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" LUlmagination est plus importante que la connaissance. La connaissance estlimit
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Albert Einstein.
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Chapitre 1

Introduction g enerale

Lesétoiles vibrent comme les cordes d'un violon. Certaitedles particukres baptiges : épleides,
"RR Lyrae”, sont connues depuis longtemps pétie de<toiles variables, @res aux astronomes ama-
teurs. Leur luminosé peut varier au cours du temps de fagon spectaculaire étaile brillante peut
ainsi devenir invisible pour reprendre seclat initial apés une griode allant de quelques heugesne
dizaine de jours. Pendant longtemps, on s’est intérmg I'origine de ce comportement singulier. Au-
jourd’hui, nous savons que ces variations de kmaisont le@sultat de variationd grandeechelle de ces
étoiles : elles se dilatent et se contractedrigdiquement.

Au cours des toutes depres angées, les astronomes oréabuvert que le @monene de vibration
desétoiles n'est pas rare. En revanche, il est rare que ces vibrations atteignent une amplitude suffisante
pour étre visibles directement depuis la terre. Bésdes teoriques montrent, en effet, qu'une majerit
d’étoiles pésente ce @monene, mais avec degts faibles amplitudes. Ainsi, notre Soleil luiéme vibre,
et cette écouverte a dornaissance il y a une dizaine d’@asa une nouvelle et fructueuse discipline :
"I'H éliosismologie”. Les vibrations du Soleil ont des amplitudes plus faibles que celle&plésdes
ou desd Scuti, mais elles soréigalement beaucoup plus rapides et plus complexes et elles fournissent
des informations inestimables sur I'amteur solaire. Sans oublier que lewiles aningdes de vibrations
similairesa celles du Soleil sont beaucoup plus diffickesbserver ; un observateur plasur une plagte
autour de létoile la plus proche de nous, proximmadu Centaure, aurait ainsi bien du niabetecter
les vibrations solaires. Les astrophysiciens se sont mi&tende @couvrir et mesurer les vibrations
rapides destoiles; c'est qu'ainsi estée une discipline encore plugaente que I'Bliosismologie :
I'astérosismologie ou sismologie déwiles.*

Depuis la @couverte de certaines des oscillations solaires, on n'a pasdessayer d'exploiter ce
nouveau filon afin de diagnostiquer leséirieurs stellaires. Afin de comprendre le potentiel diagnostique
des oscillations solaires, une perspicacie base dansétude des propgies des oscillations stellaires
est exige. Les oscillations obsedrgs ont des petites amplitudes congearaux magnitudes absolues des
étoiles et par coréxjuent peuveritre cecrites en tant que perturbationséaires, autour des mekks
solaires esultant des calculs &volution. Les fequences fournissent un diagnostic direct des prtisri
internes du soleil : donnant ainsi un nédel solaire. Les aspects appr@srides fequences peuvebtre
calcuks avec une &s grande pcision et les diffrences entre leséquences obseres et calc@es

INe confondons pas ici ‘asto’ qui signifie &toile’ et ‘astro’ qui signifie ‘astre’ dans un sens plus large.
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peuventétre liees aux erreurs dans le nabel L'héliosismologie contribue don& I'amélioration des
mockles, et par corgguent, au renforcement de nos connaissances sur le fonctionnement du Soleil.

L'avénement de I'Bliosismologie a ouvert une nouvebee dans la recherche scientifique sur les
etoiles en @réral et le Soleil en particulier. En effet, avantdliosismologie, nos connaissances sur
I'intérieur du Soleiktaient purement #oriques, se basant essentiellement sur deelasdévolution
desétoiles. L'Feliosismologie a permis, gcea la mesure pcise des ondes acoustiqueégpesa
I'intérieur du Soleil, d’avoir une connaissancestrfine” des diferents paragtres internes du Soleil
tels que la rotation, la ten@pature et la deng&t On peut distingue ce niveau, deux types d’ap-
proches : la prengire considre le Soleil dans sa globdlit il s’agit de I'heliosismologie globale. La
seconde s'ireiresse aux "gtails” ou aux penonenes locaux ; il s'agit de I'dliosismologie locale.

Dans ce r@moire, nous nous iatessons plus particaliementa cette deuxime approche par le
biais d’'une technique insg@e de la sismologie terrestre et qui relie le temps de parcours de I'onde, pour
aller d'un pointa un autrea la surface du Soleil, au trajet parcouru par celle-ci. Il s’agit de la technique
temps-distance.

1.1 Problematique

De la néme margre que les sismologuésudient I'inérieur de la terré partir des ondeségérees
par les gismes, I'teliosismologie est la science qui sénesse I'etude des ondes oscillatoi@sintérieur
du Soleil. La temprature, la composition chimique, les vitesses de rotatidifféerentes profondeurs sont
autant de facteurs qui influencent leéduences d’oscillations des ondegggiesa l'intérieur du Soleil.
L'observation et la mesure degfluences (ou vitesses) d’'oscillations des principaux madassurface
du Soleil, nous permettent&tudier les propétés internes de I'astre.

Dans notreetude, nous utilisons uneathode kliosismique locale, nomee "Time-Distance”; cette
dernire, apés un traitement approgriremapping, tracking, et filtrage) des désn, issues dieseau
terrestre d'observation GONG (Global Oscillation Network Group), hous permeéitiére, par co@lation
des signaux obsegg, la relation entre le temps de trajet de I'onde et sa distance de pafoenire
differents points la surface en fonction des difents paragtres sub-surfaciques solaires, via la rela-
tion de dispersion. Une fois les temps de parcétablis, par approximation de la fonction de ébation
par un paquet d'onde gaussien, et en se basant sur le principe de Fermat, traitant des ondes acoustiques,
on trouve la relation entre ces temps et les pataes internes du milieu travérsDeux moeéles sont
consickres dans cettetude. Le premier n'inclut pas les effets du champ natigne et prend en compte
la vitesse cecoulement et la vitesse du son. Le second, gadmit inclut les effets maggtiques, par le
biais de la vitesse d’AlfveR, en plus des paraétres peccdemment cés.

La dernire étape consist@ inverser les temps obtenus, via la relat@mise par le principe de
Fermat, ce qui nous permet ainsi de remonter aux petr@siinternes solaires soulésit

2Le nom de la rethode vient du fait que la @hode repose essentiellement sur la relation (la fonction délatan) qui

relie le temps de trajet de 'ondesa distance de parcours.
3La vitesse d'Alfven est la vitesse de perturbation du champ étimre.
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1.2 Plande lathese

Notre these suit le plan suivant :
— Chapitre 1
Introduction grérale, posant de<finitions et fixant I'objet du travail.
— Chapitre 2
Dans le dewdme chapitre, nous introduisons des noticer®gales sur le Soleil et sur Biosismologie.
— Chapitre 3
Dans le troistme chapitre, nous explicitons leguations de base eillosismologie.
— Chapitre 4
Le guatreme chapitre esésere a la methode Bliosismologique locale "Temps-Distance” &t
tous ses aspectsabriques.
— Chapitre 5
Le cinqueme chapitre est cons@&caux donies exprimentalesa leur néthodes d’analyse étla
détermination des temps de parcours des ondegésait
— Chapitre 6
Le sixieme chapitre porte sur I'aspecétrique de I'inversion des temps de parcours via le principe
de Fermat ; ce qui nous permet ainsi de remonter aux garaginternes solaires tels que la vitesse
des flux (ce qui fait I'objet de notretude) et la vitesse du son.
— Chapitre 7
Nous terminerons enfin par la discussion desuttats obtenus dans le cingoie chapitre ainsi
gue par les perspectives.

Nous joignons en annexe un coraplent sur les outils de base uégsdans cette #se.



Chapitre 2
Generalites

Nous entamons ce chapitre par désagalies sur le soleil, la science qui legit en gréral et la
science quétudie ses oscillations en particulier. Ce chapitre est coengedrois sections majeures : la
premere cecrit le Soleil, les moéles mis en vigueur pour s@tude et legquations de base auxquelles
obéit sonévolution. La seconde introduit la notion et I'historique dedlldsismologie globale (la science
qui étudie les oscillations de Soleil dans sa glogdliLa troiseme et derrire section, quara elle,
décrit I'Héliosismologie locale (science gétudie localement les oscillations solairesgptinere ses
differentes techniques.

2.1 Le Soleill

Le soleil est uné&toile des plus communes parmi les 300 milliards autres qui peuplent la Vae.lact
Avec une masse de989x 10°°K g, il se trouvea mi-chemin entre leétoiles de grande masse (@G0
fois la masse solaire, relativement peu nombreusegsiitmineuses) et celles de faible masse (d'un 1/10
a 1/20 de la masse solairegsrnombreuses et dérfaible luminosi). Malge tout, il est aujourd’hui la
seuleétoile de I'univers dont on puisse extraire, en permanence, des informations, provenant de toutes ses
différentes couches et ce mades 150 millions de kilomtres qui nous eréparent. Il est site1250 000
fois plus pes de la terre que la seconde plus proetwle :a du Centaure. Formidable laboratoire, il
nous permet d’accitre nos connaissances sur le fonctionnement, I'histoigplution de<toiles et de
l'univers. Agee de 4.5 milliards d’arées, notreéetoile n’est encore ga’la moité de sa vie. D’'un rayon
qui équivauta 109 fois celui de la terré&(©@61F Km), notre astre est compdsle 71% d’Hydrogne (noé
X), de 27% d’Heluim (Y) et de 2% de plus de 70 autreements plus lourdsZ), avecX +Y +Z = 1.
Le soleil est fornd de trois zones principales (voir Fig (2.1)) :

1. Le cceur : d'une densi sugrieurea 150 fois celle de I'eau et d’'une tedwature avoisinant
les 150 millions de de@s (tempgrature et pressionéaessaires la fusion de I'Hydrogne en
Heélium), il occupe 15% du volume solaire et est lega de eactions thermonughires. Une
énergieequivalentea celle likeree par I'explosion de 100 milliards de bomliebydrogne d’'une
mégatonne y estaréréea chaque seconde.

2. La zone radiative : qui s'étend sur un demi rayon et dont la deasiaut 15 fois celle de I'eau ; un
photon mettra jusq& un million d’anrées pour traverser cette zone,



2.1 Le Soleil

FIG. 2.1 —Coupe scBmatique du Soleil [SOHO/NASA].

3. La zone convective elle est anire de mouvements tourbillonnaires guacuent la chaleur vers

I'atmosptere solaire (la photosgine), la partie visible du soleilalal la temg@rature atteint les
6000K.
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FIG. 2.2 —Classification deétoiles par leurs magnitudes et leur types spectraux [Astrosurf-Magazine].

La figure (2.2) ; commuement appéle : "diagramme Hetzsprung-Russell”, nous montre la place de
notre soleil par rapport aux autrewiles de I'univers dans la classification de Hetzsprung-Russell

1Le diagramme de Hetzsprung-Russébulte d’une combinaison des travaux du danois Ejnar Hetzsprung (1837-1967) et
de I'américain Henry Norris Russell (1877-1957) qui travaillaient chacun de s@adt&laboration de celui-ci.
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La determination pecise de la prerdéreétape dévolution stellaire, qui consistetransformer I'Hy-
droggne en Hlium (le cycle p-p, CNO), &t faite par Hans Bethe dans les aas 40. A la raBme
époque Chandrasekher et Schwarzschilld [72] mettent au point les basegaliation stellairea partir
desquelles des meétes, dits ‘standards’, permettant de suivre et @alipe I'évolution stellaire, ongte

élabogés.
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FIG. 2.3 —Les cycles p-p et CNO [Utrecht University (Netherlands)].

En 1769 Alexandre Wilson s’apercoit que laripde de &volution des taches solaires change sensi-
blement avec leur latitude : elle varie de presque 25 jadrsquateur solaira 27,5 joursa une latitude
de4Q ; les soupcons de Scheiner d’'un soleil fluide sont é&nd

Au début dul8° siecle, les taches solaire apparurent nombreuses. &egpiene devient cyclique,
alternant des@riodes de maximum et de minimum d’environ 11 ans. Ce cycle (de 22 ans) qliastd
champs maggtiques, fut @monteé par S. Schwaba@, partir des observations collées durant vingt-cing
ans, entre 1826 et 1851.

Par ailleurs, il y a plus de vingt ans, I'@ricain R. Davis installait, dans une mine du Dakota du
sud, un immenseéservoir de trichld@thylene afin de étecter les neutrinos de bassgergie émis par
une Eaction nudaire secondaire au cceur du Soleil. Ces neutrinos transforment, chaque jour, quelques
atomes de chlore en argon-37 radioactif. lls sont patiemment comptahilens les&tecteurs. Au fil
des anges, les &sultats de cette egpence unique, onéxélé que le flux de neutrinosétiecé est en
moyenne troisx quatre fois plus faible que lagtiction tleoriqgue du moéle de éférence. Or ces neu-
trinos proviennent bien degégions les plus centrales du Soleil (moins de 10% du rayon) et leur taux de
production varie extrmement vite avec la teramture. On est donc condaipenser que la terépature
centrale calc@e (L5, 5 x 10°K) pourraitétre en fait surestiée de 15 20%. L'origine de cette di#rence
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préoccupante estés cebattue : faut-il remettre en cause ce que nous savons de la structure du Soleil, et
par congquent, celle de toutes Iésoiles, i.e. directement ou indirectement toute I'astrophysique ? ou
bien, comme cél aété sug@re, la solution éside-t-elle dans des prop#és iredites des neutrinos ? C'est
a ce genre de questions que &kbsismoligie tente deepondre.

De plus, et afin de biebtudier le soleil dans sa glob#&jtles scientifiques ont mis au point des
mockles dits standard :

2.2 Modeles standards

Un nombre de mogles solaires ongéte construits, chacun basur une modification simple de la
physique d’'un moéle solaire de&férence. En outre, un melk combinant plusieurs dtiorations a
éte élaboé pour fournir un meilleur magle solaire. Des aétiorations ontete apporées aux taux de
réaction nudaire,a I'équation détat, aux opacis, et au traitement de I'atmosgl. L'impact de ces
ameliorations sur la structure et sur legduences des bdsdes modeg (voir la sous-section 2.6.1)
du mockle sont erétude actuellement. Nous constatons que leateoslolaire combig, qui est bas sur
la meilleure physique qui nous est disponible, reproduit le spectre @duscillation (pour les bag
dans les limites des erreurs acceptablesdiaux incertitudes dans le nébel physique (principalement
les opaciés).

Les mockles sont bass principalement sur le&guations dévolution stellaire et leur hypodise (que
nous retrouverons ci-dessous), ainsi que suétpgmtions cétats et leur consétation qui sont propres
a chaque magle. Il faut savoir quég, le taux d’Felium, eta la longueur de ralange, sont consiés
comme des para@tres libres, qu'il faut ajuster, afin de retrouver ledmes esultats obseBs sur notre
Soleil aujourd’hui, tels que la masse, la lumireosi etc.

2.3 Equations de base de Bvolution solaire

Le Soleilétant unettoile parmi tant d'autres, il @it donc auxequations de base d&vVolution stel-
laire. En supposantétoile de syratrie spleriqgue, sans champ magfigue et sans rotation, légjuations
s’écrivent, en coordor@es sphriques, comme suit [25] :

Conservation de la masse :

dm 2
- 41T p. (2.2)
Equilibre hydrostatique :
dp_ _Grp
-2 (2.2)
Transport de Bnergie :
dT _ Tdp

Conservation de &nergie :
dL

d/u pdp

=4l lpe—p—|( - | + ——

dr [p pdt(p)erdt
Our est la distance au centrpest la pressiommest la massa l'intérieur de la spére de rayom,

p est la dens#, T est la tempratureL est la luminosi (le taux dénergieemergeant de la spher par

. (2.4)
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unité de temps)e est le taux d&nergie produit par le€actions nudaires (incluant la perte &hergie
duea I'emission des neutrinos) par unile temps et de masse,ude taux dénergie interne par ust
de volume. En outre, le gradient de tezngture est caraetis parlr = dInT/dInp et est @termire
par le mode du transport&hergie. Quand &nergie est transp@e par rayonnement, par exemple, alors
Ot = Orag, OU le gradient radiatif est doerpar :

3 KpL(n)
Urad = Mﬁ@ (2.5)

Ici c est la vitesse de la lumie,a est la constante de deresilu rayonnement &t I'opacite, cefinie
de sorte que = 1/(kp) soit le libre parcours moyen d’'un photon ; 'opd&cihous permet de calculer
le transport cenergie par transfert radiatif, ainsi quérergie @po£e dans chaque couche. Dans les
régions @ [t excede le gradient adiabatiqi&g = (0InT /dInP)s, la derivéeétant prised une entropie
specifique constants, la couche devient instable. Dans ce cas & a4, appeé aussi le crigtre de
Schwarzschild), le transport @hergie s’effectue principalement par un mouvement convectif. il faut
noter que la descriptiorédiaillee de la convection estes difficile, mais il faut savoir que lorsque I'on est
en pesence d'une zone convective nous utilisonséatte de la longueur de@ange (§réralement n@&
MLT Mixing Length Theory) qui remonta Prandtl en 1925, et qui fait 'analogie entre la convection et le
transfert de chaleur metulaire, en remplacant les neolles par desléements de masse macroscopiques
dont le libre parcours moyen est la longueur ddangd .

La gérération dénergie au soleisulte de la transformation de I'’hydi@ge en Blium, et la Eaction
s’écrit comme suit :

A'H -1 He+2e" +2v, (2.6)

En satisfaisant les contraintes de la conservation de la charge et du nombre de leptons. Ici les posi-
trons sont imradiatement annitéis, alors que les neutrinékectroniques &chappent du soleil essentiel-
lement sans&action avec la matre et repesentent donc une pertegtiergie imnaédiate. Cette&action
implique differents ordres deeactions, selon la terdpature. Ceséactions diférent sensiblement dans
la perte dénergie des neutrinos et par cégaent dans &nergie eellement disponible dan<loile.

Le changement de la compositiogsultant de Bqua.(2.6), gouverne en grande parté&vdlution
solaire. Jusgual assezé&cemment, les calculs des nébels solaires "standards” n’ont pas inclus tout
autre effet qui change la composition. Cependant, Noerdlinger en 1977 [66tigptimportance de
la diffusion de I'telium dans le soleil. Et depuis lors, I'importance de la diffusion et de I'arrangement
de I'hélium a fait ses preuves erelbsismologie et ces processus sont maintenarérglement inclus
dans les calculs. Sgifiquement, le taux de changement de I'abondance d’hydegécrit ainsi :
ici Ry est le taux de changement de I'abondance d’hy@éinegdes &actions nudaires,Dy est le co-
efficient de diffusion eVy est la vitesse d' arrangement. Diguations semblables sont naturellement
satisfaisantes pour les abondances d'adisents ; I'hydrogne séleve vers la surface, et |é€ments
plus lourds comprenant I#lium descendent vers l'iatieur.
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Leséquations de base dé@&Volution stellairéetant poges, on remarque bien que dansdgea.(2.1)-
(2.4), il y a beaucoup plus de variables quédliations; le sysme est ouvert. Une fermeture donc
s'impose, elle est faite par l&guations tats et leur hypo#ses.

2.4 Equation d’état

L’ équation détat permeta partir de deux des trois paratres physiquegx T, p) de ceterminer, pour
un melange doneé, le troiseme pararatre physique.

Il existe plusieursquations ctat pour les mogles stellaires. Deug&quations cetat sont les plus
utilisées ces derares anées dans les medks solaires ; Equation detat MHD qui aéte developgee par
Mihalas, Hummer et Bppen en 1988 [28], utilisant le gaima chimique, prend en couple les atomes et
les ions, consiérant I'ionisation comme un processus chimique. &quiation detat OPAL (opacity la-
boratory), ecemment évelope par Rogers en 1996 [70], elle suit le&ata physique, en utilisant I'en-
semble de grand canonique (mesures), et fait interven@lézsrons et les noyaux comme constituants
fondamentaux du plasma. Elles ségentent toutes les deux sous formes de tables pour lésedifés
valeurs de la fraction de masse d’hydeog, d’felium, de la temprature, de la densitet de la pres-
sion. La difficuleé principale dans le&@Veloppement de c&gjuations cetat vient du fait que I'on est en
présence d’'un plasma partiellement ianis

Récemment, Elliott & Kosovichev en 1998 [37] ont mangue, avec la j@cision actuelle de I'dliosis-
mologie, les effets relativistes au coeur du soleil ne pouvaientgitesegliges. Actuellement, aucune
deséquations les plus utiges dans la construction des retas solaires ne prend en compte ces effets.

2.5 Oscillations solaires

Les oscillations solaires se manifestent dans I'atmesple diferentes maeres : le éplacement
fait bouger I'atmospére, changeant le transporédergie dans les couches externes du soleil causant
ainsi des oscillations dans le rendemeréndrgie ; il en eésulte ainsi des oscillations de la teangture
atmosplrique qui sont mises évidence dans les raies spectrales solaires. Chacun de ces effétsgeut
employe pour observer les oscillations ; puisqu’ellesatfht toutes les Bmes modes, elles devraient,
évidemment, rapporter lesémes fequences d’oscillations. Le choix de la technique d’observation est
alors cetermiré par une combinaison de cornsidtions et de progtes techniques du bruit de fond,
des effets de I'atmosghe terrestre pour des observations au sol et des effets d'autres variations de
I'atmosplere solaire.

2.5.1 Observation des oscillations

Pour galiser la suppression de bruit et ksolution exige de fequence, les observations sont
typiguement analyes avec cdirence sur plusieurs mois. En outre, les lacunes temporelles dans les
donrees pesentent des bandeséedles de fquence dans le spectre de puissance et compliquent la
détermination des équences. Par cobguent, les dorées avec des interruptions minimales sont forte-
ment souhaitables. Ceci implique irédiatement le besoin de la combinaison des éesrde plusieurs
emplacements autour de la terre afin de compenser le cycle jour/nuit. Cémlestgracea des eseaux
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d’'observations terrestresl’instar de BISON (BIrmingham Solar Oscillation Network), GONG (Global
Oscillation Network Groupe), IRIS (Iternational Research in the Interior of the Sun),. .. etc. Par ailleurs,
I'observation depuis I'espace via des satellites, permet aussi d’aboutieane ouhait. Nous citerons

le plus @&lebre utili a cette fin : SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory), gusan bord 4 expe-
riences : GOLF (Global Oscillation at Low Frequencies), VIRGO (Variability of solar Iradience Gravity
Oscillation), MDI (Michelson-Doppler Imager) et SOI (Solar Oscillation Investigation).

Les observations les plugtiillees des oscillations solaires, @t effectiees et meséesa partir
de I'effet Doppler des raies dans le spectre solaire. Comme #laistns la Fig.(2.4), ceci pedtre fait
en mesurant I'intengitdans deux bandes de chaq@®&d’une raie spectrale apprope.. Si les intengis
sont enregisées au moyen d’unédecteur, le&sultat est une image de vitesse, mesurant le mouvement de
la surface solaire avec unesolution spatiale potentiellemegieee. Alternativement, avec la luarie du
soleil passant du filtre atetiecteur, on obtient une vitesse moyenne du disque, ce qui revidagerver
le soleil comme unétoile.

La technique peugtre plus intensivemengédelopige pour I'observation dans I'espacége au ta-
chymetre dit de Fourier. Ici la ligne deédalage est obtenwepartir de quatre mesures dans les bandes
étroitesa travers une ligne spectrale dé@an Ceci permet laéinition d’'une mesure qui est essentiel-
lement lireaire dans les lignes-de-vue de la vitesse, sur la gamme éaaisliel des vitesses produites
au-dessus de la surface solaire. Dans éadisations &elles, les bandes spectrales sdftrdes par des
interferonetres de Michelson. Des exemples d’'images Doppler obtenues en utilisant cette technique sont
monttés dans la Fig.(2.5).
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FIG. 2.4 —A gauche : illustration s@matigue des observations de vitesse Doppler. En a) la vitesse de ligne de vue
décake dans I'axe des longueurs d’onde far de la position ref@rsenée en ligne continua celle en discontinue.

Ceci change les intensgl, etl; mesuées dans l'intervallétroit des longueurs d’ondes (voir les deux rectangles
hachués), aussi bien que le rappdit — I;)/(Ip + Ir) fournit une mesure duétalage et par coaguent de la
vitesse. b) illustre l'installation exgsimentale du filtre qui alterne de laisser passer ladued travers les bandes
entrely et l;. Si un cetecteur de formation d'image est emm@oyes imageséasultantes e, et |, peuventétre
combirées pour former une image Doppler [25]. A droite : le spectre de puissanceedastices obsessur le

soleil par I'instrument GOLF [SOHO].
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FIG. 2.5 —Image Doppler obtenue avec I'instrument MDI [25].

2.6 Heliosismologie globale

Milieu fluide a trois dimensions, la sphe solaire vibre suivant des millions de notes (qui sont graves,
du fait de 'immensié du soleil, 17 octaves plus basses que celles qu’on trouve sur un piano) qui varient
par leur féquence et leur structurégrétrique. L'Heliosismolgie (combinaison de trois mots : helios :
du grec classique signifiant le soleil ou la lémrg, seismoségalement du grec qui signifie tremblement
et logos : raisonnement ou science) est justement la scienétuglie ces vibrations. L'Eliosismologie
est un outil tés puissant qui nous fournit beaucoup d’'informations sur la structure solaire, sa rotation,
ses tempratures et sa denait . etc.

Les premeres indications, sur les oscillations solaires, furent desmpar Plaskett en 1916 [66], qui
observa des fluctuations des vitesses Doppler dans les raies solaires, mais il negbaugaitju’elles
étaient bien propres au soleil ou bien dues aux perturbations atérapps terrestres. C'est Hart (1954-
1956) [50] [51] quiétablit que I'origineétait bien solaire, mais laévitable prenére cetection des os-
cillations solaires est attrila@a Robert Leighton, qui, en 1962 [61ftcta des oscillation€podiques
locales des vitesses Doppler avec uaaqre de 300 s (5 min) et une éarde vie de quelgueg&podes;
observations qui furent confiees par Evans & Michard [38] laé@me anBe. Frazier (1968) [39] uti-
lisa la transforree de Fourier (on passe ainsi des spec&asrgie) aux fquences, nombres d’ondes
(espace-temps)), indiquant alors une nature moins superficiellexhopbine. Ulrich, en 1970 [76], puis
Leibacher & Stein, en 1971 [60], furent les premiaressayer d’expliquer I'origine des oscillations en
suggerant que les oscillationgsultaient, d’'ondes acoustiques (sonores), provenant derid¢aot solaire.

