéres permet d’extraire la base d’un sous espace associé &
un ensemble de vecteur : pour connaitre la base du sous espace engendré par n vecteurs dans un
espace & m dimensions, on peut effectuer la SVD sur une matrice A de dimension m X n dont
les n colonnes sont les vecteurs en question. Alors les colonnes de la matrice U sont les vecteurs
de base du sous-espace. Si certaines valeurs singuliéres sont nulles (ou trés petites), alors le sous-
espace n’était pas de dimension n, et les colonnes de U correspondantes doivent étre écartées
pour construire la base.

I1.3.2 Formulation.

Il s’agit de résoudre le systéme d’équations intégrales suivant :

{I(Aj) _ / G(/\j,T)C(T)dT} (8.25)

j:l,..,m

On discrétise le probléme :

{I(Aj) = G(Aj,Ti)C(Ti)ATi} (8.26)
j=1,..m

=1

{Iw-) - ZK(Aj,mc(m}

qui se rameéne ainsi & un systéme d’équations linéaires & n inconnues. Si m > n, le systéme est
théoriquement soluble. L’équation matricielle s’écrit

7j=1,...m

I=K( (8.27)

ou I est le vecteur intensité a m composantes, K la matrice m X n, et ( le vecteur a n composantes
recherché.

La matrice K n’est pas directement inversable; on multiplie d’abord par la matrice transpo-
sée, afin d’obtenir une matrice carrée inversable. Ainsi, I’équation est théoriquement résolue par

¢(=(K'K)"'K'1 (8.28)
ou encore, en terme de minimisation,

(KTK) 'KTI - ¢ = min (8.29)

Malheureusement, la matrice K, bien que dépendant des raies choisies pour l'inversion, est singu-
) ) q % p )

liére. Par conséquent, la résolution du systéme par I’équation 8.29 échoue souvent et des stratégies
plus compliquées doivent étre mises en place.

11.3.3 Reégularisation du second ordre.

Outre la singularité de la matrice K, I'indétermination sur les variables connues engendre
une erreur sur la fonction recherchée. Nous discutons ici les possibles oscillations non-physiques
induites dans la solution par cette indétermination et le moyen de les contraindre.
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En supposant K exacte (0K = 0), mais une erreur ¢I sur les intensités, on introduit une erreur
d¢ sur la fonction (ou le vecteur) recherchée. Notre équation s’écrit alors

K(C+6¢) =T+ 6T (8.30)

soit,
Ki¢ =41 (8.31)

puisque I’on a choisi ¢ étant la solution physique exacte pour I (nous supposons ici que le probléme
posé est exact, et la solution unique).

Lemme de Riemann-Lebesque. (voir par exemple Craig and Brown (1976a))
b
/ fw).Asin(mv)dv — 0pour m — oo (8.32)

Ce lemme implique que l'on peut trouver une infinité de fonction z(7") telle que
b
/ GOLT)(C(T) + 2(T))dT = I(\) + 0T(N) (8.33)

méme pour des faibles valeurs de dI()). Ainsi, plus G(\,T) est plat et doux, plus la fonc-
tion z(T') a la “place” d’osciller, et plus 'on peut rajouter du bruit & basse fréquence (m ne
tend plus nécessairement vers l'infini pour que ’équation 8.32 soit vérifiée). Au contraire, si
G\, T) = AT — Tp), le lemme 8.32 n’est vérifié que si m est infini. Le probléme est alors
bien conditionné.

Pour limiter les oscillations non-physiques possibles de la fonction & déterminer, on contraint
la fonction recherchée en lui rajoutant une condition de “douceur” sous la forme d’une fonction-
nelle. On peut choisir d’imposer que la dérivée seconde de ( ne soit pas trop grande. On réécrit
alors ’équation 8.28 de la maniére suivante :

(KTK 4+ pH)¢ = K'T (8.34)

ou H est la fonctionnelle définie telle que I’équation précédente corresponde &

DU KiG = LY + 1) 11 — 26 + G |* = min (8.35)
puisque
0%¢,  _
T2 |Tj = Cj+1 - 2Cj + Cj_l (836)

11.3.4 Modéle pour la DEM ; moindre carré non-linéaire.

Vu les difficultés de l'inversion, qui sont dues au manque d’information, ou encore & de
I'information récurrente, on peut envisager de résoudre le probléme en proposant un modéle
(c’est a dire une forme analytique) pour la fonction recherchée ((T"). ¢ doit étre positive quelle
que soit la température a laquelle on 1’évalue, puisqu’il est trés improbable que la température
diminue lorsqu’on s’éléve au dessus de la chromosphére dans I'atmosphére solaire. On choisira le
modeéle suivant

((T) = exp{f(T)} (8.37)
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ou f(T) est une fonction de la température approximée par un développement sur les polynémes
de Chebyshev Ty (x), tronqué au rang p :

Tx(x) = cos(k.arccos(z)) (8.38)
et )
FT) =" apTi(T") (8.39)
k=1

ot T" est une température réduite qui varie de -1 & +1 pour appartenir au domaine de définition
des Ty,.

Le modéle choisi n’est pas linéaire par rapport aux coefficients {ay}, et par conséquent il faut
déterminer les meilleurs coefficients, c’est & dire ceux qui minimisent

2 = 3o [ = B G Terp (S a0}

o

(8.40)

par itération?. La méthode couramment employée et reconnue comme “efficace” est la méthode
de Levenberg-Marquardt. Nous la décrivons briévement ci-dessous.

Méthode de Levenberg-Marquardt. D’une itération a ’autre, la détermination des nou-
veaux coefficients par rapport aux coefficients actuels est basée sur ’approximation quadratique
du x? suivante

x*(a) = x%(ag) —d.a+ a.a.a (8.41)
soit

Vx%(a) = aa—d (8.42)

N N N 92
ou a est le vecteur comprenant les paramétres ay, d est le vecteur & p composantes {—55;} k=1,.,p
. . L, s, 242 , , .
au point ag, et « est la matrice des dérivées secondes «; = %% évaluée en ay; en pratique,
g J
on garde dans cette derniére matrice les termes ne contenant que les dérivées premiéres de

exp{f(T)} par rapport aux aj.

Suffisamment prés du minimum, cette approximation (qui est un développement en série de
Taylor) est valable. En notant a,;, les paramétres a; qui minimisent x2, on a Vx%(amin) = 0
et la combinaison de I’équation 8.41 pour un point a suffisamment proche du minimum et pour
le point minimum donne

amin = a+ a ' (—=Vx3(a)) (8.43)
—a+ald
Par contre, loin du minimum, 1’équation 8.41 n’est plus valable et ’on peut simplement écrire
Apew = Aglg — CStE X vX2(aold) (8.44)

=ayg +cstexd

ou cste peut dépendre des paramétres (alors cste est un vecteur & p composantes).

2Dans le cas d’un modéle linéaire, la somme sur les k et sur les j peut étre inversée, si bien qu’on se retrouve
de nouveau avec un probléme d’inversion de matrice.
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La méthode de Levenberg-Marquardt utilise les deux relations 8.43 et 8.44 lorsqu’on se situe
respectivement preés et loin du minimum grace & l’expression suivante pour la constante

1
cstep = —— (8.45)
o7
ol y est un parameétre variable sans dimension, et les oy sont les éléments diagonaux de la
matrice « choisis pour satisfaire ’équation aux dimensions de la relation 8.44. En utilisant
I’équation 8.45, on peut alors combiner les équations 8.43 et 8.44 de la maniére suivante

Apew = Agld T al_l-d (846)

avec
oz;-]- = a;i(1+ p)

! _ . - .
Qjj = Qjj pouri £ j

En effet, quand p est grand, les termes diagonaux dominent et ’on tend vers l'expression 8.44
avec pour constante 1’expression 8.45 ; lorsque p tend vers 0, on s’approche de 'expression 8.43.
L’algorithme repose alors sur la valeur de p. Si & une nouvelle estimation des paramétres, on
obtient un x? supérieur au précédent, on augmente la valeur de p et I’on re-estime ces para-
métres ; si au contraire, la nouvelle valeur de x? est inférieure a la précédente, on enregistre les
nouveaux parameétres et le nouveau x?, on diminue la valeur de y, puis on retourne a I’estimation.
L’algorithme s’arréte lorsque la progression vers la valeur minimum n’est plus significative.

IIT Extrapolation a l’irradiance.

Si la DEM nous permet, moyennant quelques approximations, de recalculer l'intensité émer-
gente des autres raies EUV, il nous faut maintenant intégrer ces valeurs sur ’ensemble du disque
solaire et prendre par conséquent en compte la variation de I’émission avec la distance au centre
du disque. La prochaine section aborde cette variation d’un point de vue idéale, ce qui permettra
de comprendre sa raison physique : plus l’on 'pointe’ loin du centre du disque, plus la quantité de
plasma (et donc I’émission) comprise le long de la ligne de visée augmente. Dans cette section,
nous utilisons la notation I(0, 8¢ ) pour indiquer l'intensité (ou la radiance) émergente au sommet
de l'atmosphére solaire, dans la direction de ’observateur, et & la position repérée par ’angle
héliocentrique 6.

ITI.1 Variation centre-bord.
II1.1.1 Bibliographie.

Mariska and Withbroe (1975) et Withbroe and Mariska (1976) ont étudié la variation centre-
bord en comparant des calculs théoriques prenant en compte l’épaisseur optique de la raie (la
variation est alors inférieure, quoique proche, & 1/ cos(fg)) avec des observations faites a bord
du satellite OSO-IV. Cette étude nécessite de se servir d’'un modéle d’atmosphére. Ils ont trouvé
un bon accord pour les raies émises par des ions de la séquence du Lithium ; notamment, il
est montré que les raies avec une profondeur optique proche de 1 ont une variation plus faible.
Mariska and Withbroe (1975); Withbroe and Mariska (1976) proposent aussi, pour expliquer
la faible variation de certaines raies prés du limbe, qu’une partie des photons est absorbée par
les spicules, colonnes de plasma chromosphérique qui s’élévent jusque dans la couronne. Plus
récemment, Wilhelm et al. (1998) ont présenté des observations faites avec SUMER, pour des
raies émises par la chromosphére, la région de transition et la couronne. Aucune variation n’a
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Fic. 8.3: Géométrie sphérique.

été observée pour les raies chromosphériques (comme celles de ’hydrogéne). Pour la variation
des raies de la zone de transition et de la couronne, ils ont noté un bon accord général avec
la variation théorique en 1/cos(fy) en prenant 0o = 5 & 10 arcsecondes au-dessus du limbe;
néanmoins, la position et la force du maximum d’augmentation de I'intensité changent pour dif-
férentes raies, et si I'observation est faite dans une région calme ou dans un trou coronal. Une
variation inférieure & 1/ cos(fg) a été trouvée pour la raie a 770 A émise par I'ion Ne VIII. Ainsi,
s’il y a un accord général avec une variation en 1/cos(fg), cette derniére échoue cependant &

reproduire parfaitement les observations & une date donnée.

Comme nous allons voir dans la section suivante, cela ne doit pas étre surprenant, puisque
la variation théorique est obtenue en supposant une atmosphére plane paralléle.

I11.1.2 Etude théorique.

Nous supposons dans cette section que ’atmosphére est stratifiée radialement, et que donc,
les propriétés du plasma sont les mémes & une altitude donnée. Cette vision est représentée sur
la figure 8.3. O représente le centre du soleil (dans le plan du dessin) et P, de coordonnées
sphériques (Rg + 7,0,1) (en ’arriére-plan’ et avec Rg le rayon solaire), est le centre de la zone
pointée. Nous considérons que le rayonnement est émis par le plasma compris entre les sphéres
de rayon Rg +r et Rg+7r+ Ar. Dans le cas d’une raie EUV émise dans la zone de transition, on
pourra par exemple prendre r = 2000km et Ar = 1000km, en accord avec le modéle de Vernazza
et al. (1981). Nous allons envisager 2 cas de figure : le premier consiste & considérer ’observateur
en S, ce qui revient & négliger angle S'PS (celui-ci est effectivement trés petit si ’'observateur
est trés loin devant les dimensions du soleil, ce qui est généralement le cas), le deuxiéme prend
pleinement en compte la géométrie du probléme et considére ’observateur en S. Nous appelons

z Vaxe de 'altitude et soit ds et ds’ les vecteurs unitaires respectifs des vecteurs P_S'> et PS'.

Supposons dans un premier temps ’observateur en S’. Nous voulons calculer I'intensité émergente
au sommet de ’atmosphére et partons pour cela de ’équation du transfert radiatif présentée au
chapitre 3 :

e
ds'.VI=J—xI (8.47)
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ou J est le coefficient d’émission, x le coefficient d’absorption et I I'intensité. Nous supposons qu’il

n’y a pas d’absorption, soit x = 0. D’aprés notre hypothése sur la stratification de 'atmosphére,

seul le terme en % est non nul dans le membre de gauche. Il est alors facile de voir que

- = . ol
ds'.VI = sinf cos p— (8.48)
0z
Introduisons l'angle héliocentrique fg = SOP relié 4 0 et 1) par

cos O = sinf cos v (8.49)

Nous obtenons alors pour l'intensité émergente (symbolisée par le '0’)

r+Ar dz
1(0,600) = J(z) cos O (8.50)
T
et pour la variation centre-bord
1(0,64) 1
_ _ . ].
plbo) I{(0,0c =0) cosfg (8:51)

Cette variation a été observée par différents auteurs (voir par exemple Mariska (1992)) ; elle pose
cependant le probléme de ne plus étre valable au bord du disque solaire puisque dans ce cas

1
cos B

— 0 (8.52)

Pour éviter ce comportement (et comprendre d’ou il vient), nous avons effectué la méme démarche
. , . . 7 pg . , .

en considérant I'observateur en S. Cette fois-ci, ds = B et en le projetant sur ’axe radial on

obtient :

(Rs + D) cossinf — (Rg + 2) oI

ds.91 = 9
V(Ro + D)2 —2(Rg + 2)(Re + D) cospsin@ + (Rg + 2)2 0z

(8.53)

ou Ry + D représente la distance entre le centre du soleil et ’observateur et z = r lorsque 1’on
calcule le produit scalaire au point P. Avec 8.49, I’équivalent de 1’équation 8.50 devient

o V/(Ro + D)? —2(Rg + z)(Rg + D) cos g + (Re + 2)?
100 = [ 6 (o + D) cos 00— (Ro 1 2) dz

(8.54)

Le terme par lequel J(z) est multiplié varie de maniére trés similaire & 1/ cos 6 pour toutes les
valeurs réalistes de z. Sortons J(z) de l'intégrale pour évaluer son effet lorsqu’il est intégré le
long de la ligne de visée. Pour cela supposons

o) = { vzl e 59
En effectuant les changements de variables
z=(Rg + D)cosby — (R + 2) (8.56)
a = (Rg + D)sinfg
on obtient I’expression
10.60) — 7 /(R@+D) coso—(Ro+7) /72 1 g2 - (5.57)
(Rep+D) cos 0 —(Rp+r+Ar) z
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La primitive de l'intégrale est

2 2
Vi @ —aln(33YE T (8.58)

T

ce qui méne pour la variation centre-bord & une expression compliquée dont ’écart avec une
variation en 1/ cos @ est inférieur & 10% jusqu’a #=85°. La divergence n’est donc pas due au fait
de considérer I'observateur en S’ plutot qu’en S, et les 2 lois obtenues divergent lorsque o — 7.

