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8.1 Synthèse des r´esultats obtenus . . . . .. . . . . . . . . . . . . . . . . . 205
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8.1.3 Complémentarité des différentes approches observationnelles . . 206
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Chapitre 1

Introduction

Même si l’activité magnétique du Soleil est modeste compar´eeà celle de nombreuses
autresétoiles, elle peut ˆetreétudiée avec pr´ecision grâceà la relative proximit´e du Soleil.
Dans ce travail, je me suis int´eress´eeà l’activité magnétique solaire en adoptant plusieurs
approches observationnelles compl´ementaires. J’ai plus particuli`erement ´etudié la dy-
namique des traceurs magn´etiques et leur distribution spatiale, ainsi que les variations des
conditions physiques au cours du cycle solaire.

Je présente tout d’abord le contexte scientifique de cette ´etude. Je d´ecris brièvement
certaines manifestations observationnelles de l’activit´e magnétique solaire, ainsi que les
mouvements de mati`ere. Je passe ensuite aux processus physiques en jeu dans ces ph´eno-
mènes, puis `a la description des m´ethodes observationnelles utilis´ees dans la suite de ce
travail. J’introduis ensuite les travaux que j’ai entrepris dans ce contexte.

1.1 Contexte scientifique

1.1.1 Manifestations de l’activit́e solaire

La surface du Soleil est loin d’ˆetre homog`ene. Des structures plus brillantes ou plus
sombres que la moyenne y ´evoluent de jour en jour. Ainsi, lestachessolaires ont ´eté
observées par les Chinois il y a plus de 2000 ans, avant d’ˆetre redécouvertes au d´ebut
du XVII e siècle par plusieurs observateurs (Galil´ee, Scheiner, etc.). Elles ont ´eté les
premières manifestations connues de l’activit é solaire. Nous verrons plus loin que le
champ magn´etique a un rˆole crucial dans cette activit´e. Plus tard, d’autres manifes-
tations de l’activité solaire ont ´egalement ´eté détectées, lesfacules, les protub´erances
(découvertes `a l’occasion d’une ´eclipse de Soleil) et les ´eruptions.

Dans ce travail, je me suis plus particuli`erement int´eress´ee aux taches et aux facules,
ainsi qu’à la variabilité de l’activité solaire.

Taches et facules

Les taches sont des structures sombres dont la taille atteint plusieurs dizaines de mil-
liers de kilomètres. Leur dur´ee de vie est de l’ordre de quelques jours `a quelques semaines
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pour les plus grosses. Le champ magn´etique dans les taches au niveau de la photosph`ere
atteint plusieurs milliers de gauss. Les taches solaires sont observ´ees aux basses latitudes
uniquement (inf´erieures `a 40 degr´es).

Les taches apparaissent le plus souvent dans desr égions activesplus larges, form´ees
essentiellement des facules. Celles-ci sont de grandes structures brillantes, dont la taille
atteint plusieurs centaines de milliers de kilom`etres et dont la dur´ee de vie est bien plus
longue, de l’ordre de plusieurs mois. Le champ magn´etique y est ´egalement important
(supérieurà un millier de gauss), mais il est g´enéralement plus faible que dans les taches.
Comme les taches, elles sont surtout situ´ees aux basses latitudes, surtout les plus grandes
régions actives. Il est cependant possible d’observer des facules polaires. Les facules sont
formées de petites structures (non r´esolues). Elles sont donc des traceurs id´eaux pour
observer le comportement de ces structures dans leur environnement turbulent (quand
celles-ci sont suffisamment stables). Je m’int´eresserai tout particuli`erement aux facules
dans les chapitres 2 et 3.

D’autres structures sont ´egalement pr´esentes, ce sont lespoints brillants du r éseau
chromosph́erique, visibles en dehors des r´egions actives (Muller 1985). Ces points bril-
lants ont une taille inf´erieureà 1�� (environ 730 km au centre du disque). De mˆeme que les
petites structures constituant les facules, ils sont imbriqu´es dans le r´eseau de cellules de
granulation (voir section 1.1.2), c’est-`a-dire qu’ils sont surtout pr´esents entre les granules.

La variabilit é de l’activité solaire

Les structures magn´etiques observ´ees sur le disque solaire pr´esentent des variations
sur de courtes ´echelles de temps (du jour `a quelques mois), `a cause de leur dur´ee de vie
limit ée et de la rotation solaire. Leur ´etude statistique r´evèleégalement des variations sur
deséchelles de temps bien plus longues. Par exemple, les taches, traceurs magn´etiques
les plus observ´es, ont permis de d´etecter un cycle solaire d’environ 11 ans. Ce cycle
correspond `a un cycle magn´etique deux fois plus long, qui comprend un renversement de
polarité global.

Le nombre de WolfR � k�10g� t� (avecg le nombre de groupes de taches,t le
nombre de taches etk un facteur correctif) constitue une mesure de l’activit´e solaire.
Observé de fac¸on systématique depuis 300 ans, il pr´esente depuis 1700 une variation
cyclique nette (figure 1.1), dont la “p´eriode” est comprise entre 9 et 14 ann´ees. Une autre
période est souvent mentionn´ee, d’environ 80 ans : c’est ce qu’on appelle le cycle de
Gleissberg. Cependant, les observations ne permettent d’observer que trois p´eriodes de
ce cycle. Entre 1645 et 1715 environ, tr`es peu de taches ont pu ˆetre observ´ees (figure 1.1)
: c’est le minimum de Maunder.

Comme les taches sont plus sombres que leur environnement, on peut supposer qu’elle
contribuentà une diminution de l’´eclairement solaire, tandis que les facules et les points
brillants du réseau contribuent `a une augmentation de cet ´eclairement. Les variations
résultantes de celui-ci se produisent sur diverses ´echelles de temps (allant du jour `a
quelques ann´ees au moins). Ce probl`eme sera abord´e au chapitre 6.
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Figure 1.1 : Nombre de Wolf depuis les premi`eres observations de taches `a l’aide
d’instruments (tiré de Foukal 1989).
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Figure 1.2 : Diagramme papillon des taches. On remarque le d´eplacement de l’onde vers
l’ équateur (il ne s’agit pas d’un mouvement propre des taches, seulement un d´eplacement
de leur latitude d’apparition) (tir´e de Phillips 1992).

La courte dur´ee des observations de taches pose des probl`emes pour l’analyse rigou-
reuse de l’activit´e solaire : celle-ci n’est en fait pas p´eriodique, ni mˆeme quasi-p´eriodique,
mais plus probablement chaotique. Or, de longues s´eries de donn´ees sont n´ecessaires
pour étudier ce type de ph´enomène,à cause de la sensibilit´e aux conditions initiales des
systèmes chaotiques.

Si l’on considère la distribution en latitude des taches au cours du cycle solaire, on
observe qu’elles apparaissent aux moyennes latitudes en d´ebut de cycle (vers 30 ou 40
degrés). Puis, au fur et `a mesure que le cycle avance, les taches naissent `a des latitudes
beaucoup plus basses. Le trac´e des latitudes des taches en fonction du temps constitue ce
qu’on appelle le “diagramme papillon” ou diagramme de Maunder (figure 1.2).

D’autres traceurs refl`etent une variabilit´e plus ou moins en phase avec les taches (il y a
parfois des d´ephasages de l’ordre de l’ann´ee entre deux ph´enomènes), et sont couramment
utilisés :

� divers comptages (nombre d’´eruptions, aires des r´egions actives, nombre de fila-
ments, etc.) ;

� l’intensité à certaines longueurs d’onde (flux de la raie Ca II K et flux radio `a
10.7 cm) ;

� le rapport coeur/aile de la raie Mg II `a 280 nm ;
� le flux ultraviolet (UV) ;
� le nombre de points brillants du r´eseau chromosph´erique par unit´e de surface (quand

l’activit é diminue, il augmente d’un facteur 3, d’apr`es Muller & Roudier 1984).

Il existe des ph´enomènes qui ne d´ependent a priori pas directement de l’activit´e magné-
tique, mais qui pr´esentent ´egalement des variations approximativement en phase avec le
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cycle magn´etique :
� l’ éclairement solaire ;
� les fréquences des modes acoustiques ;
� peut-être le diam`etre solaire, dont la variation pr´esente ´egalement une p´eriode de

l’ordre de 3 ans (Laclare et al. 1996) ;
� peut-être le flux de neutrinos (Davis 1996).

Les traceurs magn´etiquesétudiés dans ce travail sont les facules et les taches, ainsi que
les points brillants du r´eseau. Je m’int´eresserai ´egalement aux variations de l’´eclairement
solaire et aux modes acoustiques.

1.1.2 Mouvements de matìere

La rotation diff érentielle

Le mouvement des structures magn´etiquesà la surface du Soleil nous renseigne sur sa
rotation. Cette interpr´etation repose sur l’hypoth`ese que les mouvements des structures
magnétiques et du plasma peu magn´etisé sont liés. Ce sont les taches qui, les premi`eres,
ont permis de mettre en ´evidence la rotation du Soleil. Il s’est alors av´eré que cette
rotation n’était pas rigide. L’´equateur tourne en effet plus rapidement (p´eriode de 27 jours
environ) que les pˆoles, avec une diff´erence est de l’ordre de 40%. Je reviendrai plus en
détail sur la rotation diff´erentielle dans le chapitre 2.

La convection

Outre la rotation `a grande ´echelle, les observations de la surface du Soleil montrent
toute une s´erie de cellules de convection de tailles caract´eristiques différentes :

� la granulation, dont la taille typique des cellules est de 1500 km et la dur´ee de vie
quelques minutes ;

� la mésogranulation, dont les cellules ont des tailles d’environ 8000 km, et qui durent
quelques heures ;

� la supergranulation, avec des tailles typiques des cellules de 30 000 km et une dur´ee
de vie de l’ordre de 24 heures.

1.1.3 Processus physiques

Je présente ici quelques processus physiques qu’il est important d’avoir `a l’esprit pour
la suite de cette pr´esentation.

Le transport de l’ énergie dans le Soleil

L’int érieur du Soleil se partage en trois zones (d’´epaisseurs ´equivalentes), dont deux
sont caract´erisées par le processus de transport de l’´energie :



6 CHAPITRE 1. INTRODUCTION

(1) le coeur, où est produite l’énergie dont a besoin le Soleil pour ne pas s’effondrer
sur lui-même sous l’effet de la gravit´e. Cetteénergie est produite par des r´eactions ther-
monucléaires, qui d´egagent photons et neutrinos. Les neutrinos sortent du Soleil pra-
tiquement sans interactions, tandis que les photons subissent de nombreuses collisions et
mettent plusieurs centaines de milliers d’ann´ees pour arriver `a la surface.

(2) lazone radiative, où l’ énergie est transmise par radiation (essentiellement des col-
lisions électron-photon). La transition avec la zone pr´ecédente est simplement l’endroit
où les réactions thermonucl´eaires s’arrˆetent. Il est probable que la rotation de cette zone
soit rigide, mais l’héliosismologie ne permet pas encore de d´etermination observation-
nelle assez pr´ecise.

(3) la zone convective, où l’ énergie est transmise par mouvements de mati`ere. Cette
convection est essentiellement turbulente. Des cellules de convection `a grande ´echelle
sontégalement visibles en surface.

La turbulence

La turbulence est omnipr´esente dans le Soleil. Ceci signifie que les diff´erentes ´echelles
sont liées par suite de la cascade classique d’´energie des grandes ´echelles vers les petites
(ou de la cascade inverse). Le nombre de Reynolds, qui caract´erise cette turbulence, est
supérieurà 108. Les différents processus se produisant `a l’intérieur du Soleil sont donc en
régime turbulent (c’est le cas de la convection, mais ´egalement de la g´enération des ondes
acoustiques, du transport de moment cin´etique, de l’amplification du champ magn´etique,
etc.).

Il est impossible de reproduire un tel fluide en laboratoire et il est ´egalement tr`es
difficile d’en effectuer des mod´elisations num´eriques. Ceci montre toute l’importance
qu’il y a à observer ce milieu particulier avec une excellente r´esolution spatiale.

La notion de tubes de flux

Les tubes de flux sont desconcentrations de champ magn´etique. Les mod`eles de
tubes de flux sont `a la base des mod`eles de taches et de facules.

Le champ magn´etique est suffisamment important dans le tube pour dominer les effets
dynamiques et thermiques. La convection dans les r´egionsà fort champ magn´etique va
par exemple ˆetre inhibée. Par ailleurs, dans les tubes de flux magn´etique, la densit´e est
plus faible par suite de l’´equilibre des pressions en pr´esence de champ magn´etique. Par
suite, le niveauτ � 1 est plus bas dans les taches que pour le Soleil calme (`a une longueur
d’onde donn´ee). On observe donc `a une profondeur g´eométrique plus basse de quelques
centaines de kilom`etres : c’est la d´epression de Wilson. La pression `a l’extérieur du tube
diminue quand on s’´elève dans l’atmosph`ere solaire, et les tubes s’´elargissent (leur forme
dépend du profil de pression `a l’extérieur).

La question de la diff´erence d’intensit´e entre les taches et les facules n’est toujours
pas résolue. L’explication repose sˆurement sur la diff´erence de taille des tubes de flux
les constituant, les facules ´etant constitu´ees de tubes beaucoup plus fins que les taches.
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La convection moins efficace entraˆınerait ainsi une temp´erature moins ´elevée dans ces
dernières. Par contre, le chauffage des tubes fins pourrait ˆetre dû auxéchanges thermiques
plus faciles avec l’ext´erieur des tubes.

Le mécanisme dynamo

La théorie du champ moyen : le cycle solaire

La théorie actuellement invoqu´ee pour expliquer l’origine de l’activit´e magnétique
solaire, en particulier le “diagramme papillon”, est la th´eorie de la dynamo dans le cadre
du champ moyen. Je d´etaillerai davantage les fondements de cette th´eorie au chapitre 7
et n’en présente ici que les id´ees maˆıtresses. Dans cette th´eorie, le champ polo¨ıdal, sous
l’action d’un gradient radial de rotation, est transform´e en champ toro¨ıdal. Il est probable
que le processus se d´eroule dans la r´egion d’overshooting (juste en dessous de la zone
convective) et non pas dans la zone convective. En effet, d’apr`es les observations ef-
fectuées en h´eliosismologie, le gradient radial de la rotation serait nul dans la plus grande
partie de la zone convective. La question de la localisation de ce processus n’a cependant
toujours pas de r´eponse claire. Ce champ toro¨ıdal donne naissance entre autres aux taches
solaires : sous l’action des mouvements turbulents, des concentrations de champ se for-
ment et les tubes de flux ainsi form´es, moins denses, remontent `a la surface sous l’effet
de la pouss´ee d’Archimède. La th´eorie de la dynamo dans le cadre du champ moyen ne
s’intéresse pas directement `a la formation des taches individuellement, mais plutˆot à la
formation du champ toro¨ıdal qui està l’origine des taches. Ce champ toro¨ıdal est ensuite
transformé à nouveau en champ polo¨ıdal, sous l’action de l’“effetα” (li é à l’hélicité du
fluide), mais avec un signe oppos´e à celui de d´epart.

Cependant, comme on le verra au chapitre 7, cette th´eorie rencontre encore beau-
coup de difficultés pour produire des mod`eles compl`etement coh´erents. Une difficult´e
majeure, qui nous int´eresse particuli`erement dans ce travail, est la prise en compte des
non-linéarités. En effet, les ´equations r´egissant le champ magn´etique et le mouvement
de la matière sontcouplées. En cons´equence, le champ magn´etique formé grâce aux
mouvements a un effet r´etroactif sur ceux-ci. Les premiers traitements des ´equations con-
sidéraient un champ de vitesse fixe, ce qui n’est pas r´ealiste (il ne suffit pas de s’int´eresser
aux taux de croissance des solutions des ´equations r´egissant l’évolution du champ magn´e-
tique, il faut aussi ´etudier leur saturation : le champ observ´e est fini !). Au cours des 15
dernières ann´ees, des non-lin´earités ontété introduites dans les mod`eles de mani`ere em-
pirique : des diagnostics observationnels sont alors n´ecessaires pour aider `a la compréhension
de ces non-lin´earités, qui traduisent les couplages entre champ de vitesse et champ magn´etique.

La dynamo turbulente

Il existe également un autre type de dynamo, qui engendre un champ magn´etique
turbulentà petiteéchelle (et non pas une onde `a grande ´echelle telle que celle mod´elisant
le diagramme papillon). Celle-ci se produirait essentiellement dans la zone convective, et
produirait surtout des champs magn´etiques faibles, diffus et `a petiteéchelle (voir chapitre
4). On s’attend `a ce que ce champ ne pr´esente pas de variation avec le cycle solaire de 11
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(ou 22) ans.

1.1.4 Quelques ḿethodes d’observations priviĺegíees

Je présente maintenant plusieurs m´ethodes d’observations privil´egiées des couches
proches de la surface solaire (l’observation du flux lumineux `a l’aide d’un spectroh´elio-
gramme, et la mesure du champ magn´etique), ainsi que de l’int´erieur du Soleil (l’héliosismologie).

Les spectroh́eliogrammes

L’ intensitédans les taches est plus faible que celle de la photosph`ere calme, alors que
les facules sont plus brillantes, au moins dans certaines longueurs d’onde. Je d´ecris ici
le cas de la raie du calcium Ca II K (λ � 3933�7 Å), qui nous intéresse par la suite. Les
images utilisées dans plusieurs des chapitres suivants (chapitres 2, 3, et 6) sont en effet
les spectroh´eliogrammes K1v et K3 réalisésà Meudon dans la raie Ca II K (figures 1.3 et
1.4).

Cette raie en absorption est tr`es large (figure 1.5). Au centre de cette raie, se superpose
une raie en ´emission dans les r´egions actives (les facules sont plus chaudes que le milieu
environnant).

L’opacité augmente vers le centre de la raie, donc la forme de la raie est repr´esentative
de la variation de temp´erature du corps noir avec l’altitude dans l’atmosph`ere solaire. On
observe `a l’altitude où la profondeur optiqueτ estégaleà 1, donc l’altitude observ´ee varie
avec la position dans la raie. Dans les ailes, loin du centre, on voit le mˆeme niveau que
celui observ´e dans le continu. Plus pr`es du centre de la raie, l’opacit´e augmente, et on
voit donc plus haut dans la photosph`ere.

Le point de premier minimum (dans les r´egions actives, voir figure 1.5) est appel´e
K1 et correspond au minimum de temp´erature. Les clich´es K1v (dans l’aile violette de la
raie) de Meudon sont en fait pris un peu plus loin du centre de la raie, `a 1,5Å: ceci permet
d’éviter d’observer l’intensit´e émise dans la raie en ´emission, du fait de la bande passante
du spectroh´eliographe. Des tests ont montr´e que ces images se situent tr`es peu en dessous
du minimum de temp´erature. Ces spectroh´eliogrammes montrent les taches et les facules.

Quand on se rapproche encore du centre de la raie, l’´emission augmente consid´erable-
ment (l’absorption apparaˆıt réduite) et atteint un maximum appel´e K2. Au centre de la
raie, l’opacité devient très grande : on voit donc des r´egions dont la densit´e est très faible,
et leurémission est inf´erieureà celle qu’aurait une r´egionà la même temp´erature mais
en équilibre thermodynamique local. Les clich´es K3, pris au centre de la raie, montrent
les régions actives brillantes de la haute chromosph`ere, ainsi que les points brillants du
réseau chromosph´erique et les filaments sombres.

Le champ magńetique

Il estégalement possible de r´ealiser desmagnétogrammes, cartes du champ magn´etique
de la surface solaire, en utilisant l’effet Zeeman. Notons que seul un fort champ magn´etique
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Figure 1.3 : Spectroh´eliogramme K1v du 5 juin 1958 (Observatoire de Meudon).
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Figure 1.4 : Spectroh´eliogramme K3 du 5 juin 1958 (Observatoire de Meudon).
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Figure 1.5 : Spectre de la raie du calcium dans une zone calme et dans une r´egion active
(tiré de Foukal 1989).

permet d’observer une d´ecomposition des composantes Zeeman, surtout dans le domaine
visible, le plus utilisé. Ceci pose donc un probl`eme pour mesurer les champs magn´etiques
faibles. J’aborderai cette question au chapitre 4.

Le champ dans les taches est de l’ordre de plusieurs milliers de gauss. Il est l´egèrement
plus faible dans les facules, mais reste sup´erieurà 1 kG. L’analyse du champ magn´etique
d’une région active permet g´enéralement d’identifier deux parties : la partie avant (dans
le sens de la rotation) pr´esente une polarit´e oppos´eeà la partie arri`ere. Pour les taches,
on parle de taches de tˆete et de queue. Le sens des polarit´es est oppos´e dans les deux
hémisphères (règle presque toujours v´erifiée).

L’h éliosismologie

Une technique r´ecente et qui est utilis´ee depuis une dizaine d’ann´ees est l’h´eliosismo-
logie. Elle consiste `a observer les modes acoustiques r´esonants qui sont produits `a l’intérieur
du Soleil, par l’interm´ediaire des oscillations que ceux-ci produisent `a la surface solaire.
Elle permet ainsi de sonder de mani`ere directe les profondeurs du Soleil. Des donn´ees
obtenues `a l’aide de cette technique seront exploit´ees au chapitre 5.

Les modèles de structure interne reposent sur un certain nombre d’´equations de base :
équations de conservation de la masse, de conservation de la quantit´e de mouvement, de
conservation de l’´energie, une ´equation d’état et les ´equations r´egissant les ´equilibres
chimiques. Ces mod`eles ont une sym´etrie sphérique, bien qu’ils prennent parfois en
compte la rotation `a grande ´echelle. Les inhomog´enéitésà petiteéchelle sont rarement
étudiées car le traitement num´erique de la turbulence est d´elicat. Avant l’héliosismologie,
tous les mod`eles décrivant cette structure interne n’´etaient contraints que par les observa-
tions en surface (c’est-`a-dire au niveau de la photosph`ere), par exemple la luminosit´e, le
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rayon, la composition chimique, et bien sˆur la rotation différentielle. Ils peuvent main-
tenantêtre contraints par des observations de l’int´erieur du Soleil.

1.2 Le travail entrepris

L’ étude de l’activité solaire repose sur un certain nombre de questions sous-jacentes.
Tout d’abord se pose la question de la nature des r´egions actives, ainsi que de leur origine
et leurs extensions vers l’int´erieur du Soleil et vers la couronne. Ces r´egions actives
interagissent probablement avec leur environnement non magn´etisé. Quelle est la nature
de ces interactions, quelles sont les r´etroactions en jeu ?

J’ai mentionné que le Soleil n’´etait qu’uneétoile parmi d’autres, sa proximit´e per-
mettant d’en faire l’étude détaillée. Ceci est particuli`erement vrai pour ce qui concerne
l’activit é magnétique, et une ´etape n´ecessaire est de r´ealiser une ´etude conjointe du Soleil
avec celles des autres ´etoilesà activité magnétique.

Enfin, la proximité du Soleil de la Terre am`eneà se poser la question de l’interaction
entre l’activité solaire et notre plan`ete. Le Soleil a en effet une influence sur la Terre `a
plusieurs niveaux. Tout d’abord, son activit´e magnétique variable contrˆole les particules et
rayonnements de haute ´energie arrivant dans la magn´etosphère terrestre : cet aspect con-
cerne beaucoup les t´elécommunications et les satellites. Par ailleurs, l’´eclairement solaire
est un facteur d´eterminant du climat terrestre, et ses variations li´ees au cycle solaire pour-
raient avoir une influence non n´egligeable sur celui-ci, du moins durant certaines p´eriodes.

Dans ce contexte, je me suis pos´ee plusieurs questions, auxquelles j’ai tent´e d’apporter
des réponses :

� Quelle est ladynamique assocíeeà l’activit é magńetique ? En particulier, quelle
est la dynamique des tubes de flux constituant les facules ? Est-elle diff´erente de celle
des taches ? Contrairement aux taches, les facules ont ´eté peuétudiées dans le pass´e.
Ces derni`eres, constitu´ees de tubes de flux bien plus fins, ont probablement un comporte-
ment différent de celui des taches. Il est donc important de comparer les dynamiques des
diff érents traceurs. Cette analyse se place dans le contexte de la th´eorie de la dynamo.
Des non-linéarités entre champ magn´etique et mouvement doivent en effet apparaˆıtre, la
présence de champ magn´etique devant avoir une r´etroaction sur les mouvements `a grande
échelle. Il est ´egalement important d’´etudierà la fois la dynamique `a petite et `a grande
échelle, du fait du caract`ere turbulent des structures magn´etiques.

�Quelle est ladistribution du champ magnétiqueà la surfacesolaire ? De mani`ere
générale, la distribution de flux magn´etiqueà la surface est tr`es inhomog`ene, avec des
structures `a différentes ´echelles spatiales et temporelles. Il a ´egalement ´eté constat´e la per-
sistance de l’activit´e magnétique dans certaines zones pendant plusieurs rotations. Cette
distribution est liéeà l’origine des tubes de flux (processus de formation) et `a leur histoire
(processus de diffusion dans la zone convective et `a la surface). Sur ce dernier point, il
apparaˆıt que leur interaction avec les cellules convectives joue un rˆole important dans les
processus de diffusion des tubes de flux. La turbulence importante du milieu implique
d’effectuer conjointement des ´etudes locales et globales.

� Quelle est l’importance des diff́erentes composantes de l’activité magńetique
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? Les champs forts ont ´eté beaucoup ´etudiés, et le flux magn´etique correspondant est
considéré comme pr´epondérant. Mais quelle est l’amplitude du flux contenu dans les
champs faibles, qui semblent ˆetre omniprésents `a la surface ? Leur ´evolutionà long terme
doit également ˆetreétudiée, pour replacer ces observations dans le cadre de mod`eles de
dynamo.

� Quelle est lavariation des conditions physiques dans le Soleil au cours du cycle
? Cette question en sous-entend bien sˆur de nombreuses. Je m’int´eresse ici aux variations
des param`etres des modes acoustiques au cours du cycle. L’influence de la pr´esence des
régions actives sur l’interpr´etation de ces modes est essentielle.

Lors de ce travail, j’ai adopt´e plusieurs approches observationnelles compl´ementaires.
J’ai exploité des donn´ees anciennes (spectroh´eliogrammes effectu´esà Meudon), ainsi que
des donn´ees plus r´ecentes, `a la collecte desquelles j’ai particip´e au cours de plusieurs
campagnes d’observations.

Le chapitre 2 pr´esente une analyse de la dynamique `a grande ´echelle (rotation diff´eren-
tielle et circulation m´eridienne) et `a petiteéchelle (dispersion des vitesses) des facules `a
partir des spectroh´eliogrammes de Meudon. J’insiste sur les variations au cours du cycle,
ainsi que sur l’étude de la distribution de vitesse, aux niveaux photosph´erique et chromo-
sphérique. Les propri´etés de diffusion sont probablement li´eesà celles des cellules con-
vectives. L’analyse de diff´erentes ´echelles simultan´ement permet d’obtenir des r´esultats
nouveaux. Dans le chapitre 3, je m’int´eresse `a la distribution du champ magn´etique dans
les régions actives. A cette fin, j’ai men´e une analyse fractale des facules photosph´eriques.

J’étudie ensuite (chapitre 4) les champs magn´etiques faibles au sein du r´eseau, et
m’intéresse `a leur propriétés spatiales `a l’aide d’observations men´eesà Kitt Peak dans
l’infrarouge et le visible. Ces observations m’ont ´egalement permis d’´etudier le flux as-
socié à ces champs magn´etiques.

Un grand nombre de propri´etés de la surface solaire sont directement li´eeà la struc-
ture interne du Soleil. C’est le cas des caract´eristiques globales telle que la rotation, mais
aussi des inhomog´enéités telles que les structures magn´etiques ou les cellules de con-
vection. Il est donc important de comprendre ce qui se passe en profondeur. Un moyen
privil égié d’obtenir des informations sur l’int´erieur du Soleil est l’h´eliosismologie. Dans
le chapitre 5, je pr´esente une m´ethode nouvelle d’analyse de spectres d’oscillations so-
laires que j’ai développée afin d’obtenir des param`etres des modes acoustiques plus pr´ecis
que les m´ethodes utilis´ees habituellement.

L’activit é solaire pr´esente ´egalement des variations `a plus long terme que le cycle
de 11 ans. Ainsi, le chapitre 6 pr´esente une analyse des spectroh´eliogrammes dont
l’objectif est d’étudier la possibilit´e de reconstruire les variations de l’´eclairement solaire
au cours du XXe siècle. L’enjeu d’une telle ´etude est d’estimer la contribution solaire au
réchauffement climatique terrestre depuis le si`ecle dernier.

Enfin, dans le chapitre 7, je pr´esente une analyse asymptotique de mod`eles de dynamo,
afin d’obtenir des informations pour de futures simulations num´eriques efficaces.

Je finis par un bilan des r´eponses apport´ees, et conclus sur les questions soulev´ees et
les perspectives se situant dans le prolongement de ce travail.





Chapitre 2

La dynamique des facules

La rotation différentielle repr´esente la plus large ´echelle de mouvements organis´es
dans le Soleil. Elle a ´eté découverte par Carrington au cours des ann´ees 1860 grˆace aux
taches solaires, utilis´ees comme“traceurs” de la dynamique solaire. Grâce aux taches,
il est possible de reconstituer la rotation solaire depuis leXVII e siècle. La principale
hypothèse sous-jacente est que les structures magn´etiques (taches, facules, filaments) ont
des mouvements repr´esentatifs de ceux du plasma solaire peu magn´etisé (au niveau de la
photosph`ere par exemple). En r´ealité, les nombreuses observations r´ealiséesà l’aide de
ces différents traceurs fournissent des r´esultats différents. Les traceurs magn´etiques ne
tournent en effet pas `a la même vitesse que le plasma photosph´erique observ´e par effet
Doppler. C’est pourquoi il est important d’exploiter tous les traceurs disponibles. La
principale motivation qui conduit `a une analyse de la rotation diff´erentielle globale est
qu’elle constitue uningr édient essentiel de la dynamo solaire.

Des mouvements dans la direction m´eridienne ont ´egalement ´eté observ´es. Ils sont
cependant plus difficiles `a mettre en ´evidence, `a cause de leur faible amplitude. L’analyse
d’une grande quantit´e de donn´ees est donc encore plus importante que pour la rotation
diff érentielle, beaucoup plus facilement observable.

Malgré de nombreuses observations, la dynamique `a grande ´echelle reste mal ex-
pliquée. Par ailleurs, les mouvements aux diff´erentes ´echelles spatiales et temporelles
sont probablement tous li´es. C’est pourquoi il est n´ecessaire d’´etudier les diverses ´echelles
simultanément. L’analyse des traceurs magn´etiques peut en effet donner ´egalement acc`es
à leur dynamique `a petiteéchelle. Celle-ci est li´ee aux processus de g´enération du champ
magnétique, ainsi qu’`a l’interaction entre les mouvements convectifs et les tubes de flux
magnétiques.

Je présente dans ce chapitre uneanalyse des facules solaires, structures magn´etiques
dont la dynamique a finalement ´eté peuétudiée. L’objectif est d’obtenir des informations
à grande et `a petiteéchelles spatiales en mˆeme temps, et de mettre en ´evidence desliens
entre dynamique et degŕe d’activit é. J’étudie la dynamique `a plusieurs altitudes (dans la
photosph`ere et la chromosph`ere) afin d’obtenir des informations compl´ementaires sur les
phénomènes observ´es. C’est la premi`ere fois que la dynamique des points faculaires est
étudiéesimultanément de manìere globale et locale. Ce travail se situe `a l’interface en-
tre deux probl`emes : (i) comprendre la physique des facules ; (ii) obtenir des informations
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concernant la dynamique solaire en g´enéral.
J’introduis tout d’abord les enjeux de l’´etude de la dynamique solaire en d´etaillant

le rôle de la rotation dans la th´eorie de la dynamo, ainsi que les questions du transport
de moment cin´etique et de la convection. Je passe bri`evement en revue les diff´erentes
approches possibles pour mesurer la rotation solaire et pr´ecise ensuite les objectifs de
l’ étude de la dynamique solaire `a partir des facules. J’ai effectu´e cetteétudeà partir des
spectroh´eliogrammes de Meudon. Je d´ecris le travail important que le traitement de ces
images a n´ecessit´e. Enfin, je termine par les r´esultats obtenus.

2.1 Enjeux : pourquoi étudier la dynamique solaire ?

2.1.1 La dynamique et la dynamo solaire

Dans le cadre de la th´eorie de la dynamo, lesgradients de rotation à grande ´echelle
spatiale jouent un rˆole essentiel. Ils transforment le champ polo¨ıdal en champ toro¨ıdal, et
constituent donc l’un des moteurs du cycle solaire. Ce processus conduit `a la formation
d’une “onde dynamo”, qui se traduit observationnellement par le “diagramme papillon”
des taches. Un gradient radial de la rotation conduit `a une propagation des ondes dynamo
dans la direction m´eridienne (c’est-`a-dire vers les pˆoles ou l’équateur), tandis qu’un gradi-
ent latitudinal entraˆınerait une propagation dans la direction radiale. Comme on n’observe
le déplacement de l’onde qu’`a la surface solaire, on ne peut pas d´etecter de mouvement
dans la direction radiale. On s’int´eresse donc tout particuli`erement au gradient radial. Le
gradientà l’équateur `a la base de la zone convective est de l’ordre de 4,3�10�4 nHz/km
(voir figure 2.1). La rotation diff´erentielle latitudinale superficielle est li´ee au gradient
radial. Le signe du gradient contrˆole en partie le sens de propagation des ondes de champ
toroı̈dal, il est donc lié au “diagramme papillon”.

La connaissance du couplage entre le champ magn´etique solaire et les mouvements de
convection est essentielle pour mod´eliser la dynamo solaire non-lin´eaire. Celle-ci doit en
effet prendre en compte la r´etroaction du champ magn´etique sur les mouvements (voir par
exemple la revue de Roberts 1994, ainsi que le chapitre 7). Cette r´etroaction permet en ef-
fet de limiter la croissance du champ magn´etique obtenue `a partir d’une th´eorie linéaire.
Dans ce contexte, la dynamique obtenue `a partir de différents traceursmagnétiques à
diff érentes ´echelles est cruciale.Il faut comprendre la rotation solaire et ses varia-
tions au cours du cycle pour comprendre l’activit́e magńetique solaire.

En outre, la circulation m´eridienne pourrait ´egalement avoir une influence directe sur
la dynamo solaire. Plusieurs travaux (Wang et al. 1991; Choudhuri et al. 1995) ont
montré que, si, contrairement aux observations, la propagation des ondes en l’absence
de circulation m´eridienne s’effectue vers les pˆoles, ce sens de propagation pourrait ˆetre
renversé par la présence d’une circulation m´eridienne raisonnable (de l’ordre de 7 m/s,
valeur en très bon accord avec les observations). Un autre rˆole joué par la circulation
méridienne pourrait ˆetre le suivant. Durney (1995, 1996) a ´elaboré un modèle dans lequel
le champ polo¨ıdal est régénéré en surface, à partir du champ toro¨ıdal des régions actives
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et des nombreuses petites r´egionséphémères. Ce champ polo¨ıdal serait ensuite entraˆıné
vers le bas de la zone convective par diffusion et par une circulation m´eridienne (en direc-
tion des pôlesà la surface). Dans le cadre de ce mod`ele, une variation de cette circulation
méridienne au cours du cycle est probable (notons que la rotation diff´erentielle de surface
ne joue aucun rˆole direct dans le m´ecanisme dynamo classique, au contraire de la circu-
lation méridienne dans ce mod`ele). Ces mod`eles doivent ˆetre compar´es aux observations
pourêtre validés.

2.1.2 Le transport de moment cińetique

Un autre enjeu important est la question ´epineuse du transport de moment cin´etique.
En effet,pour maintenir la rotation diff érentielle (avec l’équateur tournant plus vite
que les pˆoles), il faut unmécanisme de transport de moment cińetique à l’int érieur
de la zone convective. Le moment cin´etique solaire actuel est un r´esidu du moment
cinétique originel (qui existait lors de la formation du Soleil), beaucoup plus important.
Cette question est li´ee aux probl`emes du m´elange se produisant dans la zone convective.
Le transport de moment cin´etique peut en effet ˆetre lié à des transports de mati`ere dans
l’ étoile. Il régit donc en partie la composition en certains ´eléments `a divers stades de la
vie de l’étoile.