Wolf (1972) [78] et Ando & Osaki (1975) [2] &velopgrent les calculs dans cette voie et s’apergurent
gue la gamme deséguences (nombres d’ondégtiit linfairement instable. Deubner (1975) [29] fut le
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FIG. 2.6 —Le Soleil oscille : A gauche ; une reggentation 3D des modes d’oscillations solaires. A droite ; une
simulation tteorique 3D des oscillatiortsla surface du soleil. [40].

premiera identifier des aétes dans le diagramme "nombre d’ondegirence”. En 1975 Cambridge,

A. Hill annonce la étection d’'oscillations dans le diatne apparent solaire ; ce fut la pré&re sugges-
tion d’'oscillations &ritablement globales du soleil, ce qui a ainsi ouvert la posé&hifémployer les
donrees dans étude de I'inérieur solaire. En 1979, Claverie [12] identifia la structure modale des oscil-
lations de 5 min dans les observations des vitesses Doppigréat sous le disque solaire (observation
sensible seulement aux oscillations bas é@€tgs plus prétrantes)) ; ce fut la premiie identification

des modes dit globaux. Entre 1979 et 1980, pendatit #ustral, Grec et sa@quipe [49], du laboratoire

de Nice et afin cBviter I'alternance jour-nuit, plaent leur instruments awfe sud et recueillirent des
frequences solaires d’'une granésalution que Tassoul [74] analysa en 198Cesblut ainsi les multi-
plets individuels dans le spectre des oscillatiarisas dedrs. Ceci permit de comparer les dées de
frequences (incluant le petit saut dans celles-ci) aéxipions des masgles solaires. En 1982 Gough
[47] précisa que le petit saut deefjuence®tait lie a la courbure des ondes sonoreéspdu noyau so-
laire. Duvall & Harvey, en 1983 [31], obserkent en étail des ded¥s de modes interediaires, entre les
bas obser@s par Claverie 1979 et les hauts deggobser&s par Deubner en 1975, érdonterent ainsi

gue Christensen-Dalsgaard et Gough [11], qui ugegnt la niéme origine aux deux modes, avaient
raison. Cette observation permit une identification de I'ordre des modes et une meilleure connaissance
des propietes internes de notre soleil, telles que la rotation et la vitesse du son.

2.6.1 Modes gravito-acoustiques

Le soleil est egi par deux forces majeures (la force de pression qui éeledfaire exploser et la
force de gravié qui tenda le faire imploser). En cobguence il est le 8ge d'oscillations, intergtees
commeétant la superposition d’ondes se propageant danéiieir de l€toile, conduisard la formation
par interérence d'ondes stationnaires, identifiables par le mouvemeatamide la surface : apgels
modes propres de vibration ; chacune &dirde par une fquence caragtistique. Chaque onde station-
naire (mode propre) est carantte essentiellement par 3 nombres entiers (les nombres harmoniques
spterigues) écrivant la position des points et lignes de nceuds dans @iatite :

1. ‘'n’ : Lordre radial du mode, nombre de nceuds le long du rayonédeilé.
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2. ‘0" : L'ordre du mode, nombre total de lignes de nceuds.

3. ‘m’ : L'ordre azimutal du mode, nombre de lignes de nceuds qui passent paldssip vibrations.

laf m=§
-

e

FIG. 2.7 —Trois exemples sur les nombres d’harmoniquessphes :(m,¢) = (6,0), (6,3),(6,6) a partir de la
gauche[40].

Comme pour une corde vibrante, qui compte des points fixes (nceuds), une surface vibrante (un
tambour par exemple) compte aussi des lignes fixes appéines de nceudg; &t ‘m’ traitent la partie
tangentielle de la vibration 3D, tandis que ‘n’ traite la partie radiale.

On compte en @réral 2 types de modes :

1. Les modesg : modes de grawit, de féquences relativement basses et d’ordre radightif

(n< 0), ils sont céés par la force d’Archirade. Pedits tfeoriquement, mais jamais obsesvavec
certitude, car essentiellemerérgrés dans les zones les plus denses du soleil (le coeur plus une
partie de la zone radiative), ils sont r&syet annih##ésa la surface solaire par les modes p, de
frequences et d'intensipluséleées.

2. Les modes p :modes de pression, deeffuences plusle\ées et d’ordre radial posit{h > 0), ils

sont gererés pes de la surface, plusgrisment dans la zone de convection.
Un autre mode de &guences interédiaires et d’ordre radial nyh = 0) existe. Apped mode f
(mode fondamental oegalement connu sous le nom de mode de graldgtsurface), il peudtre classif

commeétant un troistme type de mode.
C’est en @terminant la relation de dispersion (k) du mode dans un milieu qu’'on peutggiser

les proprétes de ce dernier.
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FIG. 2.8 —La frequencev en fonction du dedgrangulaire. = /£(¢+ 1) [44].

2.7 Heliosismologie locale

Les techniques heliosismiques sont empleypouétudier les caraétistiques globales de l'iatieur
solaire apés observation des oscillations acoustiques apparentes sur toute la ph@oEphobservant
de plus petitesagions du soleil et en analysant les ondes qui se propagent, dans et en dehors de celles-
ci, les chercheurs peuvent mieu&tdrminer les propeits locales du Soleil. Par carguent, de telles
techniques d’analyse se nommerélidsismologie locale. A la diffrence de I'tliosimologie globale,
qui étudie les pBnonenes solaires globaux, en coregidnt le Soleil en tant que ca@itésonnante,
I'héliosismologie locale mesure les vitesses horizontales du fluide en bloc, commees@ame
moyenne au-dessus de &gion d’in€rét, car les fequences des ondes voyageant dans un milieu mobile
seront @cakes (@calage Doppler) par une quaétjiroportionnellé la vitesse dcoulement. Ce prin-
cipe est emplog dans les 3 principales techniques que compteliddismologie locale : Time-Distance,
I'Holographie acoustique et Ring-Diagram.

2.7.1 Heliosismologie Ring-Diagram

L'id ée de I'analyse&liosismique "Ring-diagram” @té propoge pour la prengére fois par Gough &
Toomre en 1983 [45] puis reprise par la suite par Hill en 1988 [52]. Cette technique estshad’'ana-
lyse des spectres de puissance des "modes propres” des oscillationgscdéld érie chronologique
des images de vitesses. &pile choix d’une&gion localige dans la photosphe solaire, cegsies chro-
nologiques sont@&ompoges gacea la transforrée de Fourier, transformant de ce fait les dogside
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vitesse(x,y,t) en doni@es fequentiellegky, ky, w). Les structures qui apparaissent comme des maxima
dans I'espace dedguence indiquent leséfquences propres d’oscillations. Les projections de ces struc-
tures dans le platky, w), transforment celles-ci en le diagramiftev), mais les projections dans le plan
(kx, ky) rapporte uneésie d’anneaux concentriques (d'dappellation de la réthode "Ring-Diagram”
(voir Figure(2.9))). Le spectre de puissance e cetermiré par la relation suivante [54] :

P A 1 Do
(w— wp + kUy + kyUy )2 +W?2 k3

(2.8)

Ou kU, etkyUy sont les 2 édcalages Dopplehg la puissance I'état fondamentalgy la frequence
centrale, alors qué&V la largeur efA I'amplitude, sont des paragtresa approximer par inversion. Ainsi
on tire lesécoulements horizontaux, qui renferment de biggtiguses informations sur l'interieur so-
laire.

FIG. 2.9 —Section du spectre de puissance 8frois differentes fequences. Ce graphe esttile la tlese de
Junwei Zhao [54].

Les écoulements horizontaux dans &gion locali€e, pes de la surface et en profondeur, causent
des @placements dans la position des anneaux. Ces derniers soasytdisietudier la magnitude et la
direction des flux.

2.7.2 Holographie acoustique

L'Holographie acoustique est une technique qui permet la reconstruction de la puissance du champ
acoustique tri-dimensionnel de I'itieur solaire, particidirement sous le€gions actives. Cette tech-
nique aéte develoge par Lindsey & Braun en 1997 [62] et, en parkipar Chang [9] durant laé&me

anree. On doita ce dernier I'introduction de "I'imagerie acoustique” elibsismologie.
L’holographie acoustique est kigssur le calcul de :

!
H.(T,zV) :/ G(T, T, zv)Y(T’,v)d?r’ (2.9)
p

Ou H, etH_ sont I'egression et I'ingression monochromatiqusst la perturbation acoustique
localea la surface localise part”’ et ayant la fequencer. G, etG_ sont les fonctions de Green, qui ex-
priment comment le point monochromatique est peéarta positiont’’ dans la surface de propagation
en arrere et en avant dans le temps du foyda positionT” eta la profondeur.
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En calculant les puissances d’egression et d’ingression, "leédasustiques” et "les brillances
acoustiques” se trouvent directement agseaivec lesagions actives solaires. Cette techniquégentuellement
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FIG. 2.10 —Ces images acoustiques profondes &as construites au moyen de dopplerogrammes du 28 et 29
mars 1998, et les magtogrammes du 8 avril 1998 ; les anomalies acoustiques vues le 28 et 29 mars d@rhles m
longitudes de Carrigton que l&gion active vue par les magtogrammes le 8 avril. Ces figures sonédis de la
these de Junwei Zhao [54].

utilisée pour étecter avec sués de largesagions actives, et ce en profondeur (voir Fig.(2.10)).
L’holographie acoustique sensilidda phase (phase-sensitive acoustic holograpkyg eéevelopee
plus tard de la @rivee des diférences de phase en d@&eant les signaux egression et ingression.

C(T,zt) = / Ho(z, T t)Hs (2 7, +T)dt (2.10)

Les differences de phase peuvent apporter des informations sur la dynamique, qui al@seeut
employee pour ériver le champ descoulements subsurfaciques. Les champ£deslements des super
grannules sortant des taches solairesatiteduits par une telle analyse, par Braun & Lindsey en 2003.
De nouveaux magles nungriques pour une meilleure integtation de I'holographie acoustique sont
toujours en cours.

2.7.3 Heliosismologie Time-Distance

L'Heliosismologie time-distance&té developgee pour la prendre fois par Duvall en 1993 [32], puis
reprise par D'silva en 1996 [34]. Cette technique emploie @mnie £hronologique d’images de vitesse,
pour mesurer les temps de parcours des modes acoustiques se propageant le long des chemins d’ondes
pres de la surface. La@thode requiert le calcul de la célation entre les dor@es en deux point&€paés
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en changeant les distances et lésiqdes. Les endroits dans I'espace-temipsaccorglation esélevee
indiquent les points tournants fneurs des modes acoustiqueseapu’ils aient traveésleur chemins
d’'ondes pes de la surface. Dans I'approximation acoustiggenggtrique, le temps de parcours le long
du chemin d’ondé’; peutétreécrit comme suit :

/ ds
M cs(T,t) + U (T,0). 7

Ti(t) = (2.11)

Ou s est la distance le long du chemin de I'ondg,la coordonie spatialegs la vitesse locale du
son ,U la vitesse locale de&coulement, efv le vecteur unitaire le long du chemin d’onde.

La difference des temps de parcours entre deux ondes traversadie chemin d’onde dans des
directions opposes indique la @sence d’'urecoulement, puisque les ondes voyageéatntre courant
prennent plus de temps pour traverser Bnme distance qu’une onde voyageant avecdulement, ces
differences de temps de parcours peuétnet emploges pour construire une carte des vitesses du fluide
non seulement sur la surface magalement sur une gamme plus vaste de profondeurs. Cette technique
aéte employe pour mesurer dégoulements dans desgionsa haute activé et sous les taches solaires
(Duvall et al. 1996 [34]), aussi bien que pour caeaister de€coulements gridionaux pes de la surface
et en profondeur (Giles et al. 1997 [42]; Giles 1999 [41]).

Les vitesses d@coulement et du son sont obtenues par inversion des temps de pardathsi@grgue
nous evelopperons enéfail dans le chapitre 6).



Chapitre 3

Rappel theorique etéquations de base en
heliosismologie

Aprés une beve introduction sur le Soleil, I'Bliosismologie globale et locale, et avant d’expliciter
avec de plus amplesthils la néthode kliosismique utiliée dans ce Bmoire (I'heliosismologie Temps-
Distance), nous nous devons, tout d’abord, d’avoir uge &lr la thorie et leequations de base utiéiss
en Heliosismologie ; celles-ci font I'objet du psent chapitre.

3.1 Equations hydrodynamiques de base

Pour caradriser les oscillations peentes dans I'ibtieur solaire et enéatuire ainsi la relation de
dispersion des ondes »(k), nous devons d’abord lgariser legquations hydrodynamiques ainsi que la
I’ équation de Poisson dans le cas éeiles de type solaire.

Un syseme hydrodynamique est car@ge en indiquant les quargi$ physiques comme fonctions de
la positionr et du temps. Ses prop@tés incluent, par exemple, la deslibcalep(r,t), la pression locale
p(r,t) et la vitesse locale/ (r,t). Pour I'Héliosismologie, les aspects les plus importants d’'urésyst
concernent surtout ses progiéds necaniques. Lesquations hydrodynamiques traduisent la conservation
de la masse de I'impulsionp’ et de I'energieE, en négligeant le champ maggtique, la viscosié, la
rotation et la convection(treés importantes hypoélses de base).

Ainsi la conservation de la massest expringe pai’ équation de continuite [25] :

gf +div(pV) =0 (3.1)

D’apres les hypotbses de base, les seules forces appgepisont, dans la plupart des cas, la pression
et la pesanteul’ équation du mouvement(également connue sous le nongégiation d’Euler) s’écrit

alors comme suit : -

ot
Ou la quantié entre parenttses est la @ivée par rapport au temps de la vitesse d’un fluide en

mouvement. Le premier terme du membre de droite est la foréiente, donée par la pressiop,

alors que le deukime terme est do@mar I'ac@lération de la gravit @, obtenuex partir du gradient du

p(%-+V.OV)=-Op+pg (3.2)
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potentiel de la gravig, ol § = —ﬁ(p satisfaitl’ équation de Poisson
(%@ = 4nGp (3.3)

A partir de I'équation de conservation de Energiel’ équa.(2.4), et sachant que notre soleil dispose
d’une source d’energie propre (n&elre), on trouve [7] :
pT (gt—kv.ﬁ)s:p(s,\ﬁsv)—ﬁf (3.4)

s étant I'entropie s@cifique,ey le taux de production &nergie nudaire,ey la chaleur ceée par la
viscosié etHfH = L /412 le flux denergie, avec :

e — —
F - F R+ FCon (35)

ou E)R = —K.ﬁT est le flux dénergie radiatif, avek = 4acsT3/3Kp la conductivié radiative, et
E)Con le flux d’énergie convectif. Mais d’aps nos hypotbses de base, on ay = 0 et ?cOn =0, 0on
peut donccrire :
a — — — —
pT(aJrv.D)s_psN—D.FR (3.6)
Cette derrére est la forme la plus simpEfe de Iequation (3.4)

3.2 Equations des oscillations

3.2.1 Expressions gnerales

On consi@&re maintenant de petites perturbations autour d’unateostationnairé I'équilibre, qui
satisfait les hypothses deéquations de structure (2.1)-(2a) équilibre :

dmy
dpo
oar —PoYo; (3.8)
dTo _ 3Kopo Lro (3.9)
dr dacsTg 4mrd’ '
dL
57 = 4mapoen. (3.10)

Les quantiésa I'equilibre sont caraétistes par l'indice infrieur ‘0’, etgo = Gmy/r3 est I'ac@&lération
gravitationnelle.

A partir deséquations hydrodynamiques de baseotpdemment céies, nous pouvons modifieetat
d’équilibre de notredtoile a I'aide de petites perturbations, en ne conservant que les termes du premier
ordre. On peut approximer ces perturbations sous deux formearieguiea une postion dorée ou la-
grangienne en suivang&iément fluide pertud. On peut alorsé&finir n’'importe quelle quangt physique
f par[7]:

f(7,t) = fo(T) + f/(T,1)
ou (3.11)
f(T,t) = fo(To) +3f (o, 1)
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Ou la perturbation eé@rienne est rediea la perturbation lagrangienne par :
SF(F3,t) = F/(F 1)+ £.0 fo(T) (3.12)

—_
Au premier ordre du @&placement , avec :
—
§=0T=T-Tg (3.13)
Avec T lavariable de position lagrangienne d'@ément de fluide dorén T = T aI'état déquilibre.
Les variations temporelles correspondantésrsventddf (T°,t) /dt etd f/(T,t)/at, ol

d o _—=
&—E‘FV.D (3.14)

’ 7 ~ - - -
Dans le cas @réral, quand Btat non perturd pos&de un courant stationnaire non mil= dd—; #+
- . . . e, .
0, comme c’est le cas pour le Soleil en rotation par exemple, on relie les perturabtiériermg et
lagrangienne du vecteur vitesse par :

N _ - = a_) = - =
v’:6v—(E.D)vo:£+(VO.D)E—(E.D)VO (3.15)
Dans notre cas simpli(vg = 0), on a
o 0F _dE
/_ = =
V=08V = = =t (3.16)

Pour plus de simplification, nous adopterariscommeétant la perturbation du vecteur vitesse, dans

tout ce qui suit dans ce chapitre.
Partant de cesddinitions, et en tenant compte détiat déquilibre, le systme déquations likariees
devient, sous forme e@flienne, comme suit :

a /
ait)+a(p07) =0, (3.17)
v — , = =
P + 0P +pold +p TP =0, (3.18)
0 — — —
PoToz (5 + & Oso) = (pen) - 0.F, (3.19)
—
020 = 4nGp/, (3.20)
et:
- — —
Fl'=—-KyOT' —K'OTo. (3.21)

Ceséquations sont ligaires, homognes, aux @rivées partielles par rapport au tentpsta la coor-
donree spatialeér’ pour V' et les variables pertuées nokes prime. L'indice irérieur0 caracérise les
guantiésa I'equilibre qui ne @pendent que de la coorddreradiale. En supposant que la&gendance
temporelle pour toutes les variables physiques est de la fexp@uwt), on peut remplaceg% pariw
etécrire vV = iw?. Puis en omettant I'indic® et en &€parant lequation d’Euler en ses deux compo-
santes radiale et horizontala) c? = (&,%0,&¢) est le @placement ei_j = (0,&p,&p) Sa composante
horizontale, legquations (3.17), (3.18) et (3.20) deviennent :

—

p’+ﬁ.(p§):0 ou 6p/p+ﬁ.(?r+?¢) =0 (3.22)
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lop 09 p'do

— 2 - - —
&t o tor Tpar = (3.23)
2 = p AN
g.+0, (p+¢) 0, (3.24)
ot 1/ ,00
rz(rz - ) 20/ = AnGp/, (3.25)

— —
avecé = Er—i-EJ_

Sans oublier queD ( (;’r, aae> s.ﬁe a(p) est le gradient en coordoges sphriques, et quejl =

1(07 6697 s O(p) est sa composante horizontale, a@ﬁ zsinZe[S'nB%(s'ne%) + W]'
En remplacant ; de la deuxtme expression deéguation (3.22) par la divergence horizontale de
I’ équation (3.24), on obtient :

op 10 2 1—=,/p A
St P8+ 02 (5 +®) =0 (3.26)

Pour que notre description soit coraf@, nous avons besoin d’'une relation de fermeture, et pour ce
faire, nous devons rapporter un lien enpret p. En ggréral, ceci exige la considation de lenergtique
du syseme, comme &crit par la prengre loi de la thermodynamique. Pour ce, utilisprett T comme
couple de variables ifgghbendantes pour exprimer les quatithermodynamiques, via la relation [7] :

op 10p pT
et Y Il 7 3.27
p fip “p (3:27)

oInT
dinp

En utilisant la relation reliant la perturbation lagrangierdnt perturbation eéfienne (3.12), la
derniereéquation devient :

aveclag = ( )s €étant le gradient adiabatique.

pP_1yp pT

=———A% —Uag—0s 3.28
P M p Er ad p ( )
Ou A est appéd le criere de Schwarzchild, réla la frequenceN, dite frequence de Brunt-aisala ,

par [7]:

dinp 1dinp
_ _N2/q— _ =
A=-N?/g=— = (3.29)
En usant degquations (3.27), (3.28) et (3.29), notre gyse déquations devient :
1,0 pg 0’ pT
p(6r+7rlp> — (@ = N?)E + 5 - = glag” - 55 (3.30)
10 1dinp P az Po1=, oT
a8 e g ot (Fp ) g D10 = e 3 (831
10,,0, —=» poONZ_\ p°T
(ﬁ&(r )+ Dl>q> 4nGp( Fo EE') = ~4nGaq -8 (3.32)
aT’ T
! _ K i
Fi= K5 —K'5 (3.33)
et 18
iWT8s= plen — = — (r2F/) + 02 (KT'). (3.34)

r2or

.
Ou F/ est la composante radiale de la perturbatioeeehne du flux radiatiF'g.
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Sachant que toute fonction propre du tyf§é, @) satisfait 'equation suivante :
1
07 £(8,9) = — 51 (8.9) (3.35)

Ou A = L? = ¢(¢+ 1) est une constante, en associant pour ch@qdeggé ou ordre du mode) une
harmonique spériqueY;"(6, ). Dans ce cas, un&paration de variables est possible, et on jgeute
nos variables sous la forme (par exemple la presdiea p')) :

P'(r.6,@.t) = P'(r)Y"(6,¢) expliut) (3.36)
Le vecteur éplacement &crit alors :

0

T = [E (). En(r )ae’zh( )smea(l)

1Y;"(6, @) explit) (3.37)

Ol &n = 1/(wPr)[p//p + @] (tiré de I'equa.(3.24)) est leéplacement horizontal. En congiant
uniguement la partie radiale de nos variables (/¢;), T'(r),...) des 3 prengreséquations de notre
syseme, orécrit :

1,d g do’ pT

p<dr >p +(N? (*)Z)Er‘f‘di = gUag— o 0s, (3.38)
1d 1d|np g\p L2, pT
1d od L5 pooNZ_ p°T

Avecc? =T 1p/p le caré de la vitesse du son du milieu, sans oublier legdences caraatistiques
$ etN, qui sonta la fois la féquence tangentielle, dite de Lamb, et qfience de flottabiét dite de
Brunt-Vaisala, et qui sont dfinies comme suit :

&:ngkﬁcg (3.41)
ot 1d 1d

2 _ dp_10p

N _(Flpdr pdr) (3.42)

Nred . . — — — — . .
Ou k est la partie horizontale du vecteur d’'ondle= k , + k1, avec k la partie radiale.
PourN? > 0, la convection est dite stable (il y a retour veksjuilibre) et elle est dite instable pour
N2 < 0.

3.2.2 Approximation adiabatique

Si on compare le temps&change de chaleur (dit : temps caesistique thermodynamique) avec la
période des oscillations (par exemple les oscillations de 5 min pour les ondes acoustiques solaires), on
constate que le premier est coreiablement plus grand, et on peut aloggliger 'echange de chaleur
durant une priode sur pratiguement toute la structure solairddxception de la&gion teés externe
dite superadiabatique). En faisant cela, on suppose alors que les oscillations sont adiabatiques (I'entropie
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s=cste= ds= 0). Par congquent, on obtient alors un sgste d’ordre 4 pour les 4 variablgs &, ¢/,
etd®d’/dr:

109 9y N 1 9P
(gt )P+ (V- + =0 (3.43)
1d, , 1 dinp gyp L2
Zar" Er)+r1 dr Er+<l_u)2)pc§_(o2r2qJ =0 (3.44)
1d ,d, L% pooNZ
<r—zm(l’ a)_ﬁ)¢ —4T[Gp<pr§+EEr) =0. (3.45)

3.2.3 Conditions aux limites

Les équations doivenétre combies avec quatre conditions aux limites : deux de ces &tei
assurent laggularie au centre; = 0, qui est un point singulier eégulier de€quations. Une condition
impose la continué de champ gravitationnel et de son gradient sur la surface;r R.. Finalement, la
perturbation eXrieure de pression doit satisfaire une condition dynamique, sous sa forme la plus simple,
elle impose une perturbation nulle de la pressida surface pertuée, i.e.

op=0 a r=R; (3.46)

Ainsi notre systme déquations difrentielles du quatime ordre et les conditions limitegfthissent
un probEme aux valeurs propres qui a comme solutions des valeurgisatawn. Ou chacune d’elles
est repesenée par le couplé/, m) ; ainsi nous obtenons un ensemble degfrences propresym, ca-
raceérise par leur ordre radial.

Il faut noter que dans le cas d’'ug#oile spleriquement syrtrique, les fequences sontedgrérees
dans I'ordre azimutal, car laédinition dem est attacbea I'orientation du systme, ce qui n'a pour une
étoile spleriguement syi@trique, aucune signification physique. En effet, 'analyse des effets de la struc-
ture spleriquement symetrique du soleil a redlé que le€quations et les conditions limites nepgndent
pas dem, et que les fequences sont seulement cagsistes par etn, tandis que la @ggerérescence en
M nous renseigne sur la rotation.

3.2.4 Approximation de Cowling

Cette approximation consiséeréduire I'ordre du systme déquations, enéygligant la perturbation
eulerienne du potentiel gravitationn@l. Elle aéte appligee pour la prengre fois par Cowling en 1941
[13], et porte son nom. Elle n'est valable que pour desi £ €leves. Notons que les modes obssnau
soleil sont d'orde radiakleve aussi. Cette approximation est jusiifj du moins en partie, en notant que
la position de ces modes varie rapidement dans @gismsa densié suppoge quasi-constante, ce qui
implique, qu’on peuécrire quep’ ~ 0, et par consquent, qued’ ~ 0 (voir I’ équation de Poisson).

Le syseme se rane don@ un ordre 2 pour les variabl&seté,, et il n'y a plus que deux conditions
aux limites (I'une pour le centre et I'autéela surface). Le sysime devient alors :

1,d g\ 2 2

o (—dr +—C§) P+ (N“—w)& =0 (3.47)
1d, , g S% p
an(r Ef)‘?ﬁ*(“?ﬁ)@ 0 (3.48)

Avecg/cZ =Hg1/T1, ol Hyt = —dIn p/dr est I'echelle de pression.
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3.3 Modes propres

A partir du systme déquations d’'orde 2 (3.47), nous obtenons la relation de dispessior=
um(?, T’) des ondes se propageant dans le Soleil.
3.3.1 Cavi€ résonnante et quantification du spectre

Notre syséme déquationsé&éecrit differemment, est :

dp

ap > N2y 9

qr = P(e” = N)& 2P (3.49)
& _ 2 9y (S P
dr __(r _cg)Eer(wz_l) pc2 (3.50)

En ramenant ce sy&ne déquationsx une simpleequation diferentielle du second ordre, on verra
plus tard (section (3.4)) commer&soudre rigoureusement ce €sE, en prenant en compte le fait
gue les fonctions propres des oscilliations d’ordre ragli@é varient plus rapidement que les variables
d’equilibre. Les termes contenant le produit giet de la vitesse du soc = (dp/dp)s, sont alors
négligables, puisqu'ils contiennent un produit désicees des variables &tjuilibre g/c2 = Hgl/rl).

En les annulant tout simplement et ezgligeant le term&/r (r est relativement grand), on obtient :

W@ N2g (3.51)
&, (S P
o (@ Yo (3-52)

En cérivant la derréreéquation une nouvelle fois par rappant, et en combinant avec la pregng,
tout en regligeani nouveau lesé&tivees des variables&fjuilibre, on obtient :

- (E0s @59

Cetteéquation diférentielle du second ordre admet comme solutionamqetion d’onde, et afin de
connatre le comportement de cetéguation d’onde, il fautudier le signe de son membre de droite :

1. S’il est regatif, la solution est alors sintisiale et I'onde est oscillante, et cela se produit :
- pour|w| < |N| et|w| < ||, ou|w| > |N| et|w| > |S|.

2. S'il est positif, la solution est alors exponentielle et 'onde@stnescente, et éese produit :
- pour|w| < [N| et|w| > ||, ou|w| < || et|w] > |N|.