Considérons maintenant le probléme de la maniére suivante :
1(0,00) = Jy x AS (8.59)

ou AS est la distance parcourue le long de la ligne de visée entre les sphéres de rayon Rg +r et
Ry +r+Ar et dont origine est au centre du soleil. Sil’observateur est en S sur la figure 8.3, alors
AS = ||PP'||. Nous supposons donc que les conditions physiques ne varient que radialement, que
la raie étudiée n’est émise qu’entre les altitudes r et r + Ar et que I’émission est constante dans
cette couche. Nous avons dans ce cas-1a

100,05) _ AS

p(0e) = 10,05 =0)  Ar (8.60)

Des considérations géométriques, que nous détaillons en annexe C, donnent pour p(6g) l'expres-
sion suivante pour le cas ou ’observateur est en S’ :

R@ +r 2 2 R@ +r R@ +r
= 2 1— .61
p(0s) \/( Ar )2 cos? 6 + Ar + . Cos 0o (8.61)
Notons qu’alors
™ R@ +r
pllo =0) =1et p(bo = 3) AT (8.62)

et la variation centre-bord ne diverge plus prés du disque. Dans le cas plus exact ol I’observateur
est considéré en S, cette expression devient (voir annexe C)

2
p(0e) = 5 (Ro 4 D) Rt cosl + (8.63)
" /(Ro + D)2 —2(Ro + D)(Ro + 1) cosfp + (Ro +7)2

\/( Rotridryy (Ro D) (“3E )2 sin 0o 2

T (Ro+D)2—2(Re+D)(Rp+r) cos 0 +(Ro+T)
Les 2 expressions 8.61 et 8.63 sont similaires pour D ~ 1AU, et seules de petites différences
apparaissent a partir de 8 = 60° . Notons que la premiére expression est indépendante de la
distance a laquelle se situe I’observateur. Nous nous contentons de représenter la deuxiéme va-
riation obtenue sur la figure 8.4, et la comparons avec une variation en 1/ cos 6 pour différentes
valeurs de Ar et avec r = 2200km. La divergence en 6, = 7 a été levée en imposant des limites
4 la zone émettrice et la spécificité de la raie étudiée, par I'intermédiaire de ses paramétres r et
Ar, est prise en compte.
Plus Ar est petit, et plus la variation calculée est grande; en effet avec un Ar petit, I’accroisse-
ment relatif de AS est plus grand. En fait, faire I’approximation en 1/ cos 8 revient a considérer
que ’atmosphére est localement plane-paralléle ; on peut s’en apercevoir sur la figure 8.5 ol nous
avons hachuré le surplus de surface (ou de volume) pris en compte dans ce cas. Il devient effec-
tivement infini lorsque 6, = 7. La projection & appliquer entre Ar et AS doit étre effectuée en
conformité avec la géométrie choisie (atmosphére stratifiée radialement), or ce n’est pas le cas
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F1G. 8.4: Variation centre-bord.

avec une projection en cosfg.

Ainsi, si 'on dispose d’un profil de température en fonction de l’altitude, il est possible d’esti-
mer la variation centre-bord de raies EUV & partir de leur fonction de contribution, y compris
prés du limbe. Les raies dont la fonction de contribution est non-négligeable sur un domaine
de température compris dans celui de la zone de transition (disons entre 50000 K et 800000 K)
devraient alors avoir une variation centre-bord supérieure & celles émises par la chromosphére ou
la couronne, puisque ces zones sont plus étendues.

Revenons & 1’étude de la variation centre-bord de la raie Ne VIIT a 770 A réalisée par Wil-
helm et al. (1998) et introduite dans la section III.1.1. Le pic de la fonction de contribution
de cette raie se situe vers 650 000 K, mais environ un tiers de son aire est situé au-dessus de
1 million de degré. Ainsi, une bonne partie de cette raie est émise par la couronne, et la zone
émettant cette raie est par conséquent supérieure a celle des raies émises uniquement dans la
zone de transition, trés fine. L’observation d’une variation centre-bord plus petite pour cette raie
peut alors étre expliquée par notre calcul.

II1.2 Extrapolation a 1 AU.

Une fois que ’on dispose d’un spectre de radiance, le passage a l'irradiance se fait en intégrant
sur le disque, et en prenant en compte I’angle solide. Si I’on suppose un soleil uniforme, on a
alors pour l'intensité émise par le soleil entier vers ’observateur :

I, = / 1(0,6¢) cosOpds = I1(0,0; = 0) / p(0e) cos O ds
soleil

soleil

ou p(fg) est la variation centre-bord et ds est 1’élément de surface a intégrer et cos g prend en
compte la projection de la surface sur la ligne de visée. Nous avons choisi pour ds 1’expression
suivante

ds = 27TR@ sin 9@ X R@d&@ (864)
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0] r r+Ar

F1Gc. 8.5: Erreur commise en supposant localement une atmosphére plane.

qui représente l'aire d’une ’bandelette’ de rayon Rg sinfg et de largeur Rodfg ; sa normale fait
un angle #g avec la direction de l'observateur. Alors,

/2
I = 27R2I(0,06 = 0) /0 Op(ﬁ@) cos O sin O dfg (8.65)
@:

Il faut séparer le cas du rayonnement qui n’est pas optiquement mince de celui qui l'est, et nous
prenons une variation centre-bord usuelle (Warren et al., 1998a; Wilhelm et al., 1998) dans un
premier temps :

1 rayonnement non optiquement mince.
ploe) =1 i | . (8.66)
os(05) rayonnement optiquement mince.
Et puisque I(65) = I(6c = 0)p(6g), on obtient
7R21(65 = 0) rayonnement non optiquement mince.
I~ = © © (867)
© 2nR21(0 = 0) rayonnement optiquement mince.

Dans le cas d’une variation centre-bord obtenue pour une atmosphére stratifiée radialement,
nous avons obtenu pour un rayonnement optiquement mince la formule suivante (en utilisant
l’équation 8.61)

Ar Ar

1 1 Ar Ar
I, =2rR2 {1 14+ = 24 2 3/2 8.68
© T ®{ +R@+7‘ +3(R@+’f‘) 3 R@+7‘( +R@—|—’/‘) ( )

(

ce qui représente par rapport a l'expression 8.67 une différence négligeable pour les raies de la
région de transition. Finalement, le gain en précision obtenue sur l'intensité émise par I’ensemble
du disque solaire n’est pas significatif (en ce sens qu’elle est inférieure aux précisions de mesures),
et l'intérét principal des expressions 8.61 et 8.63 réside dans 1’étude de la variation spatiale de
I’émission prés du limbe, ainsi que dans la prise en compte de la spécificité de la raie étudiée.
Nous utiliserons I’expression classique 8.67 pour convertir les radiances en irradiances.

La définition couramment utilisée en aéronomie pour la valeur de lirradiance (et qui est repris
dans le projet de norme ISO WD21348 (Nusinov and Tobiska, 2002)) est le flux du soleil entier
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4 1 unité astronomique et c’est donc aussi celle que nous emploierons. Finalement et en tenant
compte de la décroissance du flux en 1/r2, on a

2
7 = % I 2(0, 0 = 0) rayonnement non optiquement mince. (8.69)
2ﬁd§® I(0,6c = 0) rayonnement optiquement mince.

Un moyen équivalent d’obtenir le flux & partir de l'intensité est d’utiliser ’angle solide. Alors,

Fo = [, 1(0,00)dQ. L'angle solide vaut d = d“;f %0 et en utilisant l'expression 8.64, on

retrouve &8.69.




153

Chapitre 9

Modélisation : développement et
résultats.

I Introduction.

Les chapitres 4 et 5 présentent les données de l'instrument SUMER et l'usage que nous en
avons fait ; nous utilisons maintenant ces données dans le but d’obtenir des mesures d’émission
différentielles (DEM) typiquement représentatives des 3 grandes régions de 1’atmosphére solaire :
région calme, trou coronal, et région active. Notons tout de suite que le nombre trés faible de
mesures effectuées dans des régions actives par 'instrument SUMER ne permet pas de calculer
une DEM représentative pour cette région; c’est & cause de la sensibilité de 'instrument qu’il
existe peu d’observations sur les régions actives. De plus, lorsque celles-ci existent, la zone pointée
se situe en général en bordure de la région, 14 ol I’émission est moindre. Les données récupérées
sont par contre suffisantes pour entreprendre le calcul de DEM pour une région calme et un trou
coronal.

Il est connu que ’émission EUV solaire varie considérablement & petite échelle de temps et

C 1l 1057.02 A

B R ]
C 0 ,,,,,, O VI 1037.61 A ]
0.0 " 2 é
— C ' ]
.© C ]
RS = ]
S r ]
= 70 /‘ — |
() [ -
= r ]
= C ]
© E ]
02 ; 4 {
r o Wy ]
E v e ]
C =l E
—0.30. .y R R 1

(@] 500 1000 1500 2000 2500

seconds

Cette figure montre la variation relative de Uintensité des raies C I a 1037, 02 A et O VI &
1087, 61 A en fonction du temps, issue d’une mesure de SUMER située dans une région calme.
L’aze des abscisses est gradué en secondes.

Fic. 9.1: Exemple de variation temporelle de I’émission EUV.
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Fic. 9.2: Profil de température pour un soleil calme. Conjugaison de deux modéles.

d’espace. L’étude entreprise dans la précédente partie montre en particulier la variation spatiale
de I’émission des régions calmes, bien str en fonction du réseau magnétique, mais aussi entre
différentes cellules et éléments du réseau ainsi qu’a 'intérieur de chaque structure. L’existence de
points brillants est une manifestation de la variation temporelle rapide de ’émission, due & 1’évo-
lution de la configuration du plasma. Les fichiers de données SUMER, qui comportent souvent
plusieurs expositions consécutives d’une méme zone et que nous avons moyennées, révélent aussi
une variation rapide de ’émission comme 1’illustre la figure 9.1. Aussi, nous moyennerons toutes
les intensités observées dans le méme type de région pour chaque raie, afin d’obtenir une DEM,
et donc un spectre, aussi caractéristique que possible. Par ailleurs, il est important de rappeler
que cette moyenne s’effectue aussi a grande échelle de temps et donc d’activité solaire puisque
les données sont réparties sur la phase ascendante du cycle solaire actuel.

IT Correction de la variation centre-bord.

1I.1 Modéle d’atmosphére.

La correction de la variation centre-bord requiert la connaissance de l'altitude & laquelle se
situe la couche émettrice (le paramétre r de l’équation 8.63), ainsi que son étendue spatiale
(parameétre Ar). Les fonctions de contribution de chaque raie nous informent sur le domaine de
température dans lequel elles sont émises. Nous devons donc disposer d’un profil de température
en fonction de 'altitude, de la chromosphére & la couronne; pour cela, nous allons conjuguer le
modéle de Vernazza et al. (1981) pour un soleil calme (référencé ci-aprés comme le modeéle VALC)
et le profil de température calculé selon la section IT de ’annexe B. Pour calculer ce profil, nous
utilisons les intensités ’soleil calmes’ moyennes obtenues avec les données SUMER et pour les
raies présentées dans la table 6.1 du chapitre 6. Le flux conductif (calculé selon ’équation B.7)
moyen est 1,5.10%erg/cm? /s ; il suffit pour accorder le profil correspondant au modéle VALC de
choisir un couple de constante (hg,Ty) adéquat dans la formule B.8. Le profil de température
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F1G. 9.3: Rapport de U'intensité émergente au limbe (6o = %) 4 celle au centre du disque (6o = 0).

résultant est présenté sur la figure 9.2 en fonction de la température Ty, hg étant pris en accord
avec le modéle VALC; ainsi la partie du profil située en dessous de Ty est due au modéle de
Vernazza et al. (1981), tandis que la partie située a des températures supérieures est construite
a partir de 'hypothése d’un flux conductif constant. Selon le point de jonction entre les deux
modeéles (Tp), le profil change légérement et le petit plateau a environ T ~ 21000 K présent
dans le modéle VALC augmente la taille de la région de formation des raies dans ce domaine de
température. Ces profils en température permettent de calculer ’altitude et ’étendue spatiale de
la région de formation d’une raie en se basant sur sa fonction de contribution ; nous avons limité
la zone émettrice au domaine de température ol la fonction de contribution est supérieure & la
moitié de sa valeur maximum, soit pour une transition & A,

AT = Zymaz — Zmin (9.1)

G\, T (2maz)) = GA, T(2min)) = 0.5 x maz(G(A\, T)) (9.2)

Le gradient de température est parfois si important que 1’épaisseur est inférieure & 1 km. Pour
des raisons de simplicité, nous avons fixé ’épaisseur minimale & 1 km.

1II.2 Calcul théorique.

Nous avons déterminé le rapport
I(0c = 3)
I(6o = 0)

pour de nombreuses raies que nous avons traitées dans les données de SUMER, et pour deux
profils de température différents : le premier utilise le modéle VALC jusqu’a la température Tp=20
000 K, et le deuxiéme jusqu’a Tp=90 000 K de maniére & ce que le plateau en température prévu
par Vernazza et al. (1981) apparaisse. Le résultat d'un tel calcul est montré sur la figure 9.3
pour les deux cas, en fonction de la température maximale de formation des raies. Les losanges
correspondent au calcul effectué sans le plateau en température (modele VALC jusqu’a 20 000
K), tandis que celui-ci est pris en compte pour les carrés (modéle VALC jusqu’a 90 000 K).
L’ensemble des paramétres de ce calcul est montré en annexe D. Comme prévu, les raies se

(9.3)



156 Chapitre 9. Modélisation : développement et résultats.

N IV: 765.15A N IV: 765.15A
1.0e+13F ‘ ‘ ‘ ‘ 1.0e+13F ‘ ‘ ]
t| oRadiance a 8 F B
2 Rapsnee ol cenve : g
L L <o i
< o0
| " =
& [ @i @ % @% & §00§o &
[0} [} <
g 1.0e+12F 2 1.0e+12F © E
O r o r 1
S r S r
° °
1.0e+11 | | | | | 1.0e+11 | |
60 80 100 120 140 160 180 0 20 40 60
F113.7 6 (degré)

F1G. 9.4: Variation de la raie N IV & 765,15 A en fonction de Fio.7 et de I’angle héliocentrique 8. Mesures ’soleil
calme’.

formant & des températures correspondant a la zone de transition ont une région d’émission trés
fine, ce qui conduit & un grand rapport 9.3, tandis que les raies se formant en partie dans la
couronne ont un rapport plus petit. Enfin, la différence entre les deux profils se fait sentir pour
les raies dont la température de formation est inférieure & environ 150 000 K.

11.3 Application aux données.

Avant de moyenner les intensités disponibles, nous avons vérifié la pertinence de la correction
effectuée, en représentant graphiquement son résultat pour toutes les raies possibles. Si ’accord
est suffisant, c’est la valeur moyenne des radiances rapportées au centre du disque qui a été
retenue ; dans le cas contraire, nous avons gardé la moyenne des radiances 'brutes’ (non-corrigée
de la variation).

I1.3.1 Données ’soleil calme’.

Nous montrons sur la figure 9.4 une telle représentation pour la raie N IV & 765,15 A, et
pour les intensités ’soleil calme’. Sur la figure de gauche, les radiances observées a g (carré)
et corrigées de la variation centre-bord (triangle) sont tracées en fonction de lindice d’activité
solaire Fyg.7, avec leur erreur instrumentale pour les ’triangles’. Lorsqu’une croix est superposée
sur les symboles précédents, ceci indique une mesure effectuée au-dessus du limbe. La courbe de
droite montre les radiances mesurées & 0 -non-corrigées- en fonction de I’angle héliocentrique.
La courbe en pointillé, illustrant la correction centre-bord appliquée, est obtenue en multipliant
I'intensité moyenne au centre du disque (soit la moyenne des intensités corrigées) par la valeur
de la variation centre-bord déduite de la formule 8.63 ; par conséquent, plus la courbe passe prés
des points de mesure, plus la variation théorique est en accord avec celle observée. La premiére
constatation est la grande disparité de la valeur des radiances, quelle que soit ’activité solaire
ou l'angle héliocentrique. Ceci vient confirmer notre propos du chapitre 6. Ensuite, la majeure
partie des données provient de période & basse activité solaire et relativement prés du disque;
ceci étant, on peut tout de méme observer le bon accord entre la variation centre-bord théorique
et celle observée. Sil’on se raméne alors 4 la courbe de gauche, on note qu’il n’y a pas de variation
visible des radiances ramenées au centre du disque (les seules comparables) avec l'activité. Une
fois de plus, ceci confirme la tendance observée au chapitre 7.