C’est la question de l’origine de la rotation diff´erentielle qui m’intéresse ici. Les
théories de la rotation diff´erentielle sont construites sur l’´equation de conservation du
moment cinétique (Gilman 1986; Chiu & Paterno 1992). Principalement deux termes
interviennent dans cette ´equation : un terme axisym´etrique (dû à la convection turbu-
lente), et un terme non-axisym´etrique (dû à la convection globale). Les mod`eles du pre-
mier type requi`erent l’existence d’une circulation m´eridienne importante et une diff´erence
de température entre les pˆoles et l’équateur. Ceux du deuxi`eme type impliquent des
corrélations entre les mouvements dans les deux directions horizontales (Kueker et al.
1993). Elles sont dues `a l’interaction entre la force de Coriolis et les mouvements non-
axisymétriques (typiquement dans les cellules convectives).

L’estimation de la rotation et de la circulation m´eridienne peuvent ainsi servir `a es-
timer la partie non-axisym´etrique du transport de moment cin´etique, la compr´ehension de
celui-ci étant essentielle pour comprendre l’origine de ces mouvements `a grande ´echelle.
Notons cependant que les types de transport d´ecrits ci-dessus ne sont pas les seuls possi-
bles. Ainsi, le transport par ondes de gravit´e créés par la convection pourrait ˆetre suffisant
pour permettre une rotation rigide de la zone radiative, d’apr`es Kumar & Quataert (1997)
et Zahn et al. (1997).

2.1.3 La convection et autres sources de mouvementsà petite échelle

Nous avons vu dans les paragraphes pr´ecédents le rˆole important que pourrait jouer la
convection dans le transport de moment cin´etique. Les cellules de grandes tailles seraient
les plus efficaces pour ce transport. La compr´ehension de la convection est ´egalement es-
sentielle dans un autre contexte, celui de la diffusion et de la distribution des tubes de flux
magnétiqueà la surface du Soleil. En effet, l’interaction entre les cellules convectives (en
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particulier la granulation et la supergranulation) et ces tubes de flux magn´etique contrˆole
la distribution spatiale de ces derniers. L’´etude des mouvements `a petiteéchelle présentée
dans ce chapitre et l’analyse fractale des facules (chapitre 3) se situent dans ce cadre.

2.2 Comment observer la dynamique solaire ?

Je présente ici les diff´erentes m´ethodes utilis´ees jusqu’`a présent pour mesurer la ro-
tation solaire, ainsi que les principaux r´esultats (non exhaustifs). Cette section donne un
bref état des lieux concernant la connaissance des mouvements `a grande ´echelle du Soleil
au début de cette th`ese. Trois techniques de nature diff´erente ont ´eté employées : l’effet
Doppler, l’identification et le suivi des structures magn´etiques, et enfin plus r´ecemment
l’h éliosismologie.

2.2.1 L’effet Doppler

Le déplacement des raies par effet Doppler donne acc`es à la vitesse du plasma le
long de la ligne de vis´ee. La dynamique ainsi obtenue s’int´eresse `a la “vraie” rotation
du plasma solaire, c’est-`a-direà la rotation du plasma non ou faiblement magn´etisé, qui
constitue la majeure partie du plasma solaire.

� La rotation . La plupart des travaux portent sur la rotation au niveau photosph´erique
(voir par exemple Howard et al. 1983). L’avantage de cette m´ethode est la d´etermination
relativement pr´ecise de la couche dont on observe la dynamique (c’est la couche o`u se
forme la raie utilisée pour mesurer l’effet Doppler), ainsi qu’une bonne couverture en
latitude. Les r´esultats montrent en g´enéral une rotation plus lente que les taches solaires
d’environ 2%. Des travaux plus r´ecents confirment cette conclusion, et ne montrent pas
de variation significative de la rotation du plasma au cours du cycle solaire (Ulrich &
Bertello 1996).

� La circulation m éridienne. Récemment, Hathaway (1996) a pu ´egalement mesurer
la circulation méridienne par effet Doppler en utilisant les donn´ees de l’exp´erience d’hélio-
sismologie GONG. Il a observ´e des variations significatives sur des ´echelles de temps de
quelques mois `a un an. Il sera int´eressant de regarder les variations `a plus grande ´echelle
de temps.

� La dynamique de la supergranulation. Outre la rotation `a grande ´echelle, d’autres
composantes de la dynamique sont pr´esentes dans le signal, dont celle due aux mouve-
ments ascendants et descendants dans les cellules de supergranulation. L’identification de
ce signal permet d’en d´eduire la vitesse de rotation de ces cellules. Elles tournent nette-
ment plus vite que le plasma, typiquement d’un peu plus de 4%. Duvall (1980) trouve
14,72�0,07Æ/jour à l’équateur, confirm´e plus tard par exemple par Snodgrass & Ulrich
(1990).
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Cette méthode pr´esente cependant des inconv´enients. Elle souffre de probl`emes d’éta-
lonnage, de lumi`ere diffusée dans l’instrument, et de variations de dissym´etrie des raies.

2.2.2 Les traceurs magńetiques

La rotation peut ´egalement ˆetre déduite de l’observation des diff´erentes structures
magnétiques. Elle pr´esente l’inconv´enient d’être liéeà des traceurs particuliers. En effet,
ceux-ci ne sont pas forc´ement repr´esentatifs du plasma en g´enéral, du fait de leur fort
champ magn´etique. En outre, la dynamique ne peut ´evidemment ˆetre déterminée que
lorsque ces structures sont pr´esentes (c’est donc plus difficile lors du minimum du cy-
cle), et aux latitudes o`u elles apparaissent (pour les taches par exemple, on ne peut pas
déterminer la rotation au-del`a de 40 degr´es de latitude environ). A cause de ces probl`emes,
la rotation obtenue par effet Doppler est souvent consid´erée comme ´etant plus fiable. En
réalité, ces traceurs fournissent des informationsoriginales et compĺementairesde la
rotation Doppler, et non pas en contradiction avec elle. L’ensemble des r´esultats obtenus
à partir des différentes m´ethodes doivent donc ˆetre confront´es.

Un inconvénient majeur de l’utilisation de ces traceurs magn´etiques est que l’on ne
sait pas exactement de quelle couche de la zone convective ils sont repr´esentatifs. En
effet, ils sont ancr´es plus ou moins en profondeur et donc refl`etent la dynamique d’une
couche plus ou moins profonde (dont la localisation exacte est inconnue), tout en ´etant
perturbés par celle des couches sup´erieures.

Tous les traceurs magn´etiques tournent plus rapidement (de 2% `a 4%) que le plasma
observé par effet Doppler. Je pr´esente ici bri`evement les diff´erents traceurs utilis´es et les
principaux résultats.

Les taches

Les taches sont les premiers traceurs `a avoir été employés, et elles restent les plus
utilisées. Seules les taches permettent d’obtenir des informations directes sur la rotation
diff érentielle lors du minimum de Maunder (Ribes et al. 1987). De nombreux travaux
ont ainsiété effectuésà partir de dessins de taches (ce qui est surtout important pour les
données très anciennes). La plupart des ´etudes sur photographies ont utilis´e des donn´ees
de l’Observatoire de Greenwich (Ward 1965; Balthasar et al. 1986), du Mont Wilson
(Howard et al. 1984) et de Meudon (Nesme-Ribes et al. 1993a, 1993b).

Des dépendances avec l’ˆage des taches et leur taille (rotation plus rapide des taches
plus jeunes et plus petites), le type de taches (les taches isol´ees tournent plus vite) et la
phase du cycle (rotation “plus diff´erentielle” lors du minimum du cycle) ont ´eté trouvées,
ainsi que des diff´erences entre taches de tˆete et taches de queue (Nesme-Ribes et al. 1993a
et références incluses). La rotation plus rigide des taches a ´eté souvent interpr´etée par un
ancrage profond de ces structures. En effet, l’h´eliosismologie montre que la rotation `a la
base de la zone convective est plus rigide qu’en surface. Cependant, ceci n’explique pas
leur rotation plus rapide (la base de la zone convective aux latitude inf´erieures `a 30 degr´es
tourne non seulement plus rigidement, mais ´egalement moins vite que l’´equateur).
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Leur circulation méridienne a ´egalement ´eté observ´ee (Ribes et al. 1985; Ribes 1986)
et présente des bandes o`u elle est alternativement dirig´ee vers l’équateur et vers le pˆole,
avec une structure sym´etrique par rapport `a l’équateur. Ces bandes pourraient ˆetre in-
terprétées comme des cellules convectives.

Les filaments

Les filaments sont des structures qui persistent assez longtemps et sont pr´esents `a
toutes les latitudes. Ils sont bien observ´es dans la raie Hα par exemple. Leur rotation
diff érentielle a ´eté étudiée par D’Azambuja & D’Azambuja (1948) `a partir des observa-
tions effectuéesà Meudon. Mouradian & Soru-Escaut (1989) ont observ´e la présence
dans certains filaments de “points-pivots”, dont la rotation est rigide. Ils ont fait l’´etude
entre la relation de la pr´esence de ces points-pivots et la disparition brusque de certains
filaments. Une analyse plus r´ecente et automatique des filaments a ´eté effectuée par Collin
& Nesme-Ribes (1995) : la rotation trouv´ee est assez proche de celle des facules.

Les filaments pr´esentent cependant l’inconv´enient d’être des structures tr`esétendues
verticalement, et les effets de perspective peuvent introduire des biais importants qui com-
pliquent l’analyse des r´esultats.

Les facules

Belvedere et al. (1976, 1977) ont ´etudié la rotation et la circulation m´eridienne des
facules chromosph´eriques. Elles sont identifi´ees par leur barycentre : c’est la dynamique
de celui-ci qui est donc analys´ee. Ce travail a ´eté repris par Ternullo (1986) sur les mˆemes
données afin de mettre en ´evidence des variations de la rotation avec la taille des facules.
Cependant, les donn´ees utilisées proviennent de dessins (Observatoire de Catania), elles
sont donc bien moins pr´ecises que des clich´es.

Le champ magńetique à petite échelle

Le champ magn´etiqueà petiteéchelle a ´eté étudié entre autres par Howard et al.
(1990), Komm et al. (1993, 1994b), `a l’aide de corr´elations entre des magn´etogrammes
relatifs à deux jours cons´ecutifs. La rotation diff´erentielle, la circulation m´eridienne,
ainsi que la “covariance” (corr´elation entre les deux), ont ainsi ´eté étudiées au niveau de
la photosph`ere, de mˆeme que leur variation au cours du cycle. Antonucci et al. (1990)
ont également ´etudié la rotation des structures magn´etiquesà grande ´echelleà partir de la
transformée de Fourier de la s´erie temporelle constitu´ee par les magn´etogrammes. Ils ont
observé des variations au cours du cycle, et ont d´etecté pour la premi`ere fois au niveau
photosph´erique une dissym´etrie nord-sud importante (0,5Æ/jour de différence aux latitudes
moyennes).
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Les structures actives de la couronne

La rotation de la couronne a ´eté étudiée entre autres par Antonucci & Svalgaard
(1974). Les structures actives de la couronne pr´esentent une rotation diff´erentielle as-
sez proche de celle de la photosph`ere, tandis que la couronne calme tourne relative-
ment rigidement. Plus r´ecemment, Hassler & Tomczyk (1996) ont effectu´e l’analyse
de Fourier d’une s´erie temporelle d’images en lumi`ere blanche polaris´ee. Des variations
avec la latitude et l’altitude ont ´eté trouvées (la rotation diff´erentielle est plus marqu´ee
dans les couches les plus basses, et elle y est ´egalement plus rapide), ainsi qu’une rotation
légèrement plus faible au minimum du cycle. L’´etude de la rotation de la couronne et de
ses différentes composantes (tr`es ou peu magn´etiques) permet d’´etudier l’interface entre
le comportement du champ magn´etique au niveau photosph´erique et le vent solaire.

2.2.3 L’héliosismologie

Enfin, l’héliosismologie est une m´ethode récente qui a fait ses preuves depuis plus
d’une dizaine d’ann´ees (voir chapitre 5 pour plus de d´etails). L’observation des oscilla-
tions cohérentes `a la surface du Soleil permet entre autres d’estimer la rotation du plasma,
non seulement en fonction de la latitude, mais ´egalement en fonction de la profondeur
(par exemple Thompson et al. 1996, Kosovichev et al. 1997). En effet, en l’absence de
rotation, chaque mode (n, �) serait dégénéré 2�� 1 fois. La rotation solaire l`eve cette
dégénérescence du spectre enm (ordre azimutal, correspondant au nombre de lignes
nodales coupant l’´equateur) : pour chaque degr´e � et ordre radialn, les 2�+1 spectres
en m sont centr´es sur différentes fr´equences : les modes se propageant dans la direc-
tion de la rotation sont d´ecalés vers de plus hautes fr´equences, tandis que les modes se
propageant en sens contraire sont d´ecalés vers de plus faibles fr´equences. Les modes de
degrés les plus faibles p´enétrant plus profond´ement dans l’int´erieur que les modes de plus
hauts degr´es, ils donnent des informations sur la rotation dans les couches respectivement
profondes et proches de la surface. En outre, la prise en compte des diff´erentes valeurs de
m (à n et � donnés) permet d’en d´eduire la variation en latitude. La figure 2.1 montre un
exemple typique de la rotation interne obtenue.

Une approche nouvelle de l’h´eliosismologie permet ´egalement de mesurer des champs
de vitesse locaux, en observant directement la propagation des ondes. Cette h´eliosismologie
locale a ainsi permis de mesurer des mouvements ascendants tr`es importants juste sous
les taches solaires (Lindsey et al. 1996).

Avec les exp´erience actuelles de GONG et SOHO (MDI, GOLF, VIRGO), ces tech-
niques,étudiant d’une part les modes r´esonants, et d’autre part les ondes progressives
locales, vont prochainement fournir beaucoup d’informations. En particulier, il va ˆetre
possible d’étudier les variations de la rotation sur diff´erentes ´echelles temporelles (de
l’ordre du mois ou de l’ann´ee) et en fonction de l’activit´e solaire (Thompson et al. 1996).

Par contre, l’h´eliosismologie ne permet que difficilement de mesurer la circulation
méridienne (d’o`u l’importance des observations par effet Doppler et `a l’aide des traceurs
magnétiques pr´esentées au d´ebut de cette section), car son influence sur les fr´equences
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Figure 2.1 : Rotationà 3 latitudes différentes en fonction de la distance au centre (en
fraction de rayon solaire), obtenue par inversion des premi`eres donn´ees de GONG. La
rotation est tr`es différentielle et constante sur l’ensemble de la zone convective. Le gra-
dient radial est important entre celle-ci et la zone radiative, o`u la rotation est relativement
constante en latitude. Les fl`eches de droite indiquent la rotation du plasma `a la surface,
observée par effet Doppler. (d’apr`es Kosovichev et al. 1997)

des modes s’annule au premier ordre dans la th´eorie des perturbations. Aucun r´esultat n’a
encoreété publié sur ce sujet.

2.3 Les apports d’uneétude approfondie des facules

Par rapport `a l’ensemble de ces m´ethodes, je donne maintenant des pr´ecisions sur les
facules, que j’ai plus particuli`erement ´etudiées, ainsi que sur les avantages des donn´ees
de Meudon et de la m´ethode utilisée.

L’objectif de mon travail est de r´ealiser une ´etude approfondie de la dynamique des
facules. Je me suis principalement int´eress´ee aux facules photosph´eriques. J’ai ´egalement
étudié les facules chromosph´eriques (plus souvent appel´ees “plages”, mais j’emploierai
ici le terme général “facule” à la place du mot “plage”). Les facules ont l’avantage par
rapportà beaucoup d’autres traceurs magn´etiques d’être largement répanduesà la sur-
face solaire. Leur champ magn´etique est plus faible que dans les taches (1 `a 2 kG au
lieu de plusieurs milliers de gauss) et elles ont une structure fine (elles sont constitu´ees
de tubes de flux de faible diam`etre, probablement inf´erieurà 300 km). Leurs interactions
avec les mouvements environnants vont donc ˆetre différentes et elles vont nous renseigner
surd’autres couches de l’int́erieur du Soleil (probablement plus proches de la surface
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que celles d´ecrites par les taches).

Comme je l’ai mentionn´e plus haut, les analyses des facules effectu´ees jusqu’`a main-
tenant reposaient sur des dessins, elles sont donc de nature plutˆot qualitative. En outre,
la dynamique ´etait alors estim´eeà partir des positions des barycentres des facules, qui
présentent le d´efaut d’être très sensibles `a la disparition et `a l’apparition de flux d’un jour
à l’autre. Des analyses quantitatives ont cependant ´eté réalisées sur des magn´etogrammes
par Howard et al. (1990), `a l’aide de corr´elations d’images. Cette m´ethode pr´esente
également des inconv´enients, et je reviendrai sur ce point en section 2.7.2.

J’ai étudié les facules `a partir des spectroh´eliogrammes de Meudon. Au lieu d’utiliser
une méthode de barycentre ou de corr´elation d’images, nous avons choisi de fonderla
détermination de la dynamique sur les vitesses des points brillants faculaires. La
position des points brillants dans les facules est visuellement d´eterminée sur les images
numérisées, regroup´ees par couples de spectroh´eliogrammes effectu´es lors de deux jours
consécutifs (les caract´eristiques de la m´ethode sont pr´esentées en d´etail en section 2.4.3).

L’analyse des facules par cette m´ethode est adapt´eeà l’étude de l’interaction entre la
dynamique et l’activit´e solaire, grˆace aux différentes ´echelles concern´ees et `a la grande
quantité d’images disponibles. La longue s´erie de donn´ees de l’Observatoire de Meudon
permet d’analyserla dynamique à grande échelletelle que la rotation diff´erentielle ou
la circulation méridienne, int´eressantes dans le cadre de la dynamo.

Cette méthode, contrairement `a l’utilisation des barycentres des facules ou `a la corréla-
tion d’images, me permet ´egalement d’observer simultan´ementla dynamique à petite
échelledes facules (`a l’échelle de quelques secondes d’arc ou quelques dizaines de sec-
ondes d’arc). Cette ´etude des petites ´echelles (par l’interm´ediaire de la distribution de
vitesses et de sa structure fine) donne des informations sur le comportement des tubes de
flux dans leur environnement de cellules convectives : en effet, toute une hi´erarchie de
mouvements convectifs contribue `a l’écart type des vitesses des structures magn´etiques.
On peut donc d´eduire certaines de leurs propri´etés enétudiant par exemple les varia-
tions de l’écart type des vitesses au cours du cycle solaire. Rappelons cependant que
les vitesses `a petiteéchelle spatiale sont ici moyenn´ees sur 24 heures. Les mouvements
observés sont donc d’amplitude plus faible que ceux qui pourraient ˆetre obtenus `a partir
d’images s´eparées par exemple d’une heure.

2.4 La détermination de la dynamiqueà partir des spec-
trohéliogrammes

Je présente maintenant les images utilis´ees, les traitements r´ealisés, puis les car-
actéristiques de la m´ethode employ´ee pour d´eterminer la rotation et la circulation m´eridienne
lors de ce travail.
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2.4.1 Les donńees

J’ai donc utilisé les spectroh´eliogrammes K1v et K3 obtenus `a Meudon, dans la raie
Ca II K du calcium. Je m’int´eresse aux facules aux niveaux de la photosph`ere (spec-
trohéliogrammes K1v) et de la chromosph`ere (spectroh´eliogrammes K3). Les spectroh´elio-
grammes K1v montrentégalement les taches, tandis que les spectroh´eliogrammes K3 font
apparaˆıtre les filaments et les points brillants du r´eseau chromosph´erique.

Les spectroh´eliogrammes sont obtenus en faisant d´efiler la fente d’entr´ee du spec-
trographe sur le disque solaire en mˆeme temps que la fente de sortie. Ils pr´esentent
l’avantage par rapport aux images obtenues `a l’aide d’un filtre de permettre plus facile-
ment une bande passante ´etroite, ainsi qu’une plus grande stabilit´e de la longueur d’onde
sélectionnée. Une description de l’instrument peut ˆetre trouvée dans Deslandres (1910).

Pour permettre des analyses automatiques et pr´ecises, la num´erisation des spectroh´e-
liogrammes utilis´es dans ce travail `a été commenc´ee à l’initiative d’Elizabeth Nesme-
Ribes avec la MAMA (Machine `a Mesurer pour l’Astronomie, Observatoire de Paris),
avec une r´esolution de 1,8�� par pixels (soit 1300 km `a la surface au centre du disque). J’ai
également demand´e la numérisation de nombreuses images suppl´ementaires analys´ees
dans la suite de ce chapitre. J’ai s´electionné des images entre le 1er avril et le 15 septem-
bre de chaque ann´ee. En effet, durant les mois d’hiver, l’image du disque solaire est
tournée d’un angle suppl´ementaire, `a cause la position basse du Soleil et des ombres qui
pourraient en r´esulter sur le premier miroir, car cet angle impr´ecis risque d’introduire des
biais dans les mesures de rotation.

L’ étude a port´e sur le cycle 19, entre 1957 et 1964. Cette p´eriode aété choisie car
il s’agit du cycle le plus actif observ´e jusqu’à présent. La dynamique est d´eterminée
entre deux jours cons´ecutifs, les images sont donc analys´ees par “couple”. La table 2.1
récapitule le nombre d’images analys´ees.

2.4.2 La ǵeométrie des images

J’ai ensuite ´etabli des proc´edures syst´ematiques de traitement de ces images num´erisées.
Une analyse approfondie a permis d’´eliminer des biais et d’augmenter la pr´ecision. Le
calcul du rayon et de la position du centre du disque solaire est un point crucial car il peut
introduire des biais importants dans les mesures de rotation. Une erreur de 1 pixel sur
le rayon (qui est typiquement de l’ordre de 535 pixels sur ces images) produit ainsi une
erreur syst´ematique sur la rotation de l’ordre de�0,04Æ/jour. Je présente tout d’abord la
procédure de calcul du rayon et du centre du disque solaire, puis j’examine la correction
des distorsions des images.

Le calcul du rayon et de la position du centre du disque solaire

J’ai effectué le calcul du rayon et de la position du centre du disque solaire selon la
démarche suivante. A partir d’une position approximative du centre du disque et d’une
valeur de l’ordre de grandeur du rayon, je recherche les points du limbe de mani`ere
itérative. Les points du limbe sont d´efinis par le point d’inflexion du profil d’intensit´e.



2.4. La détermination de la dynamique `a partir des spectroh´eliogrammes 25

Table 2.1 : Nombres de “couples d’images” analys´ees et de points s´electionnés selon la
méthode d´ecrite en 2.4.3. Les chiffres entre parenth`eses repr´esentent la quantit´e analys´ee
pour identifier les points du r´eseau quand elle est diff´erente de celle utilis´ees pour l’étude
des facules.

année couples points couples points points
d’images K1v K1v (facules) d’images K3 K3 (facules) K3 (réseau)

1957 36 4277 4 883 1203
1958 67 10826 6 1572 2000
1959 89 10697 22 (4) 5276 1558
1960 78 8123 2 441 997
1961 77 5535 4 373 1516
1962 51 3315 3 283 1696
1963 34 1943 3 (1) 153 677
1964 87 2718 - - -

1957-1964 519 47434 44 8981 9647

Une analyse pr´eliminaire permet :
� de trouver une position approximative du centre du disque (Xd,Yd) en calculant la

position du barycentre des points tels que leur intensit´e soit au dessus d’un certain seuil.
Le seuil est calcul´e à partir de l’intensit´e moyenne au centre de l’imageIc et de l’intensité
dans un coin de l’imageI f :

seuil� I f �0�05�Ic�3σc� I f ��

où σc est la dispersion d’intensit´e obtenue au centre de l’image. Ce seuil est donc com-
pris entre l’intensit´e du fondI f et uneestimation de l’intensité maximale au centre du
disque (Ic � 3σc). La valeur de 0,05 a ´eté choisie empiriquement de mani`ere à perme-
ttre une convergence ult´erieure du rayon : une valeur trop grande entraˆıne une diver-
gence vers 0, et une valeur trop faible le fait diverger vers de grandes valeurs. Typique-
ment, I f est de l’ordre de quelques centaines,Ic de l’ordre de quelques milliers, etσc

de l’ordre de quelques centaines. L’utilisation deσc permet de donner une estimation
de l’intensité maximale sur le disque et le choix de la valeur particuli`ere 0,05 d´epend du
terme enσc. Une première estimation du rayonR est également d´eduit du nombre de
points sélectionnésN, parR �

�
N�π.

� de “nettoyer” l’image en dehors du disque ainsi d´eterminé : l’intensité des points
situés en dehors du disque de rayonR�20 pixels et centr´e sur (Xd,Yd) est mise `a zéro.
Ceci a pour but d’´eviter une mauvaise identification du limbe dans la proc´edure suivante,
ce qui pourrait se produire `a cause de tous les d´efauts présents en dehors du disque. En
effet, la numérisation est faite sur l’ensemble de la plaque photographique, et contient
donc des zones blanches (´etiquette, marquage des pˆoles).

Ensuite, j’itère le processus suivant jusqu’`a convergence du rayon et de la position du
centre du disque :
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(1) les pixels le long d’un segment joignant (Xd,Yd) au bord de l’image sont examin´es,
en partant de l’ext´erieur. 3600 angles sont utilis´es (cela donne 3600 positions sur le limbe,
ce qui fournit un bon ´echantillonnage du limbe de rayon 535 pixels);

(2) un pixel le long de ce rayon est s´electionné comme ´etant proche du limbe si son
intensité et celle des quatre pixels suivants sont au dessus du seuil :

seuil� I f �η�Id� I f ��

avecId une intensit´e moyenne du disque (les points du disque ´etant pris tels que leur
intensité soit comprise entreIc�2 et 2Ic), et avecη valant 0,2 pour les clich´es K1v et
0,3 pour les clich´es K3. De même que pr´ecédemment, ces valeurs particuli`eres ont ´eté
choisies empiriquement de mani`ereà permettre une convergence du rayon. Ce seuil est
ajusté à chaque it´eration.

(3) le profil autour du premier point trouv´e est alors ajust´e par un polynˆome de degr´e 3.
Le point d’inflexion de ce nouveau profil est consid´eré comme ´etant point du limbe ;

(4) le barycentre de toutes ces positions donne une nouvelle position (Xd,Yd) pour le
centre du disque. Un nouveau rayonR est également obtenu. Les points situ´es tropà
l’ écart sont ´eliminés (ainsi que les points situ´esà leur oppos´e sur le disque). Le nombre
de pointséliminés ne repr´esentent pas plus de 5% du nombre total.

La correction des distorsions

Les images doivent ensuite ˆetre corrigées d’un certain nombre de distorsions g´eomé-
triques. Celles-ci sont produites lors des observations, `a cause du d´efilement irrégulier
de la fente sur le disque solaire, ainsi que du fait des courbures des fentes utilis´ees. Les
détails des corrections sont d´ecrites dans Mein & Ribes (1990). Le principe est le suivant
: le profil obtenu (rayon en fonction de l’angle polaire) est d´ecompos´e en une s´erie de
Fourier. Les distorsions de l’image sont ainsi d´eterminéesà travers la d´eformation du
limbe. Chaque coefficient (d’un ordre pair ou impair) est li´e à un type de d´efaut, qu’il est
ainsi possible de mesurer et donc de corriger. L’amplitude des d´eformations du limbe est
de l’ordre de quelques pixels.

En ce qui concerne les spectroh´eliogrammes K1v, seuls ceux dont la dispersion de
rayon obtenue ´etait inférieureà 1 pixel (après correction des distorsions) ont ´eté con-
servés. Ce crit`ereétait trop difficileà appliquer aux spectroh´eliogrammes K3, à cause de
la présence fr´equente de protub´erances qui augmentaient cette dispersion. L’erreur sur le
rayon reste cependant acceptable. En effet, elle est ´egaleà σ�60 ; pourσ � 3, qui est
le maximum trouv´e, elle est donc encore assez faible, de l’ordre de 0,05 pixels, soit une
erreur typique sur la rotation de� 0�002Æ/jour.
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2.4.3 La d́etermination de la rotation et de la circulation méridienne

Les facules

La figure 2.2 pr´esente une r´egion active telle qu’elle apparaˆıt lors de deux jours
consécutifs. En comparant visuellement les images num´erisées de deux jours cons´ecutifs,
des “points faculaires”, c’est-`a-dire despoints brillants des facules, sont identifiés et
associés. De ces deux positions, il est donc possible de d´eduire les vitesses dans la di-
rection est-ouest (rotation) et nord-sud (circulation m´eridienne) pour chaque point ainsi
sélectionné. Le suivi d’un point donn´e ne se fait que sur deux jours cons´ecutifs : ce sont
d’autres points qui sont s´electionnés sur d’autres images.

L’identification se fait essentiellement en tenant compte ducontexte (structures en-
vironnantes). Les parties les plus brillantes d’une facule un jour donn´e ne seront pas
forcément les mˆemes le lendemain, c’est pourquoi le contexte est essentiel (par exem-
ple, on peut ainsi associer deux points dont l’un est brillant et l’autre un peu moins).
Ainsi, il est possible de tenir compte de l’´emergence de flux nouveau par exemple, ou de
toute distorsion de la facule. Contrairement `a une méthode compl`etement automatique, la
méthode utilisée ici permet de ne choisir que les r´egions pour lesquelles une identification
est effectivement possible.

Le nombre de points identifi´es lors d’une p´eriode de grande activit´e est de l’ordre
de 160 par couple d’images. La qualit´e des images influence ´egalement le nombre de
points sélectionnés. Ainsi, lorsque leseeing est mauvais, les structures sont ´elargies. Il
est alors plus difficile de situer les points avec pr´ecision. Selon la taille de la facule et
sa compacit´e, plus ou moins de points peuvent ˆetre identifiés : en effet, plus la structure
estétendue (c’est g´enéralement le cas des facules ˆagées), plus il est facile d’identifier des
points. En effet, je s´electionne surtout les points sur les bords des facules, ou bien l`a où de
grandes variations d’intensit´e sont présentes. Les contrastes des structures sont variables
d’un jour à l’autre car les spectroh´eliogrammes ne sont pas ´etalonnés en intensit´e.

Je définis les facules jeunes comme celles apparues sur le disque depuis moins de
4 jours, les facules vieilles ´etant les autres. Les facules dont on n’a pas ´eté témoins de
l’apparition sur le disque visible, et dont l’ˆage est donc inconnu, sont compt´ees comme
vieilles. J’ai analys´e séparément les facules jeunes et vieilles afin de mettre en ´evidence
d’éventuelles variations de leur dynamique, comme cela avait ´eté observ´e par Belvedere
et al. (1977).

Les points brillants du réseau

Par ailleurs, un autre type de structure est visible sur les spectroh´eliogrammes K3
: les points brillants du r´eseau chromosph´erique (figure 2.2). Ces structures brillantes
sont situées en dehors des r´egions actives. Comme les facules, ces petites structures
présentent un champ magn´etique important. Elles sont g´enéralement concentr´ees vers les
bords des cellules de supergranulation, o`u elles ontété probablement repouss´ees par les
mouvements horizontaux dirig´es vers l’extérieur des cellules (d’o`u la dénomination de
réseau). La nature de ces points brillants n’est pas encore une question r´esolue. Les tubes
de flux dont sont constitu´es les facules pourraient ˆetre analogue `a ces points brillants.
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Figure 2.2 : Détails de spectroh´eliogrammes, lors de deux jours cons´ecutifs (jour 1à
gauche, jour 2 `a droite). En haut : spectroh´eliogramme K1v, région active. Au milieu
: spectroh´eliogramme K3, la même région active. En bas : spectroh´eliogramme K3,
points brillants du r´eseau (p´eriode de minimum). Chaque figure individuelle fait environ
330 000 km de cˆoté.
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Dans ce contexte, j’ai cherch´e à étudier leur dynamique afin de la comparer `a celle des
facules. Dans ce qui suit, j’appellerai “points brillants” ces points du r´eseau, tandis que
les “points faculaires” seront ceux situ´es dans les facules.

La principale difficulté (et limitation) du suivi de ces points brillants en dehors des
régions actives est leur dur´ee de vie limitée : la plupart durent moins d’une journ´ee.
Donc les points brillants visibles un jour ont souvent disparu le lendemain. Comme
d’autres points brillants sont apparus dans le mˆeme temps et en des positions voisines
(Muller 1983), il y a un grand risque de confusion. Contrairement aux facules, les points
sont assez espac´es, et donc on manque de rep`eres pour les identifier. La m´ethode que
j’utilise consiste alors `a se servir des cellules de la supergranulation, quand elles ont
survécu (leur dur´ee de vie moyenne est en effet de l’ordre de 1 jour), comme contexte
pour l’identification de ces points. Il faut bien garder `a l’esprit cette limitation. L’objectif
de ce travail est l’observation du champ magn´etiqueà petiteéchelle semblable `a celui
défini par Howard et al. (1990) `a l’aide de corr´elations entre magn´etogrammes. Ceux-
ci étant séparés par un jour au moins, les mˆemes probl`emes que ceux rencontr´es ici se
posent, sauf que dans le cas de la corr´elation, il n’y a pas de contrˆole de la pertinence du
suivi. Ce point sera discut´e en section 2.7.2.

La quantit é de donńees analyśees

Les nombres de points faculaires et de points brillants du r´eseau obtenus sont indiqu´es
dans la table 2.1. J’ai obtenu un nombre total de 47434 points de facules photosph´eriques
pour l’ensemble des ann´ees 1957-1964, ce qui fournit un ´echantillon statistiquement tr`es
significatif. L’analyse des facules photosph´eriques est pr´esentée dans la section suivante.
En ce qui concerne les spectroh´eliogrammes K3, un nombre moins important d’images a
été traité. J’aiégalement obtenu 8981 points faculaires chromosph´eriques et 9647 points
du réseau, pour l’ensemble du cycle 19. La dynamique au niveau chromosph´erique est
présentée en section 2.6, o`u une comparaison avec les facules photosph´eriques est ´etablie.

2.5 La dynamique des facules photosph́eriques

Je présente tout d’abord une analyse des facules photosph´eriques. Les premiers r´esultats
obtenus sur la rotation et la circulation m´eridienne des facules photosph´eriques sont
d’abord présentés brièvement, puis d´ecrits en d´etail dans deux articles joints. La suite de
l’analyse concerne essentiellement les deux types de populations d´etectées, et la d´ependance
en longitude des propri´etés observ´ees.

2.5.1 La dynamique des facules du cycle 19 : la rotation

L’analyse de la rotation des facules photosph´eriques au cours du cycle 19 a apport´e un
certain nombre de nouveaux r´esultats. Je n’ai pu effectu´e cetteétude que grˆaceà la grande
quantité d’images trait´ees et `a leur homog´enéité (mêmes images, de qualit´e constante, sur
l’ensemble de la p´eriodeétudiée), ainsi qu’`a la précision de la m´ethode.
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(1) l’existence d’unedissymétrie nord-sud de grande amplitude(jusqu’à 1Æ�jour de
diff érence entre le nord et le sud `a latitude moyenne, soit 7% de la rotation `a l’équateur).
Cette dissym´etrie pourraitêtre liéeà l’activité solaire car l’h´emisphère nord, qui tournait
le plus vite,était également le plus actif. Cependant, aucune variation de la dissym´etrie
de la rotation n’a ´eté détectée au cours du cycle. Une analyse approfondie de ce type
de dissym´etrie, ainsi que de son ´evolutionà long terme, devra fournir des informations
importantes concernant les non-lin´earités de la dynamo.

(2) la présence dedeux populations distinctes, l’une présentant une rotation plus
faible que l’autre, avec un ´ecart type ´egalement plus petit. La proportion de points facu-
laires appartenant `a cette population semble varier au cours du cycle, avec un maximum
lors du maximum du cycle en 1959 (10% des points). Leur rotation semble aussi plus
rigide, et ces points sont nettement plus nombreux dans l’h´emisphère nord.