Alavue de ces iagali€és, on se rend facilement compte de I'impossibijie les ondes se propagent
hors de la cavé celimitée par les equences de Lanth et Brunt-VaisalaN, et on dit alors que les ondes
sontpiegees L’ éxistence d'une telleavité resonnantamplique une quantification du spectre des modes
propres d'oscillations (spectre discret (voir les Figures (3.1)-(3.2))).
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FiG. 3.1 —Les frequences caraatistiquesN /2 (ligne continue),w:/2m (ligne en pointiles ), S;/2m (ligne
discontinue, identifie par) pour/ = 1,10,50,100. Les frequences orite calcuées par le model S de Christensen-
Dalsgaard et al. (1996). Les larges lignes horizontadéisnitent les egions de fggeage des modgs la frequence
10QuHzet des modep a la frequence800QuHzet £ = 10[25].

Quantification du spectre des modes propres d’oscillations

Du fait de la temprature qui augmente avec la profondeur, les ondes acoustiques se propageant pr
de la surface sefractent vers la surface, puis du fait de &bissance soudaine de la demstelles-ci
se Eflechissent, tout en sachant que la profondeur&etpation ne @pend essentiellement que de la
vitesse horizontale de phase de I'onde.

Ainsi le Soleil se trouvedtre une cavé resonnante pour les modes acoustiques, et ses oscillations
sont gereralement obseées en mesurant leurs fluctuations d’inténgiu bien leurs@&calages Dopplex
la surface solaire (fguences, vitesses. . . etc.). Afin de esanter nos oscillations, on peut les coasid
commeétant la somme d’ondes stationnaires ou de modes propfesmnal obse®f, au point(r, 8, @)
eta un tempg, est doni par [41] :

f(r,6,9) = ; anem&nem(T, 6, @) eXP(i [Wnimt + Onem) ) (3.54)

Avecn 'ordre radial,/ le degé angulaire ein 'ordre azimutal, identifient chaque mod®ym, I'am-
plitude du modewnm €est la féquence propre (bien laéquence caragtistique du mode), ainm la
phase. La fonction propre spatiale pour chaque modeé&styiée par,m, et comme on &mis au
départ I'hypotlese d'un Soleik synétrie splerique, on peut alorseparer la partie radiale de la partie

angulaire de notre fonction propre et ecrit :
&nem(r,8,0) = Eng(r)ng(e,(p) (3.55)

Ou Y," est I'harmonique spirique, e€n(r) la fonction propre radiale du mode.
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FIG. 3.2 —v en fonction d¢ pour tous les types de mode [25].

Nous allonsa piesent nous iresser aux deux domaines degfuencesles ondes sont oscillantes ;
i.e. au domaine de hautegfiluencesd > N, S) eta celui des basse€fijuencesd < N, ). Il faut noter
gue cette prengére analyse est simpliste mais gu’elle permet de comprendre la nature physique des deux
types d’ondes qui parcourent le Soleil.

3.3.2 Modes de pression et loi de Duvall

Les oscillations de hautessfjuences ou de petites longueurs d'ondesdi.e.N,S) piegees dans
uneétoile (dans notre cas le Soleil) sor@rgralement appéks, lesnodes de pressiorou modes "p”.
Modes purement acoustiques, la force de rappel de ces ondes est le gradient de pression (la compressi-
hilité). Elles se propagent depuis la surface vers le centliatérieur d’'une sorte de coquille sptique,
dont la profondeur &pend du de@ ¢ du mode consigié. Parmi toutes les ondes exas, seules les
ondes retombant sur ellestmes (en phase) a un tour complet du soleil @nt des ondes station-
naires (modes de vibration) caradstiques de la coquille dans lagquelle elles se propagent, nous rensei-
gnant ainsi sur les prog@ies de I'inérieur solaire. Actuellement, dans le Soleil, on observe plus de 3000
de ces modes (20000 en cor@igint les multiplets den). Les moded = 0 sont des modes purement
radiaux, ils correspondeatla ceformation la plus simple de la spte (gonflement) et ils sont les seals
atteindre le centre du Soleil. Tous les autres modes tedddvier le Soleil de sa forme sphique. Plus
leur dege estéleve, moins les ondesgpetrent profonément dans le Soleil.



3.3 Modes propres 31

En supposant qu® >> N, on obtient pour Equation (3.53) :

d%? 1
57 = g§<8%—w2>zr (3.56)

Ou: L
K= ?(55_(,32) (3.57)

FIG. 3.3 —Repksentation s@matique des ondes acoustiques (modes "p”) dans les couches internes solaires, et
nous remarguons bien que pdue 0 I'onde traverse le soleil de part en part [54].

En effet, on peut approximer les modes localement par des ondes planes sonores, satisfaisant la
relation de dispersion suivante :
W =2 K|? (3.58)
=cZ ,

Oou ? = Z + fh) est le vecteur d’'onde. Ainsi les proptés des modes sont egfttment commarieks
par la variation de la vitesse du son adiabatiqfe) et par le biais deéquations (3.41) et (3.58) nous
remontons aismenta I'équation (3.57).

A partir de I'equation (3.57) et en posant= S$(r;), on obtient une expression permettant de
déterminer les points tournants internes (I'endroit’'onde est éflechie k- = 0)) :

c2(ry) W’

2+ D) (3.59)

La raison physique de cettéflexion interne est réliea 'augmentation de la vitesse du son vers le
centre solaire. Au fur ed mesure que I'onde s’enfonce, elle s'@thit (car le vecteur d’'onde radikl
diminue quands augmente), jusga’se éflechir. Nous verrons dans la section (3.4) la raison dggage
externe des ondes acoustiques, car celle-ci n'est pas incluse dans cette relation de disgstgiée pr
simpliste.



3.3 Modes propres 32

Loi de Duvall

L’ équation (3.57) peudtre emploge pour justifier une approximation eéxtnement utile, en une
expression de &quences d’oscillation acoustique, car la condition d’'une onde se propageant dans la
direction radiale implique que l'iégrale dek; au-dessus de l&gion de propagation, entre= r; et
r = R., doitétre une valeur multiple de independamment des effets possibles de changement de phase
aux limites de l'intervalle :

R Rw 2\ 2
N+ o) T~ drz/ = 1—5) dr, 3.60
(o= [“edr= | C( > (3.60)
ou a est le @phasage aux points tournants. Ceci [irgégalemenécrit comme suit :
mn+a) W
—~F( — .61
2 =r (D) (3.61)
ou 12
w R c? dr
F(=)= 1-— | — 62
D= (1-g) % (3.62)

Les frequences obse®es de I'oscillation solaire satisfont la relation simple inéigipar Iequa.(3.61),
géréralement appéek loi de Duvall. Elle &t trou\ée la prenmgre fois par Duvall en 1982 [31], et porte
son nom.

3.3.3 Modes de gravié

Les modes de bassegfuences ou de grandes longueurs d’ondeswi€.N,S) piegees dans le
Soleil, sont gréralement appébk :modes de gravie ou modes §”. Leur force de rappel est la powess
d’Archimede. IIs sont principalement cordisidans la zone centrale du soleil (la zone radiative) et la tra-
versee de la zone convective @tiue leur amplitude, les rendant de ce fait, plus difficilement observables
gue les modes acoustiques. Notonsaee jour, les modeg” n'ont pasété clairement dtecés, et sont
fortement recherds dans les do@es des exgriences Bliosismiques pour leur grande sensibil#u
coeur du soleil.

FIG. 3.4 —Diff érence entre les modestg : A gauche, re@sentation des modes A droite, repésentation des
modegy [26].
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Comme pour les modes "p”, nous allons simplifieg¥guation (3.53), en supposant que<< S,

ainsiona: @22 (s

ro e+ 2 N2 2

drz2 = oPr2 (@ =D& ou —k=

Les points tournants de ces modes se situenti ko= N (k; = O). On remarque aussi que contrai-
rement aux modes "p”, leurséfiquences diminuent quaddugmente, et qu’il n’existe pas le modes ”

de dege ¢ =0.

(5 i l> (6 —N?) (3.63)

3.4 Relation de dispersion

Bien gu'instructives, legquations preedentes sorit peine satisfaisantes, dans le sens érattique
et physique, car elleségligent les effets de la variation de la structure solaire avec la position. En
outre, les effets @s de la surface menaatla €flexion sont purement poséd. Une description plus
satisfaisante petre faite sans approximation deguations d'oscillations.

De nombreux travaux béas sur des &thodes asymptotiques se sont atéméhtrouver des solutions
au syséme déquations caraétisant les oscillations non radiales, avec ou sans I'approximation de Cow-
ling. Nous nous contenterons ici de traiter rigoureusement leésystiequations afin de tirer la relation
de dispersion, en suivant Christensen-Dalsgaard (1998) quéias’est inspé& de Deubner et Gough
(1984). En érivant une deuxime fois par rappo#r I’ équation (3.48), en y injectanéuation (3.47),
tout en régligant les érivees de et deg en plus du term&/r, consicerant ainsi que les oscillations et les
variables thermodynamiques varient beaucoup plus rapidement (ce qui eétedier les oscillations
d’une couche plane paralk sous une gravtconstante), et en posant le changement de variable :

X = diver = — (1 — pgky), (3.64)
Mp

on obtient, et agrs un certain nombre de manipulationséhlgques, uneéquation diferentielle du
deuxeme ordre pouy :

d’>x ,2d ldpydx  r1dTy 2drigp N? 1dp 1dr;  pw?
o G R o e

dr2 "\c2dr "pdr/dr Il dr2 Tydr p
(3.65)

Afin de faciliter 'analyse de cettequation et cBliminer le termedy/dr, on introduit la nouvelle
variableX = c2p%/?x, et on obtient :

d?x 1 N? s
W—FC—E[S%(@—l)—HO —ooc}x_o, (3.66)
ou : L N2
= S(P-af) K (1- ) (3.67)
S
Aveck? =S/c2=12/r? ol 0l = 4H2 (1- ZdH") est la fiéquence de coupure acoustiquebigt =

—dInp/dr I'échelle de dengt
C’estaw = w que s'effectue laéflexion de I'onde acoustiqueés de la surface.
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Important :

L’ équation (3.67) est la relation de dispersion la plus rigoureuse au soleil (en I'absence de champ
magretique). Elle est &s importante, voire capitale, car elle renferme de importantes informations
sur les paramtres internes solaires; on sera aman’utiliser souvent dans les prochains chapitres,
surtout dans le cas des modelsautes fquences (i.eo > N) qui nous inéressent particidrement, afin
de sonder l'inérieur solaire.



Chapitre 4

Heliosismologie Temps-Distance

Apres une bieve introduction sur le Soleil et sur [Bfiosismologiettablie, et agrs unettude globale
et cetaillee de€quations de base qugissent I'Heliosismologie, nous nous consacrons dans ce chapitre
a I'explication de la rethode kliosismique locale Temps-Distanceddtetude approfondie de seéibrie.

4.1 Principe

L'H éliosismologie Temps-Distance (Duvall et al, 1993 [32]) \Agwroduire des cartes tridimension-
nelles degcoulements sub-photoggigues des inhomaéggeités de la temgrature et vraisemblablement
du champ maggtique. Cette technique propose de mesurer le temps que prend un paquet d’'onde pour
voyager entre deux points quelconques sur la surface solaire, dans l'une ou l'autre direction. Un paquet
d’'onde acoustique atteindra des couches plus profoadessure que laéparation horizontale entre
les deux points est grande. Des ondes de gralatsurface, qui se propagent horizontalement, peuvent
étre emploges pour sonder gs de la surface. Bien que I'onde obsmyen un point dor@) soit due
a une superposition @toire d’ondes produites par degnement®loigrés de la source, le temps de
parcours, entre deux endroits, pétite cetermiré a partir de la fonction temporelle de celation du
signal d'oscillation.

La Figure (4.1) montre une c@ilation tteorique croiée en fonction de la distance entre deux points
et le temps de cogfation (calcugé pour un modle solaire speriquement syretrique). La prengire aéte
corresponch une onde acoustique se propageant entre deux poilatsurface solaire sangflexion
additionnelle. L'aéte suivante correspond aux ondes qui arriver@@pne eflexiona la surface, et les
aretesa plus grands temps sont lesultat d’'ondes arrivant ags des rebonds multiples. La branche en
arriere lieea la deuxéme aéte correspond aux ondeflechies. Dans la plupart des applications, seuls
les temps directs de parcours du premier rebond sont gmsur

Les inhomogreités locales au soleil affecteront les temps de parcourdifiment selon le type de
perturbation. Par exemple, les perturbations de la &atpre et les perturbationsédoulement ont des
signatures &s differentes. Pour deux points dé@ssur la surface solaire, 1 et 2, la perturbation de temps
de parcours dua une perturbation de la tef@@ture est, enéyéral, independante de la direction de
propagation entre 1 et 2. Cependantamoulement avec une composante @ieide long de la direction
1 — 2 brisera la syratrie dans le temps de parcours pour les ondes se propageant dans des directions
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Theoretical Time—Distance Diagram
e

300

Bl

0 a0 100 150
distance, deg

FIG. 4.1 —Diagramme thBorique Time-Distance [44].

oppoges : les ondes seéplacent plus rapidement le long dédbulement que contre lui. Les champs
magretiques pesentent une anisotropie de vitesse d’onde et auront encore une autre signature du temps
de parcours (celui-ci n’a pas enc@# ceteceé ).

4.2 Théories de base de I'Bliosismologie temps-distance

4.2.1 Temps de parcours d’onde et thorie de I'héliosismologie temps-distance

La notion de temps de parcours d’onde est un concept clef da&imbssmologie Temps-Distance.
C’est un concept familier en &physique, 0 les ondes sontégéralement grérées et excées par
des sources ggifiques localiées dans I'espace et dans le temps. Dans le Soleil, I'excitation des ondes
acoustiques est stochastique et il n’est pas possible d'isoler les sources dans I'espace ou dans le temps.
Néanmoins Duvall, en 1993 [32], postula la possibilite mesurer les temps de parcours d’'onde en
calculant la colation temporelle d’un signal un point doné avec un autre signalun autre point.
La fonction de corlation des signaux d’oscillatiohen deux points aux coordo@esry (ry; 01, @;)
et T2 (r2, 82, @) et un ephasage temporela la surface solaire (voir annexe (A.3))éstit comme suit
[17]: .
M(t,4) = /0 f(rz,t+1)f*(r{,t)dt 4.2)
Ou A est la distance angulaire entre les deux poinf§ & duee d’'observation, sans oublier que
notre signalf, et tel que vu dans le chapitreguedent (Iequa.(3.51)), peldtre €écrit sous une forme
plus cerérale :
{(T1)=f(r6,et) = > Bnméne (1) Y/"(8, @)l vt e (4.2)
nem

Avec & (r) la fonction radiale de notre signal, @t;m O K.TFla phase de celui-ci.
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Ainsi, chaque composante d’oscillation avec Eginencen et la longueur d’onde spatiakéw) peut
étre repesenée par une onde planécogk.s— wt). Ou A(w) est I’amplitude,? le vecteur d'onde’s
le vecteur de la tangente le long d’un certain chernile, temps, etk . s désigne l'inegrale lireaire
fS?d? le long du chemirs. Le signal d’oscillation est une somme de @iffntes composantes d’'oscil-
lations que I'on peuécrire comme suit :

VO(P 1) = .iA(w;)cos(?i.?ooit) (4.3)

Ou T est le vecteur position indiquant la position le long du cheinimaque instants = 5(T°),
etk =k(w, T'); l'indice (r) indique queV est Eel. Il est plus facile de travailler dans I'espace complexe
gu'avec les cosinus. Et pour ce faire, en prenant la transformation d’Hilbert du signaléetiesnt
le signal analytique comme la somme du signal et de ces transformations d’Hilbert, la transformation
d’Hilbert du cogx) étant(—sin(x)), le signal analytique &crit aussi :

V(T ) = _iA(m)cos(?i? — ) — _iA(wi)sin(?i.?—cqt) (4.4)
Dans le cas continu :
V(T 1) = 211_[/0;A((o) expli(t — K. 8)]dw (4.5)

V(T,t) peutétre earrang comme une itgrale de Fourier, donnant ainsi :

1

/w v(w, T)e%dw (4.6)
Ouv(w, T) = A(w) exp—i K (w, 7). T (T))], A(w) est la distribution des amplitudes sur laduence,

etk(w,r) estlarelation de dispersion du milieu dans lequel 'onde se propage. Sile milieu estdremog

k est incependant de. Le signaletant I'amplitude du paquet d’onde en un point dans I'espace-temps in-

diqué par le vecteur positiom et le tempg, le paquet d’onde se propage dans le mifiain autre point

T +AT aprs un tempdt, et le signal en ce point&trit comme suit :

1 /° i
V(T +AT,t+At) = 27/ V(w, T +AT)eAt+A0 g (4.7)
ladiv(w, T +AT) = A(w)exg—i K (o, T +AT). S (T +AT), ainsi, la fonction de coelation des
signauxa T et T +AT est:

F(P,AF,1) = / V(F +AF,t+ AV (T, t)dt 4.8)

Ou 1 = At et I'as€érisque (*) indique qu’on prend le conjagcomplexe. Si les vecteurs position
initiaux et finalsT™ et T + AT sont tes prochesAT — dT, alors les exémites des vecteurs de
position repésentent les fins de la tangente du chemin pris par le paquet dgndé s = d T, pour
n’'importe quelle valeur arbitraire d&T”,

T+AT
AT = /H a7 (4.9)
r

Ou l'intégrale est prise le long du chems. Ce faisant,;s, T et T +AT sont remplaés pars et
S +AS. Par congquent,l” peutétreécrit en fonction de la distance de chemin parcouru le long du
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chemins, on al (T',AT,1)=I(T,55,1). Sila position initiale est pris2s = 0 et la position finale
commes; I(T',AS,1) =I(T,S,1) et sis=0at =0, puist =t; en d’autres termes, tous |és
peuventétre ignoés ; lesds seront maintenus pour le moment et seront igeaguand la position et le
temps initiaux seront pri& (0,0).

La corgélation dans le domaine du temps egquivalente la transformation inverse de Fourier dans
le domaine des phases (le produit de la transéariche Fourier (voir le #oeme de Weinner-Khintchine
en annexe A.3), et la fonction de celation est :

1 /- i
r(r,As 1) = E{/ V(W, T +AT )V (w, T)e dw, (4.10)

gui peutétreécrite comme suit :

M(F,AsT) = %T / " A2(0)dH @ gy, (4.11)
ou L
H(®) = 0 ~[K(0. T +AT). (T +4T) - K (@, T). 3 (7)) (4.12)

Par cfinition A est Eel, etA*A = A2, La fonctionp peutétre encore simpliéie et remplage par une
forme in&grale pour donner :

AR

K(wF).S(F)]=w— :TLA/S?(w,T)).dT) (4.13)

H(®) = 0 -4

ol [, est l'integrale le long de n’importe quel chemii. Par conéquent la fonction de cdlation se
propage le long des.

En ceréral, l'integrale dans &quation (4.11) ne renferme pas des expressions analytiques com-
pliquées et son integrabiiitdepend de la forme dg et deA. La forme dep depend de la relation de
dispersion du milieu dans lequel les ondes se propagent. Dans les prochaines sections, les solutions de
I'équation (4.11) serortudiées pour diferentes relations de dispersion.

Milieu non-dispersif

Un milieu est non-dispersif quand la vitesse de groupégaliea la vitesse de phase,

w~
—.k_E

o K (4.14)

Ce qui implique quqm = aw, ol a pourraitétre une fonction dér’, auquel cas, le milieu est
non homogne, parce qud_<) est une fonction de la positiom’, K = ?(w,?). En remplagant dans
I'équation (4.13)1 devient :

() = oo(l— iA/SaRd?) — Bw (4.15)

ou 3 est une constante fonction de la position et du tempAseet le vecteur unitaire le long du vecteur
K. Par conéquent (4.11) devient :

M(F.AsT) = Zln/w A2(w)dNdo (4.16)

ol n = Bt et est simplement la transfoée de Fourier inverse d&. Le maximum de l'inégrale de
Fourier se produian =0, out = AfsaRdr, ce qui impligue que l'irkgrale est excuk le long du chemin
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donreé pard T’ /dt = oo/k.R Dans un milieu non-dispersif le paquet d’onde voyage le long de la direction
indiquée avec la vitesse de groupe ou la vitesse de phase, parce qu’elles sont identiques.

SiA(w) est une gaussienne par exempl@y) = Ac exp—b(w— x)?], oll wy est la fequence centrale
etb est une mesure de la largeur de la gaussienne, on obtiérst @pelques changement de variables :
I = (A2(T)Y/2/2(2b) /2 exp(—n?/8b) exp(iwpn). La fonction de coklation a une enveloppe, dont le
maximum se produidn =00ut = fsaRdr, oua la foist = fsaﬁdr si la position et le temps initiaux
arbitraires sont0,0). Il est pratique de repsentera commel/cs, ou Cs a la dimension d’une vitesse ;
alors le temps pris par le paquet d’'onde d’'un point arbitraingn autre le long du chemmestt =
Jy(k.dr/cs). On note que le maximum de amplitudé(m)1/2/2(2b)%/2 an = 0 n’est pas une fonction
deAsout. Cependant, ce n'est pas le cas dans un milieu dispetdif,peut s’affaiblir avec la distance
parcourue réme dans un sy&ne non dissipatif.

Milieu dispersif

En géréral, A(w) est une fonction qui est agmiable seulement dans un petit intervalle égjfrence
autour dewy. Par conéquentu(w) peut sécrire sous la forme d’'uneése de Taylor autour dey et
I’ équation (4.11) devient :

w (P

M(7,As,1) = 21T[/°° A?(w) exp{iT > po(u)—ooo)p}dw (4.17)

ou
= —1A/?’ d7, pp=1--A oK

“O_(*-b T s 0- 9 pO_ w

1 02K

//__7 o

Ho = rA/sawZO

Ou l'indice sugerieur cesigne la p@me rivée de la fequencgdP/dwP), et Qo = Q(wy), Q étant une
guantié quelconque.

-
p
dT, et pép):—}A 0"k

D S| AT (4.18)

0

Dans le cas non-dispersifs’écrit sous la formep = Bw, ol  est incdependant de; par congquent,
u(P) = 0,v¥p > 2. Ainsi I est la transforrée inverse de Fourier .

En geréral, et dans le cas de nos relations de dispersion solairegtegaes d'ordreéleve dep
disparassent. Prenons par exemple un milieu®) = 0, Vp > 3. Il est facile de voir que le milieu avec
la relation de dispersiok = aw? a cette propéte. Ceci laisse seulement les deux premiers termes de
Taylor dans I'expression de parce que :

— — P — p—>
%:ﬁ 0"k :%, ok = Vp>3. (4.19)

0w wW’ 0w o0wP ’
Et par conéquent dans &quation (4.18) :

1 — 2 —
_ —fA/k d7, ’:1——A/k d7.
Ho = (o A 0 Ho oo Js 0

2 - —
=50 [KodT, WP =0, vp=3 (4.20)
0\)(2) S
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Lintégrale de Equation (4.17) peldtre évalliee siA(w) est une fonction simple. Par exemple, si
A(w) est une gaussienné\(w) = A.exp—b(w— wp)?]. Comme pour le cas peedent, et en usant de la
loi de Moivre et des lois sur les nombres complexes, on obtient la solution :

2 ! \2 ! \2 ; 1
r(r,As1) = \/;Elmexp[— Zb(g‘ﬂ)] exp{ir [Ho— (UOZ% Ho + lztan‘1 (i";) } (4.21)

ol D = (1)% + 1602, b? étant le cai de la distance parcourue le long du chemsinb = 1/3w). La

propagation de la fonction de cétation et de I'enveloppe ainsi que la phase qui lui est ass@® fait
le long du chemins . Sit # 0 ets= 0, alors le maximum de I'enveloppe diese produita Hp = 0.

Maintenanyl détermine le chemirs pris parl, et le chemin est :

dT 0w
- _ 4.22

Les propagations de la fonction de d@lation le long du chemifs sont determirees par la vitesse
de groupevg a la frequence centrale. Le paquet d’onde et saétation se propagent le long dueme
chemin d’onde. En d’autres termes, |&t&r de I'enveloppe de la fonction de dglation est obtenue par
corrélation croige du signal en deux défents points sur le chemin d’'onde, fournissant le temps de
parcours pris par le paquet d’onde entre, eux le long du chemin. Le temps de parco@temesirél
par I'equation de vitesse de groupe (4.22) et est &p&mps de parcours du groupg donre par

I'équation (4.22) :
ow
Tg — /j
sdk |,

Les ciétes de phase de la fonction de ébation croi€e se produisent au tempsdonre par la
résolution de[17] :

d7 (4.23)

(%] 1 (vt _
T [Uo ) + > tan b= 2nmt (4.24)
Sachant queexp [iT [po - % + %tan*1 (‘ﬁf =1

Ou n est un nombre entier quelconque. Remplat@ar (2n+ 1) donne le temps correspondant aux
crétes egatives; prendre= (n+ 1/2) donne le temps correspondant aux croisemeais. Pour que la
crete de phase gacide avec la @&te de I'enveloppe, il faut qug, — 0 et la contribution due au dewtne
terme peudtre ignoée compaea loT. Aux trés grandes distances, b > |ug|t, le troiseéme terme tend
vers£11/4 selon queyy > 0 ou pg < 0. Et la solution approximative dedtuation (4.24) sera :

1\ 1 1 —
T=|2n+= —+—A/k dr 4.25
< 4)000 Wy Js 0 ( )

Et le temps correspondant, si la position et le temps initiaux @69, est csigré sous le nom du
temps de phasg,, et est indigé par :

1\ 1 1 -
= <2ni4>mo+woA/s Ko.dT (4.26)
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ol le chemin d'ondes est doni par l'equation (4.22). Le chemin d’onde est uniquement ingliqu
par I'équa.(4.22) si le sysie est homane. Dans un sysme non homogne, pour toute dimen-
sion plus grande que 1, I'ensemble d=guations des composantes deglia.(4.22) n'est pas fednm
[Lighthill 1978]. Deséquations additionnelles, qui indiquent uniqguement le chemin d’asidet qui
décrivent l'evolution des composantes dTe peuventttre cerivees de la relation de dispersion qui fer-
mera I'ensemble des composantes éegia.(4.22) (voir les sections suivantes pour I'ensemble complet
deséquations d’onde dans l&gnetrie splerique).

Méme le terme /D le long du chemin d’onde contribuieun affaiblissement lent de, pendant
gue le paquet d’'onde se propage, quoique leesystsoit dissipatif. C'estith I'effet dispersif du milieu.
Cet effet est k a la frequence et&pend de la relation de dispersion du milieu.

Dans le cas gréral ai A repesente une fonction quelconque, non nullegret appéciable seule-
ment dans sa proxin@t mais faible partout ailleurs, des solutions asymptotiques peétrenbbtenues
pour I'intégrale du membre de droite dédjuation (4.17) pour la relation de dispersioa an?. Laissant
seulement le premier terme de I'expression de Taylor péu) awp pour obtenir :

r(7,As1) ~ A é‘;’o) / exp{iT %W}dw, (4.27)
—00 p: H

et en @veloppant, on obtient :

F(7,As,1) ~ \/A;%?‘Texp{i [r (m—ﬁ) iZ] }, (4.28)

le signe positif doi&tre choisi sy > 0 et le signe Bgatif sipg < O.