La figure 9.5 montre les mémes courbes pour 4 raies différentes; sur ces 4 raies, ’accord sur la
variation centre-bord a été jugé suffisant, et la valeur moyenne retenue est alors indiquée par la
position de la courbe en pointillée pour 8 = 0. Bien que ces raies n’ont pas la méme température
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F1G. 9.7: Variation de la raie N IV & 765,15 en fonction de Fio.7 et de 'angle héliocentrique 8. Mesures ’trou
coronal’.

de formation et ne proviennent pas du méme domaine spectral, les conclusions de la figure 9.4
restent valables pour chacune d’elle.

La figure 9.6 montre quant & elle les mémes représentations pour 4 raies ol ’accord a été jugé
insuffisant. Parmi ces 4 raies, 2 sont le fait d’ions présents dans la haute chromosphére et basse
région de transition (ion C II et N II). Les deux autres raies proviennent de ’atome d’hydrogéne,
et peuvent donc étre considérées comme optiquement épaisses. Dans les deux premiers cas, la
variation calculée est supérieure aux observations. La radiance de la raie 4 918,13 A de I’atome
d’hydrogéne ne montre pas de variation avec sa position, comme supposé pour les raies optique-
ment épaisses. Pour ces 3 raies, il n’est pas non plus possible d’observer une variation de leur
radiance non-corrigée avec Fig.7.

Le cas de la raie Lyman f est différent. Sa radiance montre une augmentation & la fois avec
I'indice d’activité et 'angle héliocentrique. Puisque cette raie est optiquement épaisse, il sem-
blerait plus probable que sa variation soit le fait de l’augmentation de l'activité solaire. Il n’est
cependant pas possible de conclure définitivement.

I’ensemble des courbes que nous venons de discuter est généralement représentatif des résul-
tats obtenus pour les autres raies. Le fait que nous n’observons pas de variation avec 1’activité
pour les intensités ’soleil calmes’ des raies optiquement minces va dans le sens d’une modélisation
du flux solaire EUV en utilisant le concept de ’zone’ (si I’émission d’une zone variait avec le cycle
solaire, il faudrait alors en tenir compte).

I1.3.2 Données ’trou coronal’.

Cette étude est moins évidente dans le cas des trous coronaux; en effet, comme le montre la
figure 9.7 pour la raie N IV 4 765,15 A il y a peu d’observations de trous coronal prés du centre
du disque solaire, et il est donc difficile d’étudier la variation de I’émission du centre au bord du
disque. Aussi, nous n’appliquerons pas de correction centre-bord pour les intensités 'trou coronal’
utilisées dans le calcul de la DEM.

IIT Calcul des mesures d’émission différentielles.

Comme nous ’avons décrit précédemment, 'inversion de 1’équation intégrale 8.1 est un pro-
éme délicat tant elle est mal conditionnée. Plusieurs études ont cherché a dégager une méthode
bl délicat tant elle est mal condit Pl tud t cherché a d thod
performante et sfire, sans qu’aucune n’ait fait 'unanimité. Certaines raies ont été identifiées
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comme ne ’fonctionnant’ pas dans le cadre de la mesure d’émission différentielle; c’est le cas
pour les raies émises par les ions de la séquence du Lithium et du Sodium (Judge et al., 1995).
McIntosh et al. (2000), en utilisant un algorithme génétique, ont étudié I'influence de nombreuse
raies EUV dans le domaine spectral de SUMER et CDS sur le calcul des DEM. Ils indiquent
que 'approche du 'maximum de raies’, qui consiste a utiliser toutes les raies possibles et qui
intuitivement devrait mieux conditionner le probléme, ne donne pas les meilleurs résultats. De
plus, leur étude montre que la bonne (ou mauvaise) influence de raies sur l'inversion dépend des
autres raies auxquelles elles sont associées. Ainsi, plus que de ’bonnes’ raies pour résoudre ce
probléme, il existe de 'bons ensembles’ de raies. Gardant en téte que la premiére des priorités
est de disposer d’'un ensemble de raies couvrant 'intervalle de température sur lequel on veut
calculer la DEM, et suivant ’approche proposée par McIntosh et al. (2000), nous avons choisi
pour calculer la DEM de tester tous les ensembles de raies couvrant l'intervalle de température
~[10%°K ;109K] avec les deux méthodes d’inversion présentées précédemment.

Une fois la DEM obtenue, nous pouvons recalculer les intensités et les comparer avec les in-
tensités observées; la sélection de la DEM définitive a reposé sur le bon écart entre les intensités
observées et calculées utilisées pour l'inversion, ainsi que sur l’accord général entre la DEM ob-
tenue et celles issues d’autres travaux. Finalement, nous avons aussi prété attention & 1’accord
entre les intensités que nous avons obtenues & partir des données, non-utilisées pour le calcul,
et celles calculées avec la DEM ; notons, que certaines DEM conduisaient & un trés bon accord
pour les intensités utilisées dans le calcul, mais & un mauvais accord avec les autres intensités.
Ces différence obtenues résultent & la fois de la difficulté du probléme mathématique et de la
'non-simultanéité’ des mesures, puisque ’ensemble des mesures ne sont pas communes & toutes
les raies. L’incertitude sur la valeur des paramétres atomiques et sur 1’abondance relative des
éléments sont deux sources d’erreur supplémentaire. De plus, parce que peu de raies chaudes
étaient disponibles dans nos données, nous avons utilisé 'intensité des raies chaudes Si XII a
499.41 A pour le soleil calme et Mg X a 624.94 A pour les trous coronaux, toutes deux publiées
par Vernazza and Reeves (1978).

Notons que le calcul d’'une mesure d’émission différentielle nécessite de calculer les fonctions
de contribution des raies en jeu. Pour cela, nous avons fait un usage extensif de la base de don-
nées CHIANTI; les valeurs des populations relatives des niveaux ionisés ont été choisies selon
Mazzotta et al. (1998), tandis que les valeurs d’abondance relative a I’hydrogéne des éléments
(que nous avons prises identiques pour les deux régions) proviennent de Meyer (1985).

IT11.1 Mesure d’émission différentielle “soleil calme”.
I11.1.1 Reésultat.

La DEM obtenue est représentée sur la figure 9.8, avec pour comparaison celles dérivées
par Warren et al. (2001) (labelle NRLEUV) et Dupree et al. (1973). Elle a été calculée par la
méthode de moindre carré non-linéaire en présupposant que sa forme pouvait étre représentée
par ’exponentielle d’un polynéme de Chebyshev de degré 5. A basse température, les hypothéses
sous-jacentes au calcul ne sont plus respectées, et le comportement de la DEM en dessous de
typiquement Log(T)=4,5 est déterminé par les ailes de la fonction de contribution de raies plus
chaudes. Le comportement & haute température est fortement dépendant des raies utilisées; en
effet, nous disposons de peu de raies chaudes et il n’est de toutes fagons pas possible de connaitre
la température maximale le long de la ligne de visée.
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Fi1Gc. 9.8: DEM soleil calme.

I11.1.2 Comparaison des radiances.

Finalement, nous pouvons comparer les intensités moyennes ’soleil calme’ obtenues avec SU-
MER a celles calculées avec la DEM. La table 9.1 montre cette comparaison avec le rapport des
intensités et la déviation 6 = ”IC“’;;I‘”’S” en valeur absolue. Les raies marquées d'un '*’ ont été
utilisées dans le calcul de la DEM, et la raie marquée d’un "**’ provient de Vernazza and Reeves
(1978). Les intensités sont exprimées en photons/s/cm?/sr, I, représente les intensités obser-
vées, tandis que I.4. indiquent les intensités calculées a partir de la DEM. Le rapport moyen
pour ’ensemble des raies vaut 1,12 et nous obtenons 0,47 pour la déviation. On peut noter que
I’accord n’est pas forcément meilleur pour les raies utilisées lors de I'inversion ; ceci est di & notre
exigence lors de la sélection de la DEM pour retrouver l'intensité des autres raies. Finalement,
nous retrouvons les intensités observées dans un facteur 2.

Plusieurs écarts peuvent étre discutés. Nous obtenons un mauvais accord pour les raies de 'ion C
II; de plus, les intensités calculées sont parfois supérieures, parfois inférieures & celles observées.
Ce désaccord provient certainement du non respect de ’hypothése optiquement mince pour ces
raies, ainsi que de la proximité du continuum de Lyman pour la raie & 904,10 A. En utilisant
le modeéle d’atmosphére VALC déja présenté, nous estimons de maniére simple (formule V.2 du
chapitre 7) la profondeur optique & 2,78 pour la raie a 1037,02 A, utilisée dans le calcul de la
DEM. Ceci pourrait expliquer ce désaccord, finalement peu surprenant puisque nous nous trou-
vons & des températures oil le formalisme de la DEM n’est plus correct.

Le désaccord pour la raie N IT & 775.96 A peut étre expliqué de la méme facon, en rajoutant la
possibilité d’'une mauvaise évaluation de l'intensité de cette raie puisqu’elle est mélangée avec la
raie S X a 776,37 A.

II1.1.3 Comparaison des irradiances.

En supposant le soleil totalement couvert par des régions calmes, comme il peut 1’étre au
minimum du cycle d’activité, nous pouvons calculer & partir de la DEM les valeurs d’irradiance
pour les raies optiquement minces (formule 8.69). Nous comparons un tel calcul avec des valeurs
d’irradiance mesurées par les instruments SUMER (Wilhelm et al. (1998), repérées par un '(S)’)
et CDS (Brekke et al. (2000), repérées par un ’(C)’). L'instrument SUMER peut mesurer le
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)\(A) Ion Lops Ieaic Icalc/Iobs J

1014.44 S1I 1.84e+10 | 1.74e+10 0.94 0.06
996.00% | SII 4.42e+10 | 3.09e+10 0.70 0.30
1010.42 CII 2.12e+11 | 4.89e+11 2.31 1.31
1037.02* | CII 2.84e+12 | 4.27e+412 1.50 0.50
904.10 CII 9.80e+11 | 7.52e+412 7.67 6.67
1036.32 CII 2.71e+12 | 2.14e+12 0.79 0.21
916.71%* N II 4.80e+11 | 4.25e+11 0.89 0.11
775.96 NII 5.01e+10 | 1.28e+11 2.56 1.56
1085.68 | N II 3.0le+12 | 1.42e+12 0.47 0.53
997.40 Si 111 6.66e+10 | 1.01e+411 1.52 0.52
1021.31 S III 1.58e+11 | 1.28e+11 0.81 0.19
1012.53 S III 3.14e+10 | 3.47e+10 1.11 0.11
1077.13* | SIII 1.36e+11 | 1.65e+11 1.21 0.21
977.02 C III 6.22e+13 | 3.03e+13 0.49 0.51
979.88 N III 2.83e+10 | 2.49e+10 0.88 0.12
989.80 N III 9.36e+11 | 5.58e+11 0.60 0.40
991.51 N IIT 1.84e+12 | 1.12e+12 0.61 0.39
763.34 N III 9.68e+10 | 8.97e+10 0.93 0.07
764.36* N III 1.86e+11 | 1.74e+11 0.93 0.07
1062.64 STV 2.78e+11 | 1.84e+11 0.66 0.34
1072.98*% | STV 3.61e+11 | 2.86e+11 0.79 0.21
790.22% | O IV 3.52e+12 | 3.47e+12 0.99 0.01
787.70 Olv 1.75e+12 | 1.91e+12 1.10 0.10
786.48 SV 1.05e+12 | 8.39e+11 0.80 0.20
765.15 NIV 2.29e+12 | 1.97e+12 0.86 0.14
924.28 NIV 1.08e+11 | 6.15e+10 0.57 0.43
922.52 NIV 5.15e+10 | 4.95e+10 0.96 0.04
922.02 NIV 1.86e+11 | 6.37e+10 0.34 0.66
944.53* S VI 3.46e+11 | 1.73e+11 0.50 0.50
933.41 S VI 6.26e+11 | 3.41e+11 0.55 0.45
759.44 oV 141e+11 | 1.77e+11 1.25 0.25
758.68 oV 1.86e+11 | 2.29e+11 1.23 0.23
762.00 oV 1.82e+11 | 2.19e+11 1.20 0.20
760.45 oV 6.35e+11 | 8.14e+11 1.28 0.28
1031.93 | O VI 1.58e+13 | 9.17e+12 0.58 0.42
1037.60 O VI 7.34e+12 | 4.60e+12 0.63 0.37
1005.84* | Ne VI 4.63e+10 | 5.72e+10 1.23 0.23
895.17* | Ne VII 1.72e+11 | 2.09e+11 1.21 0.21
780.33 Ne VIII | 1.08e+12 | 1.05e+12 0.97 0.03
770.41*% | Ne VIII | 2.29¢+12 | 2.07e+12 0.91 0.09
769.38* Mg VIII | 1.93e+10 | 1.22e+10 0.63 0.37
776.37* S X 3.63e+10 | 3.18e+10 0.88 0.12
499.41** | Si XII 1.29e+12 | 1.40e+12 1.09 0.09

TAB. 9.1: Comparaison des radiances observées et calculées pour le soleil calme.
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A(A) Ion Eobs Eealc Ecalc/Eobs d

629.74 (S) | OV 1.00e+09 | 1.51e+09 1.51 0.51
770.41 (S) | Ne VIIT | 3.20e+08 | 2.82e+08 0.88 0.12
78647 (S) | SV 1.03e+08 | 1.14e+08 1.11 0.11
787.72 (S) | O IV 1.94e+08 | 2.60e+08 1.34 0.34
933.39 () | S VI 1.08e+08 | 4.64e+07 0.43 0.57
94452 (S) | S VI 6.54e 107 | 2.35¢+07 0.36 0.64
977.02 (S) | C III 5.63e109 | 4.12e109 0.73 0.27
315.02 (C) | Mg VIII | 1.14e+08 | 1.11e+08 0.98 0.02
319.84 (C) | Si VIII | 1.14e+08 | 1.74e+08 1.53 0.53
328.25 (C) | Al VIIT | 1.72e+07 | 4.91e+06 0.29 0.71
332.78 (C) | AIX 5.65e+07 | 2.68e+07 0.47 0.53
334.17 (C) | Fe XIV | 3.20e+07 | 1.00e+08 313 2.13
341.15 (C) | Fe XI | 3.75e+07 | 1.09e+07 |  0.29 0.71
345.10 (0) | S1IX 1.03e+08 | 4.84e+07 0.47 0.53
347.40 (€) | SiX 1.11e+08 | 7.35e+07 0.66 0.34
368.06 (C) | Mg IX 4.93e+08 | 4.14e+08 0.84 0.16
525.80 (C) | O III 4.07e+07 | 4.41e+07 1.08 0.08
543.88 (C) | Ne IV | 1.90e+07 | 2.2de 107 1.18 0.18
550.05 (C) | AI XI 1.43e+07 | 1.97e+07 1.38 0.38
554.51 (C) | O IV 3.56e+08 | 3.59e+08 1.01 0.01
558.60 (C) | Ne VI 2.68e+07 | 3.83e+07 1.43 0.43
561.72 (C) | Ne VII | 1.36e+07 | 1.40e+07 1.03 0.03
572.31 (C) | Ne V 2.29e+07 | 2.46e+07 1.08 0.08
574.05 (C) | Ca X 2.20e+07 | 1.68e+07 0.76 0.24
580.90 (C) | Si XI 2.14e+07 | 1.47e+07 0.69 0.31
585.69 (C) | Ar VII | 1.33e+07 | 2.90e+07 2.18 1.18
609.79 (C) | Mg X 3.45e+08 | 3.16e+08 0.92 0.08
629.74 (C) | OV 8.65¢108 | 1.51e+09 1.75 0.75

TAB. 9.2: Comparaison des irradiances observées et calculées pour le soleil calme.
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Fi1Gc. 9.9: DEM trou coronal.

flux du soleil entier lorsque le satellite effectue une rotation sur lui méme; SUMER éloigne
progressivement sa zone de pointage du centre du disque solaire & chaque rotation, et obtient ainsi
une image du soleil entier. L’instrument CDS peut effectuer ce type de mesure plus fréquemment.
La table 9.2 résume les comparaisons effectuées. Les irradiances Fys (pour observée) et Fiq .
(pour calculée) sont exprimées en photons/s/cm?. Le rapport moyen des irradiances calculées &
celles observées est de 1,05 tandis que la déviation moyenne est de 0,43 en valeur absolue, ce qui
constitue un bon accord.