(3) Desbandes de latitudes, dans lesquelles la rotation est alternativement plus lente
et plus rapide que la moyenne, sont ´egalement observ´ees. La structure est assez similaire
à celle observ´ee par Snodgrass (1991) `a partir de magn´etogrammes, mais la dissym´etrie
nord-sud observ´ee ici est importante. Ces ondes de torsion, d´ecouvertes par Howard &
Labonte (1980) `a partir d’images Doppler, ont ´eté interprétées comme ´etant la réaction
de la dynamique aux variations de la force de Lorentz au cours du cycle (Schuessler
1981; Yoshimura 1981). Ces observations ne sont donc pas nouvelles (bien que ce soit
la première fois qu’elles soient d´etectées en utilisant les facules), mais elles mettent en
avant la qualit´e de nos donn´ees et de notre analyse.

(4) Les facules pr´esentent unevariation de la rotation au cours du cycle solaire
assez faible (rotation de 0,05Æ/jour plus faible au minimum du cycle, pas de variation de
la rigidité de la rotation).

(5) Aucune différence significative entre lesfacules jeunes et vieillesn’a été ob-
servée.

Les barres d’erreurs sur la rotation observ´ee sont de l’ordre de 0,005Æ/jour pour une
moyenne sur l’ensemble du cycle dans une bande de latitude de 5Æ de large. La dispersion
des vitesses (de l’ordre de 0,5Æ/jour) est due `a trois facteurs :

(i) erreurs sur les caract´eristiques du disque solaire (n´egligeables, voir section 2.4.2)
(ii) erreurs lors de l’identification (de l’ordre du pixel)
(iii) diff érences de vitesse intrins`eques entre les points faculaires : c’est la principale

contribution.

Article : Meunier N., Nesme-Ribes E. & Grosso N., “Cycle 19 facula dynamics I.
Angular rotation”, 1997, Astron. Astrophys.319, 673-682
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Abstract. Our analysis of photospheric facula rotation through-
out cycle 19 has yielded a number of new findings: (1) The ex-
istence of a strong north-south asymmetry of the rotation rates
(of as much as 1 ◦/day), related to the magnetic activity level.
(2) The presence of two distinct populations that possibly re-
flect the complexity of dynamo waves at the interface between
the convective zone and the radiative zone. (3) A pattern of
slow/fast rotation zones similar to the magnetic torsional oscil-
lation discovered by Snodgrass (1991). Facula rotation showed
little time-dependence throughout solar cycle.

Key words: Sun: faculae – Sun: rotation – Sun: activity – Sun:
magnetic fields – sunspots

1. Introduction

The coupling between solar magnetic fields and convective
flows is of importance for modeling the solar nonlinear dy-
namo, in which the back-reaction of magnetic fields on flows
must be taken into account (for a review, see Roberts 1994).
Among the questions to be addressed, the dynamics of the var-
ious magnetic scales is of crucial importance. Sunspots have
been widely used, and notably to probe the deep convective
layers (Collin et al. 1995). Photospheric faculae are also the
manifestation of concentrated azimuthal fields. They are more
widely distributed than sunspots, and persist longer. However,
magnetic fields within a facula might be less intense than in
sunspots, and thereby the coupling with surrounding plasma
would be different.

There is a need for extensive study of facula rotation. At-
tempts have been made to track individual faculae (by following
their barycenter motion) by Belvedere et al. (1977). These au-
thors found that smaller faculae rotate faster than larger ones,
whatever the compactness. Their study is subject to rather large
uncertainties: the barycenter of a facula is determined with an

Send offprint requests to: N. Meunier

error of about 10% in the ±25◦ latitude belt. Magnetic ele-
ments visible on the Kitt Peak magnetograms can also be used
to determine solar rotation, and there is a close correspondence
between these features and photospheric faculae (Nesme-Ribes
et al. 1996a). Komm et al. (1993) studied the rotation of mag-
netic elements through cycle 21, with much better precision
than Belvedere et al. (1977), and obtained a rotation distribu-
tion close to that of the unmagnetized convective layers. Komm
et al. also observed some variability in the differential rotation
through the solar cycle as shown by cycle 21 sunspots, but of
smaller amplitude. Antonucci et al. (1990) performed a Fourier
analysis of large-scale photospheric features on magnetograms,
by latitude bands, and detected a strong north-south asymmetry
of the rotation rate (a north-south difference larger than 0.5◦/day
at mid-latitudes) for the first time at the photospheric level.

The aim of this paper is to make an extensive analysis of the
rotation of photospheric facular bright points during cycle 19. In
a companion paper (Meunier et al. 1996, referred to hereafter as
Paper II), we shall present results concerning meridional circu-
lation and Reynolds stresses that are of fundamental importance
for the maintenance of the differential rotation in the convec-
tive zone. We first present the data and the tracking procedure
(Sect. 2), and then discuss a possible bias inherent in spectro-
heliograms, in Sect. 3. The north-south asymmetry throughout
cycle 19 is examined in Sect. 4. The time-dependence of the
facula rotation rate is discussed in Sect. 5. Our data reveal the
existence of two distinct populations, whose characteristics are
listed in Sect. 6. Lastly, a torsional oscillation pattern is traced
by faculae (Sect. 7).

2. Observational data and tracking procedure

Our study deals with faculae displayed on the Meudon K1v spec-
troheliograms (1.5 Å off the Ca II K line center with a 0.14 Å
passband), which show faculae and sunspots at the photospheric
level. The height of formation of K1v is approximately 500 km
(Vernazza et al. 1981). This is close to the height of about 425
km for a 1000-gauss field and of 300 km for a 2000-gauss field
above the τ = 1 level, which are commonly used values (Nesme-
Ribes et al. 1996a).
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K1v spectroheliograms have been digitized with 1.8 arcsec
pixel size, which is the average spatial resolution obtained at
Meudon. The solar radius is determined as follows. An approx-
imated limb is first detected with a fixed brightness threshold.
Then an inflection point is found by interpolating the radial in-
tensity profile at each point of the approximated limb, yealding
a better definition of the limb. Inherent scanning distortions are
corrected (Mein & Ribes 1990) using the resulting radius ver-
sus polar angle: spectroheliograms are selected whose radius
dispersion is less than one pixel.

The procedure for tracking the bright points forming a fac-
ula was described in Collin et al. (1995). We visually associate
if possible each facular point present in a given image with the
point corresponding to it in the following image. From this,
we get the rotation rate and meridional motion for each facu-
lar point. Each bright point selected has an average size of 2
to 6 arcseconds. The number of points selected within a given
facula depends on the facula size, its compactness, and the see-
ing conditions. This differs from studies in which the rotation
is determined by the displacement of the faculae barycenter
(Belvedere et al. 1977). In practice, our selection applies to
well-defined faculae, or parts of faculae only, and discards the
rest. The rotation rate corresponding to a given facula contains
an additional component due to the time variation of the fac-
ula. We could identify about 160 points per image pair without
ambiguity when the Sun was active. As we restricted our study
to high-quality images, an average of 66 pairs were selected
each year. A total of 47434 points were tracked over the period
1957-1964.

3. Sources of error

In earlier papers (Mein & Ribes 1990; Collin et al. 1995), we
listed the various errors inherent in spectroheliograms and in
the tracking procedure used. The random error on each velocity
measurement is 15 m/s at the disk center. But there is one cause
of distortion that has been largely overlooked: the curvature of
spectral lines after passing through the dispersing system. It is
well-known that prisms and gratings curve the spectral lines.
This can theoretically be corrected with a judicious choice of
spectrograph exit slit. Before 1989, the Meudon spectroheli-
ograph was equipped with two dispersing systems: a grating
for the Hα line and prisms for the Ca II K line. Each system
introduced a different curvature for each line. For reasons of
convenience, a single exit slit was adopted at that time, and its
curvature was a compromise for the two lines (Ca II K and Hα).
As a result, a second order curvature effect remains in the K1v

spectroheliograms, leading to an east-west asymmetry that we
detected. However, we cannot exclude other unknown causes
for east-west asymmetry. If the bright points were uniformly
distributed over the solar disk, there would be as many east
points as west, so the averaged rotation would not show any
significant bias. However, the distribution is not homogeneous
so the bias has to be corrected.

The slit bias is corrected as follows. We first compute the
latitude-averaged rotation rate versus disk longitude, referred

Fig. 1. “Real bias” in degrees/day versus the facular points longitude
of the first day of the image pair. This bias is obtained by subtracting a
synthetic bias (rotation versus longitude for the real point distribution
and an average rotation with a latitude-dependence only) from the ob-
served rotation versus longitude. The straight line is a linear fit on the
curve, and has a slope of -2.075 10−3 day−1

to as the “observed bias”. Then we calculate the bias we would
observe with the real point distribution on the disk, but with
the longitude-averaged observed rotation rate (i.e. with latitude-
dependence only). Then we subtract this synthetic bias from the
observed one, which gives the “real bias” shown in Fig. 1. This
is necessary to take the north-south distribution of points into
account along with the differential rotation. A linear fit over the
whole cycle has a slope of -2.075 10−3 day−1. This mean bias
reaches one pixel, and shows a linear longitude-dependence over
the [-50◦,40◦] range. This curve does not seem to vary much
with the cycle phase, and is latitude-independent. Because there
are few sunspots compared with facular elements, the bias was
smoothed out by the large dispersion of rotation rates in previous
sunspot studies of the same images.

Assuming the bias to be negligible at the disk center, the
rotation rate can be corrected for each longitude and for the
whole data set. The bias (Fig. 1) is linearly modeled as

bias = ax + b, (1)

where x is the disk longitude, and a the slope (-2.075 10−3

day−1 as determined from Fig. 1). Then the correction to be
applied to longitude-averaged rotation rates is

Corr =

(∑N
i=1 Nixi∑N
i=1 Ni

−
∑N

i=1 xi
N

)
a, (2)

wherexi is the longitude of a bin,Ni the number of points within
the bin, and N is the number of bins. Table 1 lists the correc-
tions applied to faculae for the different years. In the following
sections, facula rotation rates will be corrected using Table 1.

4. Rotation of photospheric faculae: north-south asymmetry

Facular angular rotation is given in sidereal rates. We show
angular sidereal rates for facular bright points (Fig. 2) after
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Fig. 2. Faculae sidereal rotation rate from 1957 to 1964 (solid line),
after correction of the slit bias, and sunspots rotation from 1957 to
1962 (dashed line). Values are given in degrees/day. The error bars are
at the 1-σ confidence level and are very small for faculae (smaller than
0.01◦/day for most of the latitude bins)

Table 1. Corrections in degrees/day for each period

year Corr

1957 -0.008
1958 -0.010
1959 -0.019
1960 -0.016
1961 -0.018
1962 -0.021
1963 -0.017
1964 -0.018

1957-1960 -0.020
1961-1964 -0.018
1957-1964 -0.021

correction. Mean rates have been calculated for 5◦ latitude bins,
for each year of the interval 1957 to 1964. The error bars are
the standard 1-σ errors δi on the mean. The corrections showed
in Table 1 are of the order of 1-σ errors in the rotation rates of
Fig. 2, which justifies the need for corrections. But we shall see
that the correction factor is smaller than the error on the first
coefficient of the polynomial fit. Therefore it is a zero-order
correction that does not significantly alter the results presented
in this paper.

The main result is a strong asymmetry with respect to the
equator. At a latitude of 30◦, the northern hemisphere rotates
about 1◦/day faster than the southern. This north-south asym-
metry persists throughout cycle 19 and was also visible in 1982
(Collin et al. 1995) and during cycle 21 (Antonucci et al. 1990),
though the amplitude was smaller. It is interesting to note that
the more active the hemisphere, the more rigid-like it rotates,
and the faster. So we deduce from this asymmetry that the mag-
netic field rotates more rigidly than the unmagnetized convective
layers (Nesme-Ribes et al. 1993; Collin et al. 1995).

4.1. Age-dependence of facula rotation

We sorted faculae by age. In some latitude bands, young facu-
lae (4 days old or less) rotate slightly faster than the much more
numerous older ones (92.5 % of the whole data set). But this
effect is not detected in all the latitude bands and is of small am-
plitude (about 0.1◦/day). So we found no systematic difference
due to facular age. Belvedere et al. (1977) reported a significant
difference of some 3.5% between small facula rotation rates
and those of larger ones. Ternullo (1986), using the same data
set than Belvedere et al., reported a significantly slower and
more rigid rotation of old faculae, and thus confirmed the age-
dependence of facula rotation found by Belvedere et al. This
difference is not present in our data.

4.2. Comparison with cycle 19 sunspots

Sunspot rotation has also been studied within a similar time
interval [1957-1962] (Nesme-Ribes et al 1996b). Surprisingly,
sunspot rotation shows no significant north-south asymmetry,
at least in the [-30◦,30◦] latitude range (Fig. 2).

4.3. Comparison with magnetic photospheric elements

Bright magnetic features visible on Kitt Peak magnetograms
have almost a one-to-one correspondence with K1v faculae
(Nesme-Ribes et al. 1996b). Komm et al. (1993) analyzed mag-
netic element motion for cycle 21. Their tracking procedure is a
2-D cross-correlation of brightness. They found no pronounced
north-south asymmetry, in contrast with K1v faculae of the same
period (see Fig. 3 of Komm et al. 1993, and Fig. 1 of Collin et al.
1995) or with Antonucci et al. (1990) Fourier analysis of Mount
Wilcox magnetograms. A preliminary comparative study of the
various tracking procedures shows that north-south asymmetry
is smoothed out by a 2-D cross-correlation technique. This point
deserves further study. We also suspect that the tracking proce-
dure adopted by Komm et al. favors the selection of lingering
magnetic elements; but this does not explain the fact that these
authors do not observe any strong north-south asymmetry.

5. Time-dependence of faculae rotation throughout cycle 19

It is convenient to characterize solar rotation and its variability
through the cycle with a polynomial fit. We recall that facular
rotation rates are corrected for the bias discussed in Sect. 3. We
use orthogonal Legendre polynomials with odd and even coef-
ficients because of the strong north-south asymmetry. For the
same reason, nothing is gained by folding the two hemispheres.
The data set consists of mean angular rotation rates (Ωi) cal-
culated for 5◦ latitude bins. The Ωi values are weighted by the
number of points within each bin. The Legendre coefficients
are obtained using a least-squares minimization, and are then
converted into the widely used coefficients Aj , such that the
rotation rate Ω(θ) is represented by

Ω(θ) =
4∑
j=0

Aj sinj θ. (3)
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Table 2. Coefficients of the expansion Ω(θ) =
∑4

j=0 Aj sinj θ (θ the
latitude) for cycle 19 faculae sidereal rotation rate in degrees/day. Er-
rors are obtained with the Monte Carlo simulation and are at the 1-σ
confidence level

year A0 σ0 A1 σ1 A2 σ2

1957 14.467 0.077 0.859 0.194 -2.43 1.04
1958 14.463 0.036 0.920 0.136 -2.16 0.55
1959 14.468 0.031 0.993 0.137 -2.62 0.48
1960 14.423 0.036 0.892 0.182 -2.40 0.83
1961 14.390 0.037 0.905 0.232 -1.76 1.21
1962 14.425 0.060 1.070 0.307 -2.66 1.76
1963 14.359 0.100 0.952 0.381 -2.43 2.87
1964 14.438 0.052 1.082 0.308 -3.30 1.08

1957-1964 14.424 0.017 0.906 0.069 -2.17 0.29
1957-1960 14.463 0.020 0.907 0.078 -2.30 0.33
1961-1964 14.419 0.030 0.941 0.161 -2.22 0.80

year A3 σ3 A4 σ4

1957 -0.18 0.81 -0.37 2.71
1958 -0.66 0.73 -0.62 1.61
1959 -1.01 0.82 0.39 1.65
1960 -1.16 1.25 0.28 2.88
1961 -0.42 2.34 -1.95 7.07
1962 -2.49 1.99 2.19 6.66
1963 -1.80 4.47 5.36 17.13
1964 -1.11 1.94 -2.01 3.88

1957-1964 -0.63 0.40 -0.71 0.86
1957-1960 -0.61 0.42 -0.51 0.91
1961-1964 -0.82 1.33 -0.71 3.20

We adopted a fourth-degree polynomial expansion, because a
second-degree expansion offers a poor fit of the data, and a
sixth-degree polynomial expansion or higher is not necessary,
since the number of points at high latitudes is small.

We also compute the errors σj on theAj coefficients. Errors
on Legendre coefficients are often calculated as

√
Cjj , whereC

is the estimated covariance matrix (weighted by δi) of the fitted
points. To check these, we perform a Monte Carlo simulation
with a thousand trials (Press et al. 1986), in which the dispersion
of the coefficients gives 1-σ error onAj . The errors obtained by
the Monte Carlo method are then smaller for the first coefficients
but higher for the later ones. We consider only errors determined
by this method.

5.1. Phase-dependence of facular rotation

Expansion (3) coefficients for faculae and corresponding errors
computed with the Monte Carlo method are listed in Table 2.
A0 represents the equatorial rate, A2 and A4 the rotation at low
and high latitudes respectively, and A1 and A3 characterize the
north-south asymmetry at low and high latitudes.

Figures 3 and 4 show the variability of the facular rotation
rate throughout cycle 19. Let us note that the cycle maximum
occurred in 1958 and 1959, and the minimum in 1963. In 1964,
we begin to see some activity of cycle 20 starting at high lati-
tudes. The main significant variation is the decrease of A0 from

Fig. 3. Variation of the even coefficients of the expansion
Ω(θ) =

∑4
j=0 Aj sinj θ (θ the latitude) for cycle 19 faculae sidereal

rotation rate. From top to bottom:A0,A2, andA4. Errors are at the 1-σ
confidence level

the cycle maximum to the minimum by about 0.4%. Comparing
the two periods [1957-1960] (strong activity) and [1961-1964]
(low activity), a difference of some 0.05◦/day can be seen be-
tween the active and quiet periods. A2 and A4 variations are
hardly significant; but we observe that A2 tends to decrease
(which means a more differential rotation at cycle minimum).
We also compute the correlation factor between the expansion
coefficients obtained from the Monte Carlo simulations, which
yields similar values. The coefficients are not completely in-
dependent, and the observed variations of A2 and A4 are not
significant.

A1 and especially A3 variations, representing the north-
south asymmetry, at low and high latitudes respectively, are
hardly significant. The antisymmetric part of the rotation rate,
A1 sin θ + A3 sin3 θ, for the periods [1957-1960] and [1961-
1964] for |θ| < 25◦, is very similar. The amplitude is only
slightly smaller for the period [1961-1964] at high latitudes
(|θ| > 40◦). Our preliminary conclusion is that we cannot de-
tect any variations of the north-south asymmetry through cycle
19.
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Fig. 4. Variation of the odd coefficients of the expansion
Ω(θ) =

∑4
j=0 Aj sinj θ (θ the latitude) for cycle 19 faculae sidereal

rotation rate. Top:A1 and bottom:A3. Errors are at the 1-σ confidence
level

Table 3. Coefficients of the expansion Ω(θ) =
∑4

j=0 Aj sinj θ (θ the
latitude) for cycle 19 sunspot sidereal rotation rate in degrees/day. Er-
rors are obtained by Monte Carlo simulation, and are at the 1-σ confi-
dence level

year A0 σ0 A1 σ1 A2 σ2

1957-1962 14.473 0.062 0.086 0.238 -1.89 0.99

year A3 σ3 A4 σ4

1957-1962 -0.71 1.52 -1.47 3.51

5.2. Comparison with sunspots

We compared these results with sunspot rotation rates obtained
for the period [1957-1962] (Table 3). We shall recall that sunspot
data have not been corrected for the bias mentioned in Sect. 3,
because the small number of sunspots yields to large errors com-
pared to the correction. Sunspot rotation exhibits no significant
north-south asymmetry, and is also more rigid (see A2) than
that of faculae, which is consistent with a deeper anchorage of
intense magnetic fields (Collin et al. 1995).

6. First detection of another asymmetry

As shown in Fig. 5, rotation rates exhibit a large dispersion
about the mean. The rms velocity is 3% of the mean rotation
rate, and certain facular points show a deviation of more than
7% from the mean rotation rate. There are a number of reasons
of instrumental and solar origin for the dispersion in the angu-
lar velocity. Instrumental errors have been discussed in Sect. 3.
To address the solar causes, we subtracted the mean differential
rotation (i.e. the Legendre polynomial fit) from each individ-
ual rotation rate. Then we plotted the corresponding histogram

Fig. 5. Selected facular points in 1959, and polynomial fit of the average
rotation (Sect. 5)

Fig. 6. Histogram for 1959 faculae (solid line) with a 0.05◦/day bin, a
two-gaussian fit has been applied to the data (dashed line)

distribution in 0.05◦/day bins (Fig. 6). One striking result is
the existence of a sharp peak in an otherwise roughly gaussian
distribution (this phenomenon will be referred to hereafter as a
shape-asymmetry). The histogram seems to indicate the exis-
tence of two populations: one (denoted hereafter population I)
exhibiting rotation close to the mean, and another (population
II) that rotates slower than average, with much smaller disper-
sion. As it may seem difficult at first sight to separate population
II from population I, we shall attempt to identify the properties
of each.

6.1. Histogram asymmetry

In a first step, we define a parameter r representing the propor-
tion of points below and above the mean as

r =
L−R

T
, (4)

whereR andL are the number of facular points having a rotation
rate higher and lower, respectively, than the fit of Fig. 6, andT is
the total number of points. r is of particular interest because the
whole population II rotates slower than the average. Considering
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Fig. 7. Variation of the ratio r for faculae (solid lines) between 1957
and 1964 and for sunspots (dashed line) between 1957 and 1961. Error
bars are not shown for sunspots to make the graph easier to read: they
are slightly smaller than the r values

Table 4. Shape-asymmetry parameter r for faculae during [1957-1964]

selection r

all 0.058 ± 0.010
young 0.082 ± 0.025

old 0.057 ± 0.011

the uncertainty on a number of pointsN to be
√
N , and assuming

that r is small (L ∼ R ∼ T/2), the error on r is given by

σr =

√
L

T
+

√
R

T
+
|L−R|
T
√
T

∼
√

2
T
. (5)

The variation of r over the period [1957-1964] is given in Fig.
7. r is maximum at sunspot maximum. As shown in Table 4, no
significant difference is found in the shape-asymmetry of young
and old faculae.

We also checked to see whether the shape-asymmetry is
time dependent. For this purpose, we grouped the image pairs
in 14-day periods (approximately half a solar rotation). The
number of pairs in each period is of course not constant, because
of observation gaps. Then we compute the shape-asymmetry
r of the rotation rate histogram in two ways: by subtracting
from the individual rotation rates (1) the polynomial fit of the
corresponding 14-day period; or (2) the corresponding yearly
polynomial fit. The latter means that points of the histogram are
at the same position as those for the yearly histogram: zero is the
same. The results are very similar, as shown in Fig. 8 for 1959. r
oscillates with a period about 1.5 solar rotations throughout the
year. The oscillation amplitude is hardly greater than the noise;
however, if such an oscillation persisted throughout the cycle, it
would hint at the existence of giant cells. This deserves further
study.

6.2. Activity-dependence of facula shape-asymmetry

The next question to be addressed is whether the two populations
differ by their activity level or size. We know that larger sunspots

Fig. 8. Variation of r for faculae versus 14-day period number in 1959,
using the yearly fit (solid line) and the 14-day period fit (dashed line).
Error bars are shown for only one curve, to make the graph easier to
read; however, they do not differ from one curve to the other

or sunspot groups rotate more slowly than smaller ones (Maun-
der & Maunder 1905; Newton & Nunn 1951; Ward 1966). One
would thus expect that slowly rotating faculae (population II)
would correspond to the larger faculae. The parameter r is higher
in the northern hemisphere, which suggests a relation with the
solar activity level. So we compare the north-south asymmetry
of the shape-asymmetry with that of activity. We calculated the
two north-south asymmetry parameters, each year, as follows

As =
∆N −∆S

∆N + ∆S
, (6)

where ∆N and ∆S are the differences between the number of
points below and above the fit, for the northern and southern
hemispheres, respectively, and

Aa =
N − S

N + S
, (7)

where N and S are the number of active regions weighted by
their activity levelX , for the northern and southern hemispheres,
respectively. X varies from 1 (quiet) to 10 (very active region),
and reflects the size of the facula, the number of sunspots, and
its lifetime. The errors on As and on Aa are, respectively,

σs =

√
∆N +

√
∆S

∆N + ∆S
(1 + |As|), (8)

σa =

√
N +

√
S

N + S
(1 + |Aa|). (9)

We computed Aa for all X , X = 1 and X ≥ 5. Results are
shown in Fig. 9. No conclusion is possible as to whether or not
the shape-asymmetry is due to very active regions. However the
shape-asymmetry is probably related to the activity level.

6.3. Population I and II splitting

Another approach consists in selecting points from population
II as follows. We know that population II facular points exhibit
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Fig. 9. Variation of Aa for all X (dashed line), X = 1
(dot-dot-dot-dashed line), X ≥ 5 (dot-dashed line), and of As (solid
line)

small rotation rate dispersion. This is particularly true for the
northern hemisphere at low latitudes (see Fig. 5). We investigate
the particular case of 1959, for which the shape-asymmetry is
the strongest (r1959 = 0.103 ± 0.014). We select points corre-
sponding to this concentration within the rotation range 14.25
< Ω < 14.5 ◦/day and the latitude range 0◦ < θ < 20◦. This
restricted data set still contains points belonging to population I,
but we estimate that half the sample belongs to population II (in-
stead of the approximate 10% for the whole set of points). The
results are as follows: (i) populations I and II show no signifi-
cant disk longitude-dependence; (ii) both populations show two
preferential longitudes (measured by Carrington longitudes);
(iii) the meridional circulation of population II facular points
seems negligible, in contrast to that of population I, which is
one order of magnitude greater. This point will be investigated
in a companion paper (Paper II).

The above procedure is rather arbitrary. However, a two-
gaussian fit was also performed in each latitude bin to char-
acterize the rotation rates precisely by two curves associated
with two dispersions versus latitude, and this selection showed
similar results.

6.4. Comparison with sunspots

Additional information can be obtained from sunspots during
the same period. Sunspots also have a shape-asymmetry of the
rotation rate distribution (Fig. 10). However, in contrast with
faculae, the “peak” is broadened, suggesting that populations I
and II are more mixed. The degree of asymmetry r is compara-
ble to that of faculae (Table 5). The sunspot shape-asymmetry
seems to be age-dependent, with old sunspots having a larger r
than younger ones. But there is no significant difference between
leaders and followers, which indicates that the whole active re-
gion contains one population or the other. There is no difference
either, however complex the group might be.

The comparison between sunspots and faculae is not
straightforward. A facula contains many more points than a
sunspot group, and its lifetime is longer. Therefore the large

Fig. 10. Sunspots histogram in [1957-1962] (solid line) with a
0.05◦/day bin and a two-gaussian fit (dashed line)

Table 5. Shape-asymmetry parameter r for sunspots during
[1957-1962]

selection r

all 0.107 ± 0.028
young 0.063 ± 0.051

old 0.319 ± 0.100
leader 0.125 ± 0.096

follower 0.074 ± 0.106
complex 0.115 ± 0.132

peak present in the facular rotation histogram might be due to
a limited number of very large and long-lasting faculae.

The two-gaussian fits mentioned in Sect. 6.3 emphasize
the differences between sunspot and facula shape-asymmetries.
While the rms velocity of facula population II is one order of
magnitude smaller than that of population I, the ratio is only
of 2.4 for sunspots. Moreover, the ratio between the number of
sunspots belonging to population I and II is close to 1, while it
ranges from 8 to 17 for faculae. This fit also quantifies the dif-
ference of rotation rate between populations I and II: 0.13◦/day
for faculae and 0.23◦/day for sunspots.

7. Torsional oscillation patterns

A system of alternating high and low-rotation zones migrating
toward the equator has first been observed by Howard & La
Bonte (1980), using Mount Wilson velocity data. This pattern,
referred to as torsional oscillations, is marginally significant,
and the velocity amplitude is of the order of 3 m/s. The latitude
of greatest activity was found to be associated with the transi-
tion zone between high and low rotation rates (maximum shear
zones). More recently, Snodgrass (1991) observed a magnetic
torsional oscillation pattern of larger amplitude at high latitudes
(20 m/s) from Mount Wilson full disk (λ5250.2 FeI) magne-
tograms. The small amplitude in the ±40◦ latitude belt might
be the reason why such a magnetic pattern has never been ob-
served with sunspots, exclusively present within this zone. The
magnetic pattern found by Snodgrass is shifted from the veloc-
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Table 6. Gamma function (Γ) for fitting faculae sidereal rotation rates
of Table 2

year Gamma
1957 0.077
1958 0.015
1959 0.045
1960 0.002
1961 0.013
1962 0.005
1963 9 10−5

1964 0.124

ity pattern of Howard & Labonte, and slow zones correspond
to latitudes of strong activity. Schüssler (1981) and Yoshimura
(1981) proposed that these torsional oscillations were related to
the variations of the mean azimuthal Lorentz force through the
solar cycle.

We are now investigating whether the Meudon faculae ex-
hibit a torsional oscillation pattern through the solar cycle. For
this purpose, we first tried to subtract the Legendre polyno-
mial fit corresponding to the time-interval 1957-1964 from the
yearly averaged data in each latitude bin, as done by the authors
mentioned previously. The main finding is that we observe no
torsional pattern. This is not surprising if we consider the am-
plitude of the pattern (a few meters per second) compared to
the decrease of A0 (∼10 m/s) through the cycle. Any torsional
effects, if real, would be smoothed out. So the usual procedure
of subtracting the whole cycle fit yields no pattern with our data.

We then computed the Gamma function (Γ) corresponding
to the polynomial fit performed in Sect. 5 (Table 6), which is
an indication of the reliability of the fit. A value of Γ=1 indi-
cates an excellent fit, and Γ close to zero reflects a very poor
fit. The Γ values we found are in the intermediate range (0.05
to 0.15). There are two possible explanations for this: either the
Γ values are low because errors have been underestimated, or
the polynomial fit deviates significantly from real data. If the
latter is true, we can overcome the difficulty by plotting the dif-
ference between the observed yearly-averaged rotation of each
latitude bin and the polynomial fit of the corresponding year
(Fig. 11). With this new method, we observe some latitudinal
bands that rotate faster and others more slowly than average.
This pattern of narrow bands (about 10◦ wide) is significant at
the 1-σ level only. The equatorward displacement of this pat-
tern through the solar cycle is hardly significant. Fig. 11 also
displays the distribution of the facular points (a “facula butter-
fly diagram”). In the northern hemisphere, the region of strong
activity seems to lie within the band of slow rotation, as ob-
served by Snodgrass (1991). The opposite seems to be true of
the southern hemisphere; but since there is less activity, the sig-
nal is less significant. So our torsional oscillation pattern does
offer some similarities with Snodgrass’ magnetic pattern, but the
north-south asymmetry present in our data was not observed by
this author.

Fig. 11. Torsional oscillation pattern obtained by subtracting the poly-
nomial fit of each year from a yearly averaged values (grey: slower
than average, white: rotation faster than average). The amplitude of the
pattern is of the order of a few meters per second. The dashed and solid
lines represent the ”faculae butterfly diagram”

8. Conclusion

Using the Meudon spectroheliograms, we studied photospheric
facula angular velocity properties throughout cycle 19. We de-
tected a bias, mainly due to the spectroheliograph slits, which
has been corrected.

The main new finding is the detection of two populations of
faculae. The facula rms angular velocity distribution is not fully
gaussian, but rather presents a strong and narrow peak. This pop-
ulation II (10% of the whole data set) rotates more slowly than
the mean (about 1% less), exhibits less meridional circulation,
and has a rms velocity ten times smaller than that of popula-
tion I. This peak is seen mostly for the northern hemisphere in
the [0-20◦] latitude range and at the cycle maximum (1959).
We observe no difference by age, activity level, size, disk lon-
gitude or Carrington longitude, and the peak is present during
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the whole period. Sunspots show a similar shape-asymmetry,
though with different characteristics: the two populations have
similar rms velocities and number of points. So sunspot and
facula shape-asymmetries may be of different origin.

The shape-asymmetry is maximum at sunspot maximum
and is stronger in the northern hemisphere (which rotates faster
and more rigidly, and which is also the most active). So the
shape-asymmetry may be due to the behavior of the dynamo
wave: for example, fluctuations in the dynamo (despite the
long lifetime of our shape-asymmetry), as discussed by Hoyng
(1993), may be involved. The question is still open. The facula
shape-asymmetry is probably related to some surface phenom-
ena. We also note that, because the rotation rate distribution
is far from a gaussian, the computed standard errors must be
considered with caution.

The second essential finding is the strong, and persistent
north-south asymmetry. We did not observe this for sunspots
of the same period. This north-south asymmetry imposes con-
straints on dynamo action, surface velocities, and the transfers
between the two hemispheres. In particular, the constant north-
south asymmetry observed over the eight years of our data set
shows that this phenomenon is not stochastic, since it ranges be-
yond the three-year time-scale typical of the transition between
stochastic and non stochastic processes (Kremlevskii et al. 1992;
Lawrence et al. 1995). We recall that our rotation rate decreases
by about 0.4% from cycle maximum to cycle minimum.

This north-south asymmetry is associated with an asymme-
try in activity level with respect to the equator: the most active
hemisphere is associated with faster and more rigid rotation.
The northern hemisphere also exhibits a wider latitudinal range
of activity: both sunspots and faculae extend 10◦ higher in lat-
itude than in the southern hemisphere. North-south asymmetry
in activity might be explained by the dynamo mechanism (for
example by the superposition of a dipolar and a quadrupolar
modes, see Sokoloff & Nesme-Ribes 1994). However, although
a causal relationship of strong rotation asymmetry to strong ac-
tivity asymmetry is straightforward, the reciprocal is less direct:
the faster rotation of the more active hemisphere is not yet ex-
plained, nor is the faster rotation of young sunspots compared to
plasma rotation. A number of attempts have been made to model
the backreaction of the magnetic field on the velocity, and pre-
dict small amplitudes of the waves (Schüssler 1981; Yoshimura
1981), in disagreement with our observation of a strong north-
south asymmetry.

Modeling of the north-south asymmetry is beyond the scope
of the present paper. But it is of interest to mention the possible
nonlinearities originating at the equator interface, since these
play an important role. First, the dynamo waves of each hemi-
sphere probably interact near the equator during the decreasing
part of the cycle, and the two hemispheres are linked via the
mainly dipolar poloidal field. Secondly, the presence of distinct
meridional circulations near the equator suggests some interac-
tion between the two hemispheres via diffusion processes. Such
an interaction is also corroborated by the following observation:
the average rotation rate of the folded hemispheres is close to
the one observed for sunspots or magnetograms, which suggests

an energy exchange between the two hemispheres. The kinetic
energy associated with each hemisphere is 0.08% (North) and
0.03% (South) of the total kinetic energy of the layer showing
this north-south asymmetry. Such an excess is not considerable
if the phenomenon is restricted to shallow layers.

Lastly, we observed no torsional patterns when subtracting
the cycle 19 mean rotation from the yearly data, as was done by
previous authors. But the subtraction of the yearly polynomial
fit from the corresponding yearly rotation rates averaged over
latitude bins exhibits bands of faster and slower rotation rates
with an amplitude of a few meters per second and a very small
equatorward motion. The correspondence between this pattern
and active regions is similar to that found by Snodgrass (1991) in
the northern hemisphere. However, our pattern exhibits a strong
north-south asymmetry that is not detected by Snodgrass.

Throughout this paper, we have stressed the differences be-
tween faculae and sunspots observed during the same period.
Differences in anchorage depths and magnetic fields may pro-
vide explanations for this. This leads to important constraints
on the dynamo model, especially the presence of a strong north-
south asymmetry and its duration, and the shape-asymmetry of
the rotation rates for both sunspots and faculae. The detection
of a magnetic pattern similar to the oscillation patterns found
by Snodgrass (1991) proves the validity of our method.
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2.5.2 La dynamique des facules du cycle 19 : circulation méridienne,
écarts types des vitesses et contraintes de Reynolds

Ce même travail a permis d’obtenir des r´esultats concernant la circulation m´eridienne
des facules photosph´eriques au cours du cycle 19. L’analyse des ´ecarts types de vitesse
ainsi qu’une estimation du transport de moment cin´etique est ´egalement d´ecrite. Les
principaux résultats sont les suivants :

(1) Tout comme la rotation, la circulation m´eridienne pr´esente uneforte dissymétrie
entre les deux hémisphères. Dans l’hémisphère nord (celui qui tourne le plus vite),
on observe une circulation vers le pˆole significative d’environ 7 m/s, alors que dans
l’h émisphère sud, elle n’est pas significativement diff´erente de z´ero.