La solution (4.21) est la solution asymptotiquangrale pour toutes les relations de dispersi@m)
avecpy # 0, quoiquepg # 0, pourp > 3, siA(w) est pris comme gaussienne. C’est une égngnce du
lemme de Riemann-Lebesgue) la contribution due aux termes d’ordres &tipurs doitetre régligée

compaée aux trois premiers termes dans I'expression de Taylpr @eci a pour effet d’aboutia des
solutions asymptotiques pour n’importe quelle forme de fonctenggle deA(w) qui a la propréte que
A(w) # 0 et reste appiciable seulement dans un petit intervalle égjfrence autour de laéfquence cen-
tralewy. Le lemme de Riemann-Lebesgue garantit quedtinale dans le membre de droite dagiation
(4.11) tende ver® quandt — o, si [% |A(w)|?dw existe etu(w) est continuellement diérentiable
pour —eo < T < oo, Ceci ne s’applique pas aux @grales de la formé(w) exp(iwt), quoiqueA(w) est
integrable (par exemple, il ne s’appliquerait pas au cas non dispersif).

Si i = 0 pour un certain chemin, alors l'iagrale dans &quation (4.11) s’annule quand— o, et
il s'annule moins rapidement quE/t parce que la fonctio@ integrer oscille moins rapidementgs
du cheminy = 0 que le long de n'importe quel autre chemih# 0. Ce chemin s’appelle le chemin
stationnaire, ou le chemin d’onde. En d’autres termes, il y a moins d’annulation entre les sous-intervalles
adjacents prs du chemin stationnaire. Explicitement, en choisissant le chemin stationnaire comme le
chemin de l'inégration, la réethode de phase stationnaire (Born & Wolf 1964) prouve quettjrgle
dans lequation (4.17) condud@ des solutions asymptotiques pauf o, ou pendant lesgriodest >
(211/wy) ; cette néthode fournit la principale contributi@nl’intégrale qui vient de la petite collection de
chemins entourant le chemin ddnparp/ = 0.
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Les cktails de la rathode de phase stationnaire peuvane obtenus ailleurs (Born & Wolf 1964).
Ici la méthode est empl@&e pour obtenir les solutions asymptotiqad®quation (4.11) (quand— o).
Comme avant\(w) est non nub.wy et est appciable seulement dans un petit intervalle autour de lui. En
remplacantA(w) parA(uwy) dans lequation (4.11), et comme danéduation (4.17), en ignorant toutes
les cerivees d’ordrep > 3, parce que le lemme de Riemann-Lebesgue s’'assure que leur contriution
I'int égrale est agligeable compé&e aux trois premiers termes, l'agrale est approxiaea :

2 o0 1
M(7,As,T) ~ A(wo)/ exp{ir [po(oo—wo)zl }dw (4.29)
2N J-w 2
Et la solution asymptotique est :
_ AZ(0) . i
Mr,As,T) ~ —————exp{ i T+ — 4.30
(788~ — o expd i o ) (4.30)

Le signe positif doitre choisi siyy > 0, et le signe &gatif sipg < 0. Dans un systme dispersif
A(w) peutétre une fonction de coordo@es spatiales et laéthode de phase stationnaire peut fournir les
solutions asymptotiques pour la fonction de étation croi€e quand toutes les autr@shouent.

Sysemes dissipatifs

En piésence de la dissipation (perté&dergie), on remplac&(w) par A(w) exp{—a(T)s(T)}. Le
syseéme est dispersif si > 0. Si le syséme contient des sources qui produisent des oscillations qui
s’ajoutent au signal pendant que le paquet d’'onde se prapageers le miliewx < 0. Ainsi il est ai€
de prouver que la fonction de cétation devient :

M(F,As,T) = %[ / A?(w)e K @Tdgy (4.31)

Avec :
K=20(T)s(T)+Aa(T)s(T) (4.32)

Si la position et le temps initiaux sont &ga (0, 0), alorsk devient :
K=a(P)s(T) = /a(?)dr (4.33)
S

Ou l'intégrale est le long de. La demarchea suivre est la ®me que dans la section du cas non
dispersif ;I est la transforrée de Fourier inverse d&(w)exp(—K) si a dépend de la fquence, sinon
[ estégalea exp(—k) fois la transfornée inverse de Fourier d&(w) pour le cas & A(w) est une
gaussienné.expg—b(w— wp)?]. En pro@dant comme dans la section du cas dispersif, la solution est le
produit du membre de droite detjuation (4.21) avec le facteur de dissipagap(—k). Sia dépend de
la frequence, alors des solutions asymptotiques pewdtembbtenues en utilisant lagthode de phase
stationnaire et la solution est un produitelg(—Kg) par le membre droit de&quation (4.30).

Strictement, les termes dispersifs apfp@agent dans la relation de dispersion. Cependant, quand les
termes dispersifs dansfjuation sont petits comgzr au reste des termes, ils peuviéingé ignoés tout
en obtenant la relation de dispersion, mais pourrd@gmetintroduits plus tard.

L'amplitude de la fonction de cogtation croige fournit des @étails sur les forces dispersives le long
du chemin du paquet d'onde et des pagams lesa la convection o@ la gerération d’ondes pourraient
étre extraits.
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Remarque :

Il est important de souligner que dans tout ce qui suit, il sera cergsidjue le milieu est dispersif
(voir relation de disspertion%fg # ¥)), que 'amplitude est sous forme gaussienne (&aa.(3.54) et
Fig.(2.4)) et que 'aspect de la dispertion est uniquement inclus dans lesediiés relations de disper-
sion, étudies en dtail dans le chapitre peedent, rapprochant le plus possible notre Bledolaire de
la réalite.

4.2.2 Equations d’onde de base en psence d’unécoulement subsurfacique
Equations d’onde de base en gsence d'urécoulement subsurfacique quelconque

Les oscillations solairesspetites longueurs d’ondes ; izghautes fequences (les mogs, compages
a la taille de lechelle locale sont favorables aux traitements des ondes earisponsables du pragr
consicerable de I'Htliosismologie (Gough 1984). Le traitement des ondes suppose que les ondes gravito-
acoustigues sont localement planes et que toute géantiytsique dans un paquet d’ondécsit sous la
forme :exp—ia(x1,X2, X3,1)] (tel que vu peccdemment dans le chapitre 3)J a est ici la phase, &finie
localement telle que : quelgue soit un point derry, x2,x3) de I'espace, la phase croit @& en une
période, la fequence localétantw = da/dt, et quelque soit, notre phaser décrdt dek; pour chaque
direction spatiale;.

Ainsi la variation spatiale de la phase dans é&metrie sparique, comme propagation du paquet
d’ondes, est dorge par [14] :

‘2‘: _— (4.34)
%g% S (4.35)
rs:iLneg((}p = (4.36)
et 2
= (4.37)

ol K = (ke, ko, kg) est le vecteur d’'onde eb la fréquence de I'onde. La vitesse de groupe du paquet
d’onde est donge par Vg = (Vgr = 9 vge = 1% vgo =rsingd?) = (0 v du) gongc

Ok, * Okg ? Ok
3; = g(kf (4.38)
r(;? = ;(:; (4.39)
rsingS? = 312),, (4.40)
Deséquations (4.34)-(4.37),on a:

Avec:
a=a(r,6,@t) = doa = Fdr+ g%deJr%d(er % gt
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Sans oublier que :
%o _ 0 pouri = 1,2,3,

o

La méme og@ration est effecee surkg etky, on obtient :

(1:? = —%i:) + ko + kySiNBQ (4.42)

dkg low r -

E:_Fafe—erJrk(pcosecp (4.43)
dky 1 dw 7 kq,cose-e (4.44)

dt ~ rsinBap T~ ~gine
Leséquations (4.38-4.44) forment I'ensemble égsiations d’onde enégnetrie splérique.
Sans se f@occuper de la nature des oscillations, il est simple &aahtrer que la &quence du
paguet d'onde se propageant dans ce milieu-ci est un invariant par rapport au temps, sactieat que

w(Kr, Ko, Ko, 1,0, ), donc :

do_ dwdk  dwdk  dwdk, dudr  dwdd  dwde

dt ok dt " dke Ot | Okp dt ' ardt ' a8dt ' dgdt (4.45)

D’apres lesequations d’onde et en remplacant daigllia.(2.15), on trouve effectivement :

dw
T 0 (4.46)

A présent, et pour trouver les diversesrigées dew dans lesquations d’onde, on a besoin de la
relation de dispersion locale des oscillations: w(k:, kg, ke, r,8, ), déja vue pecedemment dans le cha-
pitre 3 €qua.(3.67)). Dans le cas non rotationnel, en absence de champtigagnet en g@sence d’'un
écoulement subsurfacique (eeprde la surfacel_f = (U;(r,6,(p),LT9>(r,6,(p),lI;(r,e,(p)), ouU << cs
(cs la vitesse du son); ainsi ledvées spatiales de césoulements peuvelitre regilees dans les
équations de mouvement comges aux fequences d’oscillations, et par cénsient les relations de dis-
persion vues @edemment restent lesémesa un cetail pes, car les fquences ou vitesses mees
ne sont pas dues qu'aux ondes seulement, mais il faut aussi ragoceta I'effet de la perturbation in-
duite par ceg€coulements horizontaux, qui provoquent @&calage Doppler desdfguences obseresw
par advection.

Alorsona:V =V + U, avecV la vitesse de phase des ondes ob?seﬁvadvection,7 la vitesse
sans advection, et bien sUr la vitesse d&coulement horizontalé (cause de I'advection (voir annexe
A.2)).

Donc on peugcrire aussi :

-U, (4.47)

=~ el
=~|l e

ou encore :
— —
w=w- k.U = W= w+ow (4.48)

Ainsi notre relation de dispersion, et d'&grl'équa.(3.67), €crit comme suit :

@ - o}

c5

—kﬁ(l— NZ) (4.49)

2 _
= &
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.—"'"\.‘lqtf

FIG. 4.2 —Coupe néridionale de la zone de convection solaire [41].

Avec ki = kj + k2, etU =U, T +Ug 0 + Uq,7p>, (T, et @ les vecteurs unitaires selord et ¢).
On peutécrire alors :
De (4.47) on peut calculer les composantes de la vitesse de giapl , 00/ ke, 00/ dke. En effet,

ona:

_ L a2 o 20002 | 12022 9w _ 00
_ ax:s\/w Cof KR AN et 2= TP, (4.51)
Et
1 [k — o' — PuR 0w 0w
=— et —=—+4U 4.52
“ Cs\/ @ —N? Oy Oky " (452
En cerivant par rappora @ on obtient :
ak, =U, + % (4.53)
@ —N? '
akh = Uh—i—kh(,ocz( kthNZ)

— — —
AvecUp=Up 6 +Uy Q.
Finalement, en projetant le dernier terme @et?ﬁ nous obtenons :

Zf;’ =Ur+ d‘*’_sé:’gm (4.54)
3;: =Ue+kew§(%) (4.55)
ZKP =Up+ Kpmz(%) (4.56)
A partir de I'eq.(4.48), on obtient lestdivées spatiales de :
2 kA ke kT M;W[%‘fﬁkz?rg_ﬁ( aa'\: Nz‘zcrz)} (4.57)
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10w k 0U;  kgdUg = ky0Ug
79 ra® roe o0 (4.58)
1 dw Kk 0Uy ke dUg ke 09U (4.59)

rsinf ap rsineai(pJr rsin@ @ ' rsinB ag

Equations d’onde de base en psence d’unécoulement horizontal subsurfacique

L' écoulement horizontal est un cas particulier @éeute du sous chapitreguedent, @aU, =0, ainsi :

— — —
U=Ug8 +Uy@.Alors:

(4.60)

De la méme margre on calcule les composantes de la vitesse de gk, , 0w,/0ke, 0w/ 0Ke :

_i A 5200 1202652 1 k22N2 676)_67(0

kr—acs\/w w3 — kZc3oy” + k22N et 3~ ok
260202 _ P 3 5

|<h=1 kroozcizoo A0S et a—w:a—w+u
Cs - — N2 okn  Okp

Et en cerivant par rappora @ on obtient :
_dw __ wck
Vor = ok = @_iean?

vgh:gﬁ:u+m@§( P2 )

w*—kZc2N2

En projetant encore le dernier terme sﬁ]ret? on obtient :

o @

ok @*—kPc2N2
0w o W—N?
% UG"’ke(Ax:S (Q)4kf21C2N2>
0w o/ W—N2?
aT(p—U(P—i_k(p S<004—kﬁC§N2>

Et les cérivees spatiales de sont aussi obtenues de l&me marére que pecedemment :

0w | 0Up , g [N {awngkzacg kﬁ<zaN2 ,0¢
or o o

o O T T kane) “a N
100 _ ko dUa ko2l
ro6 r 00 r 98
1 d0_ ko da Ky Wy
rsinfog rsind dp  rsind 0@

(4.61)

(4.62)

(4.63)

(4.64)

(4.65)

(4.66)

(4.67)

(4.68)

(4.69)
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Equations d’onde de base dans le Soleil en rotation

La rotation est cons&fee comme un cas 8pial dans le traitement des vitesses desulements
horizontaux. Ainsi dans le cas d’une rotation, la vitesse du mﬁeest donge par :U = 6 x T ,olla
vitesse angulaire de rotatic = (Qcosh,Qsind,0) (ici en coordonBes caésiennes) en = 6(r, 0)
est fonction de et6, alors, et d'apgs lesequations vues dans le sous chapité@pdent, on remplace et
on obtient [14] :

— Lo
U =QrsinB @ (4.70)

= wW—KkpQrsind (4.71)

De la neme margre que pour legqua.(4.64-4.66), on obtient les @ifentes drivees dew par
rapport aux composantes du vecteur d’onde :

0w w2k,
ow _ 7 4.72
o~ o KN *.72)
0w |, @ — N2
o= kewcg(mizl_ kﬁcgNZ) (4.73)
ow o F—N?
67 =Qr sm6+k¢wcs <U.)4—kh2C.§NZ> (4.74)

Et finalement, les &rivées spatiales de laéfquence €crivent (de la rame margre que pour les
égqua.(4.67-4.69)) comme suit :

0w _ 0Q [AK 02  ,0c2 K2/ ,0N? ,0c2
o oS (1 50) 5 2N?) TR G = | ICED
low 0Q .
= kq)(Q cosB+ %sme) (4.76)
1 Jdw
rsin o (4.77)

4.2.3 Calcul des chemins d’'onde

En supposant que I'onde entre deux sauts afipamadeux points7 (r1,01,@1) etz (r2,02,@)) ala
surface de la sghre solaire, on peutatrire le care de la distance droité&parant les deux points par :

(ﬁ(rla ela(pl) - r—2>(r27 627(p2))2 = l'_1>2—|— I'_2>2 - 2r_1>r—2> COSA7 (478)

aveccosA = cosH, cos9; + sinB2sinb; cog @ — @)
Ainsi, la distance&elle que parcourt une onde entre deux saut&entrie splerique est dtermiree
par :
A = cos 1[cosB, cosh; + sinB, sinb; cog @ — )] (4.79)

Notons, que jusque&l] on a travaik qu’avec les coordo@es sphriques, mais comme les Doplle-
rogrammes sont des images 2D du disque solaire, travailler avec les cosedqulairesr,0) s'avere
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plus appropg. Ainsi, et sans prendre en comptiecbulement, les composantes de la vitesse de groupe
sont:

_dr dw kw®
YT T Ok o RN (480
doe w? —N?
=1 = g =0 rzne) (481)

ouU Vg est la vitesse de groupe horizontale, a\lrect kT + Ko 6 , (ainsikg =k, = %) etT =drr +
rd0e.
Le rapport des deux degrieséquations nous donne :

Vgr _ dr dezﬁ

= 4.82

Si on suppose que les coord@as du point tournant sageur sonfry (r1,6;) et que celles du point
tournant inérieur sonfr (r,0,), alors la distance de parcours d’ontlgpour un saut qu’onéfinit par
o0 =1, s'écrit comme suit :

92 §) Vgh
A:2|92—61|:2/ d6:2/ Voh gy (4.83)
61 ry

Ou s dénote ici le chemin le long du chemin d’onde. Les temps de grogpede phase, peuvent
etreécrits ainsi :

— r
Tg= / dar _ =dr (4.84)
s Vg ri Vor
et: _
dr kdTt
oy L ' (4.85)
rVp r w

4.2.4 Equivalence entre la loi de Duvall et la courbure temps-distance

A partir de I'equation (4.26), qu'on peug&crire sous la forme suivante [15] :

dar
Tp+B(w) = [ — (4.86)
r Vp
N
Avec Vy = w/ k et le facteur d’ambigui B(w) = —(Zni %)g; le signe(—) n’influence en rien ce

dernier, on peut donc I'omettre.
Si (r1,A/2) est le point tournant igfrieur et(R,0)& (R,A) les points tournants sépeurs, on peut
réécrire notre temps de phase sous la forme :

A/2
Tp+ B(w / rkede+2/ < ar (4.87)
D’apres I'equa.(4.83), Bqua.(4.87) devient :
k
Tp+B(w) = - 9A+2/ K gr (4.88)
En reliant la pente de courbure temps-dista@de vitesse tangentielle de phasgy= £ = =2, on
peutécrire aussi :

dtp A wp,
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EtI'équa.(4.88) devient :
dt R
rp+B(w)—d—A"A: 2 : %dr (4.90)
1

En posanE(A) = %[B+rp — %A} et connaisant I'expression ¢ 1, et %A, tout en sachant que

ke = —%—‘r‘, aveca la phase, on obtient :
Rk

E(D) = F (W) ~ (n+a)g ~ /rl “ar (4.91)

Ce qui correspond :
R
(n+a)n:/ kdr (4.92)
ra

Aveca = a(R) —a(ry) le déphasage aux points tournants. &bh retrouve bien, en effet, la loi de
Duvall (1982) [31] €qua.(3.60))a partir de la courbure temps-distance.

Conclusion :

Le fait de retrouver la loi de Duvall (une des lois fondamentales eliosismologie), simplement
a partir des lois de courbures temps-distance, prouve que les bgpsthe base de celles-ci sont bien
poses, et ceci conforte fortement notre ratedtheorique pecedemmentétabli (voir la Remarque de la
section (4.2.1)).

4.2.5 Approche theorique du signal corréle et fonction de Gabor

A partir deséquations (3.54) du la section (3.3.1), et en supposantFgseit la transfornée de
Fourier du signaf [41][59] :

F (r7 97 ®, 0.)) = /0 f(r7 ea (pat)eiiuxdt = ; anémEnZ(r)Yém(ea (p)eidnyma(w_ C%Zm) (493)
nem

Ol 3(W— Wnym) = [, €' (@-wmltdt est la fonction delta de Dirac. La fonction de d@ation, d’apés
le theoreme de Weinner-Khintchine, peéitre écrite comme suit :

(o]

T )
F(T,A):/O f(r—g,t+r)f*(ﬁ,t)dt:/ F(F3,0)F* (17, 0) € dw (4.94)

—00

En remplacant par I'expression #edans la derrire équation, sans oublier l'usage d’un filtre afin
de ne glectionner que les&quences du 'mode p’ via la Gaussienne de tran€fen), avec :

G(w) = exp[ - (%)2} (4.95)

ou w est la fequence cycliqueyy la frequence centrale, &t la largeur de bande carécistique de
notre filtre (voir la section (5.6)),

sans oublier que les deux sommatigitw et ¥, sontéliminées par les deux fonctions de Dirac, qui
résultent des expressions et F*, on obtient alors :

_ 2 4 4 . .
M(t,A) = ng\/zu 1exp[— (“’”%wwo) —I—i(x)ng'[} m;mz_zvgm(ez,cpz)é“nfmn“**(617<pl)e*'“w
(4.96)
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Avec, et pour des raisons de simplification, la supposition que les amplitudé&pardent que de
etl: S umanmént(Ro) S womr @wem&me (Ro) = Se V2 +1, olir = R, car les mesures sont bien prises
a partir de la surface solaire.

Les phasegtant akatoires, on suppose que le tergi{éxm—%w) en moyenne tend s’annuler, ex-
cep€ bien sur poum= n, et on Eécrit notre derréreéquation sous la forme :

B ¢
)= 3 vl de - (M) o] 3 V@0 @e) @97
4 m=—/

D’aprés lesequations des harmoniques éphues [41], on a :

S Y02, )Y/ (61, @1) = (%) Pu(cost)
& (4.98)

Pr(cosh) ~ Jo<[2€+ 1] sin%) ~ V%COS(LA— g)

ol P, est la fonction de Legendre d’ordfgly la fonction de Bessel au premier ordre [A}= cos *[cosd; cosd, +
sinB1 sinB2cog @1 — )] est la distance entre les deux poi(fis, ¢;) et (82, ¢,), avecL = /¢({+ 1) ~
(+1/2 (0 — o).

La dernere approximation, n'est valide que dans le caé\@st petit, mais.A grand ; ce qui est le
cas pour notrétude, car nos distances angulaires sont petites par rapjadrille de la surface solaire et
notre ordre angulaire peut atteindre I'infinettriquement et0* en pratique. Sur la base de ces deres
constatations et aps diverses manipulations mathatiques, on obtient :

r(t,A) = \/ZTE ) exp( - %)Zcomﬂ cosLA (4.99)

La double sommation peétre gduite en une somme d’igrales si on regroupe les modes de sorte
que la somme externe soit sur le rappept= w/L (la vitesse de phase tangentielle : voir la section
(4.2.4)) et la somme interne sux Sachant que la distance de parcolsst cetermiree parwp ; A est
autrement inépendante des. D’apres la nature de la bande limite de la foncti®nseules les valeurs
deL proches dd o = wp/W, contribuent dans la sommation, et egvdloppant pres de la fequence

centrale via le dveloppement de Taylor, d@rrit :

LA:A{L((A)O)—i—a—L(w—wO)} :A[ (4.100)

0w

ol wg = 0w/dL est la vitesse de groupe tangentielle. En outre, en se rappelant que les siralissoes
dans la sommation, on peut remplaceswt cosLA par cos(wt — LA), et connaissant I'expression de
LA, on obtient :

(A)_
G | @)
Wp Wy

cos[(r — Veg)uH— (vig — V\Z)Awo} (4.101)
Ainsi I (t,A) s’écrit comme suit :
M(t,A) = V\Zp \/ZTE %exp( - %)ZCOSKT - Veg)owr (vag - V:p)Awo] (4.102)

La somme interne petre approxirge par une irigrale suiw, car d’'apes Gradshteyn & Ryzhik
[48] (page 480, 3.896/2), on a :

0 2
/ e P cogp(x+A)dx= \(/:‘ﬁe_élpq2 COSpA (4.103)
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Ainsi, et apes avoir effecta le changement de variable= w— wy on obtient :

Joomn(= 2557 eos| (1 Jo+ (g~ en]

:Wexp[—&f(T—QY} cos[wo(r—vﬁ))} (4.104)
Finalement, on peuésumer (1,A) comme sulit :
r(t,A) O V%cos[wo(T—Tpﬂ exp[—B(f(T—Tg)z] (4.105)
ou Ty = A/wg est le temps de groupe g = A/w,, est le temp de phase, on peut a@ssire :
r(r.8) = Acos|un 1~ 5) | exp| - % (1-1,) ] (4.106)

A étant I'amplitude du signal calé. L'expression finale est plus comn@ment connue sous le nom
de : fonction de Gabor.

La déemonstration, @senge dans cette section, nous seés tutile dans le traitement des dées,
et nous permettra d’'approximer notre signal étiripar une fonction de Gabor et d’en tirer les temps
de parcours qui leur tour une fois inveés, nous fournissent degmieuses informations sur l'ietieur
solaire.

La relation, entre le temps de parcours de I'onde et les prasiinternes solaires, nous est permise
via le principe de Fermat qui est bien explkcians la section suivante :

4.2.6 Principe de Fermat et perturbation du temps de parcours

L'une des propites des chemins d’onde est qu'ilsaidsent au principe de Fermat, qui stipule que
le temps de parcours le long du rayon est stationaire en ce qui concerne de petits changement de chemin
et ceci implique, que si une petite perturbation est fit@tat fondamental, le chemin reste incharmg
la perturbation du temps de parcours p&meécrite ainsi [41] :

ST=T—To= 1/6kds (4.107)
wJA

Ou ok est la perturbation du vecteur d’ondgedaux inhomogreités dans Btat fondamental, et le
principe de Fermat nous permet dégter le long du chemin non pertéh.

Démonstration :

Sachant que = g—f =P=A1= QK)AS, et en posant le temps de phaséétat fondamentatg =
Jno %ds, etal'etat perturb 1 = [, gdé, par le pésent tkoeme on @montre que le temps de parcours
est stationnairAt = 0 le long des chemins d’ondes pour de petits changement de clhsmixt = 0=
As=0=-ds=ds & A\ = A, ainsi la diference entre les de@tats nous donna—1g = f,\o (ko — %ds:
5t = 1 [, dkds ce qu'il fallait emontrer.
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Perturbation du vecteur d’'onde

D’apres la relation de dispersion pour les modes "p” (voaglia.(3.67) aveouw( >> N)), on a :
k? = é(oo2 — wg) — k% avecky = /k2+ k2, d’oli on peutcrire alors :

1

k= —vw?— (4.108)
Cs

Si on permet de petites perturbations (relatimd%tat fondamental) e, cs et w, on peutécrire

alors le @bveloppement eresie de Taylor du vecteur d’onde pertéibo:

ok ok ok
6k_k—k0_6w%+6wcﬁ —|—5Cs£s +¢ (4.109)

En regligeant les termes au-detiu second ordre et en calculant leséligntes drivees dek, on

trouve :
000 — WcOux B kdcs

ok k2 o (4.110)
Ainsi, on peutécrire :
w2 () () es (it

Avec, comme vu dans la sectiongpedente (voir lequa.(4.48), on adw = _KT.U, ol T est le
vecteur unié tangent du chemin d’'onde.
Ainisi, on peutécrire :

—

&i:_/ro [@‘(%)i‘(%)(cﬁﬁ)ﬂds (4.112)

On c&finit dt™ commeétant le temps pertuébdans une direction le long du chemin d’ondele
vecteur unié est+n etdt~ étant le temps pertuébdans la direction oppés (- ).

A présent et afin deéparer les effets de la vitesse des flagdulements) de ceux de la vitesse du
son et d'autres perturbations, oafihit :

Olgiff = -1 =-2 o U;zﬁ)ds (4.113)
S
et:
Stmean— - err = /ro [(5025) :) - (i(::) (Cgf)z) %] ds (4.114)

On remarque bien ici qu i s renferme des informations sur la vitesse desulements, alors que
le dtmean coONtient des informations sur les vitesses du son et autres effets, qui seronté@xpligitia
suite.