I11.2 Mesure d’émission différentielle “trou coronal”.
I11.2.1 Reésultats.

La figure 9.9 montre la DEM obtenue pour les intensités "trou coronal’, avec pour comparaison
celles dérivées par Warren et al. (2001) (labelle NRLEUV) et Dere and Mason (1993). Il y a un
bon accord sur ’allure générale. Ici aussi, le meilleur résultat a été obtenu avec la méthode
d’ajustement. Les raies utilisés dans le calcul sont marquées d’un "*’ dans la table 9.4. Il faut
noter que par rapport a la DEM ’soleil calme’, la DEM correspondant aux trous coronaux décroit
plus vite vers les hautes température, ce qui correspond bien & la description des trous coronaux.
En dessous de Log(T)~5,7 les 2 DEM sont similaires.

111.2.2 Comparaison des radiances.

La table 9.4 montre la comparaison des intensités mesurées par SUMER avec celles calculées
grace a la DEM ’trou coronal’. Les notations sont similaires & celles utilisées pour la table 9.1.
Le rapport moyen des intensités est de 0,81 tandis que 1’écart absolu relatif moyen est de 0,41.
Nous retrouvons la méme précision que dans le cas du soleil calme, & savoir environ un facteur
2. Puisque le disque solaire n’est jamais totalement recouvert de trous coronaux, il n’est pas
possible de comparer des irradiances.

I11.3 Conclusion.

A T’aide d’intensités mesurées par SUMER et moyennées sur un large éventail d’activité so-
laire, nous avons obtenus deux mesures d’émission différentielles, pour les régions calmes du soleil
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)‘(A) Ton Lobs Leaic Icalc/Iobs 4

1036.32 | CII 2.91e+12 | 1.85e+12 0.64 0.36
1037.02*% | CII 3.64e+12 | 3.69e+12 1.01 0.01
775.96 NII 7.08e+10 | 1.64e+11 2.32 1.32
916.71* | N1II 4.51e+11 | 4.44e+11 0.98 0.02
763.34* | N III 1.27e+11 | 1.40e+11 1.11 0.11
764.36 N III 247e+11 | 2.72e+11 1.10 0.10
1062.64* | SIV 4.68e+11 | 2.75e+11 0.59 0.41
790.22* | O IV 5.93e+12 | 5.62e+12 0.95 0.05
787.70 O1v 2.59e+12 | 3.09e+12 1.19 0.19
786.48 SV 1.47e+12 | 1.33e+12 0.91 0.09
924.28 NIV 1.53e+11 | 6.80e+10 0.44 0.56
765.15 NIV 3.23e+12 | 3.31e+12 1.02 0.02
922.52 NIV 7.86e+10 | 5.47e+10 0.70 0.30
922.02 NIV 2.32e+11 | 7.22e+10 0.31 0.69
955.34 NIV 1.97e+10 | 1.24e+10 0.63 0.37
944.53 S VI 5.39%e+11 | 2.77e+11 0.51 0.49
933.41* | SVI 9.22e+11 | 5.47e+11 0.59 0.41
762.00 oV 2.73e+11 | 3.61le+11 1.33 0.33
758.68 oV 3.02e+11 | 3.79e+11 1.26 0.26
760.45* | OV 9.46e+11 | 1.35e+12 1.42 0.42
759.44 oV 1.92e+11 | 2.92e+11 1.52 0.52
1037.60* | O VI 1.00e+13 | 6.91e+12 0.69 0.31
1031.93 | O VI 1.98e+13 | 1.38e+13 0.70 0.30
895.17* | Ne VII | 2.49e+11 | 2.52e+11 1.01 0.01
780.33 Ne VIIT | 1.31e+12 | 6.44e+11 0.49 0.51
770.41% | Ne VIII | 2.43e+12 | 1.26e+12 0.52 0.48
769.38 Mg VIII | 2.59e+10 | 6.30e+09 0.24 0.76
776.37 SX 3.25e+10 | 1.22e+09 0.04 0.96
624.94** | Mg X 8.18e+10 | 8.62e+10 1.05 0.05

TAB. 9.4: Comparaison des radiances observées et calculées pour les trous coronaux.
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(a) Image du soleil prise par EIT le 7 avril (b) Répartition des zones. Les trous coronaus

2002 dans la raie Fe XIT ¢ 195 A. sont en noir, les régions calmes en bordeaut,
et les régions actives en orange.

Fi1c. 9.10: Répartition des zones sur le disque solaire le 7 avril 2002.

et pour les trous coronaux. Ces DEM sont en bon accord avec celles présentées dans la littérature
et permettent de retrouver les intensités mesurées par SUMER avec une erreur inférieure & envi-
ron 50%. En utilisant des intensités mesurées avec une bonne précision et largement moyennées,
nous espérons que les DEM calculées soient 'représentatives’ des deux classes de région étudiées.
Les comparaisons effectuées semblent aller dans notre sens, et 1’on peut alors entreprendre de
modéliser le flux solaire EUV & l'aide de ces DEM. C’est ce que nous faisons dans la section
suivante.

IV  Modéliser la variabilité du flux.

Les comparaisons effectuées dans la section précédente montrent que ’'on retrouve au pire
dans un facteur 2 les irradiances de raies EUV optiquement mince mesurées par les instruments
SUMER et CDS, pour un jour ot le soleil est calme. Nous regardons dans cette section dans quelle
mesure on peut retrouver l'irradiance EUV solaire lorsque le soleil est partiellement recouvert de
région actives et de trous coronaux. Pour cela, nous allons utiliser les images du soleil prises par
Iinstrument EIT et y séparer la surface solaire en zones ’soleil calme’; trous coronaux, et régions
actives. Nous aurons besoin d’un spectre caractéristique des régions actives, et utiliserons pour
cela la DEM dérivée par Warren et al. (2001) & partir des données publiées par Vernazza and
Reeves (1978). La contribution des régions calmes et des trous coronaux sera déduite des DEM
dérivées dans cette étude.

IV.1 Meéthode.
IV.1.1 Détermination des zones a une date donnée.

Il nous faut maintenant choisir une date et découper le soleil en différentes zones correspon-
dant & nos catégories : soleil calme, trou coronal, et région active. Nous allons étudier le cas
précis du 07 avril 2002, une date récente pour laquelle il existe des mesures du flux solaire EUV
réalisées par l'instrument SEE, & bord du satellite TIMED. L’activité solaire & cette date est
importante, et ’indice Fig.7 valait environ 208.

Pour ce jour, la classification des zones du soleil dans 1'une des trois catégories se fait de maniére
empirique. Nous utilisons les images de l'instrument EIT qui nous ont aussi servi pour classer les
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Fic. 9.11: Découpage en couronnes.

intensités lors du traitement des données. A la simple vue de I'image, nous ajustons les valeurs
seuil séparant 1’émission des trous coronaux de celle des régions calmes, puis celle des régions
calmes des régions actives, de maniére a ce que le découpage résultant nous paraisse satisfaisant.
Rappelons ici que ces catégories ont été déterminées empiriquement et sont toujours utilisées de
la méme maniére dans la littérature; un traitement d’image plus sophistiqué permettrait sans
doute une discrimination plus fine, mais un tel traitement sort du cadre de cette étude. Les
résultat du découpage pour la date choisie, avec I'image originale est visible sur la figure 9.10.

IV.1.2 Prise en compte de la variation centre-bord.

Comme nous I’avons vu, la variation du centre au bord du disque solaire de 1’émission dépend

de la transition électronique mise en jeu par le biais de la température de formation de la
raie. Ainsi, pour appliquer la variation centre-bord, nous devrions en principe calculer celle-
ci pour chaque raie et chaque pixel de I'image. Afin d’économiser du temps de calcul, nous
utiliserons la méme variation centre-bord pour toutes les raies d’'un méme ion, en choisissant la
température de formation de celles-ci comme la température maximisant 1’équilibre d’ionisation.
Cette approximation n’introduit que peu d’erreur tant les deux températures sont en général
proches.
De plus, nous avons choisi de découper le soleil en plusieurs couronnes et d’attribuer a chacune
d’elle une valeur de I’angle héliocentrique. Ceci évite de calculer cette variation pour chaque
pixel et réduit donc & nouveau le temps de calcul. Puisque I’effet centre-bord est plus important
prés du limbe, nous resserrons les couronnes & mesure que leur distance au centre du disque
solaire augmente. Pour cela, nous avons utilisé la méthode suivante. Nous divisons d’abord le
rayon solaire en autant d’intervalles réguliers que nous voulons de couronnes, puis nous utilisons
le sinus de la limite entre chaque intervalle comme séparateur réel entre deux couronnes. La
fonction exacte appliquée aux intervalles est

R sin(ﬁx) (9.4)

ou Rg est le rayon solaire et x est la valeur de la limite entre chaque intervalle. Un découpage

en 12 couronnes nous a semblé suffisant; nous le montrons sur la figure 9.11. Notre étude de
la variation centre-bord a montré que la variation calculée s’appliquait bien aux données soleil
calme; nous n’avons par contre pas pu valider les cas des trous coronaux et des régions actives.
Par conséquent, nous n’appliquons dans un premier temps la variation définie par ’équation 8.63
qu’a I’émission ’soleil calme’ des raies.
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IV.1.3 Irradiance.

Finalement, la contribution Fg(pz,A) de chaque pixel pz a lirradiance solaire totale est
déterminée pour une longueur d’onde donnée par

Apzx
d2

Fo(pz, A) = I"(A) * p(pz, A, reg) * (9.5)
ou

— I™9()\) est la radiance caractéristique de la région reg associée au pixel.

— p(pzx, A\,reg) est la variation centre-bord qui dépend de la position sur le disque solaire
(de la couronne & laquelle il appartient en pratique), de la longueur d’onde, et du type de
région. p est définie par I’équation 8.63 pour les raies émises dans le soleil calme et vaut 1
pour le continu et les autres régions.

— Apzx est ’aire contenue dans un pixel de 'image.

— d vaut une unité astronomique, puisque nous calculons le flux solaire & cette distance.

L’irradiance solaire & A est alors donnée par

Fo(\) = ZF@ (pzi, ) (9.6)

IV.2 Données disponibles.

Avant d’étudier les résultat de notre calcul, nous présentons les données utilisées pour la
comparaison.

Iv.2.1 TIMED

Le satellite TIMED (pour Thermosphere * Ionosphere * Mesosphere * Energetics and Dyna-
mics) est une mission programmeée pour deux ans faisant partie du programme Soleil-Terre de
la NASA. Lancé le 7 décembre 2001, il a pour objectif I’étude de la mésosphére et de la basse
thermosphére/ionosphére, c’est a dire I’atmospheére terrestre entre approximativement 60 km et
180 km.

Le satellite est équipé de 4 expériences principales, dont 'une consiste 8 mesurer l'irradiance so-
laire des rayons X mous & 'EUV (expérience SEE, pour Solar Extreme Ultraviolet Experiment).
Les deux instruments disponibles consistent en un spectrographe EUV (instrument EGS) et une
suite de photomeétres dans le domaine des rayons X mous (instrument XPS). Chaque instrument
observe le soleil environ 3 minutes par orbite et fournit & peu prés 15 mesures par jour. Les
données pour I’instant disponibles! sont les irradiances spectrales moyennées sur chaque jour et
rapportée a une unité astronomique du soleil. Le rayonnement provenant d’éruption (flare) a été
soustrait des données.

Ainsi, EGS fournit un flux moyen par intervalle de 1 A (avec un pouvoir de résolution de 4 A)
dans la bande spectrale 260-1950 A, tandis que XPS fournit les flux moyens intégrés dans les
intervalles spectraux 0-70 A, 170-270 A, 0-100 A, 60-120 A, 170-210 A, 280-340 A, et 1210-1220
A. Depuis le 24 juillet 2002, les seules mesures effectuées sont pour les intervalles spectraux 0-70
A, 0-100 A, et 280-340 A en raison d’un probléme technique. Notons que si ces données sont
accessibles librement sur internet, elles ne sont pas encore complétement validées.

IV.3 Reésultats et comparaison.

Nous avons calculé le flux solaire pour le 7 avril 2002 par la méthode décrite précédemment.
Rappelons que le rayonnement continu (libre-libre et libre-lié, voir chapitre 3) est calculé dans

"http ://lasp.colorado.edu/see/see dat.html
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En noir, le fluz le flur mesuré par TIMED/SEE avec une résolution de 1 A et moyenné sur la

journée du 7 avril 2002. En bleu, le flux calculé dans cette étude avec la méme résolution. Une

largeur & mi-hauteur de 3 A a été utilisée pour les raies calculées, une valeur qui reproduit au
mieuz la forme du spectre mesuré par TIMED /SEE.

Fic. 9.12: Comparaison des flux calculés et observés le 7 avril 2002.
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notre étude en le traitant comme un rayonnement optiquement mince, ce qui n’est pas exact.
Le résultat est montré par intervalles de 1 A sur la figure 9.12, avec pour comparaison le flux
moyen mesuré par I'instrument SEE le jour méme. Pour reproduire au mieux 1’aspect du spectre
observé, nous avons convolué 'intensité calculée de chaque raie avec un profil gaussien de largeur
a mi-hauteur égale & 3 A. Tous les flux sont rapportés a une unité astronomique du soleil. La
comparaison est riche d’enseignements ; nous ’effectuons des grandes longueurs d’onde vers les
petites.

Premiérement, il y a un bon accord global sur l'ordre de grandeur des flux et l'allure géné-
rale de leur variation spectrale. Ceci nous indique pour l'instant que la méthode utilisée est
valide pour reproduire qualitativement le flux solaire.

Nous notons le fort désaccord pour la bande spectrale 912-1100 A ; il est notamment di au
fait que les raies de '’hydrogéne dominent cette partie du spectre et que ces derniéres ne sont pas
prises en compte dans notre étude. Une contribution du rayonnement de corps noir & 5777 degrés,
émis par la photosphére peut aussi étre envisagée. Néanmoins, la nouvelle version de la base de
donnée CHIANTTI (annoncée en septembre 2002) inclut les données nécessaires pour calculer les
raies de ’hydrogéne neutre. Il est aussi envisageable que nous ayons négligé une autre source de
rayonnement continu dans ce domaine spectral. On peut par ailleurs observer le bon accord pour
les raies C I1T & 977.02 A, O VI 4 1031.93 A et 1037.61 A (la raie précédent ces 2 raies provient
de 'hydrogene), et N IT a 1085,71 A.

Le continu de Lyman calculé dans notre étude & une pente inférieure a celui observé par TI-
MED. En fait, 'influence du continu de Lyman est clairement visible dans notre calcul jusqu’a
650 A | alors que celle-ci n’est aussi nette sur le spectre mesuré par TIMED que jusqu’a environ
760 A. Nous avons supposé que tout photons émis lors d’une recombinaison de l’atome d’hydro-
géne s’échappe de ’atmosphére sans interaction ; cette hypothése est sans aucun doute fausse,
et il faudrait en toute rigueur traiter le transfert de ces photons. Néanmoins, la rupture franche
du continu de Lyman vers 760 A, observable sur le spectre mesuré par SEE, est surprenante;
notre calcul (et ses hypothéses simplificatrices) indique que la température dominante des élec-
trons participant & la recombinaison se situe vers Log(T)=4,2, quelle que soit la longueur d’onde
du photons émis au-dessus de 600 A. Ce n’est donc pas I’absence d’une population électronique
d’énergie suffisante qui explique cette chute. Nous n’avons pas trouvé de processus physiques par-
ticuliers (comme ’absorption des photons suite & une photo-ionisation ou une photo-excitation
d’'un élément particulier, le seuil de réaction correspondant & une longueur d’onde proche de 760
A) expliquant ce comportement.