(2) L’ étude de lavariation au cours du cycle solaire est effectu´ee en calculant la
circulation moyenne par h´emisphère. On observe alors que la circulation de 7 m/s dans
le nord n’est pr´esente qu’au maximum du cycle et devient tr`es faible au minimum du
cycle. Ceci est oppos´e aux observations pr´ecédentes de Komm (1994a). Ces r´esultats
sont probablement li´es au rôle de la circulation m´eridienne dans la dynamo. Il semblerait
en tout cas que la circulation m´eridienne soit plus sensible que la rotation `a la phase du
cycle. Par ailleurs, le transport de moment cin´etique par circulation `a grande ´echelle
(circulation méridienne annuelle multipli´ee par la rotation diff´erentielle) est anticorr´elé
dans les deux h´emisphères, avec un coefficient de corr´elation de -0,5.

(3) L’analyse des ´ecarts types des vitesses (rotation et circulation m´eridienne) a per-
mis d’obtenir des informations surl’anisotropie entre les deux directions, ainsi que sur
l’ évolution au cours du cycle solaire des ´ecarts types des vitesses. Celles-ci sont probable-
ment liéesà l’évolution des propri´etés de la granulation, voire de la supergranulation, en
fonction de l’activité magnétique. Il estégalement possible d’estimer l’´energie cin´etique
turbulente contenue dans les facules et de la comparer `a divers mod`eles. La d´ependance
en latitude pr´edite par Canuto et al. (1994) n’est pas observ´eeà partir de nos donn´ees.

(4) La“covariance” (corrélation entre la rotation et la circulation m´eridienne) permet
d’estimer le transport de moment cin´etique par viscosit´e (ou “contrainte de Reynolds”).
Cette composante du transport est tr`es faible, ce qui est comparable aux r´esultats trouv´es
par Komm et al. (1994b) `a partir de magn´etogrammes. Une limitation de ces estimations
est cependant la suivante : dans le meilleur des cas, elles vont renseigner sur le transport
à une profondeur donn´ee seulement. Or un sch´ema global est n´ecessaire pour contraindre
fortement les mod`eles.

Article : Meunier N., Nesme-Ribes E. & Collin B.,Cycle 19 facula dynamics II.
Meridional circulation, rms velocity and Reynolds stresses, 1997, Astron. Astrophys.

319, 683-693
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Abstract. We investigated the meridional circulation of photo-
spheric faculae throughout cycle 19. Together with the rotation
observed in a companion paper (Meunier et al. 1996), we were
able to address the problem of the existence of the observed dif-
ferential rotation. The meridional circulation is characterized by
a strong north-south asymmetry. The distribution of meridional
circulation around the mean value confirms the existence of two
populations detected in Meunier et al. (1996). An investigation
of the rms velocities yields information on the variation of the
anisotropy between the two horizontal motions and the latitudi-
nal dependence of the small-scale kinetic energy. Lastly, a very
small facula covariance has been measured, and its variation
during the cycle has been established.

Key words: Sun: faculae – Sun: magnetic fields – Sun: rotation
– sunspots – Turbulence

1. Introduction

The only systematic analysis of facula dynamics to date was
developed by Belvedere et al. (1976). Faculae observed by
Belvedere et al. were obtained in a rather broad bandwidth
around the Ca II K line, and thus are formed at the chromo-
spheric level (Godoli 1969). These authors measured east-west
motions of facula barycenters as well as their meridional drifts,
and from this calculated the correlation between horizontal mo-
tions, i.e. the covariance, which is a measure of the Reynolds
forces at work. They found a covariance ranging from 107 to
4 107 cm2/s2, which was consistent with an angular momen-
tum transport via Reynolds stresses, contributing to maintain-
ing the differential rotation. Schröter & Wöhl (1976) observed
the proper motion component of Ca+-network fine mottles, also
formed in the chromosphere. They found a significant posi-
tive covariance (4 107 cm2/s2) close to the one measured by
Belvedere et al. (1976).

Send offprint requests to: N. Meunier

Cycle 21 small-scale magnetic fields (corresponding to the
photospheric level) have also been studied, by Komm et al.
(1993; 1994). They obtained a poleward meridional flow of the
order of 10 m/s, with a maximum at mid-latitudes. At latitudes
between 15◦ and 45◦, the amplitude was about 25% higher at
cycle minimum than at the maximum. They observed no strong
north-south asymmetry. Komm et al. (1984) calculated a very
small covariance.

In this paper, we will address certain aspects of photospheric
facular point dynamics, on the basis of the Meudon K1v spec-
troheliograms, revealing the photospheric level about 500 km
above the solar surface. These Meudon faculae are similar to the
bright elements seen on Kitt Peak magnetograms, so the com-
parison should be more straightforward than with the sample
of Belvedere et al. (1976). However, the comparison with chro-
mospheric faculae is not entirely irrelevant, because it shows
the heightwise spatial variation of the rotation and meridional
circulation. In our study, we selected cycle 19 faculae over the
time interval 1957 to 1964, as this period was the most active
of the last four centuries. We also established comparisons be-
tween facula properties with those of sunspots, deduced from
the same images, because the two tracers give complementary
results: faculae cover a wider surface of the solar disk, whereas
sunspots are more deeply anchored so that the two tracers give
complementary results. Cycle 19 sunspots have been studied in
Nesme-Ribes et al. (1996b).

Observational data and tracking procedures are described
in Sect. 2. Various error sources are listed in Sect. 3. In Sect.
4, we investigate facula meridional circulation (denoted “m.c.”
hereafter), which is related to the differential rotation (Meunier
et al. 1996, referred to hereafter as Paper I) and its origin. The
m.c. might even play a direct role in the solar dynamo, as shown
by Choudhuri et al. (1995). That is, if dynamo waves progress
towards the poles when there is no m.c., a reasonable m.c. could
reverse this propagation. We investigate facula m.c. in Sect. 4.

The rms velocities are also quite pertinent. There is a hierar-
chy of convective motions, which contribute to the rms velocity
(for both m.c. and angular rotation). Some of their properties
can be induced from variations in rms velocities of magnetic
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tracers during cycle 19. Our prime motivation in this study is
to find the dependence of the degree of anisotropy (between
the two horizontal motions) on cycle phase and latitude. An
interpretation in terms of turbulent kinetic energy should also
yield important clues to the behavior of the energy contained
in the small-scale convective eddies (Canuto et al. 1994). This
question is explored in Sect. 5.

One hotly debated issue is the origin of the differential rota-
tion, which is a key ingredient in solar dynamo theory. Theories
of differential rotation are built on the angular momentum con-
servation equation (see Stix 1989, among others). This equation
contains two terms: axisymmetric (i.e. turbulent convection) and
non-axisymmetric (i.e. global convection).

Certain axisymmetric models require a convective latitude-
dependent heat flux, and thereby a pole-equator temperature dif-
ference, in order to generate differential rotation. This implies
the existence of m.c. Other approaches also require anisotropic
viscosity (higher viscosity in the horizontal direction). Both
models explicitly calculate the m.c. and angular velocity only.

In non-axisymmetric models, a number of correlations ap-
pear between latitudinal and longitudinal motions, due to the in-
teraction between global Coriolis force and non-axisymmetric
motions (convective cells). These correlations represent the an-
gular momentum transport by the Reynolds stresses: the smaller
the Rossby number Ro = u/(2Ωl) (where u is a typical veloc-
ity in the non-axisymmetric eddies, l a typical cell size, and Ω
the angular velocity), the more efficient this interaction. So the
process is more efficient with supergranulation than with gran-
ulation. The giant meridional cells should also be more efficient
than supergranulation. Rüdiger (1977) showed that Reynolds
stresses contain a diffusive term (which must be positive in or-
der to transport angular momentum equatorward) and also a
non-diffusive term, the Λ-effect, which may be of either sign
for equatorward transport. As we observe both terms at the
same time, the interpretation of the observed covariance sign
is not straightforward. In Sect. 6, we derive facula covariance
versus latitude, and also the latitude-averaged covariance over
each hemisphere.

2. Observational data and tracking procedure

Our observational data and tracking procedures were described
at length in Paper I and in Collin et al. (1995). Briefly, the facular
bright point meridional motions are inferred from Meudon K1v

spectroheliograms (1.5 Å off the Ca II K line center) reflecting
the photospheric level about 500 km above the τ = 1 level
(Nesme-Ribes et al. 1996a). The images have been digitized
with 1.8 arcsecond resolution. We selected the time interval
1957 to 1964, during which 47434 points were detected (Paper
I).

3. Sources of error

Paper I discussed the existence of a small bias in the angular ve-
locity that was detected in the form of an east-west asymmetry
(angular velocity versus disk longitude). The slope of the bias

Fig. 1. Meridional circulation for faculae in [1957-1964] (solid line)
and sunspots in [1957-1962] (dashed line). Values are given in de-
grees/day. Error bars are at the 1-σ confidence level

(m. c. versus disk longitude) is very small - an order of magni-
tude smaller than the rotation bias -, so that we can neglect it in
the present paper. Random errors on individual points m.c. are
similar to the ones given in Paper I for the angular rotation, i.e.
15 m/s at the disk center.

4. Meridional circulation

4.1. Results

Fig. 1 shows m.c. averaged in 5◦ latitude bins for the whole
data set. We adopt the following convention: a positive m. c.
indicates a motion towards the pole in the northern hemisphere
and towards the equator in the southern. Error bars are at the
1-σ confidence level. At cycle maximum, faculae reach lati-
tudes of up to 50◦. A strong north-south asymmetry of m.c.
is observed in Fig. 1. The southern hemisphere shows a neg-
ligible motion while a significant northward circulation, of up
to about 0.05◦/day (7 m/s), occurs in the northern hemisphere.
Such a north-south asymmetry was not observed by Komm et
al. (1993), in their study of small-scale magnetic field dynam-
ics. This north-south asymmetry of m.c. was present, though, in
cycle 19 facula rotation rates (Paper I).

Table 1 and Fig. 2 show the yearly latitude-averaged m.c.
computed for each hemisphere. The southern m.c. is small and
hardly significant during the whole cycle. But the northern m.c.
shows a significant variation: from its maximum at cycle maxi-
mum, it decreases to very small values at cycle minimum. This
is in clear disagreement with the results of Komm et al. (1993),
who found a faster meridional flow at the minimum of the solar
cycle, though for an other cycle.

4.2. Comparison with cycle 19 sunspots

Sunspots have been studied in Nesme-Ribes et al. (1996b) for
the same time interval from 1957 to 1962. Sunspot m.c. is shown
in Fig. 1. They exhibit an equatorward motion at low latitudes
and a poleward motion at high latitudes. This sunspot m.c. pat-
tern has already been observed for cycle 21 sunspots (Ribes &
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Fig. 2. Variation of facula meridional circulation in [1957-1964] in
each hemisphere (solid line: northern hemisphere; dashed line: south-
ern hemisphere). Values are given in degrees/day. Error bars are at the
1-σ confidence level

Table 1. Facula meridional circulation averaged in each hemisphere
(in degrees/day). Error bars are at the 1-σ confidence level

year North m.c. South m.c.
1957 0.049±0.011 -0.003±0.008
1958 0.031±0.004 -0.020±0.008
1959 0.056±0.005 -1.104±0.007
1960 0.043±0.002 0.002±0.008
1961 0.037±0.008 0.011±0.013
1962 -0.004±0.010 -0.028±0.017
1963 3.10−5±0.010 -0.013±0.021
1964 0.016±0.007 0.003±0.016

1957-1964 0.036±0.003 -0.006±0.005
1957-1960 0.045±0.002 -0.007±0.004
1961-1964 0.016±0.004 -5.10−4±0.012

Bonnefond 1990, Nesme-Ribes et al. 1993b). The differences
observed between sunspot and facula dynamics are possibly due
to the anchorage depth of the two tracers. This is in agreement
with the very different rotational properties of sunspots and fac-
ulae already observed in Paper I.

4.3. Faculae meridional circulation distribution

Paper I mentions the presence of a large dispersion around the
mean rotation rate, in which we detected a shape-asymmetry
of the rotation distribution with respect to the mean. Here, we
will now look to see whether the facula m.c. has similar shape-
asymmetry.

The m.c. histogram shows a strong and sharp peak close
to the m.c. value of zero (Fig. 3). The mean value is close to
zero. We observe dips in the histograms, especially for the dis-
tribution around zero. These are due to the tracking procedure:
considering the spatial resolution, the dips depend on the bin
size used to build the histogram. These dips were not observed
for angular rotation (Paper I) because the differential rotation
mixed them.

Fig. 3. Histogram showing the distribution of 1959 facula meridional
circulation (bin=0.05◦/day) around the mean (solid line) and around
zero value (dashed line)

Fig. 4. Histogram showing the distribution for cycle 19 sunspot merid-
ional circulation (bin=0.05◦/day) around the mean (solid line) and
around zero value (dashed line)

However, the shape is far from gaussian, and a sharp and
strong peak is observed near the zero value. We recall that Paper
I distinguished two populations: one (I) with a high rms velocity
and an average rotation rate close to that of the whole set; and
another one (II) with a low rms velocity and a lower rotation
rate. The present peak is probably associated with population
II. So population II rms m.c. appears to be very small.

To determine the m.c. properties of population II, we se-
lected points from this population using a two-gaussian fit on
the angular velocity histogram per latitude bin. We investigate
the particular case of 1959 in the latitude range [5◦N-20◦N]
(Paper I).

We obtain the following result. The restricted set contains
a higher percentage (64 %) of points with a zero meridional
circulation values than the whole set (29 %). The restricted set
m.c. is two times smaller than the whole set m.c., and about 10%
of the whole set belongs to population II, compared to 50% in
the case of the restricted set. So we estimate population II m.c.
to be one order of magnitude smaller than population I m.c.
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4.4. Histogram asymmetry of sunspot meridional circulation

A similar histogram for sunspot m.c. shows the same dips but
no strong shape-asymmetry (Fig. 4). So if two populations do
exist (as detected from their angular velocity in Paper I), their
rms velocities as well as their m.c. are very similar. A two-
gaussian fit shows that the fastest population (I) has a higher
m.c. (by 0.04◦/day) than population II. The m.c. is positive for
population I and negative for population II.

4.5. Polar field reversal

Facula m.c. is stronger towards the north pole in the northern
hemisphere. Furthermore, we observe some activity at higher
latitudes (Paper I) in the northern hemisphere. So, from the
Leighton’s model (1969), which assumes that polar reversal is
due to the slow poleward migration of magnetic fields, we ex-
pect an earlier polar field reversal in the northern hemisphere.
Both Babcock (1959) and Sheeley (1976) noted that the south
pole reversal occurred before the North (respectively mid-1957
and end of 1958). However, Makarov (1984) found that the
situation is more complex, sometimes observing a three-fold
inversion of the polar magnetic field in one hemisphere. This
was precisely the case for the northern hemisphere during cycle
19: the first reversal occurred at the beginning of 1958 for the
latitude +90◦ and at the end of 1958 for -90◦. So our higher
meridional circulation in the North, and this observed time re-
versal, are consistent with the Leighton’s picture for the poloidal
magnetic field reversal.

5. Small-scale kinetic energy

It is of special importance to estimate the anisotropy between
the two horizontal motions (m.c. and angular velocity) and their
dependence on the cycle phase. This will allow us to estimate
how much energy is contained in small-scale eddies sampled
by faculae, and the latitude-variation of this energy. Canuto et
al. (1994) argued that large-scale effects (differential rotation,
for example) could be generated by turbulence (i.e. small-scale
effects) and that the small-scale motions might then contain
more energy than the large-scale, contrary to what is usually
assumed in most turbulence theories.

The term “turbulent kinetic energy” or “small-scale ki-
netic energy” leads us to discuss the important question of
what the rms velocity represents precisely. We can decompose
a velocity u (angular velocity or m.c.) into two components
u =< [u] > +u′, where < [u] > represents a large-scale mean
(both spatially and temporally) and u′ a motion fluctuation with
a zero mean. We then define the turbulent kinetic energy as 1

2u
′2.

However, we measure u′ at a given scale: in our case, the small-
est scale we measure is the granulation scale (or slightly larger,
for sunspots). Facula rms velocities contain various scales, from
granulation to supergranulation or larger scales, so one has to
be cautious when comparing observations to models.

5.1. Facula rms velocities

5.1.1. Contributions of instrumental rms velocities to observed
rms velocities

The observed rms velocity Vrms (for rotation or m.c.) contains:
1- instrumental and tracking errors; 2- a hierarchy of scale con-
tributions, from large-scale motions between faculae (i.e. anal-
ogous to the rms velocity observed for sunspots tracked us-
ing their barycenter) to small-scale motions (inside each facula,
roughly at the scale of a few pixels). We are interested here in
the rms velocity Vrms (Vrms is equal to < [u′2] >1/2) of the
angular velocity v and of the m.c. u.

First we insist on the scattering due to measurement errors.
A pixel represents a different surface area near the limb than it
does at the disk center, and the corresponding scattering varies
as

σu(θ) =
A

cos θ
, (1)

σv(θ) =
A

cos θ cosφ
∼ A′

cos θ
, (2)

for u and v, respectively, where θ is the latitude, φ the disk lon-
gitude, and A and A′ are small constant values in degrees/day.
A′ is pertinent if we are interested in the latitude-dependence
with a longitudinal average. A′ is a little higher than A by a
factor about 1.15 in the [-50◦,50◦] in longitude domain. A and
A′ can be considered constant during the solar cycle, and are
approximately of the order of one pixel (15 m/s).

5.1.2. Cycle 19 rms velocities

When subtracting polynomial fit v(θ) from individual angular
velocities vi, one can compute the angular rms velocities, Vrms

being denoted as to vrms in this case:

vrms =

√∑T
i=1(vi − v(θ))2

T
, (3)

where T is the total number of points. The polynomial fit is
performed using Legendre polynomials, and is described in Pa-
per I. The m.c. rms velocities are computed by subtracting the
averaged ūj in the latitude bin j from individual m.c. ui, and is
denoted urms:

urms =

√∑N
j=1

∑Nj

i=1(ui − ūj)2

T
, (4)

where N is the number of latitude bins and Nj the number of
points in latitude bin j. The 1-σ error on the rms velocity Vrms

is Vrms/
√

2T (Parrat 1961).
We obtain for the whole facula data set [1957-1964]: vrms =

0.491 ± 0.002◦/day and urms = 0.352 ± 0.001◦/day, or, in
meters per second, vrms = 65.51 ± 0.21 m/s and urms =
49.46 ± 0.16 m/s. Let us note for comparison that a typical
horizontal velocity in supergranulation cells at the solar surface
is 300 m/s, and, in granulation cells, of the order of 1 km/s. The
facula anisotropy ratio vrms/urms is 1.32±0.01.
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Fig. 5. urms (solid line) and vrms (dashed line) for faculae in
[1957-1964], in m/s

5.1.3. Variation of rms velocities

Fig. 5 shows the variation of facula rms velocities during cycle
19. The rms m.c. urms increases by a factor of some 1.2 (i.e.
∆urms ∼10 m/s) from cycle maximum to minimum. The vari-
ation of the rms angular rotation vrms is less clear, but it also
seems to be smaller during cycle maximum (1959-1960) than
at cycle minimum. The ratio vrms/urms is maximum in 1957
(1.7) and then decreases from 1958 (1.4) to 1964 (1.3), except
for 1962 (about 1.5). So we observe two major properties: the
rms velocities increase from cycle maximum to minimum and
the degree of anisotropy decreases.

These variations are significant at the level of several σ, es-
pecially for the m.c. Intrumental or tracking errors, as noted
in Sect. 5.1.1, should be constant with time at a given latitude.
However, their latitude-dependence (smaller errors at the equa-
tor), together with the equatorward migration of the magnetic
activity, should lead to a decline ofVrms (for bothu and v) when
latitude-averaged. So the observed trend is strengthened. These
observations are probably related to granulation or supergranu-
lation property variations during the cycle. However, if they are
related to angular rotation changes during the cycle, are these
variations (-7 m/s) large enough? The decrease in anisotropy
from cycle maximum to minimum could be produced by the
decrease in the mean angular velocity.

5.2. Comparison with sunspot rms velocities

For the time-interval 1957 to 1962, sunspots exhibit vrms =
77.52 ± 1.12 m/s and urms = 38.73 ± 0.56 m/s. The rms an-
gular velocity is thus higher for sunspots than for faculae (ra-
tio 1.18) but the rms m.c. is lower (ratio 0.78). Thus the ratio
vrms/urms is higher for sunspots (2.00±0.04) than for faculae
(1.32). The difference between these facula and sunspot rms
velocities could be due to the anchorage depth of sunspots, fac-
ulae being more sensitive to surface effects. Facula rms velocity
also contains a greater contribution from small-scale effects than
that of sunspots, because we are tracking facular points. These
small-scale features probably have more isotropic properties,
i.e. they are less sensitive to the preferential direction of an-

gular rotation, because of their higher Rossby number. A large
anisotropy present in sunspots could then be due to large-scale
effects. Sunspots Vrms show no significant variations during the
cycle.

Let us recall that we observed in Paper I a shape-asymmetry
in the sunspot rotation rate distribution. This shape-asymmetry
was interpreted in terms of two populations (of smaller width).
So the sunspot vrms due to small-scale effects might be smaller
than the one measured.

5.3. Latitude-dependence of the small-scale kinetic energy

The rms velocity computed in the previous subsections can be
interpreted as a “turbulent” (or “small-scale”) kinetic energy.
If dispersion is mainly of solar origin and due to small-scale
motions, this should yield to important information about the
latitudinal-dependence of the small-scale kinetic energy and its
amplitude.

We compute the “turbulent kinetic energy” (i.e. energy as-
sociated with velocity fluctuations) as

Ekin =
1
2
V 2
rms, (5)

for both v and u, where Vrms is defined in Eqs. 3 and 4. The
error in Ekin is derived from the error on the rms velocity, and
is

σEkin = Ekin

√
2
T
, (6)

where T is the number of points. It is pertinent to calculateEkin

values versus latitude, in order to compare them with numerical
models. Fig. 6 shows these values for both faculae and sunspots.

The turbulent kinetic energy associated with facula m.c. is
approximately constant with latitude. The latitude-dependence
is stronger for the angular rotation, but is also noisier. We ob-
serve in general an increase in Ekin with latitude by a factor
two. However, this trend nearly disappears when expressed in
(m/s)2.

The Ekin associated with sunspot angular velocity shows
larger amplitude variations than the Ekin of the m.c obtained
with the same sunspots. The angular velocity Ekin is minimum
at the equator and at 40◦N. A large peak is present at 15◦S in
the southern hemisphere. The Ekin of m.c. is similar to those
for faculae.

5.4. Comparison with models

We found a nearly constant energy contribution of small-scale
motions, in qualitative disagreement with the algebraic model of
Canuto et al. (1994). These authors predicted a strong latitude-
dependence: a peak at a latitude of about 35◦ with an amplitude
roughly twice that of the equator. If we keep in mind that the
error measurements in our data increase with latitude, the dis-
crepancy with the prediction of Canuto et al. is even greater.

The amplitude of Ekin/e�, where e� is a typical turbulent
kinetic energy, is smaller than the model of Canuto et al. by a
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Fig. 6. Turbulent kinetic energy versus latitude for faculae (left) and sunspots (right). The two figures at the top are given in (◦/day)2, and the
two at the bottom are given in (m/s)2. The solid lines correspond to urms(θ) and the dashed lines to vrms(θ), where θ is the latitude

factor about 2 for faculae, and a little less for sunspots. So we
suggest that small-scale eddies may not contain as much energy
as assumed by Canuto et al.

However, the discrepancy between our observations and the
model is certainly a problem of selected motion scales. In the
algebraic model of Canuto et al., the typical scale is smaller than
the smallest observed scale here. For example, it is smaller than
the granulation size. On the other hand, in numerical models,
the velocity fluctuations u′ correspond to the mesh size, e.g.
30000 km in the recent model of Pulkkinen et al. (1993).

Therefore, comparison between observations and models
are not straightforward. In the case of a Kolmogorov turbulence,
the rms velocity varies as l1/3, where l is the typical scale. So
the fluctuation amplitudes of u′ and Ekin depend in a complex
way on the scale at which they are measured.

Moreover, we observed a hierarchy of scales, from the gran-
ule scale (1000 km) to the supergranule scale (30000 km). Each
scale possibly depends on latitude and depth. For example, su-
pergranulation cell size are observed to decrease with increas-
ing latitude (Brune & Wöhl 1982; Rimmele & Schröter 1989;
Münzer et al. 1989); the model of Pulkkinen et al. exhibits a
radial-averaged turbulent kinetic energy, but these authors men-
tioned that great variations with depth have been observed.

If compared with the radial average, the turbulent kinetic
energy we found exhibits a latitude-dependence similar to the
model of Pulkkinen et al. (1993), which does not show a strong
peak around 30◦.

6. Covariance and angular momentum transport

We now address the important question of the angular momen-
tum transport, which is related to the generation of the Sun’s dif-
ferential rotation. We estimate the transport by the m.c. (axisym-
metric term) and by Reynolds stresses (non-axisymmetric term),
which result from the interaction between non-axisymmetric
motions and the Coriolis force. Reynolds stresses are repre-
sented by the correlation between motions in the two horizontal
directions (i.e. the “covariance”). Most current models favor this
process.

In this section, meridional motion is positive when towards
the equator and negative when towards the pole, in both hemi-
spheres. Previous studies (Ward 1965) showed that the linear
angular momentum transport across a complete latitude circle
of length L over the time t is

τ ∼= tLρ < [uv] >, (7)

where ρ is an average density. Then τ is proportional to

< [uv] >=< [u] >< [v] > + < [u]∗[v]∗ > + < [u•v•] >,(8)

where [ ] indicate spatial averages, < > time averages, u• and
v• are spatial deviations for each day of the period, and [u]∗ and
[v]∗ are time deviations. The first term, < [u] >< [v] >, repre-
sents the transport by meridional motion (hereafter “M.C.T.”).
The two last terms correspond to transports by fluctuating cells
(time-variable eddy transport) and horizontal eddies (space-
variable eddy transport), respectively. In our analysis, these two
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terms cannot be separated because there are not enough points
within each latitude bin for each image pair. But the sum of the
two terms can be computed, using the space and time-averages
of u and v. This sum is referred to as the covariance between
the motions in the two horizontal directions, and is expressed
by

< [u′v′] >=< [(u− < [u] >)(v− < [v] >)] >, (9)

where u′ and v′ are the deviations from the respectively time
and space means (in each latitude bin) < [u] > and < [v] >
(Nesme-Ribes et al. 1993b). With our sign convention, a positive
covariance means that motion faster than average in the direc-
tion of rotation is coupled with equatorward motion. The covari-
ance represents the angular momentum transport by Reynolds
stresses.

6.1. Latitudinal dependence

The M.C.T. across the latitude circle corresponding to latitude
bin i is

M.C.T.i = ūiv̄i, (10)

where ūi and v̄i are the average of u and v in latitude bin i. The
1-σ error on the M.C.T. includes the standard errors on ūi and
v̄i. The covariance in the latitude bin i is

< [u′v′] >i=

∑Ni

k=1(uk − ūi)(vk − v̄i)
Ni

, (11)

where Ni is the number of points within a given bin i. The 1-σ
error on the covariance has two contributions: the dispersion in
the latitude bin and the error on ūi and v̄i. The main contribution
comes from the latter for both the M.C.T. and the covariance.
This is due to the high uncertainty in m.c., especially in the
southern hemisphere.

6.1.1. Latitudinal-dependence of facula covariance

Fig. 7 shows the angular momentum transport by Reynolds
stresses (covariance) and by m.c. (M.C.T.). The two hemi-
spheres are folded symmetrically about the equator. We ob-
serve no significant covariance, and the error bars provide
an upper limit. For faculae, we get covariance values smaller
than 0.002 (◦/day)2 for most latitude bins (remembering that
there are fewer points at high latitudes) and an upper limit of
0.01 (◦/day)2 at the 1-σ confidence level. Fig. 8 presents the
same curves for the two hemispheres, separately. The covari-
ance is still very small (below the 1-σ error bars).

This is in disagreement with results by Schröter & Wöhl
(1976), who studied proper motions of Ca+-network fine mot-
tles, as shown by Table 2, and by Belvedere et al. (1976). The
values given by these authors correspond to latitude-averaged
covariance because they were not looking for latitudinal-
dependence. However, Komm et al. (1994), observing small-
scale photospheric magnetic fields (from magnetograms), did

not detect any significant covariance when considering the lat-
itudinal dependence.

Küker et al. (1993) predicted a covariance which is posi-
tive near the surface and negative at the bottom of the convec-
tive zone. Their amplitude is probably no greater than a few
0.01 (◦/day)2, but it is depth-dependent, especially near the sur-
face. So this recent model is consistent with our observations.

6.1.2. Latitudinal-dependence of facula M.C.T.

Facula M.C.T. (defined by Eq. 10) is poleward in the northern
hemisphere and less significant in the southern hemisphere; this
was already noticed in Fig. 1. We note that a poleward M.C.T.
(related to the poleward m.c.) implies that there is some depth
at which there should be an equatorward m.c., for continuity.
The surface poleward M.C.T. is associated with global transport
of angular momentum towards the pole, only if there is enough
diffusion to couple the different layers. Otherwise, deep layers
would transport the same momentum towards the equator and
the balance would be null (Gilman 1980). So it is difficult to
estimate the total M.C.T. (i.e. over the whole convective zone)
from the surface estimation only. The M.C.T. we measure is
only the transport contribution of a layer at a given depth.

6.1.3. Comparison with sunspots

Figs. 7 and 8 also display the covariance and M.C.T. for sunspots
versus latitude (Nesme-Ribes et al. 1996b). Sunspot covariance
is less than 0.02 (◦/day)2, with an upper limit at the 1-σ level of
0.05 (◦/day)2, which is rather similar to facula covariance. This
covariance is much smaller than other observations of sunspot
groups (Ward 1965) and sunspots (Gilman & Howard 1984), as
shown in Table 2. But our results confirm the small covariance
found by Nesme-Ribes et al. (1993b) for cycle 21 sunspots.

Sunspots exhibit an equatorward transport at low latitudes
(< 20◦) and poleward above those latitudes, which is signifi-
cant at the 1-σ level only because the errors are large. The differ-
ence between sunspot and facula covariance probably lies in the
magnetic field strength and anchorage depth of these magnetic
features.

6.2. Total contribution for each hemisphere

The above covariance was calculated for each 5◦ latitude bin: the
linear angular momentum was defined across a latitude circle of
lengthL. The covariance obtained was not significantly different
from zero for both faculae and sunspots, and we could not obtain
their latitudinal-dependence either. In this section we compare
each hemisphere. Let us note that the results of Belvedere et
al. (1976) are available only for the whole surface. The total
M.C.T. is estimated as

M.C.T. =

∑N
i=1 Ni cos θiūiv̄i∑N

i=1 Ni

, (12)

where Ni is the number of points in the latitude bin i, N the
number of latitude bins, and θi the mean latitude of the bin.
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Fig. 7. Angular momentum transport by Reynolds stresses (covariance) are shown on the left and by meridional motions (M.C.T.) on the right.
Solid lines represent faculae during [1957-1964] and dashed lines sunspots during [1957-1962]. The two hemispheres have been folded. The
values are given in (◦/day)2. Error bars for sunspots are not plotted, to make the reading easier. For the covariance the error has the same order
of magnitude as the signal. For the M.C.T., the signal is slightly above the error bars

Fig. 8. Same as Fig. 7, except that the two hemispheres are unfolded

Table 2. Covariance values found by various authors using different tracers

authors tracers covariance (◦/day)2

Schröter & Wöhl 1976 Ca+-network fine mottles 0.2
Belvedere et al. 1976 K faculae (barycenter) 0.05 to 0.2

Komm et al. 1994 small-scale magnetic fields 0.01 (monthly averaged value)
present paper photospheric faculae (cycle 19) 0.002 (max. 1-σ: 0.01)

Gilman & Howard 1984 sunspots 0.08 (max., latitude=30◦)
Ward 1965 sunspot groups 0.15 (max., latitude=30◦)

Nesme-Ribes et al. 1993b sunspots (cycle 21) 0.02
Nesme-Ribes et al. 1996b sunspots (cycle 19) 0.02 (max. 1-σ: 0.05)
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Table 3. Covariance and M.C.T. for the whole cycle faculae (1957 to
1964) and sunspots (1957 to 1962) averaged on latitudes (North, South,
all latitudes), in (◦/day)2

faculae sunspots
covariance North -0.0008 ± 0.0017 0.0112 ± 0.0045
covariance South 0.0060 ± 0.0021 -0.0007 ± 0.0053

covariance all 0.0008 ± 0.0011 0.0068 ± 0.0036
M.C.T. North -0.516 ± 0.076 -0.038 ± 0.128
M.C.T. South -0.066 ± 0.054 0.208 ± 0.169

M.C.T. all -0.321 ± 0.048 0.054 ± 0.105

The weighting of the transport in each latitude bin by cos θi
is introduced to take into account the L-dependence of τ , but
this does not strongly influence the results. The 1-σ error on the
M.C.T. includes the dispersion between latitude bins and the
standard errors on ūi and v̄i. The covariance is

< [u′v′] >=

∑N
i=1 cos θi

∑Ni

k=1(uk − ūi)(vk − v̄i)∑N
i=1 Ni

. (13)

The 1-σ error on the covariance now has three contributions: the
dispersion between latitude bins, the dispersion in each latitude
bin, and the errors on ūi and v̄i.

Table 3 shows the covariance and the M.C.T. when averaged
in time (over the cycle) and over the latitudes (for all latitudes,
and each hemisphere, separately). The covariance is still very
small and not very significant, except for southern faculae (but
the corresponding m.c. was not very significant) and for north-
ern sunspots. The covariance for all facular points (averaged in
time and latitude) is 6104±2105(cm/s)2, i.e. smaller than 6 105

(cm/s)2 at the 3-σ confidence level. This is one to two orders of
magnitude smaller than those given by Belvedere et al. (1976):
they found covariance values ranging from 107 to 4 107 (cm/s)2

depending on facula size and compactness. However, they did
not give any error bar on their values. Schröter & Wöhl (1976)
also found a value of 4 107 (cm/s)2 for Ca+-network fine mot-
tles.

The transport by the m.c. is much higher (several orders of
magnitude) and always negative (i.e. poleward) for faculae. Re-
sults for sunspots are less significant, but there is an equatorward
M.C.T. in the southern hemisphere.

6.3. Time dependence of the angular momentum transport

In the previous section, we showed that the cycle- and latitude-
averaged covariance was not significant. So we now study the
time-variation of the latitude-averaged covariance when aver-
aged yearly. The covariance could become significant over times
shorter than the solar cycle. Fig. 9 shows the variation of the co-
variance and the M.C.T. for faculae during cycle 19, computed
for the northern and the southern hemispheres separately. We
observe a roughly positive covariance in the South, and nega-
tive in the North. This confirms Table 3. So covariance is more
significant on shorter periods (1 year). This has been observed
by Komm et al. (1994), but at a different scale: they found their

most significant covariance at a 1 month-scale, while yearly co-
variance was insignificant. They obtained a covariance smaller
than 0.01 (◦/day)2, i.e. similar to ours. This is not surprising if
we recall that facular points can be associated with small-scale
magnetic fields.

In the northern hemisphere, M.C.T. is negative and |M.C.T.|
is higher at cycle maximum: M.C.T. would reinforce the rigidity
of the rotation at cycle maximum.

Covariances in each hemisphere also seem to be in an-
tiphase. The correlation factor between the two hemispheres
is -0.25. This is also true for the M.C.T., with a correlation fac-
tor of -0.50. Even though the signal in the southern hemisphere
is close to zero, the two hemispheres are strongly anticorrelated,
with variations having a typical time-scale of the order of a few
years. This could characterize exchanges between the two hemi-
spheres, especially via the interactions at the equator, implying
an active role of the large-scale motions.