4.3 Perturbation en présence d’'un champ magatique

Les tésultats pecedents écoulent d'une relation de dispersion quéta calcuée sans la prise en
compte de l'effet du champ magtique. Mais en consatant le champ magtique, le esultat est tout
autre, car la vitesse n’est plus seulement acoustique maisatoagooustique.
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En effet, et d'apes la Mag@to-Hydro-Dynamique (MHD), un plasma arérd’une vitessé/’, a une
pressionp, de densk p, baignant dans un champ m:éxjiqueﬁ, soumisa la force de gravigp. @ ainsi
gu'alaforce de Lorentﬂ> AB (ce qui est le cas dans notre soleil), a peguation de mouvement [24] :

oV — =\ = -
p%+(v.D).v]:—ﬁp+p§+]/\B (4.115)

Cette derrére est plus connue sous le nom degliation de Navier- Stokes;
densié de courantB étant I'induction magetique etu la perneabilitt magrtique :u= 4T[|.lo

1D/\B est la

Ainsi I’ équ.(4.115) devient :

a_> N SN g 1 - — — N
(v O)V]=-TOp+—(TAB)AB +pg (4.116)

P [W + - 4Tt
Al équilibreona ¥V’ =0, B = §6, P = Po, P = Po, €t en remplacant dan€fua.(4.116), on obtient :
ﬁp:%_[(ﬁ/\g)/\g—kp@ (4.117)
Pour I'équation de continuét(voir cemonstration en annexe), éaorit
g—f+ﬁ>(3.7) —0 (4.118)
Et soit I'equation détatp = p(p,s), s étant I'entropie :
(4.119)

ap=(55).90+ (5e), 28

Dans le cas adiabatiqué entropie constantds = cst) = dp = (a—p) dp, et sachant qu%’ =

("p) = c2 (cs étant la vitesse du son), on péatire alors :

% S_
op, = _ 2 p, =
5+ .Dp_cs(EnLv Dp) (4.120)
Dans le egime magBthue de convection, nous avons
(4.121)

vV — V(T t 0
V=v(rn+o (4.122)
p=p(T,t)+po(T)
p=p(T,t)+po(T)
— — =g
OAB = % (D étant la distance cardtstique ionique d'un

En utilisant Iapproxma‘uon MHD

plasma), le term(aD A B)A B devient :
- = — - = — - — —
(DAB)AB=(0O0ABo)AB+(OAB)ABg (4.123)

Ho étant la perreabilite du vide, elle est prisegalea I'unité dans notre sysie de mesure
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En remplagant nos grandeurs perteb dans legquations (4.118) et (4.120), tout egtigeant les
termes non ligaires et d’ordre 2, on obtient :

®  Tpov)=0 (4.124)
%, v :cz(@nLVﬁp) (4.125)

De méme dans Bquation de Navier—Stoke;us{L + (7.5).7} = —ﬁp+ %(E} A ﬁ) AB+ Py,
. - — — - = — - = —

sans oublier quéC A B)A B = (0 ABo)AB +(0A ABo)ABo+pod,

et en regligeant les termes d’ordre 2, on obtient :

— — 1
B)ABoetquel po= 4(

o -

1 — 1 —
Pog =~ 0p+pT + 4 (O A§>)AB_5+ET(D ABo)A B (4.126)
Et%:ﬁ/\(v’/\ﬁ) devient :
dB
—
= = O A (V' ABg) (4.127)

En résung, leséquations MHD perturdes et likairi€es sont :
1- Equation de conservation du moment :

poﬁ_—Derpg +ET(DAB)AB°+ET(DABO)AB (4.128)
2- Equation de conservation détiergie :
op, = 0P =
E+V.Dpo_cs(at+vﬂpo) (4.129)
3- Equation de la magato-hydrostatique :
o= 4(0ABo) ABo+p0G (4130)
4- Equation de continuit:
3’;’+E’(po.V) -0 (4.131)
5- Equation de I'induction :
.
‘%B — T A(V ABo) (4.132)

4.3.1 Ondes MAG : Magreto-Acoustique-Gravite

La derivée par rapport au temps dédjuation du mouvement nous donne :

PV 1—/9py G 1 [— 0By — — — 9IB
e ——BD(E>+&E+74npo[<ﬂ/\W>/\BO+(D/\BO)/\W} (4.133)
A partir deséquation (4.129), (4.130) et (4.131) et en remplacant dans (4.126), on obtient :
2V 1= - 1=/ 1 = — = 1= .
1_— 1 — 9B\ — — —. 0B
—&gD(Pov)+4—T[F)O[(D/\W)/\Bo+(D/\BO)/\W} (4.134)
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Aprés ceveloppement, on ap—l.0 D( po )G — 6 O(poV) = D( vyg)- (E)V)@, et(ﬁ ABg) A

By = —%ﬁBSJr (B_SE})B_(;, avec% =0OA(VA B_>), et en remplacant dans la de¥re équation on
obtient :
62_> 1—> = - 1=r_,— Bg l1—-——
1
P = [@A (HA(HAE%))ABT)+(HABTJ)A(HA(HAT)))] (4.135)
0

, L. . - . = = ., . .
Dans le cas d'un champ magfigue uniformeBy, i.e. (0.By = 0, la dernereéquation devient :

02V’ 1z

ey =o 0(2pe0V)—(OV)G+0(VG)+ D/\(ﬁ/\(ﬁ/\gc))))/\B—c;] (4.136)

Sachant que2 = I’ p° , et que pou§5 uniforme, I'equation mag@to-hydrostatique devientﬁ Po =
P0G, on peutecrire : Dc2 rg-— D Po, (I étant le coeff|C|ent adiabatique).

Et en posant le vecteur uaitlu champ magrique :bo Bo_ avec(|bo| =1), etiz=

B C, etant
la vitesse d’Alfven, notre deréreéquation seéduita :

B
4rrp’

aﬁ =

—rjm +c20

—

(OV)—(OV)g+0(VE)+AOA(DA(DAD))ADY]  (4.137)

4.3.2 Ondes magato-acoustiques

On réeglige, a present I'effet de la gravdt, en ne consirant de ce fait que les ondes magn
acoustigues. Et on suppose que notre milieu est héemm@o est uniforme, ainsi que la vitesse du
son et la vitesse d’Alfven (la stratification egigligée). Ainsi I'equa.(4.137) devient :

YV _20(0V)+c20A(TA (T Abg)) Abg) (4.138)

A cause de l'uniformig, on peut priviégier 'axe desz, et écrireb_(; = bo&,. Afin de simplifier
I écriture, on pose :

Et en manipulant Bqua.(4.138), on obtient :

2
‘;tf = (24 c2).0°A - c2.0%Q (4.139)
°Q  ,0°A
—— =C{——
otz oz
02 2 02
(ﬁ “a52
Leséquations (4.139)-(4.141) sont appel lequations de Lighthill (1960).

(4.140)

)/\ 0 (4.141)
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4.3.3 Relations de dispersion des ondes magpo-acoustiques fast et slow

En cérivant la prengre relation de Lighthill par rapport au temps deux fois, et en usant de la

deuxeme, on obtient : , ,
%A 0 0

W — (Cg + Cg)ﬁDZA'F Cgcgﬁ

Comme nos vitesses sont assieia des ondes planes = voexp|(—i(wt — kr)], aveck? = k2 +

k§ + k2 (ol k, = kcosd), on peutecrire alors A = ikvpexp[(—i(wt — kr)], en remplagant dans la deéne

équation, et sachant quéz. K = [|2||.|| K [|cos, on trouve :

0°A=0 (4.142)

w* — (2 + )Wk + (. K)AE =0 (4.143)

En posanil = w?, et en calculant le discriminant puis les solutions égliation diw2® degeé de la
variabley qui en gésulte, on obtient :

k2 4c2(55. K )2
X+=wi=2[C§+C§+\/(C§+C§)2—S(;z H] (4.144)
qui repésente la relation de dispersion magracoustique du mode "Fast”.

Et:

N
X_=wf = "22[c§+c§— \/(c§+c§)2— 4c§(c;12k)2}
qui repésente la relation de dispersion magracoustiques du mode "Slow”.
N’oublions pas qu'on chercha céterminer les vitesses magn-acoustiques. Alors, des relations de
dispersion pecedentes, et sachant que la vitesse de phasew/k, on tire :

(4.145)

1 4c2(c. K )2
V2 = > [c§+C§+ \/(c§+c§)2 — S(lfz)] (4.146)

la vitesse de phase magn-acoustique du mode "Fast”. Et

Acg(Ca. k)2 )2] (4.147)

1
vz :2[c§+c§—\/<c§+c§>2— 2

la vitesse de phase magn-acoustique du mode "Slow”.

4.3.4 Etude des vitesses magrto-acoustiques

Pour des rayons relativement p&it r < R, (ou R est le rayon du soleil), c’est le mode "Fast” qui
prédomine sur le mode "Slow”, mais pour> R, (au de& de la photospire (I'atmospkre solaire ; la
chromospRre, la couronne,. . . etc.)) c’est @tite mode "Slow” qui prend le dessus sur le mode "Fast”,
et ceci est aisment \erifiable enétudiant de plus @s les limites des expressionsadec?, etv2 a des
rayons relativement petits et grands. Ainsi et dans notre cas, on rdauexailler qu’'avec la vitesse
magreto-acoustique du mode "Fast”, et on pase=v_. En remplacant alors la vitesse acoustigye
par notre vitesse ma@to-acoustique "Fastt; dans la relation de dispersion du sous chapiteegatent
(w— K.U)2 = K22 + o, on obtient :

(0— K.U)? = K2 + of (4.148)
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Conclusion :

En utilisanta présent le principe de Fermat et en perturbant notre vecteur digratenme dans la
section (4.2.6), on obtient finalement :

Ogitt = — (4.149)
et: =
e ()8 GG D or e

On remarque bien qu’en I'absence de champ ratigone B=0= Ca = 0, notre relation de dis-

persionw} = k—zz [cg +c2+ \/(cg +c2)%— W] n‘admet plus qu’une solution unigqwe= cs et on
retrouve ainsi les Bmesequations que dans le sous chapitrecpdent.

4.4 Ecoulements radiaux et horizontaux

L' équation (4.113) ou (4.149) (qui ne change pas, pour le casatigge et pour le cas sans champ
magretique) prouve que la défence du tempst pour des ondes parcourant des chemins d’onde
réciproques est sensible aux composantsé&tmlilement le long du chemin d’onde. Si le flux radial est
partout uniforme, alors la diéifence du temps duela vitesse radiale sera nul car les ondegproques
subiront le néemeécoulement. Cependant, la composante radiale de la vitesse peutateepasforme ;
imaginons un chemin d’onde dans un plaéridional avec un champ de vitesse comme celuigsgmné
sur la Fig.(4.2). Ce mage de circulation est horizontal sur la surface et satistguation de continut:
op/ot + D.(p.U) = 0. Puisque la dengitdans la zone de convection solaire est inversement proportio-
nelle au rayon, une circulationaridionale qui satisfait la conservation de la masse doit avoir une petite
composante radiale.

On peut @écomposedt en [41] :

Ot = 0T + OT, (4.151)

ou :
ot =2 ; ?dr (4.152)
ST = 2 / ’ S“V%hdr (4.153)

En utilisant cegquations, il est possible de calculer les contributions relativesaegements hori-
zontaux et radiaux. Pour un choix des latitudes et des distancésldsats sont morés dans la Fig.(4.3).
Puisque la contribution dé&xoulements radiaux est toujours beaucoup plus petite que la contribution des
écoulements horizontaux, ceux-ci peuvetne regliges, et le symboIFJ sera emplo§ pour exprimer la
vitesse horizontale dcoulement. Et Equa.(4.113) ou (4.149) devient alors :

5th = 2 (4.154)

ry ng

La méthode qui nous permettra I'obtention déssera expliciée dans le chapitre 6.
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FIG. 4.3 —Comparaison entre la défence de temps de parcours radéleet la difference de temps de parcours
horizontaledty, en fonction de la latituda [41].



Chapitre 5

Analyse des donees et esultats

Lathéorieétantétablie, nous allons maintenant aborder I'aspect applicatiorerigae, qui lui repose
sur des donees observationnelles. Dans ce chapitre, nous noaessons la description des doées,
a leur provenance et surtcifeur traitement et analyse.

Nous insisterons plus particalement sur lesésultats interrediaires obtenus (temps de parcours
des ondes traées).

Les donies traites dans notre élse, et sur lesquelles on tentera d’appliquer toutelarte peccdemment
citée, sont des images de vitesse Doppler (Dopplerogrammes), obtenuesgseale terrestre d'obser-
vation reliosismologique GONG.

5.1 Reseau GONG

Le Global Oscillation Network Group (GONG) entreprend @tede @taillee de la structure et de
la dynamique internes solaires en utilisan€libsismologie et en&eloppant unéseau de six stations
d’acquisition d'images de vitesses solaires@xtement sensibles et stablesaitsitout autour de la terre,
pour obtenir des observations presque continues des oscillations ou des pulsations de "cing-minutes”
solaires. Le @seau GONG @galemengtabli un systme d’analyse, deeduction et de distribution des
donrées afin de faciliter la coordination des recherches scientifiques sur ces mesures.

L'obstacle principal en utilisant ce nouvel outil est l'interruption des observations EBgogar
le cycle du jour et de la nuid un simple observatoire terrestre, quégente une incertitude dans la
détermination de la &riode des ondes, en plus du bruit de fonéecpar les fortes oscillations. Un
apercu, des conditions d’observation solaire actualég, divers emplacements possiblesteeeffectie
pour permettre le choix des futurs endroits qui constituerorideau GONG. En employant des simu-
lations, sur ordinateur, bass sur des statistiques climatologiques, en plusdaluations des pannes
d’équipements, lessultats velerent que six emplacements au minimuwgalement espés dans la
longitude,étaient @cessaires (pour plus détdils sur le gseau GONG voir 'annexe B).
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Big Bear

Mauna Loa

Carrn Tolala

FIG. 5.1 —Le réseau GONG@ travers le monde [40].

5.2 Description des instruments

Les differents modes solaires peuvent montrer des vitesses de moins détée2/seconde alors
gue la somme de tous les modes est seulement de quelquect@Biseconde. Le but dasealetant
de faire des mesures sur les mouvemeréataires de la surface du soleil, il a fallevatlopper six ins-
truments stables, capables de faire des mesurésamfldes vitesses avec unégsion de moins d’'un
métre/seconde. Un instrument Basur un inte@rometre de Michelson appel'tachynetre de Fourier”
(Beckers et Brown 1978), @é choisi et est soutenu par une installation fortement autobpeagispor-
tative ; sa philosophie de conceptiénoque celle d’'un vaisseau spatial. Linstrument se compose de
deux miroirs traquant le soleil et projetant la lémé horizontalement dans un container logeant le reste
de I'equipement. Le sy8tne optique est ferenpar une feétre filtrante ayant une ouverture efficace de
2.8cm. Le rayon lumineux passe ensuite par un dispositif optique quépeutpla@ a I'intérieur et en
dehors du faisceau lumineux. Tous cescanismes sont sous la gestion d’un ordinateur et fonctionnent
automatiguement. Un filtre hybride de!'\]passe bande isole la ligne deN6768A. Le coeur de l'instru-
ment est un inteéfronetre de polarisation de Michelson (IPM) ayant une&ti#hce de chemin d’environ
30.000 ondes. Ceci est construit pour avoir un champ angulaire large etpatinermiquement stable.
Le mockle cosinus caérde transmission produit par l'intérorretre est balaya travers le spectre fiftr
du soleil par un plat tournant d’onde ; ainsi, la modulation est produite pa€kepce de la ligne de
Fraunhofer et la phase de la modulation est une bonne mesure d'effet Dopplétectedr d'images
est une carmra CCD qui a 2.5 Pixel d’arc seconde égril donne uneé&solution de 5 arc seconde. Trois
images sont obtenues pour chaque cycle de la modulation pour fournir la phase, 'amplit@dtaet I
de chaque Pixel. Une image estdgEe et le esultat enregisér sur bande nuarique chaque soixante
secondes.

Le container abrit&galement le suppoéectronique, un ordinateur d’acquisition de dées et les
divers autre€lémentslectroniques de soutien pour rendre le dispositif capal@teedactiond par des
siteséloigrés. L'instrument est commaagbar deux ordinateurs et une horlogegse ; il produit norma-
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FIG. 5.2 —Une des six station GONG,(la station de BigBear) [40].

lumi bobine de stockage
umiere
dispositif IPM dispositif
] optique optique horloge
-
| I I l ordinateur
le
traceur le container

FiIG. 5.3 —Schema des instruments d’'une station GONG.

lement un enregistrement chaque minute, jour et nuit. Pendant la nuit, seuls destges amstrumentaux
et environnementaux sont enregéstr Quand le programmeétkrmine que le soleil s’est leyl'embout
avant de l'instrument estedja@ et dirige vers le soleil de sorte qu'une sonde de guidage puisse fournir
des informations de pointagegmises. Si le ciel est nuageux, ipgluations de I'ordinateuredignent
I'endroit ou se trouve le soleil. Une fois que la luené du soleil est suffisamment disponible, un ordre
de calibrage est &cug, et des observations sont faites jusqu’au coucher du soleil. Lorsque 'instrument
s’arrime, il fonctionne automatiquement pour une semaine et le seul besoin d’intervention de I'utilisateur
est de changer les bandes de deemou d’eicuter I'entretien.
Chaque station dans léseau produit plus de 200éga-octets de doges chaque jour. Aps trois
ans d’observation continue, les d@as brutes exalent un Terabyte (mille milliards d’octets).
Principalement, trois sortes d'images sont obtenues par ces stations : les images @&jnesnsit
images du champs magtique (Mag@gtogrammes) et les images de vitesse Doppler (Dopplerogrammes).
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Ces derréres sont justement les ddres traiges et utili@es dans notre travail.

5.3 Dopplerogrammes de GONG

Les images Doppler GONG sont des images de vitesse de ligne de vue (positives, pour les vitesses
sortantes et&gatives (entrantes)) de 86860 pixels et d’'une cadenceé&thantillonnage d’'une image
par minute. Nos dorées sont sous la forme d'un cube de dees"data cube™(x y x t voir Fig.(5.4)).
Les images sont sous un format de ficlékrctronique FITS (Flixible Image Transport System) ; chaque
pixel détient une information sur la vitesse. En plus de I'image, notre fichier FITS renferme @énte ent
(FITS header) qui contient plusieurs informations sur I'image : allant de la taille en pixels, I'hneure et
date, jusqu’au lieu (station) de mesure,...etc. Les @earchoisies et fournies par GONG sont des "mer-
ged data”; don@es assemebées par les six stations et couvrant deux jéesentres et bien distinctes :
la journee du 01 septembre 2001, qui correspanthe @riode de haute actitsolaire et la jour@e du
10 janvier 2004 correspondaitine @riode de basse acti@i{voir Fig.(5.5) du cycle d’activit solaire ).

A
Y le Soleil |
H /+
W i
2 S

FIG. 5.4 —Repgésentation sd@matique de notre cube des dées "data cube”.

La cadence d&chantillonnageéttant d’'une minute ; le nombre de d@ws par jour@e (24 heures) est
donc de 1440 dor&res, mais comme notréseau est terrestre, le passage d'une statione autre ou
pour des causes climatologiques ou techniques, des trous dang&ctuargillonnage peuvent surgir et
sont néme irévitables. Les minutes, voire les heures manquantes sont réraplpar des valeurs nulles
(des donges £ro). Ainsi, pour la jourae de 01/09/2001 on a 321 d@as £ro et 1119 donges exploi-
tables sur les 1440 ; ce qui correspandn rendement de 78%, alors que pour la jéerdu 10/01/2004,
le rendement est de 95% pour 1370 deesiexploitables, et 70 doaes £ro sur les 1440.
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FIG. 5.5 —Figure de I'activié solaire au fil du temps [www.badastronomy.com].
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FIG. 5.6 — A gauche : merged velocity image de la joeen 01/09/01 au temps de prise O min
("mrvzi010901t0000”),a droite : merged velocity image de la joém 10/01/04 au temps de prise 0 min
("mrvzi1040110t00007).

En suivant levolution des vitesses de n'importe quel point de la surface solaire su€l&sipntes
images Doppler, au cours du temps, et en prenant la transéod® Fourier du signal des vitesses du
point dit, on retrouve facilement les oscillations tréeg par Robert Leighton en 1962 [61] (les fameuses
oscillations de "5 min” (voir Fig.(5.7))).



5.4 Remapping

64

vit)
300 — —

200

100 | | | [ |

v {misec)
o

-100 i I
-200
-300

t (min)
vty
300 -

200}

100/ | i i | R

v (msec)
o

0 50 100 150 200 250 300 350 400 460
t (miny

0 50 100 150 200 250 300 350 400 450

15000

10000

FFTv

5000 -

15000

10000

FFTv

50001

FFTw(f)

f (Hrtz)

FFTw(f)

f (Hrtz)

%10

FIG. 5.7 —A gauche : les vitesses du point central ((430,430)pixel) au cours du temps, durant 500 min (8h20min),
a droite : la transforia de Fourier du signal vitessea (bl on distingue clairement que les oscillations de 5min
(f ~ 3mH2 prédominentes), en rouge : lgssultats de la joudea haute activé solaire (01/09/01), et en bleu :

ceux de la jourBea basse activét (10/01/04).

5.4 Remapping

Le soleilétant une spkre ; tout pointa sa surface peiétre locali€ par des coordo@es sparigues.

Mais, sur desé&gions spcifiques, il est beaucoup plus pratique de travailler avec les cockdsicaésiennes,

donc une transformation des coordées spbriques aux coordoi@es cagsiennes s'impose ; c'est cette

procédure qu'on nomme "Remapping”.

Afin de mieux cerner cette@hode, il nous semble utile de faire une introduction sur les cooggsnn

héliographiques.

Les Coordonrees Heliographiques

La localisation d'un endroit ou d’'un @monene sur la surface solaire (par exemple, une tache solaire)

est compliqée par le fait qu'il y a une inclinaison de25° entre le plan de &cliptique et le plan

équatorial solaire, en plus de I'oscillation de I'axe de rotation solaire(le pord solaire et legde nord

céleste ne sont aligis que seulement deux fois par an). En éguognce, pour indiquer un endroit sur la

surface solaire, trois coordodes(P,B, L) sont recessaires poudinir une grille.
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Les termes empld@s pour se rapporter aux coordéess sont éfinis comme suit :

Langle P:

L'angle position entre le@e nord gocentrique et ledde nord de la rotation solaire,mesurer vers
I'est a partir du nord §ocentrique (P variant entre26.31°).

L'angle By :

La latitude Heliographique du point central du disque solaggalement appel’angle B. La gamme
deBg est de+7.23, corrigeant ainsi I'inclinaison deécliptique par rapport au plaéguatorial solaire.
Par exemple : S{P,By) = (—26.21,—6.54), la latitude Keliographique du point central sur le disque
solaire est de-6.54° (le pdle nord de rotation n’est pas visible) et I'angle entre la projection sur le
disque du ple nord gocentrique et dugde nord de la rotation solaire est #6.21° vers I'ouest. Ce qui
nous permet de corriger l'inclinaison des images.

La longitude Lo :

La longitude liographique du point central du disque solaire qui és¢aniree sur un sygme de
longitudes fixes tournant sur le solailun taux del3.2°/jour (la vitesse moyenne de rotation obssrs
partir du transit des taches solaires par rapport atidien central). Le reridien standard du soleil est
défini commeétant le neridien qui a traveisle noeud ascendant dédjuateur du soleil le 1 janvier 1854
a 1200 UTC et est calcipour supposer aujourd’hui unéenode si@rale uniforme de rotation d5.38°
jours. (Le nceud ascendant ou the ascending itate le point d’interaction entre le pl&cliptique et
I’ équateur).

Une fois P, BpetLy connus, la latitudeR), la distance raridienne centrale et la longitude)(d’un
point solaire spcifique peuvengtre cetermirees comme suit :

La Latitude (Lou @) :

Distance angulaire mese de |equateur solaire vers le nord ou vers le sud le long d’énidren.

La Distance méridienne centrale (CMD) :

Distance angulaire dans la longitude solagenesurer partir du néridien central. Cette position
est relativemena la vue de la terre et changera pendant que le soleil tourne ; cette coeedmndevrait
donc pagtre confondue avec les positiorsibgraphiques qui sont fixes sur la surface solaire.

La Longitude (0) :

La distance angulair@ partir du neridien standard (longitudeehiographique d€° (Lo)), mesuee de
I'esta l'ouest (deD° a360°) le long de Iéquateur du soleil. Elle est caléa@ en combinant la CMD avec
la longitude du raridien centrah I'heure de I'observation, interpolant entre les valeugptEmeérides
(pour 0000 UT) en employant le taux synodique de la rotation solaire (27.275318&3%jour).
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Le point de vue synodique : un phonene synodique estedrit dans uné&férentiel |é a la Terre,
mais non gocentrique. Il se rege par rappor un systme d’axes dont I'un pointe en permanence vers
le soleil.

FIG. 5.8 —Systme de coordorées orthogonal, ayant une origine E confondue avec le centre du disque solaire,
I'axe y étant poing vers le nord, est paralk a I'axe solaire de rotation et, et I'axe x est d&igers I'ouest@ =
90° —B, (0<B<180et90< 6 < —90du nord au sud), ep=L) [40].

Le Remapping ici dans notre travailede reali€ a partir de la rathode de la projection de Postel.
Cette néthode reviendrai appliquer sur le globe solaire une feuille de papier plat, obtenant ainsi une
projectionéquidistante, dite de Guillaume Postel (1580). Ainsi des cooleles{f, ), on passe aux co-
ordonrées ca@siennegx,y) et qui sécrivent en fonction des coordages Igliographiques comme suit
(Williams 1994) :

X=X+ Rs (X cosP —Y sinP) (5.1)
Yy =Y+ Ro (Y cosP — XsinP) (5.2)
Avec :
X — S|n6§|nL ' (5.3)
1—4.6524x 10-3[cosBsinBy + sinBcosBycosL |
cosB cosBg — sinBsinBgycosL (5.4)

Y= - -
1—4.6524x 10-3[cosBsinBy + sinBcosBy cosL ]

Ou X, Y sont les coordorées de la cagra au centre du disqueRRt le rayon solaire.
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FIG. 5.9 —Figure scematique regsentant la zone du remapping effécfle cadre en rouge).

Le remapping &té effectie sur une &égion de la spbre solaire de dimensionl7338° de latitude
(de 86.69° Nord 2 86.69° Sud) parl79.64° de longitude (de€89.82° Easta 89.82° West), donnant ainsi
une image d&00x 682pixels, ce qui nous fait uné&solution deD.2634 x 0.3468 par pixels.

5.5 Tracking

Sachant que les vitesses mé&sg sont la somme de plusieurs vitesses issues @eatiift modes,
en plus de la vitesse duela rotation diférentielle, car notre soleil est en rotation sur ll@me avec
une vitesse de rotaticgquatoriale quéquivautav, = 2000m/s et comme celui-ci est une boule de gaz
fluide, la vitesse de rotation de celle-ci nest pas &mmaa chaque latitude (lagiode de rotation du
soleila I'équateur est de 27 jours, alors gu’awtgs, elle est de 36 jours.); c’est cegplonene qui est
appeé "rotation differentielle” et qui @&t decouvert pour la prerare fois par Carriongton en 1863 en
observant le @placement des taches solaires. Une correction des effets dermmg@ine (un "tracking”)
afin d’obtenir des vitesses purement modales s'impose.

Deux principales techniques sont emgeyg afin de traiter la rotation diffentielle ; I'une de ces
méthodes et qu’on a utilee ici dans cette #se, est la vitesse angulaire de Snodgrégeddante de la
latitude (Snodgrass 1984), pdiien gradient :

Q/2n(nH2) = 451 55sirf 8 — 80sirf 0 (5.5)

OuQ =v,d/R;, estla vitesse angulaire de rotaticgpéndante de la latitude etR., = 6.961x 10°m
le rayon solaire.

Ainsi, il ne reste plus qui parcourir notre disque solaire pour chaque image, de tougitachro-
nologique, et soustraire, par rappdtune imageéférence au centre de I'axe tempofel2, la vitesse
de rotation appropee de chaque vitesse, pixel par pixel.

Vm(e7(p7t) :Vm—Hd(ea(p?t)ivl'd(e) (56)
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FIG. 5.10 —Quelgues mesures de la rotat@ia surface solaire. La ligne continue repente la vitesse angulaire
de Snodgrass en fonction de la latitude ; la ligne discontinue essidtat de mesures Doppler faites par Snodgrass
et Ulrich (1990) et la ligne point-tiret, quaatelle, est le@&sultat de mesures magigues [41].