De environ 510 A & 640 A, seules les raies de I'hélium neutre, absentes de notre calcul, em-
péchent un meilleur accord entre les deux spectres. La raie trés intense a 584 A visible sur le
spectre de SEE et absente dans notre étude est une raie de I’hélium neutre; & nouveau, les pa-
rameétres pour la calculer sont disponibles dans la nouvelle version de CHIANTI.

Le flux mesuré par SEE montre deux augmentations brusques du flux vers 500 A et 370 A.
La premiére, située entre 500 A et 530 A est le fait de la recombinaison de l'ion He II avec
un électron. Le seuil de ce processus se situe a 504,26 A, et 1’émission juste au-dessus de cette
longueur d’onde devrait étre aussi marquée par des raies de I’ion He I. La recombinaison de 1’ion
C III peut aussi intervenir, la longueur d’onde initiale de ce processus, correspondant a la valeur
du potentiel d’ionisation de I'ion C II, se situant & 508,48 A. Le premier potentiel d’ionisation
du carbone vaut 11,26 €V, valeur qui se situe proche de la limite séparant les éléments dont on
observe un enrichissement dans la couronne de ceux dont I’abondance reste constante (FIP effet).
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Ainsi, pour A < 5004, notre calcul a tendance & sous estimer le rayonnement continu da a la
recombinaison de 'ion He II; dans le méme temps, nos résultats distinguent trés bien les raies
intenses du spectre (citons par exemple les raies He II & 304 A, Fe XVI 4 335,4 A, ou Ne VII
& 465 A) bien qu’ils surestiment parfois leur intensité. Ces deux observations mélées pourraient
indiquer qu’une partie des photons émis dans les raies sert a ioniser l'ion He I, augmentant alors
le nombre de recombinaison de I’ion He I; quoiqu’il en soit, ce désaccord est une conséquence des
limites de I’hypothése du rayonnement optiquement mince. Dans le but précis de retrouver la
bonne valeur de l'irradiance EUV spectrale, on peut imaginer la détermination d’un coefficient
semi-empirique (lié & la profondeur optique des raies) permettant de corriger cet effet.
L’augmentation & 370 A est bien reproduite par notre calcul. En fait , nous sommes capables de
la reproduire en supposant une largeur & mi-hauteur des raies de 3 A ; avec une largeur inférieure,
le spectre calculé ne montre pas cette augmentation nette, mais plutoét une alternance de pics
de fortes et faibles intensités. Aussi, cette augmentation est plus certainement due aux effets
conjugués de la présence de raies intenses et de la largeur de raies instrumentales de SEE, qu’a
la présence d’un rayonnement continu & cette longueur d’onde. En effet, en supposant que cette
augmentation est due & un rayonnement continu libre-1ié, alors le processus le plus vraisemblable
serait la recombinaison de I'ion Si IV avec un électron (pour donner un ion Si III) dont le seuil se
situe a 370,18 A. Cet élément (et encore moins deux fois ionisé) n’est pas assez abondant pour
étre le responsable de ’augmentation observée.

Rappelons que la détermination des zones sur 'image d’EIT a été effectuée en fixant empiri-
quement des seuils. L’application des mémes seuils sur d’autres images d’EIT n’a pas donné de
résultats cohérents, empéchant ainsi 1’étude de la variabilité du flux de maniére cohérente. 11
est important que les critéres utilisés pour déterminer la ’classe’ (région calme, trou coronal, et
région active) des zones d’émission soit précis et surtout identiques pour les différentes dates et
types d’activité étudiés.

V  Conclusion.

L’étude présentée ici, qui nécessite un approfondissement avant d’étre entiérement validée (il
reste notamment & réduire les désaccords entre la grandeur des flux modélisés et observés et a
étudier dans quelles mesures nous pouvons reproduire la variation de ce flux), peut aboutir & un
modeéle de flux solaire EUV. Pour cela, il reste a déterminer de quelles facons nous obtenons la
proportion du disque solaire occupée par chaque zone. Nous proposons deux solutions & envisager :

1. A partir d’images solaires prises au sol. Puisque le rayonnement EUV ne parvient
pas a la surface terrestre, seules sont disponibles des images de la chromosphére dans le
domaine visible (dans la raie Ha par exemple) ou des images coronales dans le domaine
radio. L’utilisation d’images chromosphériques nécessiterait une extrapolation des surfaces
observées pour chaque zone & des altitudes supérieures, ol le rayonnement de la zone
de transition et de la couronne prend place. Les images coronales dans le domaine des
ondes radio, telles celles prises par le radio héliographe de Nancay ne disposent pas en
général d’une trés bonne résolution; une étude serait nécessaire pour déterminer dans
quelles mesures 1'utilisation de ces images permet d’accéder a une détermination des zones
suffisamment fiable.

2. L’autre solution serait de mettre en orbite un instrument observant le soleil dans
une longueur d’onde significative. Nous avons utilisé dans notre étude la raie du
Fe XII a 195 A qui permet d’identifier d’une maniére relativement fiable les 3 types de
zone. La résolution des images utilisées est de 2,61 arc secondes (environ 1800 km); elle
parait largement suffisante. Il serait intéressant d’étudier, dans le cadre de cette application
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spatiale, la résolution nécessaire; cette étude pourrait se faire en dégradant la résolution
des images d’EIT, jusqu’a ’obtention d’une résolution minimale permettant de retrouver
les 3 classes de régions.
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Chapitre 10

Quelles mesures pour modéliser le flux
solaire EUV 7?7

Finalement, nous étudions maintenant la possibilité d’obtenir le flux EUV solaire avec un
minimum d’observations. Le principe est le suivant :
mesurer le flux solaire sans résolution spatiale dans plusieurs raies EUV, puis calculer a partir
de ces raies une mesure d’émission différentielle qui donne alors accés au flux dans ’ensemble du
domaine spectral EUV.
Pour cela, il faut trouver un ensemble de raies identifiables dans le spectre d’irradiance qui soit
propice au calcul d’'une DEM, quelle que soit ’activité solaire. Moins il y a de raies nécessaires
a l'inversion, plus l'instrument en orbite (puisque ces raies ne sont mesurables qu’au-dessus de
Patmosphére terrestre) chargé de les mesurer sera simple & réaliser. Nous étudions maintenant
la faisabilité d’un tel projet.

I Détermination des raies pour une mesure d’émission différen-
tielle ’soleil entier’.

I.1 Introduction.

Nous étudions tout d’abord quelles sont les raies facilement identifiables dans un spectre

solaire d’irradiance EUV ; il n’est pas évident que I’allure d’un tel spectre soit similaire & celle
d’un spectre obtenu a partir d'une zone restreinte sur le disque solaire, comme ceux observés
avec SUMER. Les conditions physiques dans lesquelles se forme ’émission peuvent suffisamment
varier en des endroits différents du soleil (par exemple entre une région calme et une région
active), pour que I’addition de la contribution a l'irradiance de chacun de ces endroits modifie
considérablement la distribution spectrale de 1’émission observée localement.
Par exemple, ’addition d’une méme raie émise avec un décalage et une largeur Doppler différents
peut résulter en un profil spectral de la raie émise par le soleil entier plus large que celui mesuré
sur une zone restreinte et plus homogéne. Finalement, et peut étre plus important, la résolution
spectrale de ’observation modifie évidemment 1’allure du spectre.

1.2 Etude.

Nous avons & notre disposition les mesures de TIMED/SEE avec une résolution de 1 A.
Nous représentons le spectre d’irradiance moyennée sur la journée du 7 avril 2002 obtenu par cet
instrument sur la figure 10.1. Nous y avons identifié les raies trés intenses susceptibles de dominer
le spectre & la résolution de SEE en accord avec le spectre d’irradiance mesuré par Brekke et al.
(2000) et le spectre de radiance obtenu par Vernazza et al. (1981). Les autres raies visibles sont
majoritairement soit des raies optiquement épaisses (de ’hydrogéne ou de ’hélium neutre), soit
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F1G. 10.1: Spectre d’irradiance mesuré par TIMED/SEE avec les raies identifiées comme possible pour calculer
une DEM.

des raies mélangées. A cette résolution, ce spectre ne ressemble plus vraiment & ceux observés
par SUMER et présentés au chapitre 5. Nous pouvons comparer ce spectre avec celui obtenu par
Brekke et al. (2000) avec l'instrument CDS/NIS!. NIS est un spectrométre avec une résolution
spectrale de 0,3 A et 0,6 A; le spectre d’irradiance a été obtenu en additionnant les spectres
intégrés spatialement sur des zones de 4"x240” séparées entre elles par 24” et balayant I’ensemble
du soleil. L’allure de ce spectre est montrée sur les figures 3 et 4 de leur article, reproduites ici
sur la figure 10.2.

Il est clair que le spectre obtenu par CDS permet de mieux séparer les raies. Regardons le cas
des raies Mg X 4 624,94 A et O V 4 629,74 A. Si leur profil est nettement séparé dans le spectre
obtenu par NIS, ce n’est pas le cas dans celui de SEE. On peut aussi voir que la dégradation du
spectre de NIS & une résolution spectrale de 1 A ne donnerait pas I’allure du spectre observé par
SEE. Plusieurs explications sont possibles; parmi elles, la méthode employée par Brekke et al.
(2000) peut mal prendre en compte comment les contributions des différentes zones s’ajoutent,
ou la largeur instrumentale des raies mesurées par SEE est assez grande. En fait, comme indiqué
plus haut, la meilleure reproduction de ’allure du spectre mesuré par SEE 4 partir de notre calcul
s’effectue lorsque nous convoluons 'intensité intégrée de chaque raie avec un profil gaussien de

INIS=Normal Incidence Spectrometer. CDS comprend aussi I'instrument GIS (Grazing Incidence Spectrome-
ter).
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I. Détermination des raies pour une mesure d’émission différentielle ’soleil entier’.
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A (A) Ton transition Tion
1085.00™ | N II 252 2p2 3P2 - 2s 2p3 3D3 4.4
303.79™ | HeIl | 1s 251/2 - 2p 2P3/2 a7
977.02 C II1 2s2 1S0 - 2s.2p 1P1 4.8
991.59™ N III 2s2.2p 2P3/2 - 2s.2p2 2D5/2 4.9
703.87™ O 111 2s522p2 3P2 - 2s2p3 3P2 5.0
599.60 O III 2s22p2 1D2 - 2s2p3 1D2 5.0
554.51 Oo1v 2s2.2p 2P3/2 - 2s.2p2 2P3/2 | 5.2
629.74 OV 282 150 - 2s.2p 1P1 5.4
1031.93 O VI 1s2.2s 251/2 - 1s2.2p 2P3/2 5.5
1037.61 O VI 1s2.2s 2S1/2 - 1s2.2p 2P1/2 5.5
465.22 Ne VII | 2s2 1S0 - 2s2p 1P1 5.7
770.41 Ne VIII | 1s2.2s 251/2 - 1s2.2p 2P3/2 5.80
624.94 Mg X 1s2.2s 251/2 - 1s2.2p 2P1/2 6.0
368.06 Mg IX 282 150 - 2s.2p 1P1 6.0
417.26 Fe XV 3s2 150 - 3s3p 3P1 6.3
499.41 Si XII 1s2.2s 2S1/2 - 1s2.2p 2P3/2 | 6.3

Liste des raies utilisées pour le calcul de la DEM. Les raies en gras font partie du groupe de 5

rates. ‘™7

indique que plusieurs transitions du méme ion sont comprises dans la raie. La
température T;,y, est la température qui mazimise la proportion de l’état ionisé relative o la

population totale de l’élément.

TAB. 10.1: Liste des raies utilisées.

largeur & mi-hauteur égale 2 3 A. Cette trés grande valeur (les largeurs Doppler thermiques sont
majoritairement inférieures a 0,3 A) fait fortement pencher pour la deuxiéme proposition.

Nous allons nous servir des spectres mesurés par SEE en considérant que les larges profils de raie
observés ne contiennent en grande majorité que les photons émis lors de la transition électronique
identifiée, intégrés sur 'ensemble du soleil.

IT Mesure d’émission différentielle ’soleil entier’.

I1I.1 Principe.

Pour déterminer une mesure d’émission différentielle & partir d’un spectre d’irradiance, nous
avons simplement converti les irradiances en radiances (ou intensités émergentes par unité de
surface au sommet de I’atmosphére solaire) au centre du disque en utilisant la formule 8.69.
Nous supposons ces raies optiquement minces (la raie He IT & 304 A est la plus susceptible de
ne pas répondre & ce critére, mais nous le lui appliquons tout de méme). La technique de calcul
est alors identique & celle déja présentée précédemment.

I1.2 Ajustement et calcul des irradiances observées.

Nous avons déja présenté les raies identifiées dans le spectre mesuré par SEE sur la figure
10.1. Pour obtenir l'irradiance de chaque raie identifiée, puis la convertir en radiance, il nous
faut intégrer le nombre de photons contenus a l'intérieur du profil de chaque raie et soustraire le
fond continu. Comme au chapitre 5, nous avons utilisé un profil gaussien superposé a un continu
que nous supposons cette fois non-fixé et quadratique. Puisque nous ne nous intéressons qu’aux
raies trés intenses, nous évitons nombre de problémes discutés au chapitre 5, et la procédure
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FiG. 10.3: Ajustement des raies sur le spectre de SEE.

d’ajustement donne dans I’ensemble de bons résultats; la figure 10.3 montre ces résultats pour
5 raies. Les raies Mg X & 624,9 A et 0OV a2629,7 A ont été ajustées ensemble par une double
gaussienne. Il est important de choisir des raies faciles & ajuster pour minimiser I’erreur introduite
par cette procédure lorsque ’on voudra comparer des flux & différentes dates.

Puisque la largeur des raies est trés grande, la longueur d’onde théorique du pic de la raie permet
de localiser sans ambiguité son profil sur le spectre mesuré. Une procédure automatique pour
I’ajustement est alors possible ; une fois sur le profil de la raie, les bornes d’ajustement sont fixées
& ses extrémités, repérées par un changement de signe de la dérivée. La valeur intégrée du profil,
sans le continu, est alors déduite des paramétres gaussiens.

I1.3 Inversion.

La mesure d’émission différentielle a été calculée comme précédemment par deux méthodes :
une inversion régularisée (c’est-a-dire avec une contrainte de minimisation pour la dérivée seconde
de la fonction recherchée), et un moindre-carré non-linéaire en utilisant l’exponentielle d’un po-
lynéme de Chebyshev d’ordre 5. Les rapports de population pour chaque état d’ionisation ont
été pris selon Mazzotta et al. (1998), tandis que I’abondance solaire, toujours constante, est en
accord avec Meyer (1985). La DEM obtenue par moindres-carrés est la plus satisfaisante.
Premiérement, nous avons déterminé une DEM & partir des 16 raies identifiées sur la figure 10.1.
Ensuite, puisqu’il est intéressant de réduire ce nombre de raies dans le cadre d’une application
spatiale, nous avons testé de nombreux ensembles de 5 raies couvrant l'intervalle de température
le plus large possible. Dans la détermination de l’ensemble de raies propices & l’inversion, nous
introduisons un critére supplémentaire par rapport a I’étude du chapitre précédent ; il faut que
nous puissions recalculer une DEM 4 partir de valeurs d’irradiance 'modifiées’ de ces mémes raies.



178 Chapitre 10. Quelles mesures pour modéliser le flux solaire EUV ?

16 raies.
WOQB 5 raies.
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Log(T)

F1c. 10.4: DEM obtenues avec les données TIMED /SEE du 30 mai 2002.
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En effet, il faut pouvoir calculer la DEM quelle que soit 1'activité solaire, et donc 'irradiance de
ces raies, si I’on veut déterminer le flux EUV solaire & partir de leurs mesures.