7. Conclusion

We used different approaches to address the question of facula
dynamics. We first observed a strong north-south asymmetry
of the facula m.c., with poleward motions up to 7 m/s in the
northern hemisphere at cycle maximum, and no significant m.c.
in the southern hemisphere.

The m.c. histogram confirms and states with greater preci-
sion what has been discovered in Paper I: we detected a facula
population, containing about 10% of the data set points, that ro-
tated more slowly than average, showing m.c. around ten times
smaller than the mean, and with rms velocities in the two di-
rections (east-west and north-south) ten times smaller than the
rms velocities for the whole data set. Polar field reversals are
consistent with the m.c. north-south asymmetry.

Observations of facula and sunspot rms velocities, and their
variation during the cycle, allowed us to detect their anisotropy
and the origin of their dispersion more precisely. The action of
convective cells on facular points or on sunspots maybe due to
the cells’ horizontal motions and to the successive emergences
and disappearances of cells.

Let us note first that a 50 m/s velocity (typical rms velocity
for faculae and sunspots) corresponds to a daily displacement
equivalent to the size of three granules, while a granule has a
typical lifetime of only five minutes. We found no observation
of the dependence of the granular or supergranular horizontal
velocities on the cycle-phase. Convective cell sizes have been
more widely studied. Granules are smaller at cycle maximum
(Muller 1988; Muller et al. 1989) and near active regions, as
observed by Macris et al. (1989), who found a factor of some
1.15 between the granule size in active and quiet regions. This
is consistent with our observations if the mechanism of granule
emergence/disappearance prevails.

On the other hand, Münzer et al. (1989) showed that su-
pergranulation cells were larger near active centers. These last
observations are in disagreement with our observations if su-
pergranule emergences/disappearances play a significant role,
because at the end of the cycle there are fewer very active regions
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Fig. 9. Variation of the angular momentum transport by Reynolds stresses (covariance) during the cycle is shown on the left and by meridional
motions (M.C.T.) on the right, for faculae. The northern hemisphere is shown in solid lines and the southern in dashed lines. Values are given
in (◦/day)2

than at its maximum, so a larger proportion of points belongs to
regions of small activity (i.e. larger granules but smaller super-
granules).

This suggests that granulation plays a preponderant role
in the rms velocities of facular points via their emer-
gence/disappearance, while supergranulations probably influ-
ences motions via their horizontal velocities. The observed dis-
crepancies may be due to the radial structures of the cells.

At a larger scale (about 20◦), Nesme-Ribes & Mangeney
(1992) found that kinetic energy associated with m.c. bands
was higher at cycle minimum than at maximum. This is also
consistent with our observations. However, faculae did not show
any well-defined m.c. pattern, in contrast with sunspots. This
is an important point to stress, because faculae rms velocities
should also contain a large-scale contribution.

The crude turbulent kinetic energy calculated in the present
paper does not reveal any strong latitudinal-dependence, though
this dependence is difficult to determine. Our estimate is proba-
bly smaller (by a factor of at least two) than the value predicted
by Canuto et al. (1994). The discrepancy between observations
and model might be due to a scaling effect.

Facula covariances averaged over the whole cycle are hardly
significant, while yearly values are negative for the North. Their
amplitude is smaller than 0.01 (◦/day)2, which is consistent with
the results of Komm et al. (1994) for small-scale magnetic fields.
Sunspots also exhibit a small covariance, in agreement with
cycle 21 Meudon sunspots (Nesme-Ribes et al. 1993b).

Most theoretical studies seem to favor large covariance
rates (Canuto et al. 1994; Pulkkinen et al. 1993). However, the
small facula covariance does not bring into question the role of
Reynolds stresses in the equatorial acceleration. Covariance is
likely to be depth-dependent, as shown by Küker et al. (1993).

A precise knowledge of the anchorage depth of magnetic tracers
is crucial to settling the issue of the origin of solar differential
rotation.
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2.5.3 Les contraintes sur la distribution de vitesse

La distribution de vitesse (rotation et circulation m´eridienne) des facules photo-
sphériques a ´eté étudiée dans les deux articles pr´ecédents, `a partir de l’histogramme de
répartition des vitesses (autour de la moyenne ou d’un ajustement par un polynˆome de la
vitesse moyenne). Elle a montr´e l’existence d’une population particuli`ere. J’ai alors ef-
fectué un certain nombre de tests pour chercher `a caract´eriser au maximum les propri´etés
de cette seconde population (que j’appellepopulation II pour simplifier, les autres points
faculairesétant appel´espopulation I ), de manièreà en comprendre l’origine. Je r´esume
ici les contraintes d´ejà obtenues (elles sont pr´esentées dans Meunier et al. 1997a, 1997b)
:

� la rotation de cette population II est plus faible et l´egèrement plus rigide, et pr´esente
un écart type plus petit que la population I.

� la circulation méridienne de la population II est plus faible que celle de la popula-
tion I, typiquement d’un ordre de grandeur, avec ´egalement un ´ecart type tr`es faible.

� la présence de la population II est plus importante dans l’h´emisphère nord (qui ´etait
le plus actif), ainsi que lors du maximum du cycle.

� une dépendance avec l’ˆage des facules auxquels les points de cette population II
appartiennent n’est pas claire.

� les points de la population II sont probablement pr´esents sur toutes les images, et
non pas sur quelques-unes.

� aucune d´ependance en longitude sur le disque n’a ´eté détectée.
� la distribution en fonction de la longitude de Carrington de la population II est sem-

blableà celle de la population I, comme le montre la figure 2.3 pour le domaine de latitude
5-20 degrés (nord), o`u se trouve l’essentiel de la population II.

Je cherche dans cette section `acaractériser davantage cette population II, enétudiant
les propriétés de dissym´etrie de la distribution de vitesse en fonction de l’environnement
des points faculaires s´electionnés (nombre de points dans le voisinage et intensit´e de
l’image).

Partition des points faculaires sur chaque image

S’il semble y avoir une d´ependance avec l’activit´e solaire, il n’est pas ´evident que ces
points soient attach´esà une classe particuli`ere de facules. Afin de v´erifier cet aspect, j’ai
mené l’analyse suivante :

- je regroupe les points faculaires par facule,
- je sélectionne ensuite ces facules selon un certain crit`ere (leur taille par exemple),
- finalement, je regarde si la dissym´etrie de la distribution en rotation varie significa-

tivement selon les diff´erentes valeurs de ce crit`ere.

Je rappelle la d´efinition de cette dissym´etrier :

r �
L�R
L�R

�
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Figure 2.3 : Distribution en fonction de la longitude de Carrington de deux s´elections de
points : l’une contient 10% de points de la population II (trait plein) et l’autre 50% (trait
pointillé), pour les facules de 1959 entre 5 et 20 degr´es de latitude nord. Le nombre total
de points de la deuxi`eme sélection aété normalisé à celui de la premi`ere.

avecL le nombre de points tournant moins vite que la moyenne (ou que l’ajustement
par un polynôme : r tient compte de la rotation diff´erentielle), etR le nombre de points
tournant plus vite que la moyenne. L’inconv´enient de la m´ethode de s´election des points
présentée en section 2.4.3 est en effet de ne pas garder en m´emoire pour chacun la facule
à laquelle ils appartiennent. Il faut donc faire cette analyse a posteriori. C’est ce que je
présente maintenant.

Méthode

La méthode utilisée est une technique d’analyse des donn´ees qui réalise une classifi-
cation par partition en utilisant un algorithme de “nu´ees dynamiques”. Elle est appliqu´ee
à chaque premi`ere image des couples ´etudiés. Si l’on connaˆıt le nombre de groupes `a
trouver, alors il faut optimiser une certaine grandeur qui d´epend des diff´erents regroupe-
ments possibles des points. J’utilise l’inertie interclasse (une classe est un groupe, ou plus
précisément une facule ici), qui d´epend de la distance de chacun des points au “noyau” (ou
centre) du groupe auquel il appartient. La distance choisie ici est la distance physique en-
tre les points consid´erésà la surface solaire. En pratique, pour tous les points s´electionnés
d’un couple d’images, il faut minimiser :
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Wint �
N

∑
n�1

Mn

∑
i�1

dist�Pi�Nn�
2

où N est le nombre de facules sur le disque solaire ce jour l`a,Mn est le nombre de points
faculaires dans la faculen, et dist repr´esente la distance d’un point faculairePi du groupe
n au noyauNn du groupen.

Le point délicat est le choix du nombre de faculesN, inconnu a priori et bien sˆur
variable d’une image `a l’autre. Un choix classique est d’´etudier la variation de l’inertie
interclasse totaleWint minimale obtenue pour chaque valeur deN, et d’identifier la valeur
de N pour laquelle on observe un palier. En pratique, un tel crit`ere est tr`es difficile à
appliquer car la diminution de l’inertie interclasse totale avecN est “très régulière” : il
n’est alors pas possible d’identifier un palier. J’applique ici le crit`ere suivant :

- la valeur de l’inertie interclasse totaleWint pour un très grand nombre de groupes
(N=40) est calcul´ee,

- je choisisN égaleà la plus petite valeurN� telle que :

Wint�N � N��� kWint�N � 40�

J’ai testé les valeurs dek� 3 etk� 4. Elles donnent des r´esultats similaires.
A chaque point s´electionné, j’associe donc le nombre de points s´electionnés dans “sa”

facule, ainsi que la valeur de l’inertie interclasse individuelle de cette facule. L’´etude de
la dissymétrie de la distribution de vitesse se fait ensuite sur ces deux crit`eres.

Résultats

L’ étude a ´eté réalisée pour les facules de l’ann´ee 1959, car l’existence de la popula-
tion II y est la plus significative. Je l’ai ´egalement restreinte aux facules vieilles (les plus
nombreuses, crit`ere essentiel pour pouvoir faire une partition valable). Les r´esultats sont
les suivants :

(i) Le nombre de points par facule varie de 1 `a 15 (pourk � 3) et de 1à 18 (pour
k � 4). L’échantillon a ´eté découpé en 5 et 6 groupes respectivement : les points appar-
tenant aux facules de 1 `a 3 points, de 4 `a 6 points, etc. Pour chacun de ces groupes de
points, la rotation diff´erentielle moyenne est calcul´ee, la distribution de rotation autour du
polynôme ajust´e sur cette moyenne ´etablie, et la dissym´etrier de l’histogramme calcul´ee
selon la méthode d´ecrite dans Meunier et al. (1997a). Aucune variation significative n’est
observée avec le nombre de points s´electionnés par facule, comme le montre la figure 2.4.

(ii) L’inertie interclasse individuelle varie de 0 `a 1,05�108 (pourk� 3) et de 0à 1,8�108

(pourk � 4). Des intervalles de longueurs in´egales ont ´eté choisis car la distribution des
points en fonction deWint décroı̂t à peu près comme 1/Wint . Là encore, je n’observe
aucune tendance nette. La dissym´etrie r semble ind´ependante de la valeur de l’inertie
interclasse de la facule `a laquelle appartiennent les points (figure 2.4).

Dans les deux cas, le nombre de point de population II dans une facule ne semble pas
dépendre du nombre total de points s´electionnés, ni de l’inertie interclasse individuelle de
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la faculeà laquelle ils appartiennent. Remarquons ici une difficult´e de l’interprétation de
la valeur du nombre de points dans chaque facule. Une facule ˆagée etétendue (“diluée”)
peut en effet fournir autant de points qu’une facule tr`es active.N etWint dépendent donc
de la façon dont les points sont s´electionnés et et ne sont donc qu’indirectement li´esà la
taille de la facule et `a son degr´e d’activité.

Dissymétrie en fonction de l’intensité moyenne autour des points faculaires

J’ai utilisé un deuxième critère pour caract´eriser la population II. Il s’agit d’´etudier
la relation entre les points de la population II et l’intensit´e moyenne au voisinage de ces
points. Les images sont normalis´ees entre elles (la technique est d´ecrite au chapitre 4).
L’intensité moyenne est divis´ee par l’intensit´e du Soleil calme.

La figure 2.5 montre la variation de la rotation diff´erentielle avec l’intensit´e moyenne
autour du point. La surface consid´erée pour calculer cette moyenne est ici de l’ordre de
l’ échelle de la supergranulation. On observe que les points de la population II (qui sont
caractérisés sur cette figure par une “surdensit´e” de points, ayant pratiquement la mˆeme
vitesse de rotation) sont pr´esents `a toutes les intensit´es.

Conclusion

De l’analyse de la partition des points faculaires ainsi que de l’intensit´e dans leur
environnement, je conclus que les points de la population II, `a rotation plus faible que
la moyenne et assez rigide, semblent ˆetre présents dans pratiquement toutes les facules.
Ces points sont donc assez largement répartis. Il est possible qu’ils soient li´es aux
points-pivots observ´es dans certains filaments : ce sont des parties du filament ayant une
rotation rigide. Mouradian et al. (1987) ont en effet observ´e que la plupart des r´egions
actives apparaissent tout pr`es d’un point-pivot (alors qu’elles sont absentes pr`es des fil-
aments ayant une rotation diff´erentielle “normale”). Remarquons ´egalement que 10%
des points repr´esentent un ordre de grandeur ´equivalentà un point pivot par r´egion ac-
tive. Cette interpr´etation serait ´egalement coh´erente avec le fait qu’ils soient davantage
présents dans l’h´emisphère le plus actif. Dans ce contexte, les points de la population
II pourraientêtre situés sur des sites privil´egiés d’émergence du flux magn´etique. Cette
interprétation sp´eculative expliquerait la tr`es faible dispersion en vitesse. Comme on les
observe ´egalement dans les facules vieilles, ceci impliquerait une ´emergence continue de
flux dans les r´egions actives.

La population II est-elle un artefact ?

La dispersion des vitesses de la population II est tr`es faible compar´ee aux erreurs de
mesures. En outre, la proc´edure de choix des points utilis´ee est telle que le programme
propose un point sur l’image du deuxi`eme jour. Cette proposition provient d’une rotation
diff érentielle standard, mais elle pr´esente en r´ealité un décalage de 7,5 degr´es environ
vers le nord : la population II semble alors co¨ıncider avec cette courbe. Une possibilit´e
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Figure 2.4 : Dissymétrie r pour les facules vieilles de 1959. La courbe en trait plein
représente la variation pourk � 4, en tirets pourk � 3. Les barres d’erreur ne sont
montrées que pourk � 4 pour faciliter la lecture. En haut : dissym´etrie r en fonction
du nombre de points par facule. En bas : dissym´etrier en fonction de la classe d’inertie
de la facule (voir texte : l’inertie augmente avec le num´ero de la classe) ; les classes sont
définies comme suit pourk� 3 (en fraction de 108) : (1) �0�0�02�, (2) �0�02�0�03�, (3)
�0�03�0�05�, (4) �0�05�0�2�, et (5)�0�2�1�05�. La partition pourk� 4 est similaire.
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Figure 2.5 : Intensité moyenne autour des points faculaires en fonction de leur rotation
sidérale (facules vieilles de 1959). La surdensit´e de points orient´ee verticalement vers
13.5Æ/jour correspond `a la population II.

d’explication de la population II pourrait donc ˆetre la suivante : lors de la s´election des
points sur la deuxi`eme image, certains sont laiss´esà la valeur fournie par le programme,
car ils sont estim´es être corrects. Ceci entrainerait une dispersion plus faible pour ces
points (par rapport `a s’ils avaient ´eté sélectionnés directement `a l’oeil), d’où une concen-
tration de points telle celle observ´ee. Par ailleurs, la rotation propos´ee est constante dans
chaque zoom, et une dispersion de la rotation de ces points augmentant avec la latitude est
donc attendue : elle est bien observ´ee, et avec une amplitude plausible. Cette explication
apparaiˆıt donc très plausible. Il faut cependant rappeler qu’une variation du nombre de
points de la population II avec l’ann´ee est observ´ee.

2.5.4 Ecart type des vitesses de la population I corriǵees de l’effet de
la pr ésence de la population II

Lesécarts types de vitesse des points faculaires photosph´eriques calcul´es précédemment
(article II) présentent une d´ependance avec la phase du cycle, surtout pour la circulation
méridienne. L’écart type de celle-ci est plus grand au minimum du cycle. Or les calculs
ont été fait sans tenir compte de la difficult´e suivante. La distribution de vitesse n’est pas
gaussienne, mais pr´esente un pic de faible largeur (la population II) superpos´e à une large
gaussienne repr´esentant l’essentiel des points. La pr´esence de la population II va donc
diminuer la dispersion calcul´ee, et son influence va ˆetre maximale lors du maximum du
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Figure 2.6 : Variation de l’écart type de la rotation et de la circulation m´eridienne au cours
du cycle, apr`es correction (trait plein) et avant correction (trait pointill´e), en degr´es/jour.

cycle. Comme il est plus correct de s’int´eresser `a l’écart type des populations s´eparément
(surtout si la population II est un artefact), on voit que la tendance observ´ee risque d’ˆetre
annulée par cet effet.

Je calcule donc ici l’´ecart type en vitesse de la population I en corrigeant de la pr´esence
de la population II. Je consid`ere d’abord que l’´ecart type de la population II est dix fois
plus faible que celui de la population I (cette valeur provient de l’analyse de l’histogramme
des vitesses). Ensuite, la proportion de points dans la population II est prise ´egalà 100r
(où r est le coefficient de dissym´etrie de la distribution en rotation d´efini précédemment).
L’ écart typeV�

rms est défini à partir de l’ancienne valeurVrms, pour chaque ann´eeétudiée :

V �2
rms�

1�0�01r
1� r

V2
rms�

Les résultats sont pr´esentés sur la figure 2.6. La correction est effectivement maximale
lors du maximum du cycle. Cependant, elle ne remet pas en cause les r´esultats pr´ecédents
: lesécarts types sont toujours plus grands lors du minimum du cycle, surtout dans le cas
de la circulation m´eridienne. Cette tendance est moins claire pour la rotation : l’´ecart type
de la rotation prend sa plus petite valeur en 1959 ; cependant, les valeurs obtenues pour
1957-1958 (ann´ees assez actives) et 1963-1964 (minimum du cycle) sont similaires.
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Table 2.2 : Coefficients de la d´ecomposition de la circulation m´eridienne enA0 �
A1sinθ� A2sin2θ, où θ est la latitude, pour diff´erentes p´eriodes. Les barres d’erreur
ont été calculées par une simulation Monte Carlo.

période A0 A1 A2

1957-1960 (MAXI) 0,022�0,012 0,078�0,030 -0,037�0,094
1961-1964 (MINI) 0,010�0,017 0,030�0,075 -0,039�0,024

1957-1964 0,016�0,010 0,069�0,029 -0,017�0,083

2.5.5 La variation de la circulation méridienne au cours du cycle

Une analyse de la circulation m´eridienne des facules photosph´eriques par l’ajustement
d’une série de polynˆomes de Legendre est effectu´ee afin de mettre en ´evidence d’éventuelles
variations au cours du cycle solaire. Dans l’article pr´ecédent (Meunier et al. 1997b),
j’ai utilis é la circulation m´eridienne moyenne par h´emisphère dans ce but : celle de
l’h émisphère nord est importante (7 m/s vers le pˆole) au maximum du cycle puis d´ecroı̂t
vers des valeurs tr`es faibles, tandis qu’elle reste faible dans l’h´emisphère sud durant tout
le cycle 19. Le but est ici de compl´eter ces r´esultats.

J’utilise ici des polynˆomes de Legendre du second degr´e, avec un terme impair pour
tenir compte de la dissym´etrie entre les deux h´emisphères. Les coefficients sont trans-
formés enA0, A1 etA2, tels que l’expressionA0�A1sinθ�A2sin2θ modélise la circula-
tion méridienne. La table 2.2 pr´esente les valeurs deA0, A1 et A2. Le coefficient de plus
grande amplitude est celui refl´etant la dissym´etrie par rapport `a l’équateur, qui confirme
la plus grande sym´etrie au minimum du cycle.A0 estégalement deux fois plus faible au
minimum du cycle qu’au maximum : il repr´esente la circulation m´eridienneà l’équateur.
A0 etA2 ne présentent pas de variations significatives au cours du cycle.

2.5.6 Les d́ependances en longitude

Je présente dans cette section une analyse de la rotation et de la circulation m´eridienne
en fonction de la longitude de Carrington. Cette approche peut permettre la mise en
évidence de l’existence de cellules de convections g´eantes grˆaceà la détection de varia-
tions de la dynamique avec la longitude. Les difficult´es d’une telle ´etude sont, d’une part
la faible amplitude du signal recherch´e, et d’autre part les limitations de l’utilisation de la
longitude de Carrington. Celle-ci est en effet calcul´ee en consid´erant une rotation rigide,
de période 27,3 jours (soit une rotation sid´erale de 13,2Æ/jour). Il faut remarquer que la
définition d’une longitude `a la surface solaire pr´esuppose en effet une rotation rigide (i.e.
indépendant de la latitude au moins). Comme la rotation solaire est diff´erentielle, le choix
d’une rotation rigide pour calculer les longitudes est a priori arbitraire et conventionnel.
La valeur choisie par Carrington au si`ecle dernier correspondait `a la rotation des taches `a
la latitude de 23 degr´es environ. Si une rotation rigide existe, rien ne dit que cette p´eriode
soit la bonne ni exactement constante. J’effectue tout d’abord une analyse de la rotation et
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de la circulation m´eridienne des facules en fonction de la longitude de Carrington. Puis,
j’examine la question de la pertinence de la d´efinition d’une telle longitude en utilisant
les points faculaires s´electionnés.

Rotation et circulation méridienne en fonction de la longitude

La distribution des points faculaires s´electionnés avec la latitude n’est pas exacte-
ment la même dans toutes les bandes de longitude. Afin d’´etudier les variations de la
dynamique avec la longitude, il faut donc corriger de cet effet pour ´eviter l’influence
de la rotation différentielle. En effet, supposons que tous les points faculaires tournent
à la rotation différentielle moyenne. Si leur distribution est inhomog`ene sur le disque,
on observera une variation de la rotation moyenne par bande de longitude due `a la rota-
tion différentielle en latitude. Pour en tenir compte, je calcule pour chaque point facu-
laire sélectionné la différence entre sa rotation et celle qu’il aurait s’il suivait la rotation
diff érentielle moyenne (j’utilise l’ajustement par un polynˆome) : je définis le résidu de
rotation comme la diff´erence entre ces deux valeurs. La figure 2.7 montre le r´esidu de
rotation et la circulation m´eridienne en fonction de la longitude de Carrington pour les
facules de 1959. La rotation pr´esente essentiellement une zone de 40 degr´es de large
environ avec une rotation moins rapide que la moyenne, ainsi que quelques zones plus
étroites avec une rotation plus lente ou plus rapide. Cependant, pour la plupart des longi-
tudes, aucun signal significatif n’est visible. La conclusion est la mˆeme pour la circulation
méridienne. Aucune trace claire de cellule g´eante n’est donc d´etectée.

Rappelons qu’il s’agit ici d’une moyenne sur l’ann´ee 1959 (en r´ealité environ 6 mois).
Cette analyse permet donc la recherche de cellules qui sont stables sur une dur´ee d’au
moins 6 mois. L’étude sur de plus courts intervalles de temps est difficile avec nos donn´ees
: le signal ne serait pas assez significatif.

Les longitudes actives existent-elles ?

Le problème pos´e par la longitude de Carrington a ´eté mentionn´e ci-dessus. Il est dˆu
au choix arbitraire d’une rotation rigide pour le calcul des longitudes, alors la rotation
observée est différentielle. D’autres vitesses de rotation ont ´eté utilisées dans la litt´erature
pour approcher le probl`eme deslongitudes actives: existe-t-il des longitudes o`u il y
a plus d’activité, et ce sur une p´eriode assez grande devant la p´eriode de rotation ? Si
oui, ces longitudes particuli`eres sont appel´ees “longitudes actives”. La r´eponse `a cette
question va apporter des contraintes tr`es fortes sur les processus de g´enération de champs
magnétiques. Mikhailutsa & Makarova (1994) ont effectu´e une analyse des nombres de
taches et de facules sur plusieurs cycles solaires. Ils ont utilis´e une autre p´eriode de rota-
tion (fixeégalement) et ont trouv´e des variations d’un cycle `a l’autre et une anticorr´elation
entre les deux h´emisphères. Ilétait donc intéressant d’´etudier la distribution des points
faculaires s´electionnés en fonction d’une longitude d´efinie à partir d’une rotation rigide
variable : l’objectif est de voir si, en ajustant la vitesse de rotation rigide utilis´ee pour
calculer la longitude, on peut obtenir une distribution effectivement tr`es modulée d’une
bande de longitude `a l’autre sur une ´echelle de temps assez longue.
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Figure 2.7 : Dynamique en fonction de la longitude de Carrington, pour les facules de
1959. En haut : r´esidu de la rotation diff´erentielle. En bas : circulation m´eridienne.
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J’adopte la m´ethode de calcul de la longitude suivante. Pour chaque point faculaire
sélectionné i, à la longitudel i , la date en temps julienti est calculée. SoitA une vitesse de
rotation synodique. Pour chaque pointi, je calcule :

l �i � l i �A�ti� t0��360E��l i �A�ti� t0���360��

où A est variable,t0 est un temps de r´eférence arbitraire (les phases ne seront donc pas
comparables `a d’autres travaux), et E(X) est la partie enti`ere deX. On utilise un certain
nombre decrit ères “automatiques” sur la distribution des points en longitudepour
déterminer la valeur deA qui correspond `a une distribution avec longitudes actives (entre
parenthèses figure un choix du crit`ereà faire) :

- le minimum (le plus petit),
- le maximum (le plus grand),
- le contraste (le plus grand),
- l’amplitude (la plus grande),
- le rapport entre le minimum et le maximum (le plus grand).

Ces cinq critères se sont av´erésêtre très similaires, en particulier les trois derniers. La
figure 2.8 montre un exemple du contraste pour l’ann´ee 1959 et l’ensemble des ann´ees
1957-1960. Il est facile de voir que pour une seule ann´ee il est possible de choisir une
valeur deA (autour de 12,1Æ/jour dans l’exemple de 1959), alors que lorsque plusieurs
années sont regroup´ees, c’est impossible. Par ailleurs, si la distribution ´etait uniforme,
alors le faibleéchantillon impliquerait qu’un nombre variable de points doit ˆetre observ´e
avec la longitude. Lorsque la distribution en fonction de la longitude est corrig´ee de cette
fonction de probabilit´e, les résultats sont similaires (les crit`eres sont encore moins nets).

Regardons maintenant ladistribution des points faculaires en fonction de la longi-
tude pour les valeurs du crit`ere choisies. Cette distribution est pr´esentée sur la figure 2.9
pour quatre ann´ees. Dans chacun des cas, une vitesseA diff érente a donc ´eté utilisée. La
distribution est tr`es variable d’une ann´eeà l’autre. Par ailleurs, dans tous les cas, on note
l’existence d’une seule “longitude active”, c’est-`a-dire une seule bande de longitude avec
beaucoup de points (avec une distribution tr`es large autour d’elle), et non pas deux. Il est
cependant possible que les valeurs du crit`ere retenues ne permette pas de d´eterminer pour
quelle valeur deA on aurait deux “longitudes actives” (i.e. deux bandes de longitudes
avec beaucoup de points).

Par ailleurs, contrairement `a Mikhailutsa & Makarova (1994), je n’observe aucune
diff érence significative entre les h´emisphères (ils sont en phase plutˆot qu’en opposition
de phase).

Finalement, le r´esidu de rotation et la circulation m´eridienne d´epend peu de la longi-
tude calculée avec les valeurs optimales deA.

Conclusions

La première conclusion est donc la suivante : si les longitudes actives existent, la
période associ´eeà la définition de la longitude varie avec le temps, typiquement sur une
échelle de temps d’un an. Autrement dit, s’il existe une rotation rigide, elle varie sur
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Figure 2.8 : Contraste obtenu pour diff´erentes valeurs d’une rotation synodiqueA, pour
l’année 1959 (`a gauche) et pour les 4 ann´ees 1957-1960 (`a droite).

l’ échelle d’un an environ. Il apparaˆıt également que la d´etermination deA est loin d’être
précise et donc on s’attend `a une distribution en longitude assez large.

La deuxième conclusion est que, mˆeme en consid´erant les donn´ees d’une seule ann´ee,
la distribution en longitude est tr`es large et avec un seul “pic”. En outre, comparons
d’une part la figure 2.3, qui correspond `a une distribution en fonction de la longitude
de Carrington pour une bande de latitude tr`es restreinte (et dans laquelle la rotation est
presque rigide), et d’autre part la distribution la plus contrast´ee possible pour la mˆeme
année, mais cette fois-ci pour l’ensemble des points faculaires. il apparaˆıt clairement
que les points provenant de latitudes tr`es différentes ne correspondent pas `a une même
longitude.

Les distributions tr`es larges avec une variation de la “rotation rigide” correspondante
sur des ´echelles de temps d’un an montrent que la d´etermination n’est pas robuste. Par
ailleurs, le nombre de points faculaires s´electionnés reflète le degr´e d’activité. En effet, il
avaitété constat´e depuis longtemps que durant le cycle 19, l’h´emisphère nordétait le plus
actif, via le nombre de taches, le nombre d’´eruptions, etc. Or j’ai pu s´electionner deux
fois plus de points dans cet h´emisphère, en accord avec ces observations pr´ecédentes. Si
les longitudes existaient, on devrait donc les observer en utilisant ces nombres de points ;
elles ne semblent donc pas exister.
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Figure 2.9 : Distributions des points s´electionnés en longitude obtenues pour 4 ann´ees :
1957 (A� 12�0Æ/j), 1958 (A� 12�7Æ/j), 1959 (A� 12�1Æ/j), 1960 (A� 12�7Æ/j).
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2.6 Analyse de la dynamique des facules chromosphériques

Dans la section pr´ecédente, j’aiétudié la dynamique des facules photosph´eriques, `a
grande et petite ´echelles spatiales, ainsi que les variations au cours du cycle solaire. Je
m’attache maintenant `a regarder si les propri´etés des facules observ´ees au niveau pho-
tosphériqueétaient sp´ecifiques de ce niveau, ou bien si elles se manifestaient ´egalement
au niveau chromosph´erique. Les facules observ´ees sur les spectroh´eliogrammes K3 se
situent dans la haute chromosph`ere, vers 4000 km d’altitude. J’´etablis la comparaison
de la dissym´etrie nord-sud de la rotation diff´erentielle et de la circulation m´eridienne, la
distribution en vitesse des points faculaires et les ´ecarts types des vitesses.

Une comparaison est ´egalement ´etablie avec les points brillants du r´eseau, situ´es à
la même altitude que les plages visibles sur les clich´es K3, mais en dehors des r´egions
actives. La question de leur nature n’est pas compl`etement r´esolue (ces structures sont-
elles analogues aux points brillants des facules ?).

2.6.1 Biais en fonction de la longitude

Avant de présenter ces r´esultats, je reviens sur un point pr´esenté dans le premier ar-
ticle (Meunier et al. 1997a). Il s’agit d’un biais observ´e sur la rotation. La moyenne de
la rotation différentielle par bande de longitude (la longitude ´etant ici celle mesur´ee sur
le disque solaire) n’est en effet pas constante : l’h´emisphère ouest tourne moins rapide-
ment que l’hémisphère est. Ce ph´enomène n’est probablement pas d’origine solaire. Une
possibilité serait en effet que la profondeur `a laquelle on observe les facules soient situ´ee
environ 1000 km en dessous du niveau du Soleil calme (`a partir duquel on mesure le rayon
du disque), mais ceci est bien sup´erieurà la dépression de Wilson (de l’ordre de la cen-
taine de kilomètre). Il s’agit donc d’un biais. L’origine possible de ce biais observationnel
est discut´e dans Meunier et al. (1997a).

Je corrige d’abord cette rotation moyenne pour tenir compte de la rotation diff´erentielle
en latitude : la rotation moyenne par bande de longitude est ´egalement calcul´ee, mais en
ayant remplac´e la rotation de chaque point par la valeur du polynˆome (ajust´e sur la rota-
tion moyenne) `a sa latitude ; puis elle est soustraite de la premi`ere. La figure 2.10 montre
le biais résultant. Je calcule la correction de la rotation de la mani`ere suivante :

Correction�

�
∑N

i�1Nixi

∑N
i�1Ni

� ∑N
i�1xi

N

�
a�

aveca la pente de la droite ajust´ee sur le biais de la figure 2.10 (a=0,0026 jour�1 pour les
K3), xi la longitude de la bande,Ni le nombre de points dans cette bande de longitude, et
N le nombre de bandes de longitude.

Cette correction repose sur l’hypoth`ese que le biais est nul au centre du disque. Par
ailleurs, aucune variation significative avec la latitude n’avait ´eté trouvée dans Meunier
et al. (1997b). Pour l’ensemble du cycle 19, j’obtiens des corrections de 0,0067Æ/jour
et 0,0040Æ/jour pour les facules chromosph´eriques et le r´eseau respectivement. Notons
qu’une erreur de calcul concernant les K1v (article I) a conduit `a des valeurs de correction
trop grandes : elles sont en r´ealité comprises entre -0,0078Æ/jour et +0,0072Æ/jour selon
l’année, c’est-`a-dire qu’elles sont un ordre de grandeur plus faibles que celles donn´ees
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Figure 2.10 : Biais corrigé (en degr´es par jour) en fonction de la longitude (du premier
jour) des points s´electionnés, pour l’ensemble du cycle : facules chromosph´eriques (trait
plein), réseau chromosph´erique (tirets) et facules photosph´eriques (trait pointillé). Ce
biais est obtenu en soustrayant un biais synth´etique (rotation en fonction de la longitude
pour la distribution r´eelle de points sur le disque mais une rotation ayant une d´ependance
en latitude seulement) de la rotation observ´ee en fonction de la longitude.

dans l’article I. Toutes ces corrections sont donc n´egligeables, de mˆeme que le biais.
L’erreur de calcul ne remet pas en cause les r´esultats obtenus. En particulier, les ´evolutions
au cours du cycle sont similaires. Les distributions de vitesse, les ´ecarts types et les ondes
de torsions ne sont ´evidemment pas affect´es.

2.6.2 La dynamiqueà grandeéchelle

La rotation

La figure 2.11 montre la rotation sid´erale pour les facules chromosph´eriques du cycle
19, compar´eeà celle des facules photosph´eriques de la mˆeme période. La dissym´etrie
nord-sud est pr´esente : l’hémisphère nord tourne ´egalement plus vite. Par contre, je
trouve une rotation l´egèrement plus lente qu’au niveau de la photosph`ere, de l’ordre de
0,1Æ/jour.

Figure aussi sur ce graphe la rotation des points brillants du r´eseau chromosph´erique
(c’est-à-dire en dehors des r´egions actives). Ces points brillants ont une couverture en
latitude plus grande que les points faculaires, jusqu’`a 70 degr´es. Ils présentent ´egalement
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Table 2.3 : Coefficients de la d´ecomposition de la rotation en∑4
i�0Ai sini θ, où θ est la

latitude, pour différents traceurs (cycle 19). Les barres d’erreur ont ´eté calculées par une
simulation de type Monte Carlo.

traceur A0 A1 A2 A3 A4

facules K1 14,45�0,02 0,90�0,07 -2,19�0,30 -0,58�0,38 -0,66�0,89
facules K3 14,39�0,04 1,00�0,16 -2,40�0,80 -1,20�0,97 -0,37�2,26
réseau K3 14,40�0,06 1,06�0,17 -3,45�0,49 -0,69�0,39 0,32�0,73

la dissymétrie nord-sud : aux hautes latitudes, il y a encore 1Æ/jour de différence. Ils tour-
nent plus lentement que les facules de la mˆeme altitude, d’environ 0,1Æ/jour. Leur rotation
est légèrement plus diff´erentielle. La table 2.3 pr´esente les r´esultats de l’ajustement par un
polynôme de la rotation des trois types de traceurs magn´etiquesétudiés dans ce chapitre.

Ces résultats sont tr`es différents de ceux obtenus `a partir de quelques images de juin
1982 (Collin et al. 1995, voir annexe I), pour lesquelles la rotation du r´eseau ´etait plus
rapide (et proche de la rotation rapide de la supergranulation observ´ee par Snodgrass &
Ulrich 1990) et plus rigide que celle des facules.