La Figure (5.10) @montre la proximé de la tieorie avec lesasultats ex@rimentaux, la concordance
des diferentes rathodes prouve la validitdu moele emplog.

Le programme Fortran, sous Linux, qui traite simuétarent le remapping et le tracking, qui nous
a éte gerereusement fourni par Monsieur Kholikov Shukur (Chercheur au NSO (National Solar Obser-
vatory) GONG), nous permet d’avoir : soit des images 540x450 pixels ou 682x500pixels. Nous avons
choisi les images 682x500pixels, car leésolution est nettement meilleure. Et ainsi, les deznes
temporelles furent traies (voir Fig.(5.11)).

01/09/01 04/01/10

2 % & B8
&

Latitude (pixel)
Latitude (pixel)
g 8 & 8 &

I

-1200

:

FIG. 5.11 —Les némes images de la Fig.(5.6), apremapping et tracking. A gauche I'image (682x500 pixels),
a la periodea haute activé solaire (01/09/01) ét droite I'image (682x500 pixels) basse activét (10/01/04).

Concernant cettetape de traitement, le seul moyen @eifier la validi€ des ésultats sur toutes les
donrées de la rame &rie est de faire une sommation sur le éade la valeur de chaque image, pixel
par pixel, sur toute la&ie traike. Ainsi, seules apparaissent les taches solaires étdams actives
(qui oscillent) dans une nouvelle images que I'on nomme : "carte de puissance” ("power map”). Il suffit
ensuite d’'une simple comparaisaticeil nu, entre notre power map et une des images re-cartog@ephi
(apes remapping), pour s'assurer désultats obtenus (voir Fig.(5.12)).
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FIG. 5.12 —Les cartes de puissance (682x500 pixelsjauche la power map correspondara periode de haute
activité solaire (01/09/01), €t droite cellea basse activét (10/01/04).

5.6 Filtrage

Apres avoir traié les images et soustrait les effets dua rotation diferentielle, il ne reste alors que
les vitesses modales. Ainsi et comme vag@demment (voir Bquation (3.54)), on peug&crire et d’'une
mankre plus @rérale le paramtre vitesse sous la forme suivante :

Vmod(l,8,@t) =Vv(r,6,@t) = ; anEmVné(r)ng(e’ @) exp(i [Wnemt + Ctngm]) (5.7)
nfm

Ainsi, et en surfacer(= R.) :

v(B,@,t) = ; anmY;"(8, @) expl(i [wnemt + Cnem)) (5.8)

On voit que les vitesses obsérs ne sont en fait que la superposition de vitesses issues des oscil-
lations simultages des diffrents modes&ja vus pecedemment. Comme le mode fondamental qui est
aussi bien appélmode de gravit de surface est un mode intérdiaire entre les modes "g” et les modes
"p” et que seuls les modes "p” et "f" arrivent en surface, seuls ces derniers pettverdirectement
mesueés. Mais, comme notretude est bae essentiellement sur lesoulements sub-surfaciques, on ne
s'intéresse qu’aux modeshaut dege ¢ qui regnent dans leégion de cegcoulements.

Un filtrage dans I'espace physique Sagétre fastidieux ; un passage donc par I'espace de Fourier
via une transformation de Fourier s'impose. Pouagceh utilise Ia&FT a 3D (voir annexe (A.4)) de notre
cube de donges "data cube¥(x,y,t), qui nous permet d’obten (ky, ky, w) ; avecV la transfornée de
Fourier de la vitesse, ky etk les vecteurs d’onde respectivement sel@ty etw la pulsation.

De notre cube de doées (data cube)(x,y,t) et apes avoir soustrait pour chaque image de la
séquence temporelle, la moyenne de toutes les images, tout en faisant attention aux images nulles, ne
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gardant de ce fait que la perturbation de la vitesse. On fait aufniitre cube une FFT 3D passant ainsi
dev(x,y,t) &V (ky, ky, w) dont on peut illustrer le module par la suivante figure :

FIG. 5.13 —Repgésentation 3D du cubé(ky, ky, w) [Institut Keipenheuer de physique (Univeéside Freiburg)].

En appliqguant la FFT 3D pour un cuB80x 250x 512 (x x y x t), on obtient :

FIG. 5.14 —Voici une coupe longitudinale du module de la FFT 3D obténgauche pour la jouée active e
droite pour la jourge moins active.
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La coupe transversale du dernier cukg Ky, w) pour des fequences bien doéas nous donne des

sclemas appéls "Ring diagram” :

Fréquence :© 4166.5 Hz Fréquence 41665  uHZz

1.0 1.0

0.5 0.5

s 00 E o0
S o
>, =,
X "

0.5 0.5

1.8 -1.0

-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.4 -1.0 =0.5 0.0 0.5 1.0
Kx (Mm ™) Kx (Mm ™)

FIG. 5.15 —Le Ring diagram pouw = 41665uHz a gauche, pour la jouée active et droite pour la jourae

moins active.
Fréquence : 35808  uHz Fréquence : 35806 uHz
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FIG. 5.16 —Le Ring diagram pouw = 358Q6uHz a gauche, pour la jouée active et droite pour la jourae

moins active.

Nos derniers&sultats sont similaired ceux obtenus par les autres auteurs, pardemennéthode

(voir figure (2.9) de la section (2.7.1)).
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La coupe longitudinale du @me cube, pour uk, ou ky donrg, nous éwele I'allure du diagramme
k—v, c’est le diagramméy —V :

Diagramme k-nu Diagramme k-nu

frequence mHz
frequence mHz

] 175 350 525 700 0 175 350 525 700
degré angulaire L degre angulaire L

FIG. 5.17 —Le diagrammek, — v, & gauche pour la jouée active eh droite pour la jourae moins active.

Le diagrammek — v peutétre aussi obtenu de m&né plus rigoureuse en calculant la moyenne de
chaque anneau du "Ring diagrank’€ , /k2 + k§), plan par plan, pour chaqueeffuence :

Diagramme k-nu Diagramme k-nu

frequence mHz
frequence mHz

0 0.25 0.5 0.75 1 0 0.25 0.5 0.75 1
Vecteur d'onde K Mm-1 Vecteur d'onde K Mm-1

FIG. 5.18 —Le diagrammeé — v, a gauche pour la jouée active ed droite pour la jourée moins active.

Avec :K = L/R., 0l R, = 6.961x 10°m.
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Le diagrammek — v de la jourrge moins active est plus clair que celui de la j@@&activea cause du
rendement de do@es exploitables de la preéne qui est pluglee que celui de la deraie.

Sur les deux figures (5.18), on observe bien sbtes, qui reg@sentent les six mode obsésv:
f, p1, P2,..., ps de bas en haut.

Ce diagrammd — v aété obtenu pour uneéesolution spatiale d250x 250 pixels sur une&solution
temporelle de 512 minutes. Un meilledsultat peuétre obtenu avec I'augmentation de &solution
spatiale et temporelle. Comparons nésultats avec le diagramnke- v obtenu par le&seau GONG
pour la jourree du 10 mai 2000 (Fig.(5.19)) :

FIG. 5.19 —Le diagrammev — L d’'une jourree d'observation obtenu par le reseau GONG, &t d’apes la
loi de Shannon, la &quence maximum d’observatioRyquist= 1/26t = 8.33mHz avecdt = 60seccomme pas
d’échantillonnage [40].

Aveck, = /kZ +k7 =L/R; : le vecteur d'onde horizontal et= w/2rtla frequence qui est mese

en mhz, avet = /¢(¢+1).

C’esta partir dev et Ky, qu’est obtenu le diagrammnie — ky) ou bien(w— L), qu'on conn# plus
commurément sous le nom de diagramme de spectre de puissance. Ce dernier illustre bieertadiff
modes obsel®s, comme on peut le constater sur la Figure (5.18)es modesf, p1, p2, p3, P4 sont
repesengés par les cing premies a@tes,a partir du bas. On remarque bien que les modes "p”, sont, de
loin, beaucoup plus psentsa la surface que les modes "f".

En remarquant que les deux prémas a@tesf et p; repésentent des modadaible grétration (i.e.
se propageant ps de la surfacelQ0< L < 1000), de plus gu’elles sont les plus clairement distinguables
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sur un large intervalle d& compagées aux autres. Orédide alors de travailler sur ces deux modes et
pour ce faire, les localisations du mode "f’ et de la preraiaéte p; de mode "p”, dans le diagramme
de puissance peuvestre approxirges sous forme polynomiale par (Giles 1999) [41] :

lo ~ Roko = 1000

4 i (5.9)
i ~Roki=3% oGV c={17.4,—84.1,956,0.711 —0.41}

Le filtre est alors appligei pour chaque &guence, comme filtre passe bas dans le domaine spatial,
avec,a chaque fois, le maximum de transmisséomi chemin entrdq, etk et 1% de transmissiol

kn = kon (voir Fig.(5.20)).

v {mHz)
-

L L L L I
0 200 400 600 800 1000 1200

FIG. 5.20 —A gauche : reggsentation de I'approximationébrique de nos deux&esf (en noir),p; (en gris) en
fonction du dege /. A droite le filtre de Giles appligeid notre 'k — v diagram”.

Une fois le filtrage dans I'espace des phases teégnon n'a plus gqua appliquer I[e&FFT 3D inverse
auxV (ky, ky,w) pour revenira nos donées vitesseg(x, y,t) filtrées.

Remarques :

1. Le filtrage utili€ ici est appd " filtrage de féquence temporelle " (temporary frequence filtre).
Un second filtrage (optionnel) appdiltrage de vitesse de phase et qui nous pern@inciner les
ondesa longueur d’'ondd, relativement courtes ou bien longues, pene utilise (il est péférable
de ne garder que les ondes comprises &itre A < 10° ; tout ce qui est en dehors de cet intervalle
peutétre consiéreé commeétant un signal parasite). La non utilisation de ce second filtre, dans
notre travail, se traduirait par lagsence d’'unéger bruit dans nos mesures et risquerait d'affecter
les sultats obtenus. Mais la célation des vitesses en deux points eggagar des distances
angulaired\ préalablement choisis, en plus d'un bon pagarage esout parfaitement le praishe
(voir section (5.7)).

2. Une autre rethode, astucieuse et simple, consiste jasappliquer une gaussienne, comme filtre
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passe-bas autour de l&fjuencey = 3mHzpour undv = 0.5 mHz pour obtenir un&sultat simi-
laire au pécedeant autour de = 500 pourdL = +200. Ainsi, en plus du filtrage deséguences,
on filtre aussi les longueurs d’onde, cétextionner leg reviendraita €lectionner led\, puisque
le degé du mode détermine la profondeur deepétrabilitt de I'onde qui son tour étermine la
longueur de I'ondd\ a la surface du disque solair@00 < L < 700« choisir5° <A < 10° ce qui

a été fait dans la section (5.7)). Et c’est fjue eside toute la simplici et I'astuce de la &thode
que nous avons utike dans notre travail (voir Fig.(5.21)).

FIG. 5.21 —le résultat de notre filtre appligusur le 'k — v diagram”.

Et les cartes de puissance (Fig.(5.12)eafiltrage deviennent :

01/09/01 x10* 04/01/10 x16°
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FIG. 5.22 —Les cartes de puissance (682x500 pixelspagiitrage A gauche la power map correspondaria
période de haute actitsolaire (01/09/01), €t droite cellea basse activét (10/01/04).
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5.7 Calcul de la fonction de corglation

Le calcul de la fonction de cdlation entre deux points défents du disque solaire, en deux temps
différents, et comme vu peedemment, nous permet de voir les similitudes entre les deux points et ainsi
suivre le parcours de I'onde en gdarant juste aux maxima de la CCF.

La fonction de corlation vue, dans le chapitre 4, n’est valable que dans le cas continu. D&aditéa r
et pour des dorges egulieremengéchantilloni@es, on utilise le coefficient de céfationryy entre deux
séries de signaux; ety; (i = 0...N —1 (N étant le nombre de doBss)), avec :

fy= 2 (5.10)

Ou s, est I'ecart typex. La variance deg s’écrit alors :

£ = N Z) (5.11)

Et c,y la covariance de et dey :
1 N-1

Co(1) = Z} (5.12)

Sachant qu'il existe uacart temporet et en I'injectant dans nos deames relations, on peétrire :

SR X YY)
_ \/erl)(' Xz\/ENIIMH y)?
I'xy(T) o 2i=0 N =X (%i—Y)
\/ZNT1X| XZ\/ZNI1Y|+r y)?

pourt >0

pourt < 0

Ou un petit artifice de calcul, qui consisteconsi@rer notreécart temporel variant entret et +t,
nous permet de calculer la CCF pour I'onde entrante et sortante.

Quels que soient 'unitet les ordres de grandeurxety, le coefficient de coélation est un nombre
sans uni¢, compris entre -1 et 1. Il traduit la plus ou moins grangeshdance ligaire dex ety.

En utilisant un programme "C” sous linux fourni par GONG, en choisissant &giem solaire de
459x390 pixels 41 < x < 500 et 79 < y < 469 (région avec des taches solaires)) et en calculant la
moyenne des CCF entre la moyenne des valeélimdant un cercle et la valeur au centre du cercle
parcourant la latitude de l@gion choisie (voir Fig.(5.23)), pour chaque latitude, ppuK A < 10°
(avec un pas de.2°), pour un temps total de 24h i.e. 1440 dées, donaes sur les 1440 (la limite d’'un
ordinateur P IV possdant une RAM 1024 Mo), pour chaque joaenet avec ugcart temporet = 80min
(voir Figures (5.24-5.25)), on obtient alors urézie de 26 ésultats ; uné&sultat pour chaque distance,
sous format d'image FITS (161x390 pixels)) ohaque ligne repsente la CCF moyenne de chaque
latitude variant entre-T et 41 pour 161 valeurs.
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FIG. 5.23 — Figure scdmatique ref@sentant la zone ca@lée (la zone en vert), la zone en rouge
reptesente la zone du remapping.



78

5.7 Calcul de la fonction de corglation
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5° eta droite celle obtenue pour la

10 (les cartes sont toutes deux de dimensi66x 161).

FIG. 5.24 —A gauche la carte de la CCF obtenue pour la jéeractivea A

journée moins activa A
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FIG. 5.25 —Repksentation de la CCF correspondaaia ligne 195 des cartesgredentes (Fig.(5.15)).
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Diagramme T-D Latitude 195 (04/01/10)

Diagramme T-D Latitude 195 (01/09/01)

0 -20 0 20
Temps (min) Temps (min)

FIG. 5.26 —Nos diagrammes Temps-Distance. A gauche celui de la gauactive et droite celui de la joure
moins actvie (@sultats obtenus en utilisant la ligne 195 com#@fénence).

Diagramme T-D (01/09/01) Diagramme T-D (04/01/10)

20 (T
Temps (min)

0
Temps (min)

FIG. 5.27 —Nos diagrammes Temps-Distance. A gauche celui de la gauative e@ droite celui de la joure
moins active (gsultats obtenus en moyennant toutes les latitudes).

Diagramme T-D (01/09/01) Diagramme T-D (04/01/10)

1 Temps {min} 5 100 Temps (min)

FIG. 5.28 —Nos diagrammes Temps-Distance 3D. A gauche celui de la geuactive et droite celui de la
journée moins active fsultats obtenus en moyennant toutes les latitudes).
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Les tésultats troug@s sont semblalbésceux obtenus par les autres chercheurs (Fig.(5.29)) :

L L
70

FIG. 5.29 —Diagramme Temps-Distance obtenu par Giles 1999 [41]. Le rectagtiteitt nos Esultats obtenus
plus haut (de-80a80 min pour I'axe du temps et d& a10° pour I'axe de la distance circulairs.

5.8 Temps de parcoursa partir de la CCF via la fonction de Gabor

Les donrees corelees, et comme vu dans le chapitre 4, peugénetapproxirges par une fonction de
Gabor. Pour ce faire, on utilise une approximation noedire des moindres c&s, et en prenant comme
mockle theorique une fonction de Gabor, qu’on péatire comme suit :

G = f(x;a1, a2, a3,24,85) = a1 COgaz(X — ag)] eXP—a4(X; — as)°] (5.13)
OU a; = A est l'amplitudea, = 21w est la pulsationgs = T, le temps de phasey = 1/202 ol 0 est
la largeur de I'enveloppe a mi hauteur de la fonction de Gabayg et1q le temps de groupe.
Ayant des donees empiriquey (pouri = 1...N), on cefinit :
dBi - Yi - f (Xl ; ala a27 a37 a47 a5)

(5.14)
N af

dBi= Y = day
! ;aaj )

Qu’on peutécrire sous forme ligaire pour les diffrentsda qui doivent Eduire I'ecartdf3; a zero.

XiYa

(5.15)
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Avec une estimation de nos paratres de @parta = (a1, ay,as,a4,8s), onécrit alors :

dBi = ajjda (5.16)
Ou a est une matricé x N :
of of of
da .2 day .2 dag x.a
of of of
Gij _ 0a1 ¥o.a dap ¥o.a das ¥o.a
of of of
EN XN, day XN,a dag XN, a
Et sous forme matricielle :
dp; =ada (5.17)

Oudp etdasont des vecteus5 dimensions. En multipliant des dewbté&s par la matrice transpes

dea, on trouve :

Ada=B (5.18)

OuA=a"a etB=a'dp. Suitea ceh, il ne nous reste g&’ resoudre le sysime en usant des
méthodes habituelles (Gauss, Gauss-Jordan, etc.gramta chaque fois jusqa’l'annulation dedf (la
méthode iérative utili€e ici celle "Levenberg-Marquardt” (sous Matlab)).

Les temps de groupg correspondent aux maxima des fonctions deé&ations. C’est d’ailleurs
gracea ces maximad qu’on arrivea situer les autres paranes de la fonction de Gabor tels qug
qui est gréralement au voisinage dg (Tp > Tg d'une a trois minutes (voir Fig.(5.30))A qui se si-
tue a proximi€ de l'ordontee detg, 2v = w est la fequence du signal correspondant aux oscillations
prédominantes (les oscillations de 5 min),et enfin la largeur de la gaussienirbauteur qui est pro-
portionnelle au maxima par un certain facteur biétedmire (1/202 O 1g).

. e iR R

L = ] .
L 200 ale 40°
Distance, deg

FIG. 5.30 —Courbes temps-distance obtenues par S.Kholikov espiipe pour 12 jours de c@lation, pour
A =5 a40°. Le temps de phasg, est supposétre apés le maximum de I'enveloppe du signal (le temps de

groupety), i.e. Tq est toujours inferieua T, [56].
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Et ainsi nous obtenons legsultats suivants :
A=5° 01/09/01 A=5° 04/01/10
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FIG. 5.31 —PourA = 5° : & gauche pour la jouée active, on obtiert, = 44,7645min eta droite pour la moins
active, on obtient, = 44,6672min. En cercle le signal empirique, en rouge |'approximaticgotiique et en bleu
I'enveloppe de I'approximation,
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FIG. 5.32 —PourA = 10° : & gauche pour la jouée active, on obtiert, = 57,1124min eta droite pour la moins
active, on obtient, = 57,2492min. En cercle le signal empirique, en rouge I'approximaticgotiique et en bleu

I'enveloppe de I'approximation.
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Avec :
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FIG. 5.33 —Exemple d’'un signal coelé enterement; signal de la ligné&f#érence (195) de la carte CCF 2001
pourA =10,

et
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FIG. 5.34 —Exemple d’'un signal coélé enterement; signal de la lign&férence (195) de la carte CCF 2004
pourA =5°.
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Temps (min) Jourree active (01/09/01) Jourrée moins active (10/01/04)
A=5° A=10CF A=5° A=10C

Tp1(min) -44.8773 -57.1735 -44.7053 -57.2956
Tg1(min) -42.5000 -55.5000 -41.6827 -55.5000
Tp2(mMin) 44.7645 57.1124 44.6672 57.2492
Tgz2(min) 42.5000 55.5000 41.5000 55.5000
ot(seq 06.7682 03.6654 02.2870 02.7841
Tmear(MiN) 44.8209 57.1429 44.6862 57.2724

TAB. 5.1 — Tableau rej@sentant le temps de phasg pour I'onde sortante &ty pour I'onde entrante,
les temps de groupry ettg pour I'onde sortante et entrante respectivement ainsi que &xeliite des
temps de phasax et la moyenne des tempgean

Et si on tracameanetmear{1g} en fonction deh, pour la latitude 195 pixel, pour les deux joées,

on obtient :
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FIG. 5.35 —1p et1g en fonction deA = 5° 410°, & gauche pour la jouée active ed droite pour la moins active.

D’aprés D.C. Braun [5], on peut approxingfeanen fonction de par un polyidme logarithmique
du 3 ieme dege (voir Fig.(5.36)) :

w

INTmean

Ch(InA)"

(5.19)

10
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FiG. 5.36 —Cette figure ref@sente la moyenne des temps de phigsen triangles) des ondes (sortantes et en-

trantes) qui sont@&termirés par la fonction de catation. La ligne continue quaatelle repésente I'approximation
polynomiale des dor&res équa.(5.19)), avess = 5° a 30°. Les parargtres de I'approximation y sont affiek [5].

Et on obtient ainsi :
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FIG. 5.37 —1 en fonction deA = 5° a10°. A gauche pour la jouge active eh droite pour la moins active, pour

la latitude 195.

D’aprés les figures (5.31-5.32) on constate que pour les deuk ea8° et A = 10° les temps de

parcours de la joude active & droite) sont plus petits que ceux de la ja&gmoins activeg gauche).
Selon les Fig.(5.33-5.34) le temps de parcaypsde I'onde entranta droite et beaucoup plus petit que

celui de I'onde sortanta gauchet;), ce qui est normal car celle-ci voyageontre courant alors que

la premére voyage dans le@&me sens queétoulement. Dans notre cagdbulement s’effectue de la

gauche vers la droite.

Et d’apres le tableau (5.1), on remarque quRadA =5°) < TmeadA = 10°), que|Tprg1| > Tp2,g2,
et quetpg12(A=5°) <Tpg12(A=10) ce qui est normal , car les ondes mettent moins de temps pour

traverser une distance 8e que celle del(°.
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5.9 Constructions des cartes partir des temps de parcours

Apres calcul des temps de parcours entrants et sortants, pour une positionduidioep (comme
vu precedemment), on en tire le temps moyen de parcours et légeliifes de temps de parcours pour
cette position :

TH+1 _ _
Soad T,0) = > O (T,A) =1t —1". (5.20)

Outt ett” indiquent les temps de parcours entrant et sorbag.,et 8t ; sont les temps utilés
dans les inversions, pour obtenir les variations de la vitesse du son, ainsi que cédleodiesnents
des fluidesa I'intérieur solaire. Si on change la position du point centpal= A/2) et on Epete la
procedure, cige ci-dessus, alo®mean€t OTgitf peuventétre mesus par ce nouveau point. Ainsi, on
peut €£lectionner chaque pixel l'intérieur de la &gion qui nous iréiresse afin de calculer les temps de
parcours correspondants, et obtenir ainsi une carte des temps de parcours.

Pour avoir plus d’'informations (plus de mesurasitroduire dans les inversions, on prend ugees
de cercles autour du point centyal, qu’on divise en 4 quarts de cercle (Est, Ouest, Nord, Su@0de
chacun. On calcule ensuite, pour chaque anneau, la fonction éatiom entre le signal au point central
et la moyenne des signaux des quarts de cercle (Est-Centre, Ouest-Centre, Nord-Centre, Sud-Centre) et
on en tire les diferences de temps de parcodirgit+ en combinant lesasultats (Est-Centrer®®, Ouest-
Centre 1°°) et (Nord-Centre 1"¢, Sud-Centre 1°9), obtenant dtg5; = 1"°—15¢ & Otg); = 18— 1%

Il est clair quedtg; ; est plus sensible aux vitesses (Nord-Sudytgf ; aux vitesses (Est-Ouest).

Les cartets%, 3105 etdt; ¢ sont combies puis invekses, afin d’obtenir des informations sur
lesécoulements des flux sub-surfaciques.

Alors que ledt8,,,sont inverés pour obtenir des informations sur les variations des vitesses du son
a l'intérieur du soleil.

Une bonne combinaison des cercles peut couvrir jus80’voir 30 Mm du fond solaire, car plus le
rayon du cercle est large, mieux on sonde le fond solaire (dans nége &b pour faire simple, on ne
calcule que Ie§rdlff gu’on va tout simplement appel&t, etdtneanjusteTmean-

Nous obtenons ainsi legsultats suivants :
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FIG. 5.38 —Figures repesentant les diffrences de tem@s pour toutes latitudes podr= 5° en haut efl®® en

bas, pour la jourge activea droite et la jourge moins activé gauche.
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FIG. 5.39 —Figures repgsentant les temps moyensgeanpour toutes les latitudes poir=5° en haut etl®® en

bas, pour la jour@e activea droite et la jourae moins activa gauche.
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Temps (min) Jourree active (01/09/01) Jourrée moins active (10/01/04)
A=5° A=10CF A=5° A=10C

mear{dt}(seq -00.4118 -04.2919 05.3017 00.3504

mean Tmeant (Min)  44.3119 56.8108 44,3103 56.8414

TAB. 5.2 — Tableau regisentant la moyenne des éifénces des temps de parcomesar{dt} ainsi que
la moyenne des temps moyens de parcowar Tmeant des 390 latitudestudies.

Les pics des deux preeries latitudes de la joée active des figures et Tmeansont dus aux manque
de doniees corelées au bord (Au dalde75.5° nord), tel que le montrent les figures suivantes :
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FIG. 5.40 —Signal corélé enterement ; de la latitude 7$.9° nord -voir Fig.(5.23)-) de la carte CCF 2001 pour
A=5°.
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FIG. 5.41 —Signal corélé enterement ; de la latitude Z%.9° nord -voir Fig.(5.23)-) de la carte CCF 2001 pour
A=5°.
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Si on affiche maintenant legsultats dét etTneande la jourrée active sans les deux prémwes lati-
tudes contenant des pics (i.e. da 390 pixels), on obtient :

A=5°
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FIG. 5.42 —Figures repesentandt a droite eftmeana gauche pour toutes les latitudepart les deux preraies

pourA = 5° de la jourree active, @ ici mea{dt1} = —01.3298sec etmearq Tmeant = 44.3118min.

Les figures dédt -Fig.(5.38)- nous montrent degésultats qui oscillent en moyenne autour46@0
sec, cesé@sultats contiennent degmieux renseignements sur la vitesse gesulements (voir section

(4.2.6)) qui circulent dans chaque latitude &aitet qui ne peuveitre Eveles qu’apes inversion.

Les figures damean-Fig.(5.39)- nous montrent deésultats en forme de demi cercle ; demi cercle

caug par la rotation du soleil, qui défe d'une latituded une autre (la @riode du soleik I'equateur
est de 27 jours, alors gu'aules, elle est de 36 jours) , ce qui et une influence diffrente sur la
moyenne des temps de parcours des ondes pour chaque latitudmidia corélee étant sit@e entre
75.94° Nord (latitude 1 pix) e69.31° Sud (latitude 390 pix) -voir Fig.(5.23)-, noésultats -Fig.(5.39)-
sont en parfaite concordance avec la zone de latitudéeérait
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Les esultats deamean et 0T pour toutes les latitudes et pofir= 5° a 10° nous donnent des cartes
appetes : cartes temporelles de parcours "travel map” :

Pour la jourige active :
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FIG. 5.43 — Figures reg@sentant les cartes de parcoditgen seconded droite ettmean (€N Minute)a
gauche pour toutes les latitudes pdue 5° a 10° de la jourrée active, en haut, et leur ré&sentation 3D
en bas.
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Et pour la jouri@e moins active :
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FIG. 5.44 — Figures reg@sentandt (en seconded droite ettmean(en minute)a gauche pour toutes les
latitudes deh = 5° a 10° pour la jourree moins active, en haut, et leur repentation 3D en bas.