Les mesures d’émission différentielles obtenues pour le 30 mai 2002, & partir de 16 et 5 raies
sont montrées sur la figure 10.4. Elles ne sont pas tout a fait similaires ; ceci se comprend puisque
nous imposons plus de contraintes sur la DEM calculées avec 16 raies (elle doit reproduire au
mieux 16 raies au lieu de 5). On peut alors se demander si la DEM calculée avec 5 raies est re-
présentative. En fait, ce qui nous importe dans cette étude n’est pas la 'réalité’ de la DEM mais
sa capacité a re-calculer I’ensemble de I’émission solaire. Par ailleurs, deux DEM de formes lége-
rement différentes peuvent aboutir & des valeurs d’intensités calculées trés proches. Par exemple,
sur la figure 10.4, la DEM calculée avec 5 raies est supérieure a la premiére vers Log(T)=5,5
mais inférieure vers Log(T)=6. Puisque les fonctions de contribution des raies sont relativement
larges, le domaine de température ol une raie est émise peut étre suffisamment grand pour que
les deux différences se compensent et qu’au total on retrouve sensiblement la méme intensité.
Dans la suite de notre étude, nous comparons les résultats obtenus avec les deux ensembles de
raies.

IIT Comparaison des spectres d’irradiance calculés et mesurés.

Les spectres d’irradiances calculés a partir des deux DEM présentées sur la figure 10.4 sont
montrés avec les observations de TIMED/SEE sur la figure 10.5. Rappelons le principe. Nous
avons extrait deux ensembles de raies sur le spectre observé le 30 mai 2002. Pour chacun des en-
sembles (I'un de 16 raies, l’autre de 5), nous avons déterminé une mesure d’émission différentielle
qui nous permet alors de recalculer I’ensemble du spectre d’irradiance. Comme précédemment,
nous avons convolué chaque intensité de raie avec une gaussienne de largeur a mi-hauteur de 3 A.

La comparaison est semblable & celle effectuée au chapitre précédent sur de nombreux points, et
nous ne la re-détaillons donc pas. Tout d’abord , les continus de 'hélium et de ’hydrogéne sont
mal reproduits, pour les raisons déja invoquées tandis que les raies sont dans l’ensemble en tres
bon accord quel que soit I’ensemble de raies utilisé. Le continu de I’hélium est sous-estimé dans
les deux cas de notre calcul. Nous notons que le continu de Lyman calculé avec l’ensemble de 5
raies est nettement supérieur a celui mesuré et a celui calculé avec les 16 raies. Dans notre calcul
, ce continu se forme principalement vers Log(T)=4,2, et est donc déterminé par l'extrémité de
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En noir, le flux mesuré par TIMED/SEE par intervalle de 1 A et moyenné sur la journée du 30

mai 2002. En bleu, le flur obtenu dans cette étude avec la méme résolution et provenant d’une

DEM calculée avec 5 raies. Méme chose en rouge, mais avec une DEM calculée avec 16 raies.

Une largeur & mi-hauteur de 3 A a été utilisée pour les raies calculées, une valeur qui reproduit
au mieuz la forme du spectre mesuré par TIMED/SEE.

F1G. 10.5: Comparaison des flux calculés et observés le 30 mai 2002.
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la DEM. A cette température, la DEM est incertaine, puisque principalement déterminée par les
ailes des fonctions de contribution de raies plus chaudes. La DEM calculée avec 5 raies est la plus
forte & cette température, en accord donc avec cette observation. Pour conclure, & 1’exception
du rayonnement continu, il y a un bon accord global. Comme déja mentionné, la tentation est
grande de réajuster la valeur des continus de Lyman et de ’hélium par un coefficient empirique.
Une étude plus poussée a ce sujet serait intéressante.

IV Variation du flux.

Nous étudions maintenant dans quelle mesure cette méthode peut reproduire la variation du
flux. Puisque TIMED/SEE n’effectue des mesures que depuis février 2000, il n’est pas possible
d’étudier cette variation sur le cycle d’activité solaire. Par contre, nous pouvons étudier la va-
riation due & la rotation solaire, d’amplitude moindre et qui a pour principal effet de modifier la
surface du disque solaire occupée par des régions actives. Ceci constituera un bon indicateur de
la capacité de notre modele a reproduire la variation a plus long terme. Pour cela, nous avons
extrait les données de 'instrument EGS du 1 mars 2002 au 9 juin 2002, soit 100 jours. Pour cha-
cun de ces spectres, nous ajustons les profils des raies, calculons l'irradiance de chacune d’elle, en
déduisons une DEM & partir des deux ensembles de raies, puis recalculons ’ensemble du spectre
d’irradiance. Toute cette procédure est automatisée. Nous montrons les résultats de ce calcul
pour plusieurs des raies identifiées et intervalles de longueur d’onde de 50 A ; notons que ces
intervalles correspondent aux ’'boites’ de longueur d’onde des modéles de flux EUV utilisés en
aéronomie (voir chapitre 2). Les irradiances mesurées par SEE proviennent de ’ajustement des
raies sur le spectre, tandis que nous utilisons les irradiances des raies calculées avant de convoluer
celles-ci avec un profil gaussien.

La figure 10.6 montre la variation des irradiances observées et calculées; les irradiances ont
été normées a 1 au 1°¥ mars 2002 de maniére & pouvoir se focaliser sur I'aptitude de notre modéle
a reproduire 'amplitude des variations de flux dues & la rotation solaire. Tout d’abord, indiquons
les erreurs possibles sur les variations obtenues avec les données TIMED ; elles proviennent es-
sentiellement de la procédure d’ajustement ainsi que de possibles problémes de mélange de raies.
Ceci dit, la variation de ces irradiances posséde bien une période d’environ 27 jours, et est plus
marquée pour le rayonnement émis & haute température, comme en témoigne la variation de la
raie du Fe XV au regard de celle du C III. Il y a des jours ou soit les données de TIMED /SEE
n’étaient pas disponibles, soit le calcul de la DEM a échoué; ces jours correspondent aux pics
en ( sur la figure; il n’y a pas de données SEE pour les jours 61 et 63, et le calcul de la DEM
avec 16 raie (en rouge) a échoué les jours 10 et 45. Notons qu’il a été possible de calculer une
DEM avec les 5 raies pour ces jours la; cela nous rappelle que plus on impose de contraintes a
la DEM, plus celle-ci est instable. Un autre exemple de cet effet est ’allure générale plus bruitée
des variations obtenues avec 16 raies que celles obtenues avec seulement 5 raies.

Les deux raies de C III et O IV ont servi pour l'inversion & 5 raies, et 'accord est parfait
pour les irradiances calculées avec cette DEM. Notons que ’augmentation observée vers le 20
avril (jour 110) dans la raie de O IV (Log(T)=5,2) se répercute dans nos calculs sur la raie O III
(Log(T)=5,0) alors que ce n’est pas le cas avec les données. La variation obtenue avec la DEM a
5 raies a cette période pour la raie de 'ion O III semble notamment étre un compromis logique
entre celle des raies émises par les ions O IV et C III.

Pour les flux obtenus dans les 'boites’ de longueur d’onde correspondant & des intervalles spec-
traux de 50 A, I'accord est trés bon de 300 A a 650 A. Au-dessus, les flux calculés sont dominés
par le continu de Lyman, émis principalement vers Log(T)=4,2; comme précédement, la DEM
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Nous montrons la variation des irradiances mesurées (en noir), calculées avec la DEM déduite
@ partir de 16 raies (en rouge), et calculées avec la DEM déduite de 5 raies (en bleu). Pour
chaque raie ou intervalle de longueur d’onde, lirradiance a été normée par sa valeur au 60°™¢
jour de 2002 tel que le premier point vaut 1. L’abscisse indique le nombre de jour de l’année

2002 (60=01/03/2002).

F1c. 10.6: Variation relative des irradiances du 01/03/2002 au 09/06/2002.
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Nous montrons la variation de Uécart relatif (£ M ) des irradiances calculées avec les DEM
déduites & partir de 16 raies (en rouge), et 5 raies (en blew), par rapport auz irradiances
mesurées. L’abscisse indique le nombre de jour de l’année 2002 (60=01/03/2002).

Fi1G. 10.7: Ecarts relatifs des irradiances calculées et observées du 01/03/2002 au 09/06,/2002.
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F1c. 10.8: Flux mesuré par le satellite GOES. (crédit : Space Environment Center)

obtenue avec 16 raies est trés instable & cet endroit, ce qui engendre une variation tout & fait
disproportionnée. Les flux provenant de la DEM 3 5 raies sont plus stables mais montrent tout
de méme une variation supérieure & celle des données; nous considérons qu’il s’agit ici d’une
manifestation de plus de I'inadéquation entre les hypothéses faites pour calculer la DEM et le
rayonnement provenant de ’hydrogéne.

Nous notons maintenant la forte augmentation du flux entre 1 A et 19 A calculés avec les deux
DEM vers le 20 avril. L’émission émise & ces longueurs d’onde provient de zone ou la tempé-
rature est élevée, et la variation montrée sur la figure est donc déduite des raies chaudes qui
conditionnent la DEM. Pour la DEM & 5 raies, il s’agit notamment de la raie Si XII & 499,41 A.
Pour voir si cette augmentation est exacte nous montrons sur la figure 10.8 le flux mesuré par
GOES? de 1 4 8 A; il y correspond bien une augmentation importante du flux, indiquant qu’il
est possible d’estimer les variations de cette zone extréme du spectre EUV (le début des rayons
X mous) sans les mesurer, & partir d’autres raies ’chaudes” telles que celles employées ici.

La figure 10.7 montre 1’écart relatif des irradiances calculées par rapport & celles provenant des
données TIMED/SEE. A nouveau, on observe de plus grandes fluctuations pour les irradiances
calculées avec la DEM obtenues avec 16 raies, ainsi que I'accord parfait pour les raies ayant servi
a l'inversion avec les 5 raies. Dans l’ensemble les différents résultats s’accordent a 50% prés. La
raie de He II est sous-estimée quel que soit le calcul; la cause en est peut étre & nouveau les
effets de diffusion. La raie du Fe XV est elle aussi sous-estimée dans les deux cas; en fait, cette
raie est trés proche d’autres raies intenses (Ne V 2 416,2 A, et S XIV 4 417,6 A) et leur émission
est prise en compte lors de I'ajustement sur le spectre de SEE. Nous avons effectué une autre
comparaison avec les irradiances de la raie du Fe XV déduites d'un ajustement sur les spectres
synthétiques, et I’accord est alors bon a environ 30% prés.

La raie de I'ion O IV est sous-estimée avec le calcul & 16 raies; en effet, la DEM correspondante
est relativement faible entre 10! et 1035, ce qui explique ce désaccord.

On peut aussi observer les effets déja mentionnés du continu de ’hélium et de Lyman. Le flux de
I'intervalle 450 A-500 A est sous-estimé de 50% par les deux calculs, puis nous retrouvons trés
bien les observations en ’absence de ce continu (500 A- 650 A), avant que le continu de Lyman
ne vienne a nouveau perturber notre estimation (850 A- 900A).

2GOES est un satellite de la NASA, qui outre des observations de météorologie, effectue des mesures du flux
de protons et d’électrons solaires, ainsi que des rayons X.
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V  Conclusion.

Dans ce chapitre, nous avons étudié la possibilité de retrouver le flux solaire EUV & partir
d’un faible nombre de mesures. A partir de 16 et 5 irradiances de raies extraites des données
de TIMED/SEE, nous avons recalculé le flux solaire sur une période de 100 jours. Les résultats
obtenus sont encourageants. Notamment, nous avons montré qu’il est possible de retrouver la
quasi-totalité du spectre avec une précision d’environ 50% & partir uniquement de la mesure
de 5 raies; de méme, la méthode employée semble capable de reproduire les variations du flux
observées avec une bonne précision. Le calcul & partir de 5 raies semble le plus apte a reproduire
les variations observées, puisque la mesure d’émission différentielle qui en est déduite est la plus
stable. Nous avons noté les désaccords entre les flux observés et calculés; notamment, I’absence
dans notre calcul des raies de ’hydrogéne et de ’hélium neutre et le désaccord sur la valeur
des continus calculés et observés. Dans les deux cas, une étude pourrait réduire ces désaccords;
pour cela, on pourrait utiliser la nouvelle version de CHIANTI pour calculer le rayonnement
di & 'hydrogéne et I’hélium, et nous avons mentionné la possibilité d’'un ajustement empirique
entre le rayonnement optiquement épais calculé a partir d'une DEM (donc avec ’hypothése d’un
rayonnement optiquement mince) et celui observé.
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Conclusion.

Cette partie était dédiée a la modélisation du flux solaire EUV. Nous avons dans un premier

temps exposé le concept de la modélisation, basé sur le travail de Warren et al. (1996), et les
outils nécessaires & sa réalisation. En utilisant les données du spectrométre SUMER de 1996 a
2001, réparties en zones d’émission & 1’aide de l'imageur EIT, nous avons calculé une mesure
différentielle typique pour les régions calmes du soleil et les trous coronaux. A cette occasion,
nous avons discuté de la variation de ’émission des régions calmes avec 1’activité solaire et du
centre au bord du disque; comme au chapitre 7, aucune évidence pour une augmentation de
I’émission ’soleil calme’ avec ’activité n’a été trouvée. Par ailleurs, une expression originale de
la variation centre-bord, qui prend en compte 'altitude et 1’épaisseur de la région de formation
de la raie étudiée, a été dérivée.
A Taide des DEM calculées, nous avons montré sur un exemple que nous étions capable de
reproduire avec un bon accord le spectre solaire EUV a une date donnée. Finalement, nous avons
étudié la possibilité de déduire le flux solaire & partir de la mesure d’'un minimum de raies. Deux
cas ont été traités, l'un avec 16 raies et ’autre avec 5. La méthode étudiée apporte de bons
résultats, et nous avons pu reproduire avec une précision raisonnable le flux sur une période de
100 jours. Cette derniére étude laisse envisager la possibilité d’une application spatiale.



186 Chapitre 10. Quelles mesures pour modéliser le flux solaire EUV ?




187

CONCLUSION

Tout au cours de cette thése, on aura vu que le travail réalisé consiste & étudier et modéliser
le flux solaire extréme ultraviolet & des fins aéronomiques. Bien que 'influence du Soleil sur les
planétes soit éminente, 1’étude des planétes et de notre étoile donne lieu & 2 domaines scien-
tifiques relativement différents, la planétologie et la physique solaire. Néanmoins, I'importance
grandissante des conséquences des interactions Soleil-Terre conduit & rapprocher les 2 domaines
et leur communauté. C’est dans ce cadre que cette thése, qui s’attarde notamment sur les proces-
sus d’émission EUV dans ’atmosphére solaire et son observation, a été réalisée au Laboratoire
de Planétologie de Grenoble. Je reviens maintenant sur le travail réalisé, c’est-a-dire les outils
mis en place et les résultats obtenus.

La physique de I’émission solaire EUV.

Pour modéliser le flux solaire EUV, la connaissance des processus qui sont la cause de cette
émission, ainsi que les méthodes de calcul des grandeurs associées ont dues étre acquises. Le
chapitre 3, qui expose la physique utile, est associé & l'installation et l'utilisation de la base de
données pour 'analyse spectroscopique des plasmas en astrophysique CHIANTI. A partir de
cette derniére, qui compile les données nécessaires au calcul de 1’émission des raies ainsi que
les programmes capables de les utiliser, j’ai écrit les programmes spécifiques & notre étude. Par
conséquent, une étude approfondie de la base de données et des routines IDL associées, qui a
inclut une étude théorique et bibliographique des phénoménes mis en jeu, a été effectuée.

Les données de ’'instrument SUMER.