La dissymétrie nord-sud importante des facules photosph´eriques est confirm´ee par la
rotation des facules chromosph´eriques, avec une amplitude similaire et la mˆeme constance
au cours du cycle. Rappelons que les taches observ´ees avec les mˆemes images (Nesme-
Ribes et al. 1997, voir annexe II) durant la mˆeme période ont une rotation sensiblement
symétrique par rapport `a l’équateur. La rotation des taches ´etaitégalement plus rigide.

La circulation m éridienne

La circulation méridienne des diff´erents traceurs ´etudiés est pr´esentée sur la figure 2.11.
Celle des facules chromosph´eriques est similaire `a celle des facules photosph´eriques, avec
cependant un mouvement vers les pˆoles dans l’h´emisphère nord de plus grande amplitude
(presque d’un facteur 2, soit environ 15 m/s) jusqu’`a 30 degr´es de latitude, puis plus faible
au-delà.

Par contre, la circulation m´eridienne du r´eseau est tr`es différente. Elle est significa-
tivement positive partout, ce qui signifie un mouvement vers le pˆole dans l’hémisphère
nord et vers l’équateur dans l’h´emisphère sud. La dissym´etrie entre les deux h´emisphères
est donc extrˆemement marqu´ee.

2.6.3 La dynamiqueà petite échelle

Les écarts types de vitesses

L’ écart type de la rotation des facules chromosph´eriques est tr`es proche de celui des
facules photosph´eriques, tant pour la rotation que pour la circulation m´eridienne (ta-
ble 2.4). Par contre, ceux du r´eseau chromosph´erique sont sup´erieurs, d’un facteur 1,4
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environ. Il est difficile de dire si cette propri´eté leur est intrins`eque, ou bien si elle signifie
seulement que la d´etermination de ces points est moins pr´ecise (ce qui entraˆınerait une
plus grande dispersion).

A partir des résidus de rotation et de circulation m´eridienne pour chaque point, je
calculeégalement le module des r´esidus de la vitesse. La figure 2.12 montre la distri-
bution de ce module. Si la distribution des dispersions de la rotation et de la circulation
méridienne sont gaussiennes, alors la distribution du module de la vitessev suit la loi :

f �v� � A
v
σ

exp�
v2

2σ2 �

où σ caractérise la dispersion de vitesse, etA est une constante de normalisation. Les
valeurs deσ obtenues ainsi que les valeurs moyennes dev sont présentées dans la ta-
ble 2.5.

Je compare ces r´esultats avec ceux obtenus par Schrijver & Martin (1990) et Schrijver
et al. (1996). Ils ont effectu´e uneétude de la dispersion des points brillants, dans les
facules essentiellement, afin d’estimer leur coefficient de diffusion. Schrijver & Martin
(1990) ont utilisé des magn´etogrammes Schrijver et al. (1996) des images dans la raie
Ca II K à large bande. Leur analyse a port´e sur la dynamique `a petiteéchelle des points
brillants (dispersion), et non sur celle `a grande ´echelle. C’est l`a l’un des avantages de
la méthode que j’ai utilis´ee, car j’observe les deux simultan´ement. Les dispersions de
vitesse que j’ai obtenue `a partir des spectroh´eliogrammes de Meudon sont compatibles
avec celles de Schrijver & Martin (1990) et Schrijver et al. (1996). Ainsi, la variation
de la dispersion en fonction de l’intervalle entre images analys´ee par Schrijver & Martin
(1990) (leur figure 8) fournit, pour un intervalle entre images de 24 heures, une dispersion
moyenne� v� de :

(i) 100 m/s environ pour les points proches des bords des facules
(ii) 75 m/s environ pour ceux proches du coeur.
Cet accord montre ´egalement que les erreurs al´eatoires commises lors de l’identification

des points dans le travail pr´esenté dans ce chapitre sont relativement faibles (sinon les dis-
persions de vitesse seraient beaucoup plus importantes).

Par contre, contrairement aux r´esultats de Schrijver & Martin (1990) et Schrijver et al.
(1996), j’observe une queue de la distribution (vers les grandes valeurs dev) proche de
celle de la distribution provenant de 2 distributions parentes gaussiennes (fonctionf ci-
dessus).

Existence de la population II

La population II de points faculaires d´ecouverte au niveau photosph´erique, surtout
au maximum du cycle, est moins clairement observ´ee ici : la distribution de rotation
(figure 2.13) montre en effet un pic de plus faible amplitude, et surtout peu d´ecalé en
vitesse (les deux composantes ont pratiquement la mˆeme rotation moyenne). Ce pic cor-
respond peut-ˆetre aux points de la population II d´ecouverts au niveau photosph´erique.
La différence plus faible entre leur rotation et la rotation moyenne `a altitude plus ´elevée
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Figure 2.11 : Dynamique des facules chromosph´eriques (trait plein), du r´eseau chromo-
sphérique (tirets) et des facules photosph´eriques (trait pointillé), pour l’ensemble du cycle
19. Les barres d’erreur pour les facules photosph´eriques ne figurent pas sur ce graphe pour
en faciliter la lecture (elle sont plus faibles que celles des facules chromosph´eriques d’un
facteur 2 ou 3 environ). En haut : rotation sid´erale. En bas : circulation m´eridienne
(positive quand le mouvement est vers le nord).
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Figure 2.12 : Distribution du module de la dispersion de vitesse, pour les facules chromo-
sphériques (tirets), le r´eseau chromosph´erique (trait mixte) et les facules photosph´eriques
(trait plein), pour l’ensemble du cycle 19. Les histogrammes sont normalis´esà 1. La taille
des boˆıtes est de 4 m/s.
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Table 2.4 : Ecarts types de la rotation (Vrms) et de la circulation m´eridienne (Urms), pour
diff érentes p´eriodes et traceurs, en degr´es/jour.

période traceur Vrms Urms

facules photosph´eriques 0,444�0,003 0,329�0,002
1959 facules chromosph´eriques 0,479�0,005 0,374�0,004

réseau chromosph´erique 0,670�0,012 0,526�0,009
facules photosph´eriques 0,491�0,002 0,352�0,001

1957-1963 facules chromosph´eriques 0,487�0,004 0,370�0,003
réseau chromosph´erique 0,723�0,005 0,565�0,004

Table 2.5 : Paramètreσ de la fonction de distribution correspondant `a deux distribution
gaussienne parentes ind´ependante, et moyenne du module de la dispersion de vitesse�
v�, pour l’ensemble du cycle 19 (en m/s).

traceur σ � v�
facules photosph´eriques 73,91�0,01 93,2�0,2

facules chromosph´eriques 63,20�0,03 80,0�0,3
réseau chromosph´erique 78,77�0,04 100,3�0,4

est un argument en faveur d’une origine de ces points au niveau de la photosph`ere ou
en-dessous. Le ph´enomène est compl`etement absent du r´eseau chromosph´erique.

Les conclusions sont similaires pour la distribution de la circulation m´eridienne au-
tour de la moyenne. Il est donc probable que l’existence de la population II soit localis´ee
au niveau photosph´erique ou en dessous. Dans le cas o`u la population II serait un artefact,
la dynamique du r´eseau devrait pr´esenter un ph´enomène très atténué (car les incertitude
sont plus grandes), ce qui est effectivement observ´e.

2.7 Conclusion

Lesétudes observationnelles de la dynamique des facules sont beaucoup plus r´ecentes
et restreintes que celles des taches. Elles ont ´eté jusqu’à présent essentiellement limit´ees
à des observations tr`es locales, ou au contraire uniquement globales. Le travail que j’ai
présenté ici repose sur une analyse `a la fois globale et locale des facules. La base de
donnée des spectroh´eliogrammes de Meudon m’a permis d’aborder cette ´etude avec un
grand nombre de donn´ees, couvrant un cycle solaire. Les outils d´eveloppés pourront
cependant facilement s’appliquer de la mˆeme mani`ereà d’autres p´eriodes.

Cette approche a ´eté conçue pour tirer parti de la sp´ecificité des donn´ees de Meudon
(qualité des images, Soleil entier, suivi des observations), et obtenir des informations
nouvelles avec deux objectifs en vue :
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Figure 2.13 : Distribution en rotation des facules chromosph´eriques (trait plein), du
réseau chromosph´erique (tirets) et des facules photosph´eriques (trait pointillé), pour 1959.
Les histogrammes sont normalis´esà celui des facules photosph´eriques.
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� L’ étude du couplage entre la dynamique (globale) des traceurs et le champ magn´etique
au cours du cycle, `a partir des facules au lieu des taches comme dans la plupart des travaux
précédents ;

� L’analyse de la dynamique `a petiteéchelle spatiale et non pas seulement globale.
Des résultats nouveaux ont ´eté obtenus sur ces deux points principaux.

2.7.1 Couplage entre la dynamique des facules et champ magnétique

Les facules apportent en effet des informations originales concernant l’activit´e solaire,
car elles ont un comportement compl`etement différent de celui des taches par exemple
(dissymétrie nord-sud, distribution de vitesse). La dissym´etrie nord-sud de la rotation est
de grande amplitude (contrairement `a celle des taches) et semble ˆetre constante au cours
du cycle, alors que la circulation m´eridienne pr´esente des variations importantes sur les
8 années de donn´ees. Cette ´etude a ´egalement permis d’apporter des ´eléments nouveaux
concernant la physique des facules grˆaceà l’analyse de la dynamique `a petiteéchelle. En
particulier, la dispersion des vitesses autour de la moyenne a ´eté étudiée, ainsi que ses
variations au cours du cycle. Deux populations diff´erentes de points faculaires pourraient
également avoir ´eté découvertes au cours de ce travail. Leur dynamique et leur distribution
spatiale ont pu ˆetre caract´erisées. Ces r´esultats doivent ˆetre confirmés par l’étude d’autres
cycles.

2.7.2 Dynamiqueà diff érenteséchelles spatiales

Les méthodes habituellement utilis´ees pour observer la dynamique des traceurs magn´e-
tiques sont des techniques globales, qui ne donnent acc`es qu’à la dynamique `a grande
échelle. Les taches solaires ne fournissent qu’une information `a grande ´echelle du fait
de leur faible nombre et faible dur´ee de vie. J’ai choisi ma m´ethode d’analyse de la
dynamique des facules de mani`ereà conserver la possibilit´e d’obtenir des informations
statistiquement significatives sur de faibles ´echelles spatiales :

(i) les petites structures des facules (points brillants) sont trait´ees individuellement ;
(ii) des mesures sont effectu´ees pour deux altitudes diff´erentes dans l’atmosph`ere so-

laire ;
(iii) les procédures automatiques ont ´eté établies pour ˆetre appliqu´eesà un grand nom-

bre de donn´ees, de mani`ere fiable et reproductible.

A partir de ces r´esultats, on peut retrouver les r´esultats d’une analyse globale (comme
celles impliquant corr´elations ou mesures de barycentre de grandes structures) en re-
groupant les points par facules. La rotation et la circulation m´eridienne moyennes des
points appartenant `a un même groupe sont ainsi analys´ees. La figure 2.14 montre la rota-
tion et la circulation m´eridienne en fonction de la latitude qui en r´esultent (ann´ee 1959).
Le résultat est semblable `a celui obtenu pour l’analyse des points individuels.

En revanche, la distribution des vitesses, obtenue sur les points individuels ou re-
groupés, est tr`es différente (figure 2.15). Deux caract´eristiques importantes sont observ´ees
:
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Figure 2.14 : Rotation sidérale (en haut) et circulation m´eridienne (en bas) en fonction de
la latitude, pour les facules de 1959 : la moyenne des groupes de points est en trait plein
et celle des points individuels est en tirets. La circulation m´eridienne est positive quand
le mouvement est vers le nord.
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Figure 2.15 : Distribution de la rotation autour de la moyenne pour les facules de 1959
: celui des groupes de points est en trait plein et celui des points individuels en tirets. La
ligne pointillés représente la distribution des taches du cycle 19 pour comparaison. Les
histogrammes sont normalis´esà celui des points individuels.
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(i) La population II n’est pas d´etectée quand on moyenne la dynamique des points par
facule : des trois m´ethodes `a notre disposition (barycentre, corr´elation et suivi point par
point), seule celle choisie dans ce travail peut permettre de d´etecter la population II de
points faculaires. Ce point est important si elle s’av´eraitêtre réelle.

(ii) L’ écart type de la rotation est beaucoup plus faible quand les points sont regroup´es
par rapport `a celui obtenu `a partir de points individuels. En effet, il est de 0,26Æ/jour dans
le premier cas, au lieu de 0,44Æ/jour dans le deuxi`eme cas (ann´ee 1959), soit un facteur 2
environ. Ainsi, l’écart type entre facules contribue pour moiti´e à peu prèsà l’écart type
de la dynamique des points faculaires, cette derni`ere comprenant ´egalement la dispersion
à l’intérieur de chaque facule.



Chapitre 3

Analyse fractale des facules
photosph́eriques

La génération du champ magn´etiqueà grande ´echelle (présentant un cycle de 22 ans) a
été largement ´etudiée depuis plusieurs d´ecennies dans le cadre de la th´eorie de la dynamo,
dans l’hypothèse du champ moyen (voir par exemple la revue de Roberts 1994, ainsi
que les chapitres 1 et 7). Bien que des probl`emes subsistent, cette approche permet la
compréhension d’un bon nombre de ph´enomènes observ´es, en particulier le “diagramme
papillon” des taches.

L’hypothèse du champ moyen ne permet cependant pas d’´etudier le champ magn´etique
aux petites ´echelles spatiales et temporelles. Les r´egions actives sont intermittentes, spa-
tialement et temporellement, dans le sens o`u les forts flux magn´etiques sont extrˆemement
localisés dans l’espace et dans le temps, et ces zones tr`es concentr´ees sont tr`es dispers´ees.
Ces phénomènes ne sont pas encore vraiment bien compris. Ils pourraient ˆetre interprétés
dans le cadre de la dynamo “rapide”, avec un tr`es grand nombre de Reynolds (108), mais
les simulations sont difficiles `a réaliser. Dans ce contexte, il est donc int´eressant d’´etudier
la distribution spatiale du champ magn´etique.

Je présente iciune analyse fractale des facules photosphériques, qui permet de
quantifier la complexité de la distribution du champ magńetique dans les facules. Je
passe tout d’abord en revue les raisons qui conduisent `a une telle approche. Je pr´esente
ensuite quelques g´enéralités sur les objets fractals, en illustrant mon propos d’exemples
rencontrés dans la nature. J’insiste sur les difficult´es de calculer la dimension fractale
d’un objet observ´e avec une r´esolution spatiale limit´ee. Puis je d´ecris les mesures que j’ai
effectuées sur les spectroh´eliogrammes de Meudon. La section suivante pr´esente des pos-
sibilités d’interprétation physique de la distribution de flux observ´ee qui ontété propos´ees
dans la littérature : la th´eorie de la percolation, ainsi que des approches plus r´ecentes qui
y sont affiliées, puis une interpr´etation en terme de dynamo. Apr`es cette comparaison
avec les mod`eles préexistants, je fais un bilan (non exhaustif) des perspectives en ce qui
concerne les observations futures, l’analyse des donn´ees et les caract´eristiques que devrait
posséder une mod´elisation réaliste dans ce domaine.
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3.1 Pourquoi une analyse fractale ?

Un certain nombre d’observations sugg`erent l’utilisation d’une approche fractale des
régions actives :

� Les observations montrent que lastructure des régions actives est auto-similaire
: ceci apparaˆıt par exemple sur des magn´etogrammes effectu´e au niveau photosph´erique,
ou bien sur des spectroh´eliogrammes K1v. Une auto-similarit´e signifie que les structures
(ou la distribution du champ magn´etiqueà la surface) pr´esentent le mˆeme degr´e de com-
plexité, quelle que soit l’´echelleà laquelle on les observe. Je reviendrai plus en d´etail sur
ces définitions dans la section suivante.

� La distribution en taille des régions actives suit une loi de puissance(Harvey &
Zwaan 1993), caract´eristique d’une structure fractale.

� Les mesures des coefficients de diffusion des tubes de flux `a la surface solaire mon-
trent de larges diff´erences selon les auteurs (Lawrence & Schrijver 1993). Ceci pourrait
être dû à unediffusion “anormale” , différente de la diffusion de Fick classique.

Dans ce travail, j’examine le premier point plus en d´etail. En effet, une analyse frac-
tale permet d’´etudier la fac¸on dont le flux est distribu´e à la surface, et donc dequantifier
le degŕe de complexit́e des structures. Les diverses interpr´etations de la structure frac-
tale reposent sur la distribution spatiale destubes de flux(notons qu’ils ont une ´echelle
inférieureà la résolution spatiale actuelle, donc on n’a pas acc`es à toute la dynamique
disponible). La distribution de flux `a la surface est intimement li´ee au m´ecanisme de
génération du champ magn´etique en profondeur d’une part, et aux ph´enomènes de diffu-
sion en surface d’autre part. L’analyse fractale fournit donc des indices pour compren-
dre le processus de formation des r´egions actives. La magn´etohydrodynamique joue un
rôle extrêmement important en astrophysique mais elle souffre du manque d’observations
détaillées de champs magn´etiques turbulents en fonction de la position. Il est donc
important de regarder en d´etail les quelques exemples dont on dispose qui fournissent
une résolution spatiale int´eressante, et parmi eux le champ magn´etique dans les couches
proches de la surface solaire.

3.2 Détermination d’une dimension fractale

Dans cette section, je d´ecris succinctement ce qu’est une structure fractale. Apr`es
une définition mathématique de la dimension fractale, je donne quelques exemples de
structures fractales et j’examine les principales difficult´es rencontr´ees lors du calcul des
dimensions fractales.

3.2.1 D́efinition mathématique

La nature est remplie d’exemples de structures irr´egulières et tr`es fragment´ees, telles
que certaines cˆotes terrestres, ou les nuages... Il est impossible de d´ecrire de telles struc-
tures complexes `a l’aide de figures simples (ligne droite ou cercle par exemple). Ces



3.2. Détermination d’une dimension fractale 81

structures tr`es variées correspondent en effet `a un niveau de complexit´e différent (Man-
delbrot 1977). Pour quantifier la complexit´e de ces structures, un nombre, la dimension
fractale, aété introduit. Une d´efinition mathématique rigoureuse de la dimension fractale
d de l’ensembleX est :

d�X� � lim
ε�0

ln�Nε�X��

ln�ε�1�

avecNε�X� le nombre minimal de boules de rayonε couvrantX. En effet, il s’agit de
paver une surface ou un volume par d’autres surfaces ou volumes plus petits.

3.2.2 Des exemples

Deux exemples simples permettent d’illustrer le comportement d’un objet fractal : le
mouvement Brownien et les cˆotes terrestres.

Le mouvement brownien

Une structure fractale bien connue provient du mouvement Brownien. La figure 3.1
en présente un exemple, observ´e par Perrin (1909). Des particules se d´eplacent dans
un fluide et sont observ´ees sous un microscope. Leur position est enregistr´ee toutes les
30 secondes. Entre deux positions successives, une ligne droite est trac´ee. Cependant,
si l’intervalle de temps entre deux mesures ´etait beaucoup plus petit, la trajectoire ne
seraitévidemment pas cette ligne droite, mais une courbe tr`es similaireà l’ensemble de
la figure, en plus petit. C’est ce qu’on appelle l’auto-similarit´e. Si l’on fait tendre vers 0
cet intervalle de temps, alors la trajectoire d’une particule va remplir l’espace complet, si
bien que sa dimension ne sera pas 1 (comme pour une ligne droite), mais 2.

Les ĉotes terrestres

Chaque petite portion d’une cˆote terrestre ressemble `a l’ensemble de la cˆote. Là en-
core, la similarité n’est pas exacte, mais seulement statistique (`a la différence des objets
fractals construits math´ematiquement, qui sont exactement auto-similaires). Une telle
courbe auto-similaire peut ˆetre caract´erisée par un nombreD, qui a les propri´etés d’une
dimension mais est fractionnaire. La d´etermination de ce nombre peut ˆetre effectu´ee en
mesurant la longueurL�G� de la courbe `a différentes r´esolutions spatialesG (c’est-à-dire
en utilisant une “r`egle” de longueur variableG) (Richardson 1961) :

L�G� � MG1�D�

D étant la dimension fractale de la courbe. Bien entendu, si la courbe est une ligne droite
par exemple, alorsD � 1. Remarquons d`es à présent la différence avec la d´efinition
mathématique. Il n’est pas possible de faire tendre la r´esolution spatiale vers 0, il s’agit
plutôt d’une estimation dans l’intervalle d’´echelles disponibles.

L’analyse fractale d’un objet consiste `a calculer sa dimension fractale. Dans le do-
maine astrophysique, les nuages du milieu interstellaire ont ainsi ´eté étudiés (Falgarone
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Figure 3.1 : Mouvement brownien d’une particule observ´eeà l’aide d’un microscope par
Perrin (1909). L’intervalle de temps entre deux positions successives est de 30 secondes.
(tiré de Mandelbrot, 1977)
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et al. 1991; de Vega et al. 1995), ainsi que la distribution des galaxies par exemple
(Di Nella et al. 1996; Deng et al. 1996). Plus sp´ecifiquement dans le domaine solaire,
la structure fractale des granules (Roudier & Muller 1987; Brandt et al. 1991; Nesis
et al. 1995), des taches (Zelenyi & Milovanov 1991) et des r´egions actives `a partir de
magnétogrammes (Schrijver et al. 1992; Balke et al. 1993) ont ´eté effectuées.

3.2.3 Difficultés rencontŕees lors de l’estimation de la dimension frac-
tale à partir des observations

Lorsque l’on veut calculer la dimension fractale d’une structure, `a l’aide d’une méthode
analogue `a celle décrite précédemment par exemple, d’importantes difficult´es sont ren-
contrées :

� Premièrement, l’auto-similarit´e n’est en pratique questatistique, ce qui introduit un
bruit dans toute mesure de la dimension fractale.

� Une autre difficulté provient du fait que l’auto-similarit´e n’est probablementpas
valable sur deséchelles spatiales s’étendant de źero à l’infini ! En effet, dans le
meilleur des cas, l’´echelle sup´erieure est ´egaleà la taille du syst`eme; l’échelle inférieure
seraégaleà l’échelle de dissipation dans le cas d’un fluide turbulent par exemple, ou
bien encore `a l’échelle atomique dans le cas d’un ´etat de surface d’un mat´eriau. De
manière générale, le processus responsable de l’auto-similarit´e n’est efficace que dans un
domaine restreint ; en dehors de ce domaine, un autre processus peut prendre le relais
avec des caract´eristiques différentes, par exemple une dimension fractale diff´erente. Ces
considérations sont ´evidemment importantes dans le cadre de l’interpr´etation des dimen-
sions fractales obtenues par divers processus physiques.

�Finalement, une troisi`eme difficulté essentielle provient de lalimitation en r ésolution
spatialede toutes donn´ees. Diverses m´ethodes peuvent ˆetre utilisées pour estimer la di-
mension fractale. Mais si elles sont ´equivalentes sur des donn´ees “parfaites” (c’est-`a-dire
lorsque la résolution spatiale tend vers z´ero), ce n’est pas le cas pour des donn´ees réelles
: elles fournissent alors des estimations diff´erentes. Avec toute dimension fractale, il faut
donc fournir la méthode de calcul, faute de quoi la comparaison entre diverses observa-
tions provenant de sources diff´erentes est illusoire. La comparaison avec des mod`eles,
résultant soit de simulations num´eriques avec une r´esolution spatiale finie, soit de calculs
exacts, doit aussi ˆetre consid´erée avec pr´ecaution.

En pratique, la dynamique est donc limit´ee, d’une part par la taille du syst`eme, et
d’autre part par la r´esolution spatiale. De plus, `a cause de la trop grande incertitude sur la
dimension fractale pour des tailles de structures tr`es proches de la r´esolution spatiale, ce
domaine est encore r´eduit.
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3.3 Analyse fractale des spectroh́eliogrammes de Meudon

Je présente dans cette section l’analyse des spectroh´eliogrammes de Meudon. Apr`es
avoir décris succinctement les donn´ees que j’ai utilis´ees, je d´ecris les traitements qu’elles
ont nécessit´es, puis les m´ethodes de calcul de la dimension fractale des facules utilis´ees.
Je présente ensuite les r´esultats obtenus.

3.3.1 Les donńees utiliśees

J’ai sélectionné des spectroh´eliogrammes K1v de Meudon lors d’une ann´ee de grande
activité (1958). L’objectif est d’avoir un nombre suffisant de facules pour que l’analyse
soit valide du point de vue statistique. Les crit`eres de s´election sont :

- des images homog`enes (pas de passages de brumes ni de nuages) ;
- un bonseeing.

Cette sélection parmi les images num´erisées de 1958 m’a fourni un jeu de 28 images.
La résolution est de 1,8�� par pixel (soit environ 1300 km au centre du disque), ce qui
fournit une dynamique th´eorique de 4 ordres de grandeur en aire.

3.3.2 Traitement des images

Traitements préliminaires

Les images ont ´eté corrigées des distorsions (voir chapitre 2). Avant de d´etecter au-
tomatiquement les facules (`a l’aide d’un seuil en intensit´e), il faut résoudre deux probl`emes
supplémentaires (qui ne se posaient pas pour l’analyse visuelle de la dynamique du chapitre
2) :

� des inhomog´enéités en intensit´e sont pratiquement toujours pr´esentes, `a cause de la
variation de la transparence atmosph´erique lors du d´efilement de la fente durant la pose.
J’effectue une correction lin´eaire dans les deux directions spatiales, apr`es avoir estim´e la
correction en ayant ´eliminé grossièrement les r´egions actives.

� l’assombrissement centre-bord. Je le d´etermine en utilisant des anneaux concen-
triques de 10 pixels de large (ce qui fournit une cinquantaine d’anneaux), puis le profil
obtenu est liss´e et l’image corrig´ee.

Le choix du seuil

Il faut ensuite choisir un seuil en intensit´e pour déterminer les contours des facules.
Le choix de ce seuil est un processus d´elicat. Un histogramme des intensit´es d’un spec-
trohéliogramme (figure 3.2) montre en effet qu’il n’y a pas de s´eparation nette entre la
distribution des points appartenant au Soleil calme et celle des points faculaires. J’ai
élaboré une méthode permettant de choisir un seuil fiable, c’est-`a-dire stable d’une image
à l’autre. Les d´etails sont donn´es dans l’article ci-dessous (Nesme-Ribes et al. 1996). En
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Figure 3.2 : Histogramme des intensit´es du spectroh´eliogrammes du 24 Avril 1958 (trait
continu) :à gauche, ´echelle logarithmique ; `a droite :échelle linéaire. La ligne pointill´ee
représente une gaussienne ajust´ee sur la partie gauche du pic, de mani`ereà visualiser la
distribution des points appartenant au Soleil calme.

outre, l’intensité des images n’a pas ´eté corrigée par la r´eponse du film photographique,
et on ne dispose donc pas des intensit´es réelles. Ceci serait peut-ˆetre important si l’on
voulait étudier la dimension fractale en fonction de l’intensit´e du seuil.

Le choix d’un seuil stable est essentiel pour comparer des r´esultats provenant de
plusieurs images, celles-ci n’´etant pas calibr´ees photom´etriquement.

Outre la fiabilité du choix du seuil (stabilit´e d’une image `a l’autre), le niveau du seuil
pour une image donn´ee est un probl`eme différent et est li´e à l’interprétation que l’on veut
en faire. Il est en effet possible que la dimension fractale ne soit pas la mˆeme selon le
seuil choisi, car celui-ci va s´electionner des structures petites et compactes, avec un fort
champ magn´etique (au centre des r´egions actives), ou au contraire toutes les petites struc-
tures très diluées. Le seuil choisi dans notre cas est relativement faible, c’est-`a-dire qu’il
sélectionne les facules dans un sens assez large et non pas la partie la plus concentr´ee près
des taches (figure 3.3).

3.3.3 Calcul des dimensions fractales

J’ai utilisé trois méthodes différentes pour calculer la dimension fractale des fac-
ules. Ceci a permis de comparer de mani`ere fiable nos r´esultats avec ceux obtenus
précédemment par diverses m´ethodes. Les trois m´ethodes sont fond´ees sur le calcul de
l’aire et éventuellement du p´erimètre des facules :
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Figure 3.3 : Exemple de r´egion active. A gauche, image originale. A droite, image apr`es
application du seuil. Les structures ´etudiées sont en blanc sur cette nouvelle image.

� La première s’intéresse `a la pente de la droite repr´esentant le p´erimètre des facules
en fonction de leur aire, en ´echelle log/log (on retrouve bien l’id´ee d’une loi de puissance
si les objets sont fractals).

� Dans la deuxi`eme méthode, le p´erimètre est remplac´e par la “taille linéaire”, qui est
le périmètre du rectangle le plus petit englobant la facule (en pratique, c’est un rectangle
déformé car il suit les m´eridiens et cercles de latitude).

� Dans la troisième méthode, qui suit de pr`es l’estimation math´ematique classique,
l’aire est mesur´ee en utilisant diff´erentes tailles de pixels (tailleε) et est trac´ee en fonc-
tion deε, toujours en ´echelle log/log.

Dans les trois cas, la dimension fractale est li´ee directement `a la pente de la droite en
échelle log/log. Avec la premi`ere définition, la dimension fractale d’un cercle par exem-
ple serait 1, avec une dimension sup´erieureà 1 pour une structure fractale. Par contre,
dans le cas des deux derni`eres définitions, elle serait de 2 pour un cercle par exemple,
et inférieureà 2 pour une structure fractale. Le d´etail des d´efinitions est donn´e dans la
table 3.1.

Deux points sont importants `a mentionner :

� Le premier concerne la d´eformation des images `a cause de l’effet de projection.
Dans ce travail, seules les facules situ´eesà moins de 60 degr´es du centre du disque ont ´eté
conservées. De plus, chaque pixel de la structure doit ˆetre corrigé, tant pour le calcul de
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l’aire que du périmètre. Cette s´election est ´egalement n´ecessaire pour la raison suivante.
Sur les bords du disque, la correction de l’assombrissement centre-bord est moins fiable,
à cause de l’action conjugu´ee de deux effets : (i) sur les bords, la pente en est plus abrupte
; (ii) les inhomogénéitésà grande ´echelle ne sont pas compl`etement corrig´ees.

� Ensuite,à cause de la r´esolution spatiale limit´ee, les structures trop petites doivent
également ˆetreéliminées. En effet, elles ne fournissent pas de dimension fiable, et comme
elles sont tr`es nombreuses, elles vont fortement influencer la pente globale des droites
obtenues. L’accent est mis sur ce point par Brandt et al. (1991) : pour une structure
définie avec une r´esolution spatiale limit´ee, et pour une aire donn´eeA, le périmètreP ne
peutêtre compris qu’entre les deux valeurs extrˆemes :

Pmax� 2A�2� Pmin� 4E�
�

A��

avec E(X� la partie entière deX. Il faut donc choisir l’aireA dans un domaine�A1�A2�
dans lequel le calcul de la dimension fractale est fiable. A cette fin, je calcule la dimension
fractale (à partir de la premi`ere définition) en utilisant différents domaines�A1�A2� (figure
3.4). On constate alors que cette dimension n’est pas constante, c’est-`a-dire qu’elle n’est
pas compl`etement ind´ependante de l’´echelle. Au-del`a d’une taille de 300 pixels (ceci
correspond approximativement `a l’aire d’une cellule de la supergranulation), la dimension
est à peu près constante, alors qu’elle croˆıt avec l’aire en dessous de 300 pixels. Il est
probable que cette d´ependance soit r´eelle, au moins dans le domaine situ´e juste en dessous
de 300 pixels, peut-ˆetre jusqu’à 50 pixels. Mais ceci pourrait aussi ˆetre encore un biais
dû à la petite taille de ces structures. De mani`ereà ce que ce type de variation n’interf`ere
pas avec le r´esultat (une dimension fractale doit ˆetre calculée dans un domaine o`u elle est
effectivement constante), j’ai limit´e les calculs aux facules ayant une aire sup´erieureà 300
pixels (remarquons que cette aire est celle apr`es correction des effets de projection). Ceci
représente un ´echantillon d’environ 1000 facules. La dynamique n’est plus alors que de
2 ordres de grandeur en aire (au lieu de 4 th´eoriquement). Remarquons que la taille des
grains du film est n´egligeable devant la r´esolution spatiale accessible, et elle n’influence
donc pas les r´esultats.

3.3.4 Ŕesultats

La dimension fractales des facules de 1958

La table 3.1 r´esume les dimensions fractales obtenues en utilisant diff´erentes d´efini-
tions, et présente une comparaison avec les principaux r´esultats publi´es dans la litt´erature.
J’ai comparé ici la dimension fractale obtenue `a partir d’une d´efinition donnée avec un
modèle différent à chaque fois. L’association d’une d´efinition avec un mod`ele n’est
évidemment pas intrins`equeà ce mod`ele : dans les diff´erents mod`eles, la dimension
fractale est calcul´ee avec une certaine m´ethode, mais bien entendu une autre m´ethode
aurait puêtre utilisée. Les comparaisons entre les r´esultats observationnels et les mod`eles
présentées dans la table 3.1 sont effectu´ees pour des d´efinitions semblables de la dimen-
sion fractale.
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Figure 3.4 : Dimension fractale (d´efinition à partir des aires et p´erimètres) calcul´ee sur
des domaines en aires diff´erents, en fonction de la borne inf´erieure du domaine.

Les principales raisons pouvant expliquer la diff´erence entre nos r´esultats et ceux de
Schrijver et al. (1992) ou Balke et al. (1993) sont (sans ˆetre exhaustives) :

� La résolution spatiale des spectroh´eliogrammes num´erisés utilisés ici est moins
bonne que la leur (1,8�� au lieu de 0,5��). Cependant, comme je me suis limit´ee aux grandes
facules, cet effet ne devrait pas ˆetre trop important. Sur des spectroh´eliogrammes dont la
résolution spatiale a ´eté dégradée d’un facteur 2, la variation de la dimension fractaled
est en effet tr`es faible (de l’ordre de l’erreur surd).

� Schrijver et al. (1992) et Balke et al. (1993) n’ont ´etudié qu’un très petit nombre
de régions actives, et leur statistique est peut-ˆetre insuffisante pour pouvoir ´etablir une
comparaison avec un mod`ele très général. En effet, j’ai constat´e une très grande varia-
tion de la dimension fractale quand elle est calcul´ee jour par jour (par exemple de 1,45
à 1,75 dans l’exemple de la premi`ere définition). Il est possible que cette variation soit
intrinsèque aux facules, ce qui complique ´evidemment la comparaison avec les mod`eles.

� L’effet d’ échelle peut ˆetre important : nous avons consid´eré essentiellement les
grandes facules, tandis qu’ils ont consid´eré de plus petites structures. Or j’ai d´etecté une
variation non n´egligeable de la dimension fractale avec l’´echelle pour des aires inf´erieures
à 7�108 km2 (300 pixels).

� Le seuil choisi peut influencer la dimension fractale observ´ee. Une petite variation
autour de notre seuil n’a pas entraˆıné de décalages syst´ematiques de la dimension frac-
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Table 3.1 : Résumé des dimensions fractalesd obtenues pour l’´echantillon de 28 im-
ages en 1958 (soit 1000 facules ayant une aire sup´erieureà 300 pixels), compar´eesà des
valeurs trouv´ees précédemment sur des magn´etogrammes r´ecents. La derni`ere colonne
présente bri`evement les pr´edictions théoriques. Le grand domaine de valeur de 1,25 `a
1,75 correspond `a une dépendance ded en fonction des donn´ees et du choix du seuil.A
représente l’aire,P le périmètre, etL la taille linéaire des structures ;A�ε� signifie que
l’aire est calculée en fonction de la taille des pixelsε.

d d (ce travail) d (précédents r´esultats) modèles
Coupe isotherme dans une

d1 � 2∆LogP
∆LogA 1,642�0,017 turbulence de Kolmogorov

Mandelbrot (1975) :d=5/3
1,540�0,05 percolation,

d2 �
∆LogA
∆LogL 1,719�0,017 Schrijver et al. (1992) réseau carr´e,

Balke et al. (1993) p� pc : d=1,56
1,25à 1,75 environ

d3 ��∆LogA�ε�
∆Logε 1,593�0,003 Ruzmaikin et al. (1991) d � f �α�

tale. Mais un seuil tr`es différent (ne s´electionnant par exemple que le centre des r´egions
actives) pourrait donner un r´esultat sensiblement diff´erent.