Résumons la moyenne @& et 1meandes deux jouraesétudiées dans la tableau suivant :

Temps (min) Jourree active (01/09/01) Jourree moins active (10/01/04)
mear{d1}(seq 00.2710 00.6331
mean Tmeant (Min)  51.0168 51.0382

TAB. 5.3 — Tableau resentant la moyenne des éifénces des temps de parcomesar{dt} ainsi que
la moyenne des temps moyens de parcowan Tmeant des cartes de parcourspedentes.
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On remarque sur les figures (5.44), gart les pics qui apparaissent dans lea 25 preméres la-
titudes entre8° et 9.5° des deux jour@es et pour des raisonsgedemment cées, notre approximation
esta 99.99%fiable ; pour 22 donees mal approxiges suB90x 26 = 10140pour la jourrée active et
18 donrees mal approxikes sur les 10140 pour la jo@mmoins active. Nous remarguons bien qu'il y
a moins d’erreurs pour la jouge 04/01/10 que pour la jowra 01/09/01, cela s’explique par le fait que
le rendement des doaas exploitables de la pregéné est bien sugieura la dernére (voir section 5.3).

Voici a quoi ressemblent nos deenés cartes temporelles sans les peges latitudes comportant des
pics, pour la jourge active :

51 {01:09;01) “mean (01109101)

200 250 300 @ 350

Latitude (pixel) Latitude (pixel)

01/09/01 01/09/01

Latitude (pixel)

Fic. 5.45 — Figures refsentant les cartes de parcottsa droite ettmean@a gauche pour toutes les
latitudesa part les 23 prergres pouA = 5° a10° de la jourrée active, en haut, et leur ré&sentation 3D
en bas.
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Pour la jourtee moins active :
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FIG. 5.46 — Figures reg@sentan®t a droite ettmean@ gauche pour toutes les latitudegpart les 16
premeres deA = 5° a 10° pour la jourree moins active, en haut, et leur repentation 3D en bas.

Résumonsd aussi la moyenne d& et Tmheandes deux jourdesétudies dans la tableau suivant ;

Temps (min) Jourree active (01/09/01) Jourree moins active (10/01/04)
mear{dt}(seq 00.1476 00.5231
mean Tmeant (MiN)  51.0999 51.0929

TAB. 5.4 — Tableau re@sentant la moyenne des éifénces des temps de parcomesar{dt} ainsi que
la moyenne des temps moyens de parcowan Tmeant des cartes de parcourspedentes.
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Les tra@s de la moyenne de toutes les latitudes (de300 pixels) dermean €t demear{tg} en
fonction deA = 5° a1(°, pour les deux jour@es, sont comme sulit :
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FIG. 5.47 —1 ettg en fonction deA = 5° a10°, a gauche pour la jouée active ed droite pour la moins active.

Les resultats que nous avons obtenus dans la figure (5.47) sont comparablesidiats obtenus par
les autres chercheurs -voir Fig.(5.30)-.

L'approximation de la moyenne de toutes les latitudes (@390 pixels) dameanen fonction de
A =5°al1® par un plynome du 3éme dege, des deux joules est comme suit :
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FIG. 5.48 —1p en fonction de\ = 5° a10°, & gauche pour la jouée active ek droite pour la moins active, pour
la moyenne de toutes les latitudes.

Les iesultats obtenus dans la figure (5.48) sont aussi comparablessaltats obtenus par les autres
chercheurs -voir Fig.(5.36)-.



5.10 Discussion deséasultats 95

5.10 Discussion deséasultats

Les pics dus aux erreurs d’approximation des d@msncorelees, pecedemment, peuvelrdtre cor-

rigés par le biais d’'une caglation plus vaste ; plus il y a de doesa coréler, moins d’erreurs il y aura.

La preuve en est que : la jola moins active, dont le rendement de dmemexploitables est @5%,

contient moins d’erreurs que la jo@® active qui, elle n’en contient q&% Pour un taux d’erreurs

quasi similaire, la moyenne des temps moyens de parcours des ore®$Tnean}) de la jourrée active,

et du fait de 'augmentation de la teénature, serait toujours iafieurea celle de la jour@e moins ac-

tive, comme on peut le constater sur les figures (5.43-5.44) ainsi que sur le tableau (5.3). Ce qui prouve
gue l'activite solaire a son influence sur les temps de parcours des ondes.

Les figures illustrant les cartes de parcourddeFig.(5.43-5.46)-, nous montrent dessultats qui
varient de marire stochastique de60 a +60 secondes en moyenne, mais dont la moyenne est qua-
siment nulle -voir le tableau (5.3-5.4)-. I,eear{d1} qui tend vers &ro, n'okeit en fait, qua la loi de
conservation de masse -vé@qua.(3.1)-.

En Fig.(5.49) nous f@sentons quelqueésultats dét obtenus par d’autres chercheurs par rapgort

la longitude :
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FIG. 5.49 ot en fonction de la longitude.&ultat obtenu par S.Kholikov : chercheur @sgau GONG [27].

On remarque bien que nossultats -voir Fig.(5.38)- sont deéme forme que les leurs, mais d’ordre
moindre car le fait que la rotation du soleil soit transversale (de I'ouest vers I'esgctrdements
latitudinaux se trouvent plus affést que les longitudinaux, et cela ne fait queégercuter sur ledt.

Les figures illustrant les cartes de parcourstgesn-Fig.(5.43-5.46)-, nous montrent dessultats
qui varient de 43 58 minutes seloA. La projection de ces derniers, dans le plagearLatitude” est
sous forme de demi cercles -voir Fig(5.39)-. Quaftur projection dans le plangean— A", elle nous
donne une courbe qui pegtre approxirge par un polyéme du 3 éme dege -voir Fig(5.48)-.

OT et Tmean €t tel que vu dans la section (4.3.4), soatethteurs de @cieuses informations sur les
vitesses cBcoulements et les vitesses du son respectivement. Notons que parmi tous les artieteset th
rencontés au cours de notétude, nous n'avons cr@saucun papier qui traite et illustre des figures de
OT et Tmean Ces derréres sont &s difficilesa interpéter sous cette forme, les papiétadis montrent
tous les ésultats ap#s "inversion”, qui eux par contre, sonésrsimples interpéter physiquement.



Chapitre 6

Inversion

Le but ultime de la technigue temps-distaitant d’'obtenir certains paratres internes du Soleil,
et maintenant que nous avons pu -dans &aent chapitre- retrouver legsultats interrediaires (les
temps de parcours), nous pouvonsgaient vid'inversion” de la formule du principe de Fermat (voir
chapitre 4), remonter aux paratres internes solaires.

Ce chapitre estéasné a l'inversion eta tout le travail qui doietre effecté theoriquement afin d'y
parvenir.

6.1 Solution du probleme inverse

Une fois les diferences de temps de parcours ca@eslen fonction de la distance de parcdues de
la latitudeA, il ne nous reste plus ga’calculer la vitesse @toulement sub surfaciqlie Ce processus
est un peu plus compligugu’il en a I'aira premere vue, et sa solution exige une bonndtrise des
problemes inverses, la terminologie et le formalisme de ce sujet s@venient écrits ici.

6.2 Equation intéegrale

L’ équation (4.154) relie la vitesse horizontale du plasma sdJadréa difference meseée particukere
du tempsdt sous les hypotses de I'approximation d’onde. L'objet est alo&tatmiré par la fonction
U (r,A) qui est le meilleur ajustement des mesures. Une approdhe serait de disétiser le prol@me
et puis de trouver le made de " la meilleure approximatiotd au sens des moindres dasr Dans ce qui
suit, nous écrivons le proece avec plus de&tail, a1 nous expliquons pourquoi celui-ci d@thouer,
et puis nous écrivons l'utilisation de laé&gularisation afin d’obtenir une solution plus stable et plus
raisonnable.

6.3 Meéthode des moindres cares regularisee

6.3.1 Discktisation du probleme

Pour convertir lequation (4.154) eaquation matricielle qui pedtre €solue nurariquement, il est
d’abord récessaire de métiser (discetiser) la égion 3D de la propagation d’onde par une grille. La
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plus simple approche est deger une grilleéquidistante dans le rayon et dans la latitude. Supposons
gu'il y a M1 points dans la grille de latitude &t, points dans la grille radialetoM = M;M,. CesM
vitesses moéles peuveritre consiérées comme formant le vectdur Pour une mesure particatiedt;

ou I'indice i dénote les coordor@es(A,d) qui determinent le chemin d’onde. Le rapport entre le gled

et les donies peuétre expring comme suit [41] :

M
ot = Z KijU; (6.1)
=1

Ou le "Kernel” de sensibili K;;, est &finie par (voir exemple de calcul des kernels (chapitre (6.5))) :

Kij=2 [ Y9 dr, 6.2)

[ Vng§

Ou lintégrale se fait le long deéléement particulier du chemin d’'ondétrmiré pari se trouvant
en dessous de la cellujede la grille. En d’autres termes la viteddeest supposeétre constante pour
chaque cellule de la grille. Le choix de I'espacement (la étssation) de la grille est intimemenéla la
question de laésolution de la solution qui est diséatdans la section (6.3.4). Cependant la coorédenn
radiale nerite une attention geiale. Le choix le plus simple est de faire une grille qui éqitidistante
dans le rayon comme c’est le cas pour la latitude. Cependarisidtats d'inversion ont proé@wue ceci
offrait une vue égerement fallacieuse de lasolution deségions profondes de la zone de convection. Le
meilleur choix est de é&er une grille qui a un espacemeégfal dans "I'onde acoustique®fini comme
suit :  dr

=, — 6.3
= o (6.3)

Dans ce cas-ci les points de grille s@auidistants dans le temps de parcours, supposant une propa-
gation d’ondes radiales et ignorant la dispersion.

Puisque chaque meswg est Eellement la moyenne d’'un grand nombre de @ations, le kernel
n'est pas construi@ellement pour un chemin d’onde simple mais pour la moyennegieade tous les
chemins d’onde, ceux qui ont contribba la moyenne. Le poids pour chague chemin d’onde est propor-
tionnel au nombre de paires de Pixel uéks (pour celles qui ont exactement lame distance), latitude
et direction. Une fois le probme discetise, I'équation (6.1) pelwdtre rameaea la forme matricielle :

KU =2z (6.4)

Ou lesN élements du vectewrsontz = o1;. Le vecteutd a M composantes de vitesses et chaque
rancge de la matric& (N x M) est le pararatre de sensibilg avec des composantes déaa par Equation
(6.2). Si nous dfinissons deux nouvelles quadsi etB :

Bi :Zi/ci, IZ(lHN) (65)

Aj=Kij/oi,  j=(1,,M) (6.6)

Nous devons trouver la solutidh qui minimise :

X2 =|AU—-B|? (6.7)
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Ceci estequivalenta résoudre un ensembleédjuations ligaires (Press et al (1992) [67]).
ATAU =ATB (6.8)

Dans la pratiqgue cependant ceci ne nous donnera pagpoege utile dé sur toutes lesaponses
possiblesa donner. Le proldime ici; est que I'oprateurK est un ograteur ingégral, il fera en sorte de
lisser la Eponse des doies au mogle. Ce "lissage externe” de I'information ne peut pa® Ecuperé
en esolvant 'ensemble desxjuations ligaires (6.8). En outre puisque lemteurK est un ograteur
lissant, I'operateur inverse (s'il existe) fonctionnant sur les mesures bruyantes rend la solution instable.
Et finalement le prol@me peuétre indetermiré. Nous pouvons essayer @soudre le proBime pour plus
de paramgtres modles gu'il n'y a de mesures, mais ceci est strictement impossibleematiquement
parlant, mais cela pe@é@tre accompli si connaissancex@riori il y a, qui peuvenétre emploges pour
choisir la solution appropgea partir de I'ensemble des solutions possibles éesrpar les mesures.

6.3.2 Regularisation

Une approche simple &s utilea ce probdme, consista ajouter une contrainte additionnelle qui rend
la solution choisie "lisse” d’une certaine mane ; par exemple plat que de minimiseg? seulement,
nous pouvons essayer de trouver la solutioqui minimise la quanté [41] :

|AU — B2+ yWTHU (6.9)

Ou le deuxeéme terme re@sente une sorte d'épation de lissage. Par exemple quatre formes sont
employées pour la matrick :

UTHoU :>//Hu||2rdrd9 (6.10)
UTHU :>//\|Du||2rdrd6 (6.11)
T Ou o
UTHy /U ://HTH rdrd® (6.12)
UTHrU :>//H U 2rdrde (6.13)
r I COSA '

Ou les operations de la matrice dwbte gauche sont des approximations di¢es des iretgrales du
coté droit. La matrice choisie H s’appelle I'épmteur de &gularisation, et I'ajout de cet épateur au
probleme contraint la solutioa &tre lisse dans un certain sens. Minimiser la quar{ét9) équivauta
résoudre I'ensemble désjuations ligaires :

(ATA+yH)U =ATB (6.14)

La solutionU = U déependévidemment non seulement des deesz, des erreurss et du moale
K mais également de I'arrangement de Egularisation choisi (choix de H). Linfluence relatif de la
régularisation est commaed par le paragtre librey dans [équation (6.14) qui s’appelle le paratre
de regularisation.
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6.3.3 Paranetre de régularisation

Quandy est grand I'influence dil est grande compaea l'influence du modle A et la solution ob-
tenue, bien que &s lisse, ne sera probablement pas un bon ajustement avgedoliautre part, quand
y est petit, I'influence du terme dégularisation est relativement petit aussi. Emggal, les solutions
moclesU sont habituellement caldés pour une gamme de diféntes valeurs dget le "meilleur”
mockle est alors choisi parmi 'ensemble des solutions. Aux deugexis, il est facile cgliminer les
solutions obtenues, mais l&tdrmination de la "meilleure” solution est souvent une question de grand
savoir faire.

L'un des moyens existant, nous permettant de voir I'effet du pat@rde egularisation afin de
déterminer le meilleuy, est de tracer les magnitudes des deux patees de Equation (6.9) X2 et
UTHU), voir la Fig.(6.1) qui est connue sous le nom de "courbe L ”. Le p&tesrde égularisation croit
de droitea gauche avec 'accroissement du lissage de la solution. Le point d’'inflexion de la courbe L est
la solution optimale pour ce choix particulier degularisation ; c’est la solution la plus lisse possible
avec une petite valeur g&. Si les erreur dans les mesures sont fiables, alors on pelérespjue le
point d’inflexion de la courbe L soit locaési cog de la solutiorx? = N le nombre de mesures.

100.0E T T T T T =
=

10.0 - .
P = )
W i i
11-0 E" R T e e e e e e g e e "'":

{L]. [ = i 1 L |’ L I i 1

1072 10 102 10t 108 108
uT Hu

FIG. 6.1 —Cette courbe L montrant la relation entre la "douceur” et la "qgaali¢ 'ajustement” des solutions

d’une inversion pour des vitesses de rotation (courbe obtenue par Giles 1999 [29]). La ligne discontinue marque le
point ali x? (voir I' équa.(6.7)) estgal au nombre de mesures. L'axe horizontaléepnte la éviation de la douceur
parfaite avedJ "HU étant matématiquementékcrit par l'equation (6.13). Le point ideniifiparx marque le point
d’inflexion de la courbe ; la solution optimale quésigne la meilleure valeur dea prendre pour I'inversion.

6.3.4 Moyenne spatiale des Kernels

Une autre mamire détudier l'influence dey est d’examiner I'effet entre la stab#itet la Esolution
de la solution d’inversion. Pour cel&fihissons la matricB comme suit :

D=ATA+yH (6.15)
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Nous pouvons exprimer la solutithde I'equation (6.14) comme :

U=D}ATB) (6.16)
Remplacon® par I'équation (6.8) :

U=D"1ATAU (6.17)

L’ équation (6.17) prouve que chaque paggna de la solution made U peutétre expriné comme
combinaison des parastres de la "vraie” vitesse). Pour cette raison, chaque r&egVl x M de la
matriceD~1AT A s’appelle un kernel moyegrde la solution. Pour le praihe particulier, qu'o@tudie
en exemple ici, est que chagélement du vecteud corresponda une latitude et un rayon particulier ;
ainsi le kernel donne une réggentation de la&solution spatiale de la solution.

6.3.5 Erreurs d’analyse

Comme dans le cas de toutes les techniques usuelles des moindeedezimcertitudes dans les pa-
rametres de moéle sont @termirées par les cargatistiques des kernels. Dans les deux cas des formats
standard etégulari€, I'information d’erreur est contenue dans la matrice de covariance de la solution.
Cependant, dans le cas des moindresésaggulari€s, la formulation es&erement compligee. La
variance dans la vitesse middU; est cfinie par :

%)2 (6.18)

o?(Uj) = S 0-2<
J izll 0Z

Ol 07 est la variance de la mesuZe Enécrivant l'equation (6.16) sous forme indicielle on a :

0, - %[djk]liziﬁk‘ (6.19)
K=1 iz1 O
De sorte que :
— =) [di] "— 6.20
0Z, k;[ i of (620

On a repéseng lesélementsD ! symboliquement comm[elij]‘l. L'insertion de ce &sultat dans la
définition (6.18) donne :

M M
(V) = 3 [diK™ Y [dK AT Al (6.21)
K=1 K=1
Ou sous forme matricielle :
0%(Uj) = D *ATA(DD )] (6.22)

On note que dans le cas sanségularisationy = 0), la variance seaduita [D_l]jj comme pévu.
L’ équation (6.12) prouve gue la propagation d’erreur - la gv@rdont I'incertitude dans les mesures est
transfornée en incertitude dans les vitessépeind non seulement du nédd maisegalement du choix
du parangtre de egularisatiory et de I'oerateur de@&gularisatiorH de I'équation (6.15).

En fait, une autre maaére de visualiser I'effet du paratre de egularisationy est d’'imaginer
I' équilibre entre la propagation d’erreur etésolution avec une petitégularisation. Les kernels moyerm
sont bien localiés mais la solution estéds sensible aux erreurs dans les mesures ; questigrand, la
solution est stable en ce qui concerne les erreurs, maésddution est &s pauvre.
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6.4 Contraintes additionnelles

La section peczdente écrit comment laégularisation est empl@g pour choisir la "bonne” solution
a partir d'une infinié de moeéles qui pourraierétre compatibles avec un ensemble de mesures bruyantes.
Cependant l'utilisation d’un tel &canisme de choix n’est pas vraimentémasur la physique mais sur
quelques iées a priori au sujet de @quoi devrait ressembler le champ de vitesse. En plus d’un certain
type de douceur il seraitgalement souhaitable de choisir une solution @®di le champ de vitessd
satisfait I'equation de continiét et ceci ce traduit par :

O.(p(r)U)) =0 (6.23)

Malheureusement et comme vu dans la section (4.4) la composante radiale de la circi@dtimmale
est incktectable dans la technique de Temps-Distance de sorte qu'’il ne soit pas possible de contraindre le
champ découlement en appliquan€tjuation (6.23% chaque point de grille. Cependant il n’y a qu’'un
cas important 0 la conservation de la masse pétrie appligée pour trouver une solution. Si on per-
met au modle de se prolonger jusqu’au fond de la zone de convection, et si la circulatiddionale
(voir Fig.(4.2)) est supp@e non grétrantea l'intérieur de la zone radiative. Pui€liergie totale du
fluide coulant du nord doitreégalea I'énergie totale du fluide montant du sud. En fait, il est possible
d’énoncer la contrainte en termes de forces pour chaque latitude la quaiihette de croisement
de masse doiétre nulle. La rethode emploge dans ce travail pour imposer cette condition est une
"méthode de bargire”. L'état de la conservation de masse est sous forme de matgiesatisfait [41] :

T My Ms 2
U CUZ.Z(ijUjidrj) =0 (6.24)
i=1 |=1

Ici le vecteur de vitessé est traié symboliquement comme matrite(M; x My) & l'intérieur de
la somme; les indiceiset j indiquent respectivement le rayon et la latitude. Une fois que la m&irice
a été formée, la conditiord TCU = 0 est satisfaite dans un sens approximatif @otvant une version
modifiée de lequation (6.14) :
(ATA+yH +BC)U =ATB (6.25)

Ainsi la condition que la masse soit conseg\est traiie commetat suppgdmentaire de le&gularisation ;
'advection de la continu@ parfaite peuétre rendue arbitrairement petite en rendasatrbitrairement
grand.

La solution des prokimes inverses est un art et une science en soi; &bades dcrites ici ont
étt employes comme un point déefdart. Les rathodes d'inversion et les approximations uéiis dans
le mockle seront consi&tablement aiorées au fur e mesure que l'liosismologie temps-distance
se ceveloppera. Ainsi peuverditre obtenues les vitesses daoulements en utilisant cette approche
relativement simple.

6.4.1 Resultats qu’'on peut obtenir

On peut bien &r, et comme vu @reédemment, obtenir les cartes des vitesse®deslementd) de
la surface solairétudée (voir fig.(6.2)), comme on peut toujours obtenir celles des vitesses 3D du fond
solaire (voir fig.(6.3)) en incluant la partie radiale des temyps (voir I' équation (4.151)).
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On peut aussi, obtenir comme vietitiguement (chapitre 4), les vitesses du son, en plus des vitesses
d’Alfven ¢, en incluant le champ magtique (voir I'eéquation(4.150)) partir des tempsmean
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FIG. 6.2 —Figures montrant les variations de la vitessecdulement 2D en surfaca ¢lroite) ea une surface un
peu plus profondex(gauche) [54].

FIG. 6.3 —Figure montrant les variations de la vitesséatiulement sub surfacique autour d’'une tache solaire
(SOHO/MDI) [54].
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6.5 Calcul des Kernels

L'interprétation des dorres Temps-Distance pettre divige en un prol@me direct et un probme
inverse. Le prol#me direct consista determiner le rapport entre les da@es d’observation (perturba-
tions des temps de parcouys) et les propiétes internes solaires (ré#s icigy). Geéréralement, cette
relation est cherd@e sous la forme d’unequation inégrale lireaire [4], [44] :

=Y /\ A4 80 (F) K (F) (6.26)

[} &

Ou 3qy(T’) repiesente la @viation dans les prog@és internes solaires d’'un mele theorique de
reference. Linidcea se rapportea tous les types de perturbations épeéndantes, tels que la vitesse
du son, de€coulements, ou le champ magigue. Linegrale [, dr désigne l'inégration spatiale sur
le volume solaire. Les kernels deségtalesK®(T’), donnent la sensibiktdu parcours par rapport aux
perturbations du mazxe solaire. Le prol@me inverse, quaatlui, consiste a inversedtuation ci-dessus,
i.e.a estimeidqy, en fonction de la positio”, desdt obsenes.

6.5.1 Mockle d'une seule source pour des sensibitis de temps de parcours

Dans cette section, on montrera le calcul du temps de parcours des kernels dans I'approximation
d’'une source simple. Dans cette approximation, le signal de vitesse d’'une source simple est pris comme
procuration pour la fonction de c@ation entre la "source” et le &cepteur”. Le point de "source” (ot
par le symbolex?) est I'endroit sur la surface solairéida source est locak® et le point "ecepteur”

(noté par le symbolex’) est I'endroit d’ai le signal source est obsérvDans cette section le signal
est supposétre une vitesse radiale, qui est une bonne approximatis gu centre du disque. Dans
I'approximation de la source simple, la perturbation du temps de parcours eséeeepartir du signal

de vitesse. L'un des choix possibles pour &ixition de la perturbation du temps de parcours est [4] :

t
6T(7§,x7):argma>g{ dt vo(Yﬁ,t—T)v(Yﬁ,t)} (6.27)
to

La fonctionargmax{ f (1)} renvoie la valeur de qui maximise la fonctiorf (1). Ici vo(X;,t) est la
vitesse au@cepteur dans le plus bas ordre du &ledsolaire, et (X/,t) est la vitesse pertugea ;. La
source d'onde est sié@a Xs. Dans lequation (6.27)dt(Xs, %) deépend dexs carv(X;,t) etvo(X;,t)
sont des signaux de vitessésth la sourcea Xg. L'intervalle du tempsto,t;] devraitétre choisi afin
d’isoler la partie particuéire de la vitesse du signal d'@ét, par exemple la partie du premier rebond.
De I'équation (6.27), nous voyons que la perturbation du temps de parcours éstlage de temps
entre les signaux pertugb et non pertuds au ecepteurXs. Ces @finitions du temps de parcours, de
"source” et de "ecepteur” sont standards dans l&liftture de gophysique (par exemple Zhao et Jordan,
1998).

6.5.2 [erivation des sensibilies des temps de parcours

Le but de cette section est de calculer comme exemple les kernels du temps de paiEOS T')
qui relient une perturbation localdcs(T"), de la vitesse du son du mile solairecs(T'), & une pertur-
bation du temps de parcours moyénnotedtmear Xs, X; ), €ntre les deux localisationg et x; sur la
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surface solaire. Les kernels devraient satisfaire alors :
oc(T
5Tmear(75)7x)) :/ dI‘K(Yg,Y;;T}) ;( )
© c4(r)

Lintégrale [ dr signifie I'intégration sur le volume entier du soleil. La prémsétape dans la

(6.28)

dérivation des kernels est de calculer les vitesses radiglesv dans les moéles solaires pertués

et non perturbs, respectivement. Une relationdaire entre la perturbation des temps de parcours et la
perturbation au masle solaire, sous la forme dedduation (6.28), pewtre obtenue par lgarisation de

I’ équation (6.27). Le reste de cette section accomplit cattest

6.5.3 Equations gouvernantes

L’ équation type du mouvement (par exemple Gough, 1987 [46]) dans I'approximation de Cowling,
pour le ceplacement du champ fluidedli a la sources, est (voir 'équation(3.2)) :

(P& +L)E=S (6.29)

Ou p est la densé et leL est la partie spatiale de I'épateur déquation d’ondes. Ici la fonction
repesente une source monopole impulsive ; ce que nous prenons comme :

S=AD8 (X — X)3p(t —ts) (6.30)

Ou X est la localisation de la sourdggst la @riode de I'impulsionA 'amplitude de la sourcep
est la fonction delta de Dirac, ﬁ est le gradient seloix .

Afin d’appliquer I'approximation, nous devons diviser le pkabke en une partie non pertésb(in-
dicée pai0) et une autre partie corég de premier ordre (peecee par urd). En ¢eréral, nous acceptons
gue la perturbation au temps de parcow@paehde des perturbations de la densitde la vitesse de son,
et comme dans le cas deé&losismologie globale, les deux kernels soatessaires afin d’effectuer des
inversions. Dans ce travail, afin de montrer I'approceegale, nous calculons seulement la senséilit
des temps de parcours des perturbations de la vitesse dugus densd fixe. Le probéme peuttre
alorsécrit ainsi :

(P82 + Lo+ BL) (Eo -+ 88) = AT 8p (X — %) (t —ts) (6.31)
Les oferateurs non pertués et perturbsL® et dL sont :
— — = d = —
Log = 0[50 € & 2] ~ G 0.(po &) (6.32)
8LE = O [3cp0. €] (6.33)

Ol ¢ est la vitesse du son adiabatiq@g,est 'ac@lération de la grav (qui est une fonction de la
profondeur) P, est la pression de gaz, &t la perturbation de la vitesse du son, qui est erégal non
sprerique. La composante radiale Eeest noée par;.