La majeure partie de cette thése est basée sur les données du spectrométre SUMER, em-
barqué & bord du satellite SOHO. L’analyse de ces données, qui avait commencé & l'institut
d’astrophysique spatial d’Orsay, s’est finalement déroulée au LPG, ce qui a inclut le rapatrie-
ment des données et ’installation de l'architecture software incluant les programmes de lecture et
de traitement. A cette occasion, le package SOLARSOFT, qui regroupe notamment des routines
IDL largement utilisées en physique solaire, a aussi été installé et adapté & notre travail. J’ai
ensuite sélectionné et appliqué les corrections instrumentales aux données (chapitre 4).

Le traitement ’en chaine’ des données SUMER.

Plus de 700 fichiers SUMER regroupant des mesures effectuées de 1996 a 2001 et contenant
chacun plusieurs spectres ont été traités, et un traitement routinier a été mis au point afin
d’étalonner spectralement chaque spectre, d’y identifier les raies, de les ajuster et de calculer leur
intensité. La méthode que j’ai mise au point (chapitre 5) est basée sur la corrélation de spectres
de référence, étalonnés et identifiés par nos soins ’a la main’, avec ’ensemble des autres spectres.
Elle s’est avérée fructueuse pour toutes les raies se distinguant nettement du fond continu, ce qui
indique que 'allure des spectres solaires des régions calmes et des trous coronaux sur le disque
solaire est 'reproductible’ au cours du cycle. L’incorporation de cette méthode a ’ensemble des
programmes usuels destinés au traitement des données SUMER est envisagée; elle permettra
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d’identifier et d’ajuter de nombreuses raies, et de corriger I’étalonnage approximatif en longueur
d’onde contenu dans les en-tétes des fichiers de données. Notons cependant que cette méthode
fonctionne a condition que le rapport signal sur bruit des spectres soit suffisamment élevé, c’est-
a-dire pour des spectres soit issus d’une exposition suffisamment longue, soit moyennés sur au
minimum 5 arcsecondes. Cette étude a permis d’obtenir les radiances EUV de nombreuses raies
solaires sur la phase ascendante du cycle d’activité actuel ; ces radiances ont été classées selon
leur zone d’émission (soleil calme, région active ou trou coronal) & ’aide de l'imageur EIT. J’ai
disposé ainsi d’intensités largement moyennées sur différentes régions solaires calmes et trous
coronaux pour un large éventail d’activité, et pour la plupart des raies EUV intenses comprises
dans l'intervalle spectral étudié.

Etude de 1’émission EUV dans les régions calmes de ’atmosphére solaire.

Suite au traitement effectué, il m’a été possible d’entreprendre 1’étude de la distribution
spatiale de ’émission EUV & une résolution de 5 arcsecondes dans les zones calmes de la zone
de transition, ainsi que celle de sa variation en fonction de la température et de ’activité solaire.
A partir de la distribution statistique des intensités mesurées, j’ai mis en évidence la séparation
réseau/cellule; le réseau, qui correspond a la concentration du plasma par le champ magnétique,
occupe environ 40% des zones calmes et contribue pour environ 60% & 1’émission totale. La
structure du réseau est la plus nette vers T=10%2? K et elle s’amenuise 3 plus forte température.
J’ai trouvé que les largeurs gaussiennes des raies étaient plus importantes dans le réseau que dans
les cellules, et que les raies émises dans le réseau étaient décalées vers le rouge relativement a celles
émises dans les cellules. L’étude de cette structure en fonction de ’activité solaire n’a pas mis en
évidence une augmentation de I’émission EUV avec le cycle d’activité. Au contraire, les données
utilisées indiquent une diminution de cette émission, bien qu’il n’a pas été possible de conclure
de maniére générale, c’est-a-dire en dehors du cadre des données disponibles. Par ailleurs, une
indication pour une diminution de I’espace occupé par le réseau, par rapport a celui des cellules, a
été trouvée. Cette derniére étude mériterait un approfondissement. En effet, il n’est toujours pas
clair si I’émission des régions calmes participe & I’augmentation de ’intensité solaire totale avec
le cycle, ou si cette derniére est simplement due aux régions actives. Des résultats contradictoires
existent (citons Schiihle et al. (2000) pour la premiére option, et notre étude et le travail de
Kariyappa and Sivaraman (1994) pour la deuxiéme option) ; il n’est malheureusement pas évident
de distinguer les variations de I’émission dues 4 la dispersion des intensités dans les régions calmes
quelle que soit I'activité, de celles qui seraient uniquement dues & l'augmentation de ’activité.
Une étude du méme type que celle entreprise dans cette thése devrait étre envisagée, mais avec
une statistique plus importante & forte activité, et si possible des mesures ne provenant que de
régions calmes situées prés du centre du disque afin de s’affranchir de la variation centre-bord.
Il n’a malheureusement pas été possible d’obtenir une statistique significative pour les régions
actives & cause de la sensibilité de l'instrument SUMER. A nouveau, 1’utilisation de mesures
similaires & celles utilisées ici, mais provenant d’un instrument moins sensible (I'instrument CDS
a bord de SOHO pourrait par exemple étre utilisé), permettrait d’effectuer cette étude.

Modélisation du flux solaire EUV.

L’étude précédente m’a permis d’aborder le probleme de la variation de 1’émission des ré-
gions calmes avec ’activité. Cette question prend notamment son importance dans le cadre de
la modélisation du flux solaire EUV & partir de spectres caractéristiques des 3 grandes zones
de I'atmosphére solaire : régions calmes, trous coronaux, et région actives. Ainsi, les données
disponibles ne nous ont pas permis d’observer une augmentation de I’émission des régions calmes
avec l’activité ; néanmoins, nous avons pu noter la grande dispersion de 1’émission & l’intérieur
méme des zones. Ceci m’a conduit & déterminer des mesures d’émission différentielles (DEM)
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pour les zones calmes et les trous coronaux & partir des intensités de raie largement moyennées,
sur différentes régions calmes et trous coronaux, ainsi que sur un large domaine d’activité so-
laire. Ces DEM ont alors permis d’obtenir des spectres moyens, espérés donc représentatifs de
I’émission des zones calmes et des trous coronaux. Il n’a malheureusement pas été possible de
déterminer une telle DEM pour les régions actives, a cause du nombre trop faible d’observations
par 'instrument SUMER de ces régions. L’étape suivante a consisté a calculer ’émission EUV
du soleil entier & une date donnée, en fonction de la proportion du disque solaire occupée par
chacune des zones. Pour cela j’ai premiérement, et de maniére empirique, repéré ces zones pour
le 7 avril 2002 & partir d’une image de l'instrument EIT. J’ai ensuite combiné simplement les
spectres caractéristiques, en tenant compte de la distance au centre du disque des zones. A cette
occasion, une expression pour la variation de ’équation centre-bord qui tient compte de la spéci-
ficité de la transition émettrice a été dérivée. J’ai finalement comparé le résultat obtenu avec les
mesures de l'instrument SEE/EGS, a bord du satellite TIMED, et ai conclu a un bon accord gé-
néral. Cependant, plusieurs différences entre ma modélisation et les données de SEE ont été mises
en évidence, et des explications ont été proposées pour la plupart d’entre elles; les désaccords
surviennent le plus souvent lorsque nous atteignons les limites de validité de ’hypothése d’un
rayonnement optiquement mince. Une solution, qui mérite d’étre approfondie, serait d’ajuster
empiriquement le calcul aux données; en effet, la nature des désaccords laisse & penser que ces
derniers peuvent rester relativement constants quelle que soit 1’activité solaire. Par ailleurs, parce
que nous ne disposions pas d’algorithme capable de repérer sur une image du soleil les 3 types
de zones, nous n’avons pas pu évaluer dans quelles mesures la modélisation pouvait reproduire
la variation du flux solaire. Ceci doit étre entrepris et constitue une suite importante & donner &
cette thése.

Etude pour une application spatiale.

Le dernier chapitre de cette thése s’intéresse a la possibilité d’obtenir le flux solaire EUV
dans toute sa gamme & partir de la mesure d’irradiance d’un minimum de raies. En utilisant les
données TIMED/SEE, j’ai calculé une mesure d’émission différentielle pour le soleil entier avec
respectivement 16 puis 5 raies. Les DEM obtenues permettent alors de calculer le flux solaire
aux autres longueurs d’onde. Dans les 2 cas, un bon accord général avec les données a a nouveau
été obtenu. J’ai par cette méthode calculé le flux solaire EUV sur une période de 100 jours,
allant du 1°F mars au 9 juin 2002. Premiérement, les différences entre les flux calculés et observés
sont similaires & celles trouvées lors de 1’étude précédente pour tous les jours étudiés, ce qui
conforte la possibilité d’appliquer des facteurs correctifs pour y remédier. Ensuite, la variation
du flux, principalement due & la rotation solaire, est bien reproduite; le calcul effectué avec 5
raies semble plus apte a reproduire fidélement cette variation car I'utilisation d’un faible nombre
de raies augmente la 'reproductibilité’ de la DEM. Par ailleurs, alors que nous ne disposions pas
d’informations sur la valeur de l'irradiance aux petites longueurs d’onde (les rayons X mous), il
a été possible de retrouver une forte augmentation du flux observée par le satellite GOES dans
ce domaine spectral. Les perspectives de ce dernier chapitre s’inscrivent clairement dans le cadre
d’'une application spatiale; un petit satellite mesurant sans résolution spatiale le flux solaire de
5 raies permettrait d’obtenir I’ensemble du flux au moment de la mesure.
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Annexe A

Température et Concentration
électronique dans la littérature.

Pour estimer dans quelle mesure on peut supposer la pression constante dans les 3 zones
(région calme, trou coronal, et région active) de la haute atmospheére solaire utilisées ici, nous
avons effectué une étude bibliographique recensant les mesures de pression ou les mesures de
concentration électronique a une température donnée. Dans ce dernier cas, la valeur de la pression
(en em 3K) a été simplement prise égale &

P, =nT (A.1)

oll n. est la concentration électronique et T' la température. Les valeurs obtenues sont représen-
tées sur la figure 8.2 du chapitre 8.
Nous faisons ici la liste des travaux utilisés pour les trois régions.

— Régions calmes :
Cook and Nicolas (1979)
Keenan and Berrington (1985)
Dufton et al. (1979)
Keenan (1990)
Dufton et al. (1983)
Keenan et al. (1989)
Vernazza and Mason (1978)
Doschek et al. (1976)
Dere et al. (1982)
Dufton et al. (1982)
Dufton and Kingston (1985)
Feldman et al. (1978)
Doschek et al. (1978)
Doschek et al. (1998)
Fludra et al. (1999)
Pérez et al. (1999)
Griffiths et al. (1999)

— Trous coronaux :
Doschek et al. (1998)
Warren and Hassler (1999)
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Doschek et al. (1997)
Keenan et al. (1994)
Gallagher et al. (1999)
Fludra et al. (1999)
Pérez et al. (1999)

— Régions actives :
Tayal et al. (1989)
Dere et al. (1982)
Feldman and Doschek (1978)
Nicolas et al. (1979)
O’Shea et al. (1998)
Keenan et al. (1994)
Doschek et al. (1998)
Pérez et al. (1999)
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Annexe B

Description empirique de la zone de
transition Chromosphére-Couronne.

Il ne s’agit pas ici de faire un état de 'art de la modélisation de la zone de transition ; nous
décrirons simplement une représentation physique empirique de cette région. Celle-ci est basée
sur des hypothéses fortes que nous discuterons.

L’émission EUV s’observe principalement sous forme de raies d’émission. Nous montrons ici,
comment & partir d'un ensemble de raies se formant & différentes températures et dont on mesure
I’intensité, on peut déduire un profil de température.

I Hauteur d’échelle

Premiérement, nous faisons abstraction des inhomogénéités de ’atmosphére solaire et la consi-
dérons comme plane-paralléle. On suppose de plus un plasma en équilibre hydrostatique :

dP
e —PYo (B.1)

P est la pression, h I’altitude, p la masse volumique du plasma, et g, ’accélération gravitationnelle
du Soleil (274 m/s?). En supposant que le plasma se comporte comme un gaz parfait, on peut
écrirel

ky

P= oT (B.2)
W
Alors,
dp KM HY o
—_— == P B.3
dh kT (B.3)
et la combinaison des équations B.1 et B.2 donne
_h
P = Pye Hr (B.4)

N _ kT R
ou Hy = Z--~ 30.T métres.
Ainsi, & 100000 K, H, ~ 3000 km ce qui est grand devant I'épaisseur de la zone de transi-
tion. On peut alors utiliser cet argument pour considérer que la pression est constante dans la
zone de transition chromosphére-couronne.

3 .. N T
lyient de la forme traditionnelle P = "“}’ ; —L
pomp

Patome d’hydrogéne) est le nombre de particule par unité de masse; u.mp est la masse moyenne d’une particule;
p est la masse par unité de volume (donc —£— = ).

(u est le nombre de masse moyen du gaz, mu, la masse de
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II Déduction théorique du profil de température.

Nous considérons pour l'instant la fonction de contribution du paragraphe I1.2 G comme
dépendant uniquement de la température, et de forme piquée autour de la température Ty qui
maximise la formation de la raie. G est donc nulle au-dela d’un intervalle AT centré autour de
To. Son calcul ne dépend que de la connaissance des paramétres atomiques qui la composent.

On peut récrire 3.50 de la maniére suivante

P?  ds
I(\;) = / G, T)————dlog(T B.5
(Aig) Atoa(D) g, T) g dlog (T g(T) (B.5)

ot Alog(T) correspond a lintervalle de température [Ty — &L; Ty + &L], et P = n.T est la
pression (en em 3 K) .
En supposant celle-ci constante (cf eq. B.4) et en tenant alors compte de la forme de G(\;;,T),
on peut approximer l'intégrale (Mariska, 1992) de la maniére suivante :

pP? s

I(Nij) =< G(X\ij) >3 FWHTONOQ(T) (B.6)
0

ou < G(Aij) >1y=0.7TG(Xi;,Tp).

Ainsi, chaque raie mesurée donne une approximation du gradient de température a la tempéra-
ture qui maximise la formation de cette raie. Pour un ensemble de raies mesurées se formant &
des températures recouvrant le domaine d’énergie de la zone de transition, on peut alors calculer
le flux de conduction thermique F, le long de cette zone, dont la composante le long des lignes de
champ magnétique se dérive & partir de I’équation de Boltzmann (Spitzer, 1962; Ulmschneider,
1970) :
/24T
dh

ot KT%? ( K =1,1.107% en unité CGS) représente le coefficient de conductivité thermique qui
est principalement déterminé par les collisions électroniques. Si les résultats obtenus permettent
de considérer F, constant, on peut alors calculer un profil en température de la zone de transition
en fonction du couple de constante {Ty, ho} et de la valeur de F, :

F,=KT® (B.7)

72, (Fc

T =Ty + 55 (h— ho) /7 (B.8)

IIT Application avec les données SUMER

Nous avons effectué un tel calcul avec les données de 'instrument SUMER & bord de SOHO.
Le traitement et I'analyse de ces données sera décrit ultérieurement, dans les chapitre 5 et 4;
indiquons simplement que les raies utilisées pour le calcul sont celles présentées dans la table 6.1
du chapitre 6, et que leur émission provient de l'intra-réseau. A partir de ces raies, nous avons
calculé le flux conductif F, & différentes température; celui-ci est presque constant au-dela de
Log(T) = 5,1 (sa valeur moyenne est 9,34.10° erg.cm™2.s71, soit 9,34.102 W.m?). L’équation
B.8 conduit alors & la figure B.1, ot nous avons choisi Log(T') = 4,1 a 2000 km, en accord avec
Mariska (1992). Malgré les hypotheéses fortes faites, on retrouve la structure connue de la haute
atmospheére solaire, & savoir un trés fort gradient de température sur une faible distance (la zone
de transition) suivi d'un plateau aux environs de T=1000000 K (la couronne).
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Log T (K)

2000 2500 3000
Altitude (km)

Pour ce calcul, nous avons supposé Log(T)=4,1 a 2000km.

Fic. B.1: Profile de température en fonction de l'altitude pour le réseau.