Article : Nesme-Ribes E., Meunier N. & Collin B., “Fractal analysis of magnetic
patterns from Meudon spectroheliograms”, 1996, Astron. Astrophys.308, 213-218
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Table 3.2 : Dimensions fractales obtenues entre 1957 et 1961, en utilisant trois d´efinitions
(voir expressions dans la table 3.1).

année d1 d2 d3 nombre d’images
1957 1,630 1,754 1,646 16
1958 1,642 1,719 1,593 28
1959 1,604 1,731 1,603 18
1960 1,608 1,722 1,583 19
1961 1,556 1,619 1,594 5

Variation de la dimension fractale durant le cycle solaire

J’ai mesuré la dimension fractale de facules observ´ees entre 1957 et 1961 pour une pe-
tite série de clichés. La table 3.2 pr´esente les r´esultats obtenus `a l’aide des trois d´efinitions.
Un plus petit nombre d’images de bonne qualit´eétaient disponibles pour les ann´ees autres
que 1958. Les barres d’erreur sur ces dimensions fractales sont donc nettement plus
grandes, en particulier pour 1961. En cons´equence de quoi, il n’est pas possible ici de
conclure sur une variation significative de la dimension fractale au cours du cycle.

3.4 Interpr étations physiques d’une dimension fractale

Il est possible d’interpr´eter les dimensions fractales obtenues dans le cadre de diff´erents
processus physiques. De nombreux facteurs compliquent cependant la comparaison di-
recte avec les mod`eles. Nous avons vu que diff´erentes m´ethodes de calcul ne donnaient
pas les mˆemes résultats. Plusieurs processus physiques peuvent ´egalement intervenir. La
difficulté majeure provient du fait que ces mod`eles sont encore tr`es simples et ont peu de
fondements physiques.

Je présente dans cette section des mod`eles décrits dans la litt´erature visant `a expli-
quer la dimension fractale des r´egions actives. Cet ´etat des lieux est n´ecessaire pour
permettre l’élaboration de perspectives (qui seront pr´esentées dans la section suivante).
Je présente tout d’abord la th´eorie de la percolation, qui est une th´eorie très générale,
ainsi que des approches plus r´ecentes qui sont compl´ementaires (il s’agit essentiellement
du même phénomène physique). Puis je pr´esente une approche compl`etement différente,
proposée par Finn & Ott (1988) et Ruzmaikin et al. (1991) : elle se situe dans le cadre
de la théorie de la dynamo, qui fournit une explication concurrente de la distribution ob-
servée du champ magn´etique solaire `a la surface.

3.4.1 La théorie de la percolation

Stauffer (1985) donne la d´efinition de la théorie de la percolation suivante :

“Chaque site d’un ŕeseau tr̀es large est occuṕe aĺeatoirement avec une probabilité p,
indépendamment de ses voisins. La théorie de la percolation traite des amas ainsi formés,
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en d’autres termes, des groupes de sites voisins occupés.”

Un exemple pour mieux comprendre

Un exemple simple donn´e par Stauffer (1985) permet de comprendre facilement ce
qu’étudie cette th´eorie : c’est l’exemple de l’´etude des feux de forˆet. Une surface (ou
un réseau), carr´e par exemple, est remplie de mani`ere aléatoire avec une certaine con-
centration. La figure 3.5 en montre un ´echantillon de taille 60 par 60 pixels, engendr´e
numériquement, pour diff´erentes concentrationsp. Chaque point repr´esente un arbre de
la forêt. Dans chaque exemple, les arbres peuvent ˆetre regroup´es en amas, `a partir de la
définition d’une distance maximale entre deux arbres pour qu’ils appartiennent au mˆeme
amas. Dans cet exemple, `a la concentrationp� 0�60, leplus grand amaspossède la par-
ticularité d’aller d’un bordà l’autre du réseau, ce qui n’est pas le cas `a p� 0�50. Un tel
amas (qui joint deux bords du domaine) s’appelle l’amas de percolation, et il n’est pr´esent
que lorsquep� pc, où pc est appel´ee la concentration de percolation (associ´e au type de
réseau consid´eré, 0,5928 dans cet exemple particulier).

Si un arbre est en feu, celui-ci ne pourra se propager qu’aux arbres du mˆeme amas.
Donc, dans cet exemple particulier, il est important de connaˆıtre les propriétés des amas
afin de prévoir le comportement du feu (sa vitesse de diffusion par exemple). Il y a a
priori deux points de vue : celui des arbres en feu, et celui de l’ensemble des arbres. En
réalité, il s’agit du même problème : étudier les propriétés des amas en fonction de la
concentration. Dans la th´eorie la plus simple, les sites “actifs” (les arbres) sont remplis
aléatoirement, c’est-`a-dire que chaque arbre est plac´e sur le réseau ind´ependamment des
autres arbres. On peut bien sˆur imaginer des raffinements, par exemple l’existence d’une
direction privilégiée, des contraintes lors du remplissage, etc.

Parmi les propri´etés de ces amas, on peut calculer leurdimension fractale pour les
caractériser. Certaines sont ainsi connues analytiquement, d’autres par contre seulement
numériquement, d’o`u une certaine impr´ecision (les difficultés sont alors semblables `a
celles décrites en section 3.2.3). Dans le cas d’un r´eseau carr´e, pourp� pc (cas qui nous
intéresse ici), ladimension fractale des amas est de 1,56. Elle est de 91/48 pourp� pc

et de 2 pourp� pc.
Une autre approche concerne lespropri étés de diffusiondans ces amas. Les car-

actéristiques de diffusion d´ependent fortement de la concentrationp. Considérons par
exemple la dur´ee de vie de l’incendie. Pour une concentration tr`es faible, elle est tr`es
petite car il n’y pratiquement pas d’arbres. Pourp proche de 1, il y a des arbres partout,
par cons´equent le feu se propage en ligne droite dans toutes les directions et atteint rapi-
dement les limites du domaine : dans ce cas, il s’agit d’une diffusion classique de Fick (la
dimension fractale est de 2, voir l’exemple du mouvement brownien). Par contre, quand
la concentration est proche depc, la durée de vie du feu est la plus grande car l’amas
de percolation est tr`es grand et l’incendie doit suivre un parcours compliqu´e pour aller
d’un boutà l’autre (voir figure 3.5). La diffusion n’est plus alors de type classique, elle
est appel´ee “anormale” : le libre parcours moyen n’est plus proportionnel au temps, mais
augmente plus lentement.
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Figure 3.5 : Echantillon repr´esentant un r´eseau carr´e rempli aléatoirement, avec
diff érentes concentrationsp : 0,4 ; 0,5 ; 0,6 ; 0,7. Les ´etoiles repr´esentent des sites
occupés ; les sites non occup´es sont laiss´es blancs (tir´e de Stauffer 1985).
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Figure 3.6 : Illustration des chemins disponibles pour les tubes de flux magn´etiquesà la
surface solaire, entre les cellules convectives (tir´e de Schrijver et al. 1993).

Tentative d’application au cas solaire

Revenons maintenant au cas solaire. Schrijver et al. (1992) ont propos´e que la di-
mension fractale des r´egions actives pouvait s’interpr´eter dans le cadre de la th´eorie de la
percolation g´enérale décrite précédemment. L’existence d’un r´eseau “fractal” serait due `a
l’interaction entre les tubes de flux magn´etiques et les mouvements convectifs (cellules de
granulation). En effet, les tubes de flux ne peuvent se d´eplacer que selon certains trajets
: ils suivent les fronti`eres intergranulaires (figure 3.6). Ce type de comportement a ´eté
observé par Muller (1990). Une diffusion anormale des tubes de flux en d´ecoule directe-
ment, puisqu’ils n’ont pas acc`esà l’ensemble de la surface bidimensionnelle. Schrijver
et al. (1992) n’ont cependant pas d´eveloppé de mod`ele numérique correspondant `a cette
interprétation. La principale difficult´e réside dans la mod´elisation de la convection.

Il faut noter que le mod`ele général décrit ci-dessus pr´edit la dimension fractale des
structures dans le cas d’un r´eseau carr´e. En réalité, le réseau est irr´egulier, d’où les
problèmes suivants :

- La dimension fractale obtenue `a partir du mod`ele doitêtre compar´ee avec pr´ecaution
aux dimensions fractales observ´ees.

- Lors des observations, les positions des tubes de flux sont r´eéchantillonnées sur un
réseau carr´e par l’intermédiaire du d´etecteur. L’information est donc d´eformée.

Je présente maintenant des tentatives qui ont ´eté effectuées par d’autres auteurs pour
réaliser un mod`ele plus réaliste qui se place dans ce contexte.
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3.4.2 Mod̀eles ŕecents affilíesà la percolation

La théorie de la percolation expos´ee ci-dessus est tr`es générale. Un certain nombre de
modèles réalisés par différentes ´equipes s’inspirent de ce type d’approche. Ils sont plus
directement appliqu´es au Soleil. Ils sont encore tr`es simples et compl´ementaires, et ne
sont donc pas vraiment en comp´etition. Voici une brève description de chacun d’entre
eux :

� L’approche de Wentzel & Seiden (1992) et Seiden & Wentzel (1996). Ils con-
sidèrent un réseau triangulaire, dans lequel un nombre donn´e de “graines” correspondent
à des sites actifs (i.e. avec un flux magn´etique non nul ; c’est l’analogue d’un arbre en
feu). Ensuite, ces sites peuvent stimuler leurs voisins avec une certaine probabilit´e (avec
des propriétés proches de celles de la diffusion), l’´emergence d’un tube de flux provo-
quant celle d’un tube voisin. La dur´ee de vie d’un site actif est limit´ee, ce qui restreint
le nombre de grandes r´egions actives pouvant ˆetre formées. Ils consid`erent deux types
de sites actifs, qui refl`etent les deux polarit´es possibles pour les tubes de flux ; de pe-
tites structures bipolaires sont ainsi cr´eées en surface (par reconnexion). Ils ´etudient la
transition entre la g´enération aléatoire (par exemple `a la base de la zone convective) et la
distribution en surface. Ils se sont int´eress´es jusqu’à maintenant `a la distribution en taille
des régions actives et ne pr´edisent pas encore les dimensions fractales de ces r´egions. Un
travail proche assez ´eté effectué indépendamment par Mylonas et al. (1995).

� L’approche de Tao et al. (1995). Ils consid`erent une distribution de flux al´eatoire
donnée (ils ne traitent pas le m´ecanisme de g´enération). Ensuite ils ´etablissent la connex-
ion entre cette distribution et celle en surface par l’interm´ediaire des mouvements du flu-
ide. Ces mouvements n’ont pour l’instant aucun rapport avec ceux de l’int´erieur du Soleil.
Ils sont empiriques et leur rˆole est simplement d’advecter les tubes de flux en surface. Les
tubes de flux sont verticaux (ils remplacent les scalaires des approches pr´ecédentes). Le
champ de vitesse, al´eatoire et chaotique, est bidimensionnel, donc compressible : le flux
est donc amen´e à se concentrer en certains points. Il s’agit d’une th´eorie cinématique
donc encore partielle. Elle repose cependant sur un processus davantage physique que les
deux approches pr´ecédentes, car elle ´etudie des tubes de flux verticaux et un champ de
vitesse physique (mˆeme s’il est empirique).

Un peuà part de ces mod`eles concernant exclusivement les r´egions actives, il est
intéressant de mentionner ici une analyse fractale des taches effectu´ee par Zelenyi &
Milovanov (1991). Le mode de formation des taches fournit des indications pr´ecises
pour tout mod`ele de type percolation. D’apr`es Priest (1984), le flux magn´etiqueémerge
d’abord au centre d’un “supergranule”, puis il migre en quelques heures vers les bords.
La densité de flux est maximale `a la jonction entre trois cellules. Il y a alors formation
de pores, petites structures plus sombres que la photosph`ere, sans p´enombre, et avec un
champ pouvant d´ejà atteindre 1500 G. Ces pores se rassemblent et le flux augmente. Ce
mode de formation est assez proche d’agr´egats de mat´eriaux ayant une structure fractale
(Zelenyi & Milovanov 1991). Ils d´eduisent une dimension fractale de la proportion de
zones sombres et brillantes dans la p´enombre (il s’agit en fait d’une dimension fractale de
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la pénombre). Leur mod`ele prévoit une relation entre celle-ci et la vitesse de d´ecroissance
de la tache.

3.4.3 Interprétation directement liéeà la dynamo solaire

Par ailleurs, un ph´enomène compl`etement différent aété invoqué pour expliquer l’as-
pect fractal des r´egions actives. Il ne s’agirait plus d’un processus se produisant apr`es la
génération des tubes de flux, mais au contraire d’une propri´eté intrinsèque de ces tubes de
flux. Ce processus serait directement en concurrence avec l’approche pr´ecédente.

L’un des processus les plus importants de la th´eorie de la dynamo est l’´elongation, la
torsion (une boucle ayant la forme d’un “0” devient un “8”) et le repliement des boucles
de champ magn´etique nouvellement form´ees. Ce processus se produit un grand nombre
de fois. Le champ magn´etique est ainsi amplifi´e, et les structures magn´etiques sont de
plus en plus petites (d’o`u leur intermittence). Il y a donc un effet d’´echelle important, li´e
aux propriétés de la turbulence du fluide (la convection turbulente serait responsable de ce
processus). Une analyse fractale en est donc naturelle. Si la torsion n’est pas sym´etrique,
c’est-à-dire s’il y a plus de flux dans l’une des boucles du “8” que dans l’autre, alors la
distribution de flux dans une section du tube de fluxne sera pas homog`ene. Finn & Ott
(1988) prédisent alors une dimension fractaled de cette distribution :

d� 1�
ln2

ln 1�
α�1�α�

�

avecα caractérisant la proportion de flux dans l’une des boucles (α � 0�5 correspond au
cas sym´etrique classique, qui donned � 2). Le coefficientα est lié à la façon dont les
cellules convectives turbulentes sont structur´ees. Remarquons que cette dimension est
également li´eeà un facteur de remplissage dans le tube de flux, mais n’a a priori rien `a
voir avec le facteur de remplissage “macroscopique” en surface (la surface occup´ee par
les tubes de flux divis´ee par la surface totale).

Ruzmaikin et al. (1991) associent cette dimension fractaledansune section du tube
de fluxà une dimension fractale de la distributiondestubes de flux (en surface). Ce pas-
sage n’est pas trivial et est tr`es controvers´e. En outre, il est probable queα ne prenne pas
qu’une seule valeur, si bien que toute observation ded n’en fournirai au mieux qu’une
valeur moyenne.

3.5 Conclusion et perspectives

Les différences observ´ees entre nos r´esultats et ceux obtenus pr´ecédemment, ainsi que
les difficultés rencontr´ees, conduisent `a des perspectives selon les trois axes suivants :

�Quelles doivent ˆetre les caract´eristiques des futures observations de structures magn´e-
tiques (résolution spatiale, quantit´e de donn´ees, variations intrins`eques de la dimension
fractale) ?
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� Comment analyser les donn´ees de la mani`ere la plus performante ?
� Comment am´eliorer les mod`eles ?

J’aborde maintenant successivement ces trois th`emes.

3.5.1 Observations futures

Pour améliorer les mesures des dimensions fractales des facules, il est essentiel d’avoir
:

(i) un grand nombre d’images (spectroh´eliogrammes ou magn´etogrammes), afin d’avoir
une bonne statistique et ainsi pouvoir tester les mod`eles, car nous avons montr´e que des
variations très grandes de la dimension fractale ´etait observ´ee si elleétait calculée sur
chaque image quotidienne s´eparément,

(ii) des images ayant une haute r´esolution spatiale, pour avoir une grande dynamique
en aire. Une r´esolution meilleure que 0,5�� serait souhaitable, de mani`ereà résoudre les
granules.

Les problèmes rencontr´es lors de l’estimation de la variation de la dimension fractale
au cours du cycle montrent que ce travail est `a poursuivre avec davantage de donn´ees de
bonne qualit´e, et si possible avec une statistique ´equivalente pour toutes les ann´ees et une
homogénéité des images.

Les observations futures pourraient s’orienter selon les quatre axes suivants :

� Etude statistique et mod̀eles ǵenéraux. Une longue s´erie de donn´ees avec une
résolution spatiale raisonnable doit permettre d’apporter de meilleures contraintes aux
diff érents mod`eles et d’étudier la variation de la dimension fractale au cours du cycle so-
laire. Une particularit´e de ce type de mesure est la suivante : la dimension fractale ne
peutêtre comprise qu’entre 1 et 2. Les pr´ecédents travaux concernant le calcul de dimen-
sion fractale des r´egions actives n’ont obtenu une pr´ecision que de�0.05 sur celle-ci, ce
qui est grand compar´e à l’intervalle des valeurs possibles de la dimension fractale. On
voit donc ici l’importance qu’il y a `a diminuer significativement cette erreur pour pouvoir
tester les mod`eles de mani`ere fiable. Les r´esultats obtenus au cours du travail pr´esenté
ici présentent un gain d’un facteur 3 environ sur les barres d’erreurs donn´ees dans la
litt érature.

� Etudes locales. Si une très bonne r´esolution est accessible durant des p´eriodes suff-
isamment longues (1 ou 2 semaines typiquement, c’est-`a-dire le temps de passage d’une
région active `a travers le disque), alors il doit ˆetre possible d’´etudier plus pr´ecisément
les variations intrins`eques de la dimension fractale d’une r´egion active `a l’autre, et d’une
même facule au cours du temps. En effet, il a ´eté propos´e que la complexit´e de la région
active soit différente avant et apr`es une ´eruption. Ambastha et al. (1993) proposent que
leséruptions se produisent lorsque le champ magn´etique dans la r´egion active est non po-
tentiel (un grand cisaillement est pr´esent) ; apr`es l’éruption, l’énergie contenue dans cette
configuration contrainte a ´eté libérée et la région active retrouve une configuration moins
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complexe. Cependant, leurs observations polarim´etriques de la torsion des r´egions actives
présentent encore de grandes incertitudes. Il serait donc int´eressant d’´etudier ce probl`eme
en effectuant une analyse fractale des r´egions actives, et en comparant diff´erentes ap-
proches (voir paragraphe suivant) de mani`ereà tester leur sensibilit´e. Si une ´evolution de
la dimension fractale lors des ´eruptions se confirmaient, alors ce type d’´etude effectu´ee
de manière syst´ematique pourrait ˆetre intéressante pour la pr´evision des ´eruptions solaires.

�Comparaison des propríetés fractales des facules et des autres structures résolues,
en particulier des granules. La th´eorie de la percolation fait intervenir la granulation. Des
études comparatives entre la dimension fractale des facules, celle des taches solaires et
de la granulation devraient donc fournir des informations compl´ementaires tr`es utiles.
L’ étude des facules individuelles (quotidiennement par exemple) pourrait ˆetre associ´eeà
celle de leur dynamique, et en particulier `a la dispersion de vitesse telle que celle ´etudiée
au chapitre 2. L’´etude des taches devrait permettre de mieux cerner l’interpr´etation de la
structure fractale des r´egions magn´etiques en terme de dynamo.

� Analyse des biais. Dans le cadre de cette ´etude des variations quotidiennes de la
dimension fractale, il est important d’examiner quelle variation peut ˆetre induite par des
changements de qualit´e atmosph´erique (et donc de r´esolution spatiale), et ´eventuellement
établir des corrections. Il faudrait ´egalement ´etudier quelle part de cette variation quotidi-
enne est intrins`eque (i.e. significative d’un changement physique) et quelle part est due `a
du bruit.

3.5.2 Vers une analyse diff́erente des donńees

Deux types d’analyses compl´ementaires des calculs de dimension fractale pr´ecédents
peuventégalement ˆetre effectu´ees. Tout d’abord, il est possible d’´etudier lacomplexité
d’une image sans ŕealiser de choix du seuil. Certaines de ces m´ethodes sont d´ecrites
et testées par Stark et al. (1997). Elles semblent cependant souffrir d’un manque de sen-
sibilité aux petites variations, ce qui constitue un probl`eme pour l’analyse de variations
quotidiennes.

Une approche plus compl`ete et très prometteuse est l’analyse multifractale(Lawrence
et al. 1996). En effet, l’analyse fractale classique ne fournit qu’une seule valeur (la di-
mension fractale) pour d´ecrire toute la complexit´e d’une image. Cette dimension est en
effet calculée sur une image poss´edant seulement deux niveaux de gris (d’apr`es le choix
du seuil). L’image est donc consid´erablement simplifi´ee. En outre, le choix du seuil est un
problème délicat. La dimension fractale classique est donc analogue `a un moment d’ordre
zéro, qui ne tient pas compte de l’intensit´e en chaque point. Mais on peut ´egalement es-
timer d’autres moments, calcul´es à partir de l’intensit´e, de l’intensité au carr´e, etc. en
chaque point. On peut alors d´efinir une dimension g´enéraleDq :

Dq �
1

1�q
lim
ε�0

ln∑i µ
q
i �ε�

lnε
�

où q est un entier,µi est l’intensité moyenn´ee sur une boˆıte de tailleL�ε (L taille du
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domaine). SiDq est identique pour toutq alors la structure est une fractale simple. Sinon,
la structure est multifractale. L’´etude des variations deDq avecq fournit alors davantage
d’informations pour contraindre les mod`eles. Lawrence et al. (1996) ont r´ealisé une
analyse multifractale pr´eliminaire, essentiellement sur des donn´ees simul´ees pour tester
la méthode. Ils ne l’ont appliqu´ee pour l’instant qu’`a deux magn´etogrammes.

L’utilisation des intensit´es implique un ´etalonnage photom´etrique des images entre
elles. Cette contrainte est difficilement v´erifiée pour nos spectroh´eliogrammes (voir le
chapitre suivant) et une telle analyse en serait donc d´elicate. Par contre, ce type d’approche
est toutà fait adapt´e à des magn´etogrammes.

3.5.3 Mod́elisation plus réaliste

Parmi les mod`eles actuels pr´edisant une dimension fractale (ou une loi de puissance
de la distribution en tailles des r´egions actives), aucun ne consid`ere les propri´etés de la
convection (en particulier de la granulation) de mani`ere réaliste. Il est important de faire
évoluer les mod`eles dans cette direction pour faire des pr´edictions précises et tester les
processus en jeu. Ceci est li´e à la particularité de la dimension fractale : comme elle
est comprise entre 1 et 2 seulement,il n’est pas possible de se contenter d’un mod̀ele
donnant un “ordre de grandeur” .

Par ailleurs, les mod`eles doivent ˆetre adapt´es, d’une part `a la géométrie solaire (c’est-
à-dire que si l’on prend un maillage carr´e par exemple, celui-ci doit ˆetre de taille sensi-
blement inférieureà la taille d’un granule), d’autre part, `a la déformation impliquée par
le détecteur. Il doit donc y avoir ad´equation entre le mod`ele et les observations.

La dimension fractale obtenue semble varier avec la taille des structures (pour les fac-
ules de taille inférieure aux cellules de supergranulation). Si cette variation est r´eelle,
cela signifie qu’il n’y a pas vraiment auto-similarit´e. Un certain nombre de questions sont
soulevées par cette observation. Des processus diff´erents op`erent-ils selon la taille des fac-
ules ? Un mˆeme processus avec des caract´eristiques différentes selon l’´echelle serait-il re-
sponsable de l’“auto-similarit´e” ? Est-ce que les diff´erences de processus et d’´echelle ex-
pliqueraient les variations trouv´ees entre les diff´erents auteurs ? Ces probl`emes n´ecessitent
davantage d’investigations, `a la fois observationnellement et th´eoriquement.

Une autre question concerne la variation de la dimension fractale au cours du cycle.
Si la dimension fractale des facules est directement li´ee au m´ecanisme dynamo classique,
on peut s’attendre `a une variation lors du cycle solaire. Par ailleurs, si le mod`ele de type
percolation est favoris´e, alors la dimension fractale pourrait ˆetre liée aux propri´etés des
granules. Or celles-ci varient avec le cycle solaire (leur taille est plus petite au maximum
du cycle : Muller 1988; Muller et al. 1989). L’interpr´etation d’une ´eventuelle variation
de la dimension fractale au cours du cycle solaire n’est donc pas simple.





Chapitre 4

Champs magńetiques faibles du Soleil
calme

Dans ce chapitre, je m’int´eresse auxchamps magńetiques faibles. Par champs
faibles, j’entends ici des champs inf´erieursà 1 kG (Keller et al. 1994). Dans le do-
maine de la mesure du champ magn´etique, les efforts effectu´es jusqu’à aujourd’hui se
sont en effet surtout port´es sur l’observation des forts champs magn´etiques, tels que dans
les taches, facules et points brillants chromosph´eriques, car ils sont plus faciles `a mesurer
que les champs faibles. Ces structures ont des propri´etés variées (taille, dur´ee de vie, dis-
tribution en surface...), mais l’intensit´e du champ magn´etique y est assez semblable, entre
1 et 3 kG environ.

Cependant, il existe ´egalement `a la surface solaire des champs magn´etiques faibles,
à petiteéchelle et diffus. Ces champs magn´etiques, omnipr´esents `a la surface du Soleil
calme, ont ´eté observ´es pour la premi`ere fois par Livingston & Harvey (1971, 1975).
D’autres observations de ces champs ont ´eté effectuées par la suite (voir par exemple
Martin 1988; Lin 1995), et tr`es récemment `a l’aide de la sonde SOHO (Title et al. 1996).
L’intensité de ces champs est controvers´ee. Par exemple, Martin (1988) trouve un champ
entre 60 et 160 G, et Keller et al. (1994) un champ inf´erieur à 500 G avec une proba-
bilit é de 68%. Lin (1995) a ´egalement mesur´e un champ typique de 500 G. Ces champs
faibles sont situ´esà l’int érieur des cellulesde supergranulation (ils sont appel´es champ
magnétiqueintranetwork). Zirin (1987) a montr´e qu’ils pourraient contribuer pour une
part importante au flux magn´etique solaire total. Les propri´etés spatiales de ces champs
faibles ontété étudiées par Wang et al. (1995). Ils obtiennent une dimension moyenne
des structures de 3,3�� (soit 2400 km). L’histogramme des flux pr´esente une pente de -1,68
pour le champintranetwork, alors qu’elle n’est que de -1,27 pour le r´eseau.

Un certain nombre de travaux th´eoriques ont ´eté effectués dans ce domaine. Par exem-
ple, Spruit et al. (1987) montrent qu’un champ tr`es faible (de quelques gauss seulement)
devrait couvrir une large partie de la surface solaire. Ce champ pr´esenterait des polarit´es
mélangées, depuis les ´echelles caract´eristiques de la supergranulation jusqu’`a deséchelles
inférieures `a celle de la granulation. La dur´ee de vie des structures magn´etiques serait du
même ordre de grandeur que celle des cellules convectives de mˆeme taille qu’elles. Les
propriétés d’un champ turbulent d´ecorrélé du champ moyen `a grande ´echelle (et donc ne
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présentant pas de variations avec le cycle solaire) ont ´eté étudiées par divers auteurs (voir
par exemple Durney et al. 1993). Ils concluent qu’une plus grande quantit´e d’énergie est
stockée dans les petites ´echelles que dans les grandes r´egions actives.

Dans le domaine des champs forts, les composantes Zeeman sont compl`etement s´epa-
rées. Par contre, quand le champ est faible, elles se superposent et la mesure du champ est
alors beaucoup plus d´elicate. L’objectif de ce travail est d’étudier observationnellement
les propriétés de ce champ magńetique faible omniprésentà la surface solaire, afin de
contraindre le m´ecanisme dynamo. Il est en effet important d’obtenir des informations sur
ces champs, telles que le flux contenu dans ces structures, ou bien encore son caract`ere
turbulent ou non. L’observation de ces champs faibles peut ´egalement contraindre les
processus de formation des tubes de flux et les m´ecanismes de chauffage. Lors de ce
travail, j’ai exploité deux types d’observationssur le Soleil calme:

(i) dans le visible(deux raies de Fe I `a 5250Å et 5247Å ).
(ii) dans l’infrarouge (deux raies du fer Fe I `a 1,5648µm et 1,5652µm).

Trois campagnes d’observations ont ´eté effectuées en 1995 et 1996, au t´elescope
McMath-Pierce `a Kitt Peak. J’ai particip´e à la première età la troisième. Dans la
première section, je pr´esente tout d’abord les observations r´ealisées dans le visible, ainsi
que les proc´edures d’étalonnage. Je d´ecris ensuite les observations dans l’infrarouge
et leur réduction. Puis j’examine le rapport des champs magn´etiques mesur´es dans les
deux raies du visible, afin de tenter de d´eterminer l’intensit´e du champ dans les structures
non résolues. J’´etudie ensuite la proportion de flux magn´etique contenu dans les champs
faibles (inférieursà 1 kG). Je finis par une analyse des propri´etés spatiales des structures
magnétiques observ´ees et je conclus.

4.1 Les observations dans le visible

4.1.1 Dispositif instrumental

Le dispositif instrumental est celui de Babcock (1953). Il est plac´e au foyer du miroir
principal du télescope McMath-Pierce `a Kitt Peak (l’image du Soleil y fait 81.5 cm de
diamètre). Cet instrument ´etant classique, je n’entre pas dans les d´etails. Je signale seule-
ment deux points essentiels pour la suite :

� à l’entrée du dispositif, un modulateur�λ/4 (i.e. polarisation circulaire droite et
gauche) oscille `a 50 kHz ;

� en sortie du dispositif, et pour chaque raie ´etudiée, le signal est analys´e par deux
fentes sym´etriques par rapport au centre de la raie. Derri`ere chaque fente, un tube pho-
tomultiplicateur mesure l’amplitude du signal, avec une fr´equence de 50 kHz similaire `a
celle du modulateur d’entr´ee. La différence entre les deux donne un signal proportionnel
au champ magn´etique, tandis que la somme des deux fournit l’intensit´e. Les deux raies `a
5250Å et 5247Å sont observ´ees simultan´ement.

Le montage est muni d’un asservissement Doppler situ´e juste avant les tubes pho-
tomultiplicateurs. Il permet d’assurer une bonne position des raies, en compensant les
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décalages des raies dus `a des champs de vitesse sur le disque solaire. Davantage de d´etails
sur ce montage peuvent ˆetre trouvés dans Babcock (1953).

L’int érêt de nos observations r´eside dans la grande fr´equence du modulateur (50 kHz),
qui permet de s’affranchir duseeing(la plupart des observations pr´ecédentes ne fonction-
nait qu’à une fréquence de l’ordre de 10 Hz) et donc de r´eduire le bruit sur les donn´ees.

4.1.2 Campagnes d’observations

Les observations ont ´eté effectuées sous forme de balayages. Ils sont orient´es princi-
palement nord-sud (du centre du disque jusqu’au limbe nord). La vitesse de d´efilement
est de 0,2��/sec. Comme la r´esolution spatiale est de 2,39��, il y a suréchantillonnage.
L’enregistrement se fait sur deux pistes : soit les deux champs magn´etiques dans les 2
raies, soit le champ magn´etique et l’intensit´e dans l’une des raies. Ces observations ont
été réalisées lors de p´eriodes de faible activit´e. J’ai participé à la première de ces cam-
pagnes d’observations :

� en septembre 1995 : 3 jours (3 balayages nord-sud et 2 est-ouest) ; on dispose
également de 2 balayages nord-sud avec champ magn´etique et intensit´e simultanés (raie
à 5250Å).

� en novembre 1995 : 1 jour (4 balayages nord-sud).

La figure 4.1 montre un exemple de deux balayages simultan´es. Les balayages pr´esen-
tent en général quelques structures de grande amplitude, `a associer probablement aux
points brillants du r´eseau. Partout ailleurs, des structures de faible amplitude (mais signi-
ficativement au dessus du bruit) sont observ´es.

4.1.3 Lesétalonnages

La procédure d’étalonnage (passage du signal en unit´e arbitraire en un champ magn´e-
tique en gauss) suit celle de Babcock (1953). Elle repose sur le d´ecalage Doppler produit
par la rotation solaire. Autrement dit, cet ´etalonnage permet de d´eduire :

(i) la relation entre l’amplitude du signal mesur´e et un décalage en longueur d’onde ;
(ii) puis la relation entre l’amplitude du signal et le champ magn´etique moyen� B�

en gauss, sachant que le d´ecalage en longueur d’onde en fonction deB est connu.
Pour l’étape (i), on se fonde sur la rotation solaire, signal d’amplitude connue.
L’asservissement Doppler qui maintenait les raies `a une même longueur d’onde est

supprimé. Un filtre polariseur circulaire est plac´e à l’avant du modulateur. L’´etalonnage
consiste alors en un balayage est-ouest, permettant d’obtenir une grande dynamique en
vitesse.

Le résultat est une courbe en S (figure 4.2). Ce signal n’a pas ´eté divisé par l’intensité
lors du balayage. Cette forme est due au fait que, aux abord du limbe, l’intensit´e chute
à zéro. Or le signal d´epend non seulement de la vitesse le long de la ligne de vis´ee mais
également de la quantit´e de lumière arrivant sur le d´etecteur. Il s’agit ensuite de r´ealiser
un ajustement par une droite dans la partie lin´eaire : les deux points o`u elle intercepte le
limbe fournissent une amplitude totale qui d´epend de plusieurs param`etres connus :

- la rotation solaire ´equatoriale (synodique) en km/s,
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Figure 4.1 : Champ magn´etique moyen (en gauss) en fonction de la position sur le disque.
Les deux balayages sont effectu´es simultan´ement. En haut : raie `a 5250Å . En bas : raie
à 5247Å .
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Figure 4.2 : Exemple de courbe d’´etalonnage (5250̊A), en fonction de la position sur le
disque (les unit´es correspondent aux donn´ees brutes). La courbe n’a pas ´eté divisée par
l’intensité. La droite en tiret repr´esente un ajustement lin´eaire sur les 80 points centraux.
L’utilisation de 40 points donnerait une pente un peu plus raide. La fl`echeà gauche
indique l’amplitude de l’étalonnage d´eduite de cette courbe.

- l’angle de positionP du pôle solaire,

- un facteur tenant compte des imperfections du polariseur circulaire.

Puis la relation entre l’amplitude du signal et le champ magn´etique dépend :

- du facteur effectif de Land´e,

- de la longueur d’onde.

Cette proc´edure permet alors d’obtenir l’amplitude du signal obtenu dans chaque raie
en fonction de la position sur le disque en gauss (soit le champ magn´etique moyen�B�).

L’une des difficultés de cet ´etalonnage est de choisir la zone lin´eaire. J’ai effectu´e deux
calculs, en utilisant respectivement 40 et 80 points pour r´ealiser l’ajustement lin´eaire ci-
dessus. Les ´etalonnages obtenus sont diff´erents. Cependant, le rapport des ´etalonnages
entre les deux raies reste le mˆemeà mieux que 1% pr`es. Or c’est le rapport du champ qui
nous intéresse ici, donc une calibration relative est suffisante. Cette erreur de 1% n’est
pas dominante dans les r´esultats pr´esentés plus loin.
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4.2 Les observations dans l’infrarouge

Les observations dans l’infrarouge ont ´egalement ´eté effectuées au t´elescope McMath-
Pierceà Kitt Peak. Je pr´esente les avantages de ces observations et le dispositif exp´eri-
mental, puis les ´etalonnages et les calculs d’erreurs.

4.2.1 Avantages des observations dans l’infrarouge

L’observation des champs magn´etiques dans l’infrarouge pr´esente deux avantages par
rapport au domaine visible :

(i) l’effet Zeeman augmente avec la longueur d’onde (la s´eparation des composantes
varie commeλ2) ;

(ii) les raies du fer utilis´ees sont form´ees plus profond´ement dans l’atmosph`ere solaire
que ne le sont les raies du visible. Le champ magn´etique dans les tubes de flux y est donc
plus fort.