Le plus bas ordre du pradine est :

— —
(P& +Lo)&0 = AT 3p (X —X0)3p (t —ts) (6.34)
Et le probEme au premier ordre est :

(P& +Lo)3E = —LE (6.35)
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6.5.4 Solution du probEme au plus bas ordre

Pour le cas sgriguement symetrique, les fonctions propres et les valeurs propres dé&daipur
(p&? + Lo) sont bien connues (par exemple Gough, 1987 [46]). Nous employons la convention standard
en notant I'ordre radial pam, le degé angulaire paf et I'ordre azimutal pam. Pour la normalisation
des fonctions propres, nous choisissons :

/ dTpo(r) € "M(F). € "M(T) = 1 (6.36)

Pour la convenance de la notation, suivant I'approche de Dahlen & Tromp (1998) [23], n@serepns
des fonctions propres non pertéds en termes de vecteuggls d’harmoniques sfah'quesﬁgm, etﬁgm

T 0,9) = EM(N) P im(6,9) + & (r) B un(®,¢) (6.37)

Ou &M et &) sont les composantes radiales et horizontales du vecéglagtment. Les vecteurs
des harmoniques sphiques peuvengtre écrits en termes d’harmoniques gpiques eels (scalaires),

Yim(8>,9) :

P im(6, @) = TYim(6,0) (6.38)
— 1 —

Ou [y est le gradient horizontal sur la gl d’unie. La solution du proi@me d’ordre &ro est alors
obtenue comme la somme des fonctions propres. Pour la composante radiale de la vitesse d’oscillation,
ax au tempg diiea une source au temps= 0 etaxg, nous obtenons alors :

oA 1) = —A i/i %4;1 R.)EM(R.)P(cosA)Hea(t) cog wnt) (6.40)

Ou nous avons suppégjue les points de source et d'observatigpt x, sont sur la surface solaire,
que le &placement du champ est ratl= 0 et que la surface solaire est libre. La distance circulaire entre
Xs etX, est noke pard. LesP, sont les polydmes de Legendréeala fonction Heaviside et que :

nl
D" = jr 2§“f V4 1)EN] (6.41)

Qui découle de la divergence des fonctions propres. Notons que le signal de la vitesse dovdre z
dépend seulement de la grande distance circulaire gnétex, et du temps.

6.5.5 Premere approximation

Rappelons que le prodine au premier ordre est :
(P82 +L)3E = —BLE, (6.42)

_

Avec & la solution du prol#me non pertur. L'opérateur du 6té gauche de &quation est le @me
gue pour le prokdime d’ordre 2ro et nous pouvongsoudre ainsi le premier ordre du préfnle exacte-
ment de la rd@me fagon que nous avons fait pour pgoshke non perturd.
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La solution au premier ordre pour la vitesse radiale est alors :

V(%% 1) :A/ dF po(r)3c2(F)Healt)

ad ad - —= - —= COS((A)ngt) _COS((*)n’Z’t)
X nnzonnZOS’]f(XSa r )Rn’Z’(Xra r ) (k)zn/[/ _Q)ﬁé (643)
ou: 2041
Su(R,T) = 41[ D™ (R.)D™ (r)P,(coshy) (6.44)
7 1cn n
Ru(%, ) = 221 (R,)D™(1)P(cosho) (6.45)

La grande distance circulaire enfké (X/) et T’ est desigree pard; (Az).

6.5.6 Les Kernels

Maintenant que nous avons la solution du cas non pertletsolution de la prerére approximation
gue nous avons obtenugetvg+ dv respectivement, nous pouvons calculer le temps de retard entre eux.
La linéarisation de la@endance dé&t surdv dans lequation (6.27), avec la supposition que la&fea
[to,tj] de temps isole un rebond particulier dans la €lation, donne :

1 ! .
ot = NG ) dtv(t)dvp(t)d (6.46)
Avec : 4
N(A) = [ dtvig(A,t)vo(A,t) (6.47)

to
En remplacant Bquation(6.43) dansédguation(6.46) nous obtenons :

—

3c3(T)
/d ) c3(r)

b co t) — coq Wyt
Z S8, T IRy (7, ) [ dtio(,) XN “ M) (g 49)
n,W=0n,n"=0 to ne — nd

Il est commode d’obtenir des kernels, pour la perturbation dé cherta vitesse du son, qui satisfont
I’ équation (6.28). De &quation (6.48) nous pouvons voir ael

> 2 co t) — cog Wyt

<3S S IR (% T) [ ooy SER) =AY .49
, Wy — Wy

Cetteéquation peuktre simplifee en introduisant les indicgs= (n, ¢) etqg= (', ') et en @finissant

la matrice : A gt Sot) {oxt)
1o cogwpt) — cog wy
G(X, %)= —— [ dtVg(A,t P
(8 %) = @ J, ol ===

Notons queN [0 A? etvg 0 A de sorte que la matric® ne cepende pas de 'amplitude de la source

A. Avec les @finitions ci-dessus le kernel pektre alorscrit comme suit :

(6.50)

K(%, %, ) =—po(r)c3(r) ST(%, T) G (%, %) R(%, T) (6.51)
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Ou I'indice sugerieurT désigne la transpée.

Notons que les kernel&(Xs,%; T') ne sont cependant pas s§triquesa I'échange de la source
et du ecepteurxe et X, . Lasymétrie est un &sultat du modle d’une source simple, dans laquelle les
modes ont une grande divergericka source et sont pour la plupart eksitet les modes qui ont les plus
grandes vitesses radiales sur la surface contribuent plus fortement au signad obaazalite les temps
de parcours sontadermirésa partir de la fonction de covariance. Le rapport exact entre |etaatiune
simple source et le mate physique de la source distré®in’est pas encoigabli. Pour des discussions
du probeEme voir (Rickett & Claerbout [68], 2000 ;Kosovichev et al, 2000 [58]. Par @guent, afin
d’obtenir la synétrie cesiee, nous remplacons simplement la divergence eéfdadement vertical sur
la surface solaire qui apparaissent dans les vectgues T° par la racine caée d’'une certaine fonction

F". La racine ca@e est emploge de sorte que la vitesad'ordre £ro soit :

o(B0=-AY 5 2£4+ LEnt (R, )Py (cosh)Healt) cosfont) (6.52)

La fonctionF™ est 'amplitude avec laquelle chaque mode contribue au signal de vitdssdre
Zéro et est ainsi radie au filtrage qui en cours d’application aux dees de fabrication des mesures
temps-distance (Kosovichev & Duvall, 1997). Dans @gllation pouvg, la fonction de Heavisidetant
éliminée, qui est davantage une justification pour la substitutiog/@ pour la divergence de la vitesse
radialea la surface de soleil.

Nous remplagons les vecteusset R avec un vecteuﬁ, qui est @fini ainsi :

—

2041
Ho(r, )= 4; VED™ ()P, (cost) (6.53)

N
Ou A’ est la grande distance circulaire entfeet T". En termes deH les kernels de sensibitdu
temps de parcours dans la préng approximation sont :

K(%,%,T) = —po(Nc(NHT (%, T) G (%, %) H (%, T) (6.54)
Nous avons maintenant des kernels de sendhilds temps de parcours, pour la vitesse du son,
dans I'approximation d’'une simple source. Gsultat aéte obtenu agrs une franche application de
I'approximation et dua la linéarisation de la &finition du temps de parcours. L'argument physique
essentieétait que la vitesse d’une source simple se comporte comme la fonction datorrde temps-
distance.



Chapitre 7

Discussion et perspectives

Dans cette thse, nous avoretudie les temps de parcours d’ondes parcourant un milieu solaire pour
deux differents cycles d’activit Pour ealiser ce travail, nous avons tout d’abétddi les principes et
théories de la techniquethosismique locale "Temps-Distance”, tout en incluant une description phy-
sique actualige ; technique que nous avons egsayar la suite d’appliquérdes donees eliosismiques
traitées ; images Doppler "Dopplerograms” daseau GONG, et ce dans la perspective de remonter via
"inversion” aux proprétes internes du milieu travé¥sCes dermires nous apprennent beaucoup sur la
dynamique et la structure du milieu; nous permettant ainsi d’en apprendre plus suétesyphes
locaux et leurs processus, tels que : les taches solairescéetements sub-surfaciquadifferentes
latitudes et les zones @ections de masses, auxquelstlibsismologie globale ne peuépondre de
mankre cetaillee. Dans ce qui suit, nousaapitulons, sous forme de conclusions, Esuttats majeurs
obtenus au chapitre 5, tout en les compacealat treorieétudiee peccdemment (chapitres 3 et 4). Nous
terminons enfin pagénoncer les perspectives eépenter les autres applications possibles de la technique
héliosismiquettudie.

7.1 Conclusions

De notreétude des temps de parcours des onddi®$ismiques, il ressort plusieurs constatations,

notamment :

— En abordant I'aspect technique de lattmode kliosismique locale dans le chapitre 5, on a #ilis
des images Doppler de deux joéss diferentes correspondaaties griodes diferentes de I'ac-
tivité solaire (voir Fig.(5.5) ). Les imagésant sous forme de cube de dées "data cube”, elles
nous ont permis :

1. De tirer et d'observer "les fameuses” oscillations de 5 min (voir Fig.(5.7)),am remarque
d’ailleurs que I'amplitude de la transfoéa de Fourier du signal de la jo@mactive est plus
importante de celle qui I'est moins.

2. Une fois traiees ("remapping”, "tracking”), d’aboutir via une FFT 3D aux "ring diagrams”
ainsi qu'aux diagrammesk™ v” (voir Fig.(5.14-5.18)), qui illustrent assez bien les modes
d’'oscillations obser&s du Soleil.
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Ces Esultatsétant satisfaisants comg@aa ceux obtenus par d'autres chercheurs, ils nous per-
mettent d’attester la fiabiétdes deux&ries d’images utiliges.

— Une fois nos deux cubes de dées traiés et filtés, nous avons appligusur ces derniers laébrie
préccdemmengtudie (chapitre 4), wnous avons cogtée differentes mesures de poiatka surface
solaire, pour diféerentes distances angulaires et pouredéhtes latitudes, dans un sens temporel
puis dans l'autre, reliant ainsi les temps de parcours des ondes voyageant dans le sens du courant
et a contre courant aux distances parcourues, ainsi qu'on peut le constater sur "les diagrammes
temps-distance” (Fig.(5.26-5.28)). Ces derniers y ont &amm allure i.e. pour les deux cycles
d’activité, cela indique que quelleque soit larjpde d’activié solaire, le type de propagation des
ondes reste le &me. Sans oublier que, plus nous éterons de dorées, meilleurs seront les
résultats obtenus.

— Les resultats cogles obtenus, et comme soul@aans le chapitre 4, peuvegtre approxirgs
par fonction d’'onde Gaussienne nonéairea cing pararatres (fonction Gabor). L'un des plus
importants paragtres de cette demie n’est autre que le temps de phase "ten@ges$ de par-
cours des ondes”, qui nous permet d’aboatia difference et moyenne des temps de parcours des
ondes voyageant contre et dans le sens du coditaitrmean Ces derniers renferment deépreux
renseignements sur l'iatieur du Soleil, a le premier §T) nous renseigne sur la dynamique so-
laire via la vitesse degcoulements du milieu parcouru et le secongL{y nous informe sur la
structure interne du Soleil via la vitesse du son dans le milieu travErs comparaison avec les
résultats obtenus par d’autres chercheurs, esgltats sont jugs satisfaisants, et ce pour les deux
journées. La moyenne deés des latitudes traitesétant presque nulleéinontre que I'’hypothse
de la conservation de masse est reggmdDeS nean(Voir Fig.(5.39)) nous pouvons avoir unecil
sur la rotation du soled différentes latitudes. De plus, nous avons pdudre que, pour un éme
nombre de donges traiées, et pour un Bme taux de dorées exploitables, lmearq Tneant d’'une
période active doit toujourétre infrieura celui de la priode moins active (voir section (5.10)).

Pour de plus fines conclusions sur legipns traiges, et afin de remonter aux prages dynamiques

et physiques du milieu, on n’a d’'autre choix, que d'inverser rissiltats dedt et Tmean Obtenus. Le
chapitre 6 illustre bBvement de quelle masme y parvenir dans le cas des préfgs dynamiques, via
ot par la néthode des moindres cas et en se basant principalement suralpsiori. Cetteétude aété
faite theoriquement, car faute de temps, I'inversion desttatsa elle seule peut faire I'objet d’un sujet
de doctorat.

7.2 Perspectives

La technique Bliosisimique "Temps-Distance”, comme on peut le constater, fait apphisieurs
disciplines et scialites telles que les matmatiques, I'informatique, I'astronomie et la physique. Ses
applicationsa I'héliosismologie, ainsi que les outil€cessairea leur galisation sont, par coaquent,
variés et multiples :

— Les principales taories de I'teliosismologie "temps-distance” trais dans le chapitre 4 se basent

surtout, et comme on a pu le constater, sur certaines approximations etdsgmtsans les quelles
on se retrouverait avec de longues et complé&msations. anmoins, unétude tleorique plus
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pousg&e, incluant directement I'effet de I'advection et du champ ratigne et amenard une
relation de dispersion solaire plus comig, peut faire I'objet de futurs travaux.

— Afin de mieux métriser tous les tenants et aboutissants de n@tnde, il serait souhaitable de
réaliser nous @me les programmes de traitement des @esrbrutes, entre autres, "le remapping”,
"le tracking” et le filtrage ; un meilleur filtrage, par exemple, tel qu’ié propog par Giles en
1999 [41], peuitre élabok et appligé. Les programmes de filtrage et de "trackiggpiéesent,
sont relativement simplasréaliser, compdsa celui du "remapping”.

Le programme nous permettant d’obtenir le diagramke V" et le "ring diagram”, quant lui,

peut faire I'objet de quelques d@tiorations. En effet, une augmentation dedaaiution spatiale

et temporelle nous aicke obtenir desésultats proches de ceux obtenus paékeau GONG (voir
Fig.(5.19)) par exemple.

Le programme mettant en ceuvre la ébation peutetre aussi modi@ ou élabog pour des dis-

tances angulairesplus larges, obtenant ainsi de larges diagrammes "temps-distance” (voir Fig.(5.29)).
Comme on peut aussi adopter cénme programme afin étudier la sensibilé des temps de par-

coursa la longitude, ou tout bonnement, faire des elations circulaires autour d’un point central,

ne privilegiant de ce fait aucune direction de propagation.

— De futurs travaux peuvent porter sur I'inversion des temps de parcours, en peaufinant la tech-
nique illustée dans le chapitre 6 (technique des moindre€sgrou en utilisant une autre ("the
multi-channel deconvolution” [54]), ou bien encore en comparant les deux, ceé&fiifait tout
recemment par Junwei Zhao en 2004 lors de éadlde doctorat [54]. Etude des "Kernels” est
tout aussi riche, elle petire I'objet de futures investigations, obtenant de ce fait, notre propre
tabulation des "kernels”. Etude seule de ces derniersta l'objet des tkses de doctorat de A.C.
Birch en 2002 [4] et de L. Gizon en 2003 [44]. Linversion des daesqui nous permet de re-
trouver les vitesses d’Alfven via le mebk qui tient en compte des effets du champ négigoe
(voir section (4.3)) est &s fastidieuse. Les chercheurs qui concentrent tous leurs efatessus
arriventa certains&sultats via certaing priori tres sg@cifiques.

— Comme on peut le constater, la techniqééidsismique locale "temps-distances” esfstriche et
peutétre utili€e afin de @voiler plusieurs aspects du soleil :

1. De Tmean,par exemple et tel que vuguedemment, on peut remonter par inversion aux vi-
tesses du soa differentes profondeurs au soleil, collectant ainsi plusieurs informations sur
la physique solaire, telles que : la composition chimique, la deesita temprature du mi-
lieu traver&. Comme on peut aussi, en corgsaht le moéle incluant les effets des champs
magretiques, tracer les cartes des flux métigues en surface et en profondeur.

2. De &t et en remontant aux vitessesedoulement en surface et en profondeur, on peut
déeduire : 'aspect descoulements autour et dans les taches solaires, la rotation dzsliés
couches du Soleih differentes profondeurs, la circulation des flux dans la zone convec-
tive, ainsi que I'aspect des super granuek surface du Soleil, rien qu’en observant les
écoulements qui yagnent.

— Comme on peut aussi utiliser cette technique pour observer les variations detrdiaolaire via
la méthode "temps-distancel multi rebonds. Cette technique est actuellement en coatsd#
et d'utilisation par A. Serebryanskiy, chercheur @asgau GONG.



Annexe A

Rappels

A.1 Vitesse de groupe et vitesse de phase

?phase
|

FIG. A.1 — ON PEUT CEFINIR DEUX VITESSES pour une impulsion quelconque de longueur d’onde finie.
La vitesse de phasest celle de la propagation des oscillations de I'onde proprementditdtesse de groupe

est celle de la propagation de I'enveloppe de I'impulsion, que I'on peut medyrartir du é&placement de son
maximum.

A.2 Advection

On appelle advection tout mouvement horizontal d’un fluide.

A.3 La Corr éelation

La fonction de coslation ou bien la CCF (the cross correlation function) Ette cefinie comme
étant la moyenne de tous legatsa I'équilibre entre deux positions spatio-temporedés’,t) etA(T,t')
de la grandeuA, avec la position spatiale ici en coord@as sphriques :

==y = e\ te T a k=
c(r,t,r't)= A(r tHA*(T,t)dt (A.1)
0
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Avec A* le complexe conjugeideA.

¢(T,t, T, t') est appdt spectre de puissance ou bien dénsjtectrale d&\( T ,t).

Avec:t' =t+ At etr = T +AT.

On cefinit aussi la fonction d’auto cdltation, (the auto-correlation function) comme la moyenne de
tous lesttatsa I'équilibre entre deux positions spatialsSr’,t) et A(T”,t) de la grandeuA :

= Foo N
c(T,r' 1) :/ A(r' HA (T t)dt (A.2)
0

A.3.1 Théoreme de Weinner-Khintchine :

Ce theome stipule que le spectre de puissance et la fonction daui@atoyn sont simplement
reliés par la transforée de Fourier.
En effet, et en supposant que notre grand&ur ,t) découle de la transforée de Fourier d’'une autre

grandeur(T’,w) :
— 1 e — joot — e — — it
AT t) = Er/ a(T,w)exg” dw & a(r,w) = A(T t)exp '“ dt (A.3)
o 0
Le theoeme dit que :
PO A 1 [/t = — ;
c(rt,rt) = 51/ a(r',wa’ (r,w)exp“ dw (A.4)

Et ceh veut juste dire que la cdlation dans le domaine du temps egtiivalentea la corélation de
la tarnsformation inverse de Fourier dans le domaine des phases :

1) = A(r' A (T t)dt a(r

= N oo 1 +o0 —,> N .
r - ET/ ,w)a* (T, w) exp dw (A.5)
0 —o00

Et ce tleoeme nous sera d’'une grande uéltans cette #se.

A.4 Transformeée de Fourier

A.4.1 Definition mathématique

Pour une fonction temporelBevaleurs complexe§(t) on peut associer par la transfazende Fourier
une fonctiorF (v) a valeurs complexes, que I'on appelle spectré(dget qui contient le poids de chacune
des féquences dans la fonction initiale.

F(v) = /_ i f(t)e 2™ (A.6)

Bien que les deux fonctions soient toutes les deux @mennature, &finies deR dansC, il est
de coutume en physique de les noter avec des variablésetites pour noter la nature @ifente des
guantiés co@es (ici temps et dyuences) qui sont appelsr éciproquesl’'une de I'autre.

Sur cette transforge s’applique ta linéarité, I'inversibilit &, I'egalite de Perseval, la rivéeainsi
guele théoreme de la convolution
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A.4.2 Transformée de Fourier nunerigue

Toutes les consg&fations du paragraphegeedant concernent des fonctions n@ttatiques conti-
nues ddrk dansC. Bienévidemment, la transforee de Fourier telle gu’elle est utiéie dans un ordinateur
pos®de une éfinition nunerique diferente de celle dedquation (A.6).

La transfornee de Fourier nuérique (Digital Fourier Transform (DFT) en anglais) pads la
définition suivante : pour laésie (den donrées)X;, transfornée de la ériex, on a :

X == 3 xep (A7)

Ou wy, est la racine complexe éme de l'unié : wn = exp(Z‘T”).
La DFT posede des propeies touta fait équivalentes: la transforree de Fourier @senge plus
haut. En particulier :
— C’est une opration lireaire, eta ce titre, peut se repsenter sous forme matricielleement de
la matrice de la DF'étantooﬁjk.
— La matrice est caée, les vecteurX; etx, sont de néme longeur.
— C’est une opration inversible, la matrice inverse a p@lérmentquk.

A43 LaFFT

L'opération de la DFT, telle qu’elle estgsenée dans Bquation (A.7) demande opérations pour
calculer la valeur d’'un des points du spectre, le temps de calcul complet du spectre doit donc prendre
I'ordre den?, c’esta dire un temps rapidement prohibitif (abusif) pourtegands. Par chance, il existe
un algorithme exemement astucieux (I'algorithme du papillon) qui permetéthiire I'ordre du temps
de calculanlog(n), c’esta dire un temps beaucoup plus court. Lifplentation de cet algorithme ce
fait dans la DFT rapide (Fast Fourier Transform : FFT en anglais). Cependant I'algorithme du papillon
nécessite que le nombre de points defaesdes donees soiegala une puissance de 2.

A.4.4 LaFT aN dimensions

Quand on fait une eXgience de 2D ou de 3D, il faut biefirsappliquer une transforee de Fourier
a 2 ou 3dimensions.

Mathématiquement, la transfoée de Fourier seagéralise tés naturellement aux fonctions de plu-
sieurs variables dBN dansC (ici, un exemple en 3D) :

F(Vl,Vz,V3) = ///R3 f(tl,tz,t3)e_ZiT[(Vlt1+V2t2+V3t3)dt]_dtzdtg (A8)

Et s’exprime tout naturellement ni@mquement :

111 n-1p-19-1

Xijk = === X KTz gy il A.9
Ik qpm;m;m;o AT (8.9)
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A.5 Remarques importantes

— La loi de Duvall €qua.(3.60)) et la formule du principe de Fernégiua.(4.107)) &coulent toutes
deux du @veloppement deéquation (3.50), par la @thode WKB [25].

— Les programmes auxquels j'ai contrébdans cette #se (sur matlab),&sb I'obtention des doraes
(dopplerogrammes) e@¥rier 2005, sont :

1. le programme du diagramnke- v et du "ring diagram” (Fig.(5.14-5.18)).

2. Le programme des approximations des pares de la fonction de Gabor qui nhous permet
de retrouver le temps de parcours des ondes (Fig.(5.31-5.34) et Fig.(5.38-5.46)).

3. Le diagramme temps-distance (voir Fig.(5.26-28)).
4. Le programme des cartes de puissance "power maps” (voir Fig.(5.12) et Fig.(5.22)).

5. Le programme qui nous permet de retrouver les oscillations de 5 min directement des images
Doppler (voir Fig.(5.7)).

6. Ainsi que quelques essais de programmations sur le tracking, et le calcul de la CCF, avant
I'obtention des deux programmes ; remapping-tracking et filtrage-calcul de la CCF, qui ont
été fournis par le@seau GONG en mars 2005.

— L'approximation des dorges dameande la latitude 195 pixel -voir Fig.(5.37)-, et d@ear Tmean
de toutes les latitudes -voir Fig.(5.48)-, pdue 5° a 10°, par un polydme d’ordre 3, &t faite
via le logiciel " Origin .

— Les dones peuvengtre aussi traites par le logiciel IRAF/GRASP sous linux, ce quéta fait,
mais cela n’a Blas pas aboud des esultats concluants.

— Cette these &te enterementedigee par Latex, logiciel qui peétre utili€ ou bien sous windows
via winedit, ou bien directement sous linux.



Annexe B

Reseau GONG

Le but de conception desealétant I'acquisition de dor@es presque ininterrompues, pendant trois
ans au minimum, Quinze emplacementséatiints regFsentant les six oréite examigs avec de petits
moniteurs automatiques solaires. Les emplacements qui constituéaeurGONG sont :

Mauna Loa

Carrn Tolala

FIG. B.1 —Le réseau GONG@ travers le monde [40].

1. L'Observatoire solaire de Big Bear : (BBSO) qui est sita sur une petitde pres du rivage du nord
du lac bigbear dans les montagnes de San Bernardino en Califoenidionalea 120 kilonetres
de Los Angeles Est-Nord-est.

2. L'Observatoire solaire de Learmonth : (LSO) qui est sité a une altitude de 10 m sur le rivage
occidental du Golf d’Exmouth sur le cap occidental du nord de I'Australie.

3. L'Observatoire solaire d’'Udaipur : (USO) qui est sitaa une altitude de 750 m dans urégion
de montagne semi-aride de I'lnde occidentaleyi-chemin entre Delhi et Bombay.

4. L'Observatorio del Teide : Cet emplacement d’Instituto Astrofisica de Canarias (IAC) esésitu
prés d’lzdiaa une altitude de 2398m suflé de Tenerife, dans lékes Canaries.
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5. I’'Observatoire de Cerro Tololo Interamerican : est sit@e a environ 500 kilomtres au nord de
Santiago (Chiliya environ 70 kilorétresa I'est de La Serena, une altitude de 2200é&tres.

6. L'Observatoire de Mauna Loa : (MLSO) qui est sité a une altitude de 3353m sur un gisement
de lave sur le flanc nord-ouest du Mauna Loa sile t'Hawd.

Le rendement mesérdu €seau lors de I'endite d’emplacement dieseaugtait sugrieura 93%.
Les donrees courantes eéelles sont autour de 87%. C’est moins que le rendement cBémagiem-
placement, parce que des éris plus rigoureux oéte employs pour un meilleuéchantillonage des
donrées, en plus des visites semi annuelles d’entretiengnmtif de chaque site quéduisent le rende-
ment des instruments pendant environ dix jours par visite.

Il'y a actuellement 130 diffrents membres de GONG, de &ablissements défents et 20 nations,
qui sont organiss dans deséquipes de recherche traitant des peotks scientifiques 8pifiques. Elles
sont en activié dans la dfinition des possibilés du systme aussi bien que dans levgloppement des
outils pour I'analyse dessultats. Les scientifiques participant ontescaux archives des daees, aux
logiciels et aux programmes de traitement et d’analyse.dpaiement des instruments de chamgiéa
accompli au ébut octobre 1995. L'acquisition de ddres a accompli les trois ans dérations et ac-
tuellement, le projet compte continuer d’actionner@saau pour le reste du cycle solaire.

Le DMAC ( Data Management and Analysis Center) et le DSDS (Data Storage and Distribution
System) du &seau GONG sont les deux organismes qui sont ékadlg collecter les dogas, de les
traiter et les distribuer.

Toutes les donees duéseau GONG sont disponibles sur leur site officiel [40], sauf pour les "merged
data” qui ne sont disponibles que depuis le 12/08/2005 sutlearsite.
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