3500
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Annexe C

Calcul de la variation centre-bord.

Nous dérivons ici les expressions 8.61 et 8.63.

I Principe.

Rappelons nos hypothéses de départ : ’augmentation de l'intensité émergente observée avec
I’angle héliocentrique qui repére sa position est diie & ’augmentation de l’épaisseur de la couche
émettrice le long de la ligne de visée. Soit I(0,65) cette intensité émergente a la position repérée
par l'angle héliocentrique 0. Nous démarrons avec I'expression qui se déduit de I’équation de
transfert en ’absence d’absorption :

1(0,00) = /0 ~ J(s)ds (1)

ou J est le coefficient d’émission et ds est ’élément de longueur le long de la ligne de visée.
Par ailleurs nous supposons que la raie n’est émise qu’entre les altitudes r et » + Ar , et que le
coefficient d’émission, qui ne dépend que de l’altitude, est constant et vaut Jy sur cet intervalle
tandis qu’il est nul en dehors. L’équation C.1 s’écrit alors

dr

ou S représente une distance le long de la ligne de visée, et AS est donc la distance sur la ligne
de visée correspondant a U'intervalle d’altitude [r;r + Ar]. Par conséquent, AS dépend de 6.

r+Ar r+Ar ds
100,00) = Jo / ds = Jo / B e = Jo(S(r + Ar) — S(r)) = JoAS  (C.2)
T T

En prenant pour définition de la variation centre-bord p(f) l'expression suivante :

o I(an(D = %)
p(0o) = 700,05 = 0) (C.3)
et, puisque S(r) = r pour 0g = 0, nous avons
AS
p(0,6c) = Ar (C4)

II Calcul de AS pour un observateur en S’.

Le cas de I’observateur en S’ sur la figure 8.3 revient a étudier la configuration géométrique
exposée sur la figure C.1. Il nous faut déterminer AS.

Nous nous plagons dans le triangle OPP’ et appliquons le théoréme de Thales :
PP'  OP OPF
AB OA OB
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A7
P/ 6 As\ P _
D /,4 S1
c /A B
/B ;
o /R.+r /R.+r4ﬂr

F1c. C.1: Configuration géométrique pour l'observateur en S’.

Nous avons OP' = Rg +r+ Ar, OB = Ry + 1, et PP' = AS. Alors,
Ro + 1+ Ar

AS = AB x C.6
R@ +r ( )
et il reste donc & déterminer AB. Nous allons utiliser la relation AB = CB — CA.
Pour déterminer C'A, appliquons & nouveau le théoréme de Thales au triangle ODP :
DP OD OP
CA~0C ~ 04 (©1)
Avec 'équation C.5, il est facile de voir que
OA OB R@ +7r
CA=DPx —=DP =DP X —m— C.8
“ 0P “ OP “Ro+r+ Ar (C.8)
DP est simplement la projection de OP sur ’axe dirigé vers I’observateur :
DP = (Rg + 1) cos b (C.9)

et nous connaissons donc C A.

Nous utilisons maintenant, pour déterminer C'B, le théoréme de Phytagore dans le triangle
OCB :

CB? = 0OB% - 0C? (C.10)

OB est connu et nous obtenons OC' a 'aide de la relation C.7 :

OA R@ +7r . R@ +7r
=0DX —=0DX —— = 0 - A1
oCc=0 X 5p 0 XRQ—I—r—i—Ar (Re + r)sin ®xR®+r+AT (C.11)
Nous pouvons maintenant exprimer C'B :
(Re + 7)2sin? 6

CB = (R 1-— A2
( ®+T)\/ (Ro + 1 + Ar)2 (C12)
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Fi1c. C.2: Configuration géométrique pour I'observateur en S.

et AB :
AB = CB—-CA
(C.13)
= 2o (V(Ro + 1+ Ar)2 — (Rg +1)?sin’ 6 — (Re + 1) cos b
Nous avons maintenant tout ce qu’il faut, et ’équation C.6 conduit &
AS = V(Ro + 7+ Ar)2 — (Rg +7)2sin? 0 — (R + ) cos b
(C.14)

= /(Ro +7)2c0s?0 +2(Re +1)Ar + (Ar)2 — (Rg + 1) cos O

IIT Calcul de AS pour un observateur en S.

—
Dans ce cas, nous nous appuyons sur la figure C.2, et AS = |PP’|. Exprimon le vecteur O? :

0P = (Ro +7)sinfcos o2 + (R + 1) sinfsinpy + (Re + 1) cos 67, (C.15)

et le vecteur unitaire le long de la ligne de visée :

- PS 1
|]¥\ V/(Ro + D)2 —2(Rg + D)(Rg +r)sinfcos g + (Rg + )2
((Ro + D) — (Rg + 1) sinfcos ) 7
—(Ro + 1) sinfsinpy
—(Rg +1)cosbZ }

ol nous avons utilisé la relation ﬁ O? O?
Alors nous pouvons exprimer le vecteur OP'

{ (C.16)

OP — OB + AS.ds (C.17)
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Par ailleurs, sa norme est connue par définition
!
|OP'| = Rg + 1 + Ar, (C.18)
et ’accord entre les expressions C.17 et C.18 conduit & une équation du second degré en AS :

2(Rs + D)(Rg + 1) sinfcos p — 2(Re + 1)

AS?+AS -
\/(R@ + D)2 — 2(Ry + D)(Rg + r)sinfcos p + (Rg +1)?

+(Ro+7)2=(Ro+r+Ar)? =0
(C.19)

La résolution de cette équation apporte 2 solutions pour AS. Une seule est positive, et aprés
avoir remplacé sin 6 cos ¢ par cos 8, on obtient :

(R@ + 7‘)2 - (R@ + D) (R@ + ’I") COS 9@

. V(Ro + D)2 — 2(Re + D)(Re + 1) cos o + (Ro + T)2+ (C.20)
(R@ =+ D)Q(RQ + 7")2 Sin2 9@
\/(R® +7+ Ar)? — (Ro + D)2 —2(Rg + D)(Rg + 1) cos O + (Re + 1)? (C.21)

Et il ne reste plus qu’a appliquer la relation C.4 pour retrouver 1’équation 8.63.
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Annexe D

Variation centre-bord et profil de
température de ’atmospheére solaire.

Pour utiliser la relation 8.63,

(00) = Ut — (Ro + D) "3 cos b + (D.1)
pe) = \/(R@+D)2—2(R@+D)(R@ +T‘)C059@+(R@+7‘)2 .

\/( RotreAryy (Ro+D)?(F9F")2in? g

Ar (Rp+D)?2—2(Rep+D)(Rp+r) cos0p+(Re+r)2
décrivant la variation centre-bord de l'intensité émergente d’une raie optiquement mince en
fonction de I’angle héliocentrique 6, nous avons besoin des paramétres suivant :

— r, Paltitude & partir de laquelle la raie se forme.

— Ar, I’épaisseur sur laquelle se forme la raie, ou encore le domaine ou la température est la

plus favorable & cette formation.

Les autres symboles présents dans I’équation D.1 sont D, la distance entre 1’observateur et le
soleil, et R, le rayon solaire.

Le calcul de r et Ar pour chaque raie nécessite de disposer d’un profil de température en fonction
de I’altitude ainsi que de la température de formation de la raie, T},q,. Le profil, qui s’étend de
la chromosphére & la couronne, est déduit du modeéle de Vernazza et al. (1981) (nommé VALC)
qui va de la surface a 2500 km (soit jusqu’a environ 440 000 K), et du calcul présenté dans le
chapitre B qui couvre la zone de transition et la couronne. La jonction entre ces 2 modéles peut
donc se faire & 'intérieur d’un intervalle de température relativement grand. Nous présentons ici
les résultats de la variation centre-bord en fonction de cette 'température de jonction’. Dans les
2 cas, la température de formation de la raie a été prise comme celle qui maximise la fonction
de contribution G(\,T'), en utilisant les calculs présentés au chapitre 3. Les parameétres r et Ar
ont été pris tel que

T = Zmin (D.2)
AT = Zimaz — Zmin (D'3)
G\ T(2maz)) = GA, T (2min)) = 0.5 x maz(G(A\,T)) (D.4)

Ol Zmin €t Zmaz représentent donc les altitudes minimales et maximales auxquelles se forme la
raie.

Nous avons alors pu déterminer le rapport

plbo = g) = Wé)) (D.5)
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pour de nombreuses raies que nous avons traitées dans les données de SUMER, et pour 2 tem-
pératures de jonction :
— Ty=20 000 K, indiquant que le modéle VALC a été pris jusqu’a cette température. Les
parameétres déduits de ce profil sont indiqué avec un ” {”.
— Tpy=90 000 K, de maniére a ce que le plateau en température prévu par Vernazza et al.

(1981) apparaisse. Les paramétres déduits de ce profil sont indiqué avec un ” ”.

La table D.1 présente les résultats de ces calculs. Les trois premiéres colonnes indiquent 1’ion
émettant, la longueur d’onde de la transition en angstroem, et la température maximale de
formation de la raie. Nous avons ensuite, pour chaque température de jonction Tj;, ’altitude du
début de la zone de formation de la raie, r;, son épaisseur, Ar;, et la valeur du rapport D.5,
pi(5). Toutes les longueurs sont exprimées en km. Et pour des raisons pratiques, nous avons mis
une borne inférieure pour 1’épaisseur Ar, égale 4 1 km.

Ion AA) | Thae rq

1019.52 | SII 3.98e+04 | 2116
1006.15 | S II 3.98e+04 | 2116
1000.48 | SII 3.98e+04 | 2116
1014.44 | SII 3.98e+04 | 2116
1049.06 | S II 3.98e+04 | 2116
996.00 | SII 3.98e+04 | 2116
1010.12 | C1II 5.01e+04 | 2116
1036.32 | CII 5.01e+04 | 2116
1009.86 | CII 5.01e+04 | 2116
1037.02 | C1I 5.01e+04 | 2116
1083.98 | N II 5.01e+04 | 2116
903.63 | CII 5.01e+04 | 2116
1010.42 | C1I 5.01e+04 | 2116
904.10 | C1II 5.01e+04 | 2116
90449 | CII 5.01e+04 | 2116
916.71 | N1II 5.01e+04 | 2116
1085.68 | N II 5.01e+04 | 2116
1084.58 | N II 5.01e+04 | 2116
1012.53 | SIII | 6.31e+04 | 2117
1021.09 | SIII | 6.31e+04 | 2117
1021.31 | SIII | 6.31e+04 | 2117
997.40 SilIll | 6.31e+04 | 2116
1065.88 | C 11 6.31e+04 | 2116
775.96 | N1II 6.31e+04 | 2117
993.53 SilIl | 6.31e+04 | 2116
1077.13 | SIII | 6.31e+04 | 2117
1015.76 | SIII | 6.31e+04 | 2117
1015.56 | SIII | 6.31e+04 | 2117
977.02 | CIII | 7.94e+04 | 2117
1066.64 | Si IV | 7.94e+04 | 2118
764.36 | N IIT | 1.00e+05 | 2118
1084.94 | He IT | 1.00e+05 | 2118

b

pi(5) | r2 | Arg | po(5)
6755 | 2264 | 21 457
6755 | 2256 | 28 369
6755 | 2264 | 20 474
6755 | 2264 | 21 457
6755 | 2256 | 28 369
6755 | 2260 | 24 413
6755 | 2273 | 14 627
6755 | 2271 | 16 564
6755 | 2273 | 14 627
6755 | 2271 | 16 564
3475 | 2272 | 16 564
6755 | 2272 | 15 593
6755 | 2274 | 13 665
6755 | 2272 | 15 593
6755 | 2272 | 15 593
3475 | 2274 | 16 564
3475 | 2272 | 16 564
3475 | 2272 | 16 564
3475 | 2277 | 14 627
3475 | 2277 | 14 627
3475 | 2277 | 14 627
6755 | 2278 | 9 900
3475 | 2275 | 15 593
3475 | 2277 | 13 665
6755 | 2278 9 900
3475 | 2278 | 13 665
3475 | 2277 | 14 627
3475 | 2277 | 14 627
3475 | 22821 9 900
6755 | 2283 | 8 994
2378 | 2285 | 9 900
2378 | 2285 | 9 900

continue sur la page suivante...

W W NN NN =N NN === =N = = =] = = = = =] =
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...suite de la page précédente

Ton A Tmaw Z1 AZl R1 Z9 AZQ R2

763.34 | N III 1.00e+05 | 2118 3 2378 | 2285 9 900
991.51 | N III 1.00e+4-05 | 2118 3 2378 | 2284 9 900
979.88 | N III 1.00e+4-05 | 2118 3 2378 | 2287 8 994
989.80 | N III 1.00e+05 | 2118 3 2378 | 2284 9 900
1073.52 | S IV 1.26e+05 | 2118 4 1828 | 2288 7 1114
107298 | S IV 1.26e+05 | 2118 4 1828 | 2288 7 1114
1062.64 | S IV 1.26e+05 | 2118 4 1828 | 2288 7 1114
92428 | N1V 1.58e+05 | 2120 3 2378 | 2292 5 1497
922.02 | NIV 1.58e+05 | 2120 3 2378 | 2292 5 1497
786.48 | SV 1.58e+05 | 2121 2 3475 | 2293 4 1828
790.22 | O IV 1.58e+405 | 2121 | 11 761 | 2293 | 13 665
955.34 | NIV 1.58e+4-05 | 2121 2 3475 | 2293 4 1828
765.15 | NIV 1.58e+05 | 2120 3 2378 | 2292 5 1497
92252 | NIV 1.58e+05 | 2120 3 2378 | 2292 5 1497
933.41 | S VI 2.00e+05 | 2122 7 1114 | 2295 9 900
77990 | OIV 2.00e+05 | 2121 | 13 665 | 2294 | 15 993
944.53 | S VI 2.00e+05 | 2122 7 1114 | 2295 9 900
78770 | O1IV 2.00e+05 | 2121 | 11 761 | 2293 | 13 665
762.00 | OV 2.51e+05 | 2124 | 22 441 | 2299 | 22 441
77452 OV 2.51e4+056 | 2125 | 24 413 | 2299 | 25 401
75944 OV 2.51e4056 | 2124 | 22 441 | 2299 | 22 441
76045 | OV 2.51e+05 | 2124 | 22 441 | 2299 | 22 441
758.68 | OV 2.51e+05 | 2124 | 22 441 | 2299 | 22 441
1037.60 | O VI 3.16e+05 | 2130 | 56 226 | 2305 | 55 229
1031.93 | O VI 3.16e+05 | 2130 | 56 226 | 2305 | 55 229
999.29 | Ne VI 3.98e+05 | 2147 | 205 | 100 | 2322 | 205 | 100
1005.84 | Ne VI 3.98e+05 | 2147 | 205 | 100 | 2322 | 205 | 100
895.17 | Ne VII | 5.01e+05 | 2222 | 311 78 | 2396 | 311 78

1049.22 | Si VII 5.01e+05 | 2206 | 705 49 | 2380 | 706 49

1056.77 | Al VII 6.31e4+05 | 2231 | 898 43 | 2405 | 899 43

1053.84 | Al VII 6.31e+05 | 2231 | 898 43 | 2405 | 899 43

770.41 | Ne VIII | 6.31e+05 | 2318 | 732 48 | 2492 | 733 48

780.33 | Ne VIII | 6.31e+05 | 2318 | 732 48 | 2492 | 733 48

762.66 | Mg VIII | 7.94e+05 | 2501 | 1709 | 30 | 2676 | 1708 | 30

769.38 | Mg VIII | 7.94e+05 | 2501 | 1547 | 32 | 2676 | 1546 | 32

782.35 | Mg VIII | 7.94e+05 | 2501 | 1709 | 30 | 2676 | 1708 | 30

772.26 | Mg VIII | 7.94e+05 | 2501 | 1547 | 32 | 2676 | 1546 | 32

TAB. D.1: Altitude de formation et variation centre-bord.
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