Jusqu’à maintenant, les raies dans l’infrarouge ont surtout ´eté utilisées pour observer
les champs magn´etiquesélevés (taches, plages, r´eseau). L’exp´erience NIM (Near Infrared
Magnetograph) a cependant permis d’´etudier les champs faibles dans l’infrarouge (Rabin
1992). Ce dispositif instrumental permet de faire de l’imagerie, mais le modulateur utilis´e
n’a qu’une faible fréquence (inf´erieureà 10 Hz), d’où un bruit important dˆu auseeing.

Les observations pr´esentées dans cette section ont pour but d’´etudier les champ magn´e-
tiques faiblesintranetworkà l’aide de raies dans l’infrarouge, afin de mesurer la propor-
tion de flux contenue dans ces champs faibles. Les observations sous forme de balayages
permettent ´egalement une ´etude des propri´etés spatiales des structures magn´etiques, en
complémentarité avec les observations effectu´ees dans le visible. L’avantage de nos ob-
servations est une fr´equence de modulation ´elevée (300 Hz) permettant de s’affranchir en
grande partie du bruit dˆu auseeing.

4.2.2 Dispositif instrumental

Le dispositif instrumental est plac´e au foyer du miroir principal du t´elescope McMath-
Pierce. Il est compos´e deséléments suivants :

� un dépolariseur, dont le but est d’annuler la polarisation lin´eaire du télescope. Ceci
est nécessaire car, contrairement au modulateur visible pr´ecédent, le modulateur infra-
rouge est sensible `a la polarisation lin´eaire. Il est ajust´e au tout d´ebut de chaque balayage
(une dérive lors des balayages est alors possible) ;

� un modulateur (`a cristaux liquides ferro-´electriques, qui constitue une lame quart
d’onde, dont l’axe principal est tourn´e de 45Æ entre les deux positions) oscillant `a 300 Hz
;

� un polariseur lin´eaire (analysant la lumi`ere provenant du modulateur) ;
� un dispositif transformant une image 1x1 mm (soit 2,39x2,39��) en une image 0,1x10 mm

;
� le spectrographe vertical ;
� le détecteur “Baboquivari” (Livingston 1968), avec, `a l’entrée, un filtre rouge (de

transmission 1,0 `a 1µm et 0,97à 1,6µm). Le détecteur est refroidi `a l’azote liquide. Il
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enregistre simultan´ement l’intensité et la polarisation `a la position point´ee sur le disque
solaire, pour une certaine position de la fente dans la raie ´etudiée.

Davantage de d´etails sur l’instrument peuvent ˆetre trouvés dans Livingston (1991).

4.2.3 Campagnes d’observations

Les observations sont effectu´ees sous forme de balayages orient´es nord-sud, soit centr´es
sur le centre du disque, soit comprenant le limbe. La vitesse de d´efilement est de 0,2��/sec
en septembre 1995 et novembre 1995, et de 0,4��/sec en juin 1996. Il y a donc sur´echan-
tillonnage. Chaque balayage correspond `a une position diff´erente de la fente dans la raie.
On n’obtient donc pas des profils de Stokes pour chaque point du disque, mais unique-
ment despropri étés statistiquespour l’ensemble des points observ´es. On mesuresimul-
tanément l’intensité et la polarisation. La haute fréquence du modulateur(300 Hz)
constitue l’avantage majeur de cette exp´erience par rapport aux observations pr´ecédentes,
car les effets de la turbulence atmosph´erique sont ainsi ´evités.

Les observations ont ´eté réalisées lors de p´eriodes de tr`es faible activité solaire. J’ai
participé à 2 des campagnes d’observations :

� en septembre 1995 : 1 jour (3 balayages dans la raie `a 1,5648µm).
� en novembre-d´ecembre 1995 : 2 jours (6 balayages dans la raie `a 1,5648µm).
� en juin 1996 : 2 jours (15 balayages dans la raie `a 1,5648µm et 9 balayages dans la

raieà 1,5652µm, tous centr´es au centre du disque).
Rappelons que le modulateur utilis´e dans l’infrarouge est sensible `a la foisà la polari-

sation circulaire et lin´eaire, au lieu de ne donner que la polarisation circulaire comme c’est
le cas habituellement. Ce modulateur pr´esente donc deux inconv´enient : (i) les différentes
composantes de Stokes sont m´elangées ; (ii) la polarisation lin´eaire du télescope va con-
tribuerà la polarisation observ´ee, car elle est de grande amplitude et tr`es variable au cours
de la journée. Les ´etalonnages ont ´eté insuffisants lors des deux premi`eres campagnes
d’observations. Lors de la troisi`eme, les ´etalonnages r´ealisés sont fiables, d’une part pour
la polarisation, et d’autre part pour la longueur d’onde. Ce sont ces derni`eres donn´ees qui
sont analys´ees de mani`ere plus approfondie dans la suite de ce chapitre.

La figure 4.3 pr´esente trois exemples de balayages apr`es étalonnage, obtenus pour
diff érentes positions de la fente dans la raie `a 1,5648µm.

4.2.4 Lesétalonnages

Deux types d’étalonnage ont ´eté effectués, en particulier pour les observations de juin
1996 :

� Etalonnage de la polarisation. Il s’agit de convertir le signal brut en un pourcent-
age de polarisation. L’´etalonnage de la polarisation lin´eaire est r´ealisée en introduisant
polariseur linéaireà l’entrée du dispositif. Deux positions oppos´ees de ce polariseur four-
nissent l’amplitude du signal correspondant `a 100% de polarisation lin´eaire. Un proces-
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Figure 4.3 : Exemples de balayages obtenus pour diff´erentes positions de la fente dans
la raieà 1,5648µm. Le pourcentage de polarisation correspond `a l’étalonnage “lin´eaire”.
Les positions sont en secondes d’arc. A : centre de la raie. B : `a 0,35Å du centre de la
raie. C :à 0,71Å du centre de la raie.
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sus similaire est suivi pour ´etalonner la polarisation circulaire. L’´etalonnage d´epend de
l’intensité au moment de la mesure : l’intensit´e moyenne durant le balayage consid´eré a
été utilisée. L’utilisation de l’intensit´e en chaque point n’entraˆıne aucune diff´erence sig-
nificative sur les r´esultats. On obtient deux polarisations diff´erentes : le pourcentage de
polarisation si le signal ne pr´esentait que de la polarisation lin´eaire, et le pourcentage de
polarisation si le signal ne pr´esentait que de la polarisation circulaire. Le pourcentage de
polarisation réel est donc compris entre les deux valeurs obtenues ci-dessus (et d´epend du
pourcentage de polarisation lin´eaire par rapport `a la polarisation circulaire dans le signal).

� Etalonnage de la longueur d’onde. La position de la fente pour un balayage donn´e
est connu par l’interm´ediaire d’un nombre de pas `a partir du centre de la raie, la taille de
ce pas en̊A étant connue (0,053̊A). Cependant, d’une part, le centre r´eel de la raie ne
coı̈ncide a priori pas exactement avec la position “0”, et d’autre part, une d´erive se produit
au cours des observations. Pour connaˆıtre la position en longueur d’onde avec davantage
de précision, un profil de la raie est enregistr´e avec une faible r´esolution spectrale, et une
correctionà la position de la fente est d´eduite de la dissym´etrie de ce profil.

4.2.5 Le calcul des erreurs

Pour chaque balayage, la moyenne des polarisations est calcul´ee. L’erreur sur cette po-
larisation moyenne obtenue pour chaque balayage comprend 3 composantes qui s’ajoutent
quadratiquement :

(i) le bruit de détecteur (signal additif obtenu lorsqu’aucune lumi`ere ne rentre dans
l’instrument) ;

(ii) la moyenne du signal obtenu en un point fix´e du Soleil calme ;
(iii) l’erreur statistique due au nombre limit´e de point de chaque balayage.

La principale contribution provient de (ii) et correspond `a un bruit dû au seeing
(malgré la modulation haute fr´equence) et au bruit de photons. La contribution (iii)
n’intervient que lorsque l’on s’int´eresse `a la polarisation moyenne d’un balayage donn´e.
L’ordre de grandeur typique est de 0,05%, soit 5 fois plus important que la limite `a 10�4

préconisée pour ce type d’´etude. Le bruit sur nos observations reste donc un facteur lim-
itatif important. Il est cependant r´eduit si la polarisation moyenne est estim´eeà partir de
plusieurs balayages.

4.3 Etude du rapport des champs magńetiques mesuŕes
dans les raies du visible

4.3.1 Objectif

Le champ magn´etique mesur´e dans le visible `a l’aide du dispositif d´ecrit en section
4.1.1 est automatiquement d´eduit de la différence de signal entre les deux ailes de la raie
après passage par un modulateur circulaire. Le champ magn´etique fourni est lechamp
longitudinal moyen sur la surface couverte par un pixel (je le note� B�). Par exemple,
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si une fractionα de la surface pr´esente un champ magn´etiqueB, et l’autre fraction un
champ nul, la mesure directe ci-dessus donnera un champ magn´etiqueégalà� B�� αB.
Autrement dit, on mesure plutˆot le flux magnétique1 Φ (� S� B �, avec S la surface
observée, connue) que le champ magn´etiqueB dans la structure non r´esolue. Comme
le coefficient de remplissageα n’est pas connu, une autre technique doit ˆetre utilisée
afin d’obtenir la valeur deB. Ce problème ne se pose bien sˆur que pour des champs
magnétiques faibles : quand le champ est fort, il est d´eduit directement de la diff´erence de
position en longueur d’onde entre les composantes Zeeman, et le champ mesur´e est alors
le champ réel dans les structures magn´etiques concentr´ees.

Les observations entreprises lors de ce travail avaient deux enjeux : (i) ´eliminer
cette indétermination entreα et B ; (ii) étudier les propri´etés spatiales des structures
magnétiques observ´ee. Des observations sous forme debalayagesà travers le disque
solaire ont permis de s’int´eresser au point (ii) (section 4.5). En ce qui concerne le point
(i), le principe est le suivant. Le champ magn´etique est mesur´e simultanément dans deux
raies du fer, `a 5250Å et 5247Å. Ces deux raies ont des facteurs de Land´e différents
(respectivement 3 et 2), mais elles sont par ailleurs tr`es semblables. Or, pour les champs
importants, il y a saturation du champ moyen� B� mesuré, à partir d’un champ critique
qui dépend du facteur de Land´e. Quand le champ magn´etique augmente, la raie `a 5250Å
sature donc avant la raie `a 5247Å (i.e. le signal n’augmente plus lin´eairement avecB,
mais plus lentement) et le rapport

r �
� B5250�

� B5247�

diminue. Par contre, pour un champ faible, ce rapport est proche de 1.
La valeur der permet donc d’´evaluer la valeur deB. Le rapportr attendu (avec notre

configuration) pour un champ r´eel de 1 kG est de 0,89, et de 0,995 pour 1 G, d’apr`es
Keller (1995, communication priv´ee). On s’attend `a des champs plus faibles que 1 kG :
r devrait donc ˆetre proche de 1. Si on observer �σ (avecr proche de 1), alors on peut
dire que le champ magn´etiqueB est inférieur au champB� à 1σ près, avecB� le champ
correspondant `a un rapport valantr�σ.

Cette méthode a pr´ecédemment ´eté utilisée pour estimer les champs faibles par Keller
et al. (1994). La fr´equence du modulateur ´etait également tr`esélevée, contrairement `a
la plupart des observations pr´ecédentes. Cependant, ils n’ont pu analyser que quelques
structuresintranetworkseulement. Il ´etait donc important de poursuivre cette ´etude pour
confirmer leurs r´esultats. Nos observations, sous forme de balayages, ont l’avantage de
permettre d’observer rapidement beaucoup de structures, sans avoir `a mesurer le profil de
Stokes en chaque point.

4.3.2 Calcul du rapport des champs

Pour chaque balayage, j’ai calcul´e le rapportr du champ moyen� B� mesuré dans
les deux raies (`a 5250Å et 5247Å). J’ai utilisé trois méthodes différentes :

1Ceci n’est en fait pas tout `a fait exact, car le champ mesur´e n’est que la composante longitudinale. Mais
c’est une bonne approximation pour un champ essentiellement longitudinal.
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Table 4.1 : Rapport entre les champs moyens� B5250� et� B5247�, pour les observa-
tions de septembre 1995. Les diff´erents types de calcul (A, B et C) sont d´efinis dans le
texte. Le nombre entre parenth`eses indique le nombre de points utilis´es pour calculerr.

calcul sélection 3 balayages N-S 1 balayage E-O
A tout r � 0�70�0�06 (13832) r � 0�52�0�07 (3991)
B �� B5250� �� 5 G r � 0�64�0�07 (295) r � 0�36�0�16 (92)
B �� B5250� �� 5 G r � 0�90�0�04 (20) r � 0�75�0�72 (4)
C tout r � 0�82�0�007 (13832) r � 0�62�0�012 (3991)

� (A) : le rapport est calcul´e pour chaque pointi du balayage, puis moyenn´e sur lesN
points du balayage :

rA �
1
N

N

∑
i�1

� B5250�i

� B5247�i
�

� (B) : le rapport est effectu´e entre chaque pic du balayage, puis moyenn´e. Pour cela,
les pics sont localis´es entre deux passages du signal `a zéro. Pour chaque pic, on calcule
la moyenne du champ sur 11 points autour du maximum (cette valeur correspond `a la
résolution spatiale de 2,39��). Le rapport est ensuite calcul´e pour chaque picj, puis les
diff érentes valeurs obtenues sont moyenn´ees. Plusieurs s´elections de pics ont ´eté con-
sidérées. Le rapport pour chaque balayage vaut donc :

rB �
1
M

M

∑
j�1

� B5250� j

� B5247� j
�

où j représente un pic du balayage, etM le nombre de pics dans le balayage.
� (C) : le rapport entre les dispersions :

rC �
1
N

∑N
i�1 � B5250�

2
i

∑N
i�1 � B5247�

2
i

�

où i est un point d’un balayage etN le nombre de points dans le balayage.

4.3.3 Ŕesultats

Les résultats sont pr´esentés dans la table 4.1 pour les observations de septembre 1995,
et dans la table 4.2 pour celles de novembre 1995. Les barres d’erreurs indiqu´ees sont
déduites de la dispersion des points.

La valeur du rapportr est proche de 0,9 pour les champs moyens� B� supérieursà
5 G. Elle est compatible avec un champ de l’ordre de 1 kG dans ces structures `a champ
fort, que l’on peut identifier au r´eseau. Par contre, dans tous les autres cas, et quelle que
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Table 4.2 : Comme la table 4.1, mais pour les observations de novembre 1995.

calcul sélection 4 balayages N-S
A tout r � 0�74�0�07 (10266)
B �� B5250� �� 5 G r � 0�57�0�37 (284)
B �� B5250� �� 5 G r � 0�90�0�02 (40)
B 2 G� �� B5250� �� 5 G r � 1�23�0�15 (79)
B tout r � 0�61�0�32 (324)

soit la méthode, on trouve des rapports bien plus faibles. Or la valeur der attendue est
proche de 1. En outre, le rapport ne peut pas ˆetre inférieur à g5247�g5250 (où g est le
facteur de Land´e), soit 0,66. La valeur du rapportr très faible pourB� 5 G n’est donc
pas très raisonnable.

Par ailleurs, trois remarques sur les erreurs indiqu´ees s’imposent :
(i) la dispersion des rapports (ceux-ci ´etant calcul´es sur plusieurs points) est plus

grande lors des observations de novembre 1995 que celle d´erivée des observations de
septembre 1995.

(ii) la dispersion des rapports est ´egalement plus importante pour les pics ayant un
champ moyen inf´erieurà 5 G que pour les autres.

(iii) les barres d’erreurs ne proviennent que des dispersions obtenues sur les rapports
estimés en chaque point. Il faudrait ´egalement tenir compte de l’erreur provenant du
bruit en chaque point. Plusieurs mesures effectu´ees durant les observations de septembre
1995 (en guidant sur un point du disque) ont montr´e qu’il était de l’ordre de 0,37 G pour
� B5250� et 0,50 G pour� B5247�. Pour un champ� B5250�� 3 G et� B5247�� 4�3
par exemple, l’erreur commise (`a 1 σ) sur le rapport 0,7 est de 0,11 : ceci n’est donc
pas négligeable et vient augmenter les erreurs calcul´ees précédemment. Pour des champs
plus forts, cette contribution diminue.

4.3.4 Conclusion

Compte tenu des valeurs du rapportr très faibles que j’ai obtenues, il est difficile de
conclure sur la valeur du champ magn´etique faible. Les raisons de cette petite valeur der
pourraientêtre les suivantes :

� Lors des observations de septembre 1995, les fentes sur la raie `a 5250Å étaient
légèrement plus proches du centre de la raie que dans le cas de la raie `a 5247Å. Il est
possible que ce petit d´ecalage entre la position des fentes cr´ee un biais sur le rapport (par
contre, la dispersion devrait ˆetre similaire).

� La mise au point lors de ces observations n’´etait pas parfaite, en particulier en
novembre 1995. On ne sait pas quelle est son influence sur le rapportr, mais il est
probable qu’elle soit importante si la mise au point est diff´erente pour les deux raies.
Il n’a malheureusement pas ´eté possible de v´erifier cette mise au point lors d’une visite
ultérieure au t´elescope. Il est possible que ce probl`eme de mise au point soit ´egalement
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responsable de la plus grande dispersion des rapports en novembre par rapport `a septem-
bre.

� L’ étalonnage n’est peut-ˆetre pas fiable. La pr´esence de champs de vitesse pourrait
être importante, et il serait plus raisonnable de r´ealiser plusieurs balayages d’´etalonnage
à différentes latitudes. Par ailleurs, dans le cas du balayage dans la direction est-ouest,
l’asservissement Doppler doit corriger de la rotation diff´erentielle, qui est de tr`es grande
amplitude (ce n’est pas le cas pour les balayages nord-sud). Peut-ˆetre la valeur encore plus
faible der trouvée dans ce cas est-elle due `a une mauvaise correction de l’effet Doppler.

� Un problème de z´ero pourrait-il être à l’origine d’un biais ? Si c’est le cas, les
pics de plus grande amplitude (i.e. lenetwork, à fort champ magn´etique) doivent y ˆetre
beaucoup moins sensibles (d’o`u un résultat plausible en ce qui les concerne). La pr´esence
de rapports n´egatifs ou très grands (-10 ou 10 par exemple) montre qu’un probl`eme de
zéro est tout `a fait plausible. Ce d´ecalage du z´ero pourraitêtre lié à la présence de champs
de vitesse par exemple, et alors il est probable que les 2 raies subissent le mˆeme décalage
Doppler. J’ai effectu´e des simulations pour tester cette hypoth`ese. Elles ont montr´e que
si l’erreur de zéroétait la même dans les deux cas, alors le biais n´ecessaire pour expliquer
un passage der de�1 à�0,7 n’était pas raisonnable (i.e. largement sup´erieur aux barres
d’erreur sur le champ magn´etique). Par contre, si l’erreur de z´ero est différente dans les
deux raies (ce qui est cependant moins probable), alors il suffit d’une tr`es faible erreur
pour expliquer les faibles valeurs der observées pour les champs moyens faibles.

4.4 Le flux magńetique des champs faibles et forts du
Soleil calme

Les observations effectu´ees dans l’infrarouge sous forme de balayages ont permis de
reconstituer un profil de Stokes “statistique”, c’est-`a-dire que chaque balayage fournit un
point dans le profil. Chaque point correspond au pourcentage de polarisation moyen du
balayage consid´eré. Les résultats sont pr´esentés dans l’article ci-joint :

(1) Uneanalyse qualitative des balayagesest réalisée pour différentes positions dans
les deux raies `a 1,5648µm et 1,5652µm.

(2) Leprofil de polarisation en fonction de la longueur d’onde dans la raie `a 1,5648µm
est analys´e quantitativement. Les r´esultats obtenus dans la raie `a 1,5652µm sont trop
bruités,à cause du trop faible nombre d’observations. Le profil de polarisation de la raie
à 1,5648µm a permis d’estimer le pourcentage de flux contenu dans les structures `a faible
champ magn´etique (i.e. inférieurà 1 kG), compar´e au flux contenu dans le r´eseau. Une
correction du profil observ´e est effectu´ee pour tenir compte des effets suseeing. Cette cor-
rection, fondée sur la dispersion des balayages en intensit´e, est probablement surestim´ee,
car on suppose que la dispersion ne d´epend pas de la position dans la raie. Le pourcentage
obtenu est compris entre 25% et 85%, avec la valeur la plus probable `a 65%. Autrement
dit, le flux contenu dans les champs faibles est important compar´e à celui contenu dans le
réseau.

(3) La dissymétrie du profil de polarisation est ´etudiée. Elle est surtout pr´esente
pour les balayages proche du centre de la raie, c’est-`a-dire pour ceux dans lesquels la
contribution des champs faibles est la plus importante.
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(4) Lespropri étés spatialesdu champ magn´etique faible sont abord´ees (transform´ee
de Fourier, distance moyenne entre structures), ainsi que ladistribution de flux .

Article : Meunier N., Solanki S.K. & Livingston W.C., “Infrared Lines as Probes of
Solar Magnetic Features. XIII. The Magnetic Flux in Weak and Strong Quiet-Sun

Fields”, 1997, soumis `a Astron. Astrophys.
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Abstract. An estimate of the fraction of magnetic flux in intrin-
sically weak-field form, i.e. fields with less than 1 kG intrinsic
strength, in the quiet Sun is presented. We find that on average
approximately 2/3 of the flux is in weak-field form, although
our data allow a range of values between 25% and 85%. These
estimates have been derived with the help of radiative transfer
model calculations from low-noise scans through the quiet Sun
at fixed wavelengths within a Zeeman sensitive spectral line at
1.56 µm. They represent the first rapidly modulated polarimet-
ric observations of solar 1.56 µm radiation. These scans show
that the polarimetric signature near the core of the line exhibits
a very different spatial structure than in the outer line wings.
Since the outer part of the line profile is only sensitive to intrin-
sically strong magnetic fields, while the central part reacts also
to intrinsically weak fields, this implies that intrinsically weak
fields are distributed differently on the surface than strong fields
are (weak-field features lie closer together). The spatial distribu-
tion suggests that the strong fields we are observing are network
elements, whereas the weak fields are intranetwork features.

Further results, such as the average distance between weak
and strong field features, flux distribution, spatial power spec-
tra and the Stokes asymmetry of intrinsically weak fields are
also presented. In particular, we find that the flux per magnetic
feature is distributed lognormally, in agreement with a similar
finding for sunspot umbral areas by Bogdan et al. (1988).

Key words: Sun: magnetic fields – Sun: infrared – polarization

1. Introduction

The magnetic field of the Sun underlies a whole range of phe-
nomena, from sunspots to the heating and structuring of the solar
corona. In the last two decades, the study of solar magnetism
has concentrated on the strong-field component, described by

Send offprint requests to: N. Meunier

flux tubes with field strengths of 1–3 kG in their photospheric
layers (see Spruit & Roberts 1983; Stenflo 1989; Thomas &
Weiss 1992; Solanki 1993 for reviews). In the photosphere the
magnetic energy density in these fields, B2/8π, is on the order
of the gas pressure and an order of magnitude larger than the ki-
netic energy density of convection. Such fields are also referred
to as kG or intrinsically strong fields. They dominate within ac-
tive regions and in the network.

There is, however, increasing evidence for a component of
the field that is intrinsically weak, i.e. whose field strength is well
below 1 kG in the mid-photospheric layers (Tarbell et al. 1979;
Stenflo 1982; Rüedi et al. 1992; Faurobert-Scholl 1993; Keller
et al. 1994; Lin 1995, Faurobert-Scholl et al. 1995, Solanki et al.
1996, Lites et al. 1996). The best studied candidate for at least a
part of this component is the so-called intranetwork field (abbre-
viated as IN field), composed of elements whose field strength,
when averaged over a few arc seconds is on the order of 1–20 G
(Livingston & Harvey 1971, 1975; Harvey 1977; Martin 1984;
Livi et al. 1985; Zirin 1987; Martin 1988). IN fields are found
everywhere on the quiet Sun and are seen only in particularly
sensitive magnetograms. Although the physical structure of IN
fields has recently been clarified to a large extent (they are either
in equipartition with convection or have undergone partial con-
vective collapse, Solanki et al. 1996, Paper XII of the present
series), one important question has remained unanswered: What
is the relative amount of solar surface magnetic flux in the form
of intrinsically weak and strong fields?

One reason why this question is still unanswered is that
high polarimetric sensitivity, i.e. very low noise in Stokes V
– the difference between the two circular polarizations – and
high Zeeman sensitivity, i.e. the ability to measure small intrin-
sic field strengths, are required simultaneously to measure the
IN field strengths. In addition, a sufficiently large number of
features needs to be detected in order to set meaningful limits.

Low noise observations in the Zeeman sensitive Fe I 1.5648
µm, Landé g = 3 line are ideal for resolving this question (with
the caveat that small-scale turbulent fields cannot be detected in
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this manner, since opposite magnetic polarities lying close to-
gether lead to a cancellation of the Stokes V signal). We present
and discuss such observations here. They are a first attempt at
using high frequency polarization modulation in the infrared in
order to reduce the noise level to values below 10−3Ic. Such low
noise levels are required to analyze the bulk of the IN magnetic
signal reliably.

2. Observations and reduction

2.1. Observations

The quiet Sun was observed in Fe I 1.5648 µm and Fe I 1.5652
µm with the McMath-Pierce telescope, the vertical spectro-
graph with the new infrared grating and the Baboquivari detec-
tor (Hall 1974; Livingston 1991). The observations we analyse
were mainly carried out on 11th, 15th and 16th of June 1996,
although we briefly discuss some observations obtained earlier,
in June 1994 and in September and November 1995. To obtain
sufficiently low noise levels, we modulated the polarization at a
frequency of 300 Hz using a Displaytech ferro-electric modula-
tor. This frequency is over an order of magnitude higher than is
traditionally achieved in the infrared. It is sufficiently large, so
that seeing-induced noise is kept at a minimum and the high po-
larimetric accuracy necessary to detect IN elements is achieved.
False “polarimetric” signals introduced by changes in the see-
ing between the 2 phases of the polarization measurement are
a major source of noise in most slower modulation schemes of
polarization measurement.

As detector we have used a single InSb diode, since with
current technology this high modulation frequency precludes
the use of an IR array detector. With this setup we have scanned
the Sun at a fixed wavelength in one of the selected lines, before
moving to another wavelength and scanning again. Hence we
sacrifice near simultaneity of spectral information in order to
cover large regions on the Sun. The main price we pay for the
rapid modulation, however, is that the retardation is far from
ideal. Thus, instead of measuring pure Stokes I ±V signals we
obtain roughly I ± (V +Q). Consequently we need to calibrate
carefully and to take this feature into account when analysing
and interpreting the data.

The scans are oriented north-south, and most are approx-
imately centred on disc centre. Six scans (those from 1995)
reached from close to disc centre right up to the limb. No ac-
tive region was present on the disc during the observations. A
scan typically consists of 1375 samples, each corresponding to
a spatial resolution of 2.38′′, this being the input scale from a
1 × 1 mm (10 elements) Bowen-type image slicer. The scan-
ning speed was 0.4′′/sec and we sampled a data point every
second, so that the data are oversampled and the total length of
a scan is 550′′. Around disc centre we obtained 15 scans for the
1.5648 µm line and 9 scans for the 1.5652 µm line, each of them
corresponding to a different position in the line. The recorded
wavelength position is expressed by the number of steps from
an approximate determination of the line centre, which is deter-

mined with a precision of the order of the step size only (i.e.,
0.053 Å).

Earlier, in 1994, we recorded scans using Beam Gate liq-
uid crystals modulated at 10 Hz. This slow modulation has the
disadvantage that seeing can introduce false signals. Therefore,
we do not quantitatively analyse these data. They do have the
advantage, however, that the modulation is from −90◦ to +90◦,
so that these data are composed of pure Stokes V (except for
any cross-talk from the other Stokes parameters introduced by
the telescope). Therefore, by comparing qualitative properties
of these data with those of the rapidly modulated measurements
we can distinguish roughly between the Stokes V and Q con-
tributions to the latter data.

2.2. Calibrations

Every two or three scans we recorded data required to calibrate
for the efficiency of the polarization modulation, the dark current
and the recorded wavelength. In simplified form: we obtained
the difference between maximum and minimum linear ∆l and
circular ∆c polarization signals using linear and circular polar-
izers. These calibration values are found to be extremely stable
in time. The measured polarization values are divided by ∆l or
∆c. This calibration provides the polarization we would have
if the signal was only circularly or only linearly polarized. We
find that the actually measured signal is

P =
1
I

(
Q

∆l
+

V

∆c

)
=

1
I

(
Q

8676
+

V

12000

)
,

where I is the intensity. Due to the unknown solar contribution
of Q and V to the measured P , it is unclear by which factor
(i.e. ∆l or ∆c) P should be multiplied. We have usually applied
both to judge the uncertainty in the signal due to this problem.

In order to calibrate for drifts in wavelength during the ob-
servations, we record a profile of the line at wavelength steps
corresponding to those at which we usually scan. This profile is
used to calculate the true position of the slit for scans made just
before or soon after the calibration. The wavelength turns out
to be stable to within approximately 1 step (0.053 Å). This is
small compared with the magnetically unbroadened line width
of 0.3 Å and a Zeeman splitting of 0.7 Å produced by a 1000
G field in the g = 3 line (Solanki et al. 1992, Paper II of the
present series). These wavelength calibration profiles also pro-
vide us with the instrumental smearing (3.6 km s−1), obtained
by numerically broadening profiles recorded with a narrower
slit and the spectrograph in double-pass mode until they match
the calibration profiles.

The September and November 1995 scans suffer from the
fact that during these observing runs, the calibrations were not
very reliable (only a single calibration for the line profile per run,
less accurate calibrations of the polarization signal). Therefore,
we restrict ourselves to a more qualitative discussion of these
data.
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2.3. Data reduction

We treat each scan of the data set as follows. First we remove
the dark current (the signal obtained when no light enters the
instrument) and then divide the Stokes polarization by the in-
tensity (I) to obtain the fractional polarization (P ). Due to the
problem with the modulator pointed out in Sect. 2.1 we denote
the measured polarization byP and not byV/I orQ/I . A fourth
degree polynomial fit is subtracted from each scan to correct for
drifts in the zero level of both P and I . Polynomials of differ-
ent degrees have been tested but no significant difference in the
residual rms signal is seen above the fourth degree. Since the
correction of the zero level may be influenced by strong polar-
ization peaks (or anomalous brightenings or darkenings in the
case of V ) we redo the correction, but this time fit only points
with P or I values that differ by less than twice the rms around
the first-time corrected zero level. Because the zero level we
obtain after the second correction step is very similar to the first
one, we stop the iteration here. We took particular care with the
determination of the zero level because the value of the average
or rms of the P signal is very sensitive to the zero position.

The mean brightness 〈I〉 during the scan is also calculated
for the calibration of the fractional polarization. We then cal-
ibrate the slit position (given in steps from the estimated line
centre).

Finally, we calculate the average of the unsigned polariza-
tion 〈|P |〉 of each scan. We calibrate the polarization using the
average brightness during the scan instead of the brightness in
each point of the scan. The calibration using the latter quantity
provide very similar results. The center-to-limb darkening has
been taken into account during the calibrations, however. The

rms brightness
〈
I2
〉1/2

is also calculated. It provides informa-
tion on the quality of the seeing.

2.4. Sources of error in the polarization signal

The error in 〈|P |〉 contains four contributions :
(i) The residual dark current, which should give a negligible

contribution to the final signal.
(ii) The rms signal one would obtain when observing at a

fixed location on the solar disc. This noise source corresponds
to photon noise and any seeing-induced noise that may not have
been suppressed by the rapid modulation. We have estimated it
by observing the quiet Sun at a fixed spatial location. Practically
only noise contributes to the signal obtained in this way (after
correcting for the zero level). This error is denoted in the follow-
ing by σγ . We find that σγ is relatively independent of position
in the line, suggesting that the estimate is relatively accurate.

(iii) The statistical error due to the finite number of sampled
spatial positions.

(iv) Seeing. Although seeing is not expected to introduce any
spurious polarization into the signal, it does smear out the signal
and can lead to it being diluted to the extent that it is no longer
detectable. Seeing can also lead to the seeming cancellation of
neighbouring opposite polarities.

The most important source of noise is (ii), although the dom-
inant contributers to the uncertainty in the results (Sect. 4.3) are
the error sources (iii) and (iv). They must therefore be taken into
account in the analysis. We estimate that σγ is 0.05% per pixel
(linear polarization calibration). We find that this noise level
does not depend on the quality of the seeing, suggesting that
our modulation rate is sufficiently large to almost completely
suppress seeing-induced noise. The noise can be reduced by
combining the data from 4 consecutive pixels, which lie 1.6′′

appart, i.e. considerably less than the pixel size of 2.38′′. In this
way the noise is reduced to 2.5× 10−4Ic, which is sufficient to
allow us to detect average IN features.

3. Qualitative results

Reduced and calibrated scans are shown in Figs. 1 and 2. In
Fig. 1 we plot full polarization scans around disc centre at 2
wavelengths in Fe I 1.5648 µm, the upper scan being close to the
line core (the wavelength lies in the inner flanks of the I profile),
the lower in the outer wings. The polarization near the line core
obviously behaves differently from the polarization in the wings.
Near the core there is significant polarization almost everywhere
on the solar surface. 48% of the points have |P | > 2σγ . Far from
the line core the signal is much “quieter”. There are some more
or less isolated peaks separated by regions with a relatively small
signal. Here only 14% of the data points show signals larger than
2σγ .

Due to the large Zeeman sensitivity of this line, P in the
outer wings of the I profile is produced by a sufficiently strong
field (B >∼ 1000 G). Fields significantly below 1000 G give only
a negligible contribution toP in the outer wings. The signal near
the core obtains contributions from both weak and strong fields,
however. Weak fields produce Stokes Q and V peaks in the
line flanks, with significant signals in the core. The strong fields
contribute to the polarization signal near the line core through
two mechanisms: Firstly, due to the strong vertical gradient of
the field strength in strong-field magnetic elements, these also
contribute to signals near the line core (cf. Zayer et al. 1989
and Paper II). Secondly, if the strong fields are inclined relative
to the line-of-sight, then we detect the π-component of their
Stokes Q.

That the near-core signal is not exclusively due to strong
fields is quite clear from the spatial distribution of the core and
wing signals (Fig. 1), since a strong field cannot produce a core
signal without a corresponding wing signal. Hence a large frac-
tion must be due to weak fields.

An open question is whether the signal observed at the centre
of the solar disc is mainly due to Stokes V or Q. We can at least
qualitatively address this question using the data obtained in
1994 and 1995.

We find that scans made at different wavelengths in 1994
(with slow modulation, but measuring pure Stokes V ) look very
similar to those plotted in Fig. 1. This suggests that the signal
in Fig. 1a (near line core) is not (or at least not dominantly) due
to the Stokes Q π-component, of either strong or weak fields.
This means that the strong fields are nearly vertical, since the Q
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Fig. 1a and b. Two polarization scans in Fe I 1.5648 µm, one a close
to line centre (∆λ = 0.093 Å), and the other b far from it (∆λ = 0.713
Å). The first scan shows mainly the signal of the ubiquitous weak fields,
while the latter is only sensitive to strong kG fields, concentrated in
the network. Note that almost all the structure visible in this figure is
solar. The polarization scale corresponds to the linear calibration, i.e.
the plotted scale is correct if the solar source is completely linearly
polarized. The polarization values should be divided by 1.4 to get the
correct scale in case the solar signal is mainly circularly polarized. For
mixed circular and linear solar polarization, intermediate polarization
levels are expected

profile of a highly inclined strong field is of the same magnitude
as the V profile of a nearly vertical strong field (e.g. Paper II,
Rüedi et al. 1995). The weak fields need not be vertical, however,
since for them even at relatively large inclinations theQ profiles
are weaker than the V (see Fig. 7 in Paper II). Lites et al. (1996)
have seen a number of horizontal weak-field features in the quiet
Sun, and a part of our core signal may be due to the contribution
from theπ-component ofQ profiles. But even they cannot be the
dominant source of P near the line core since the observations
of Paper XII suggest that at disc centre in the quiet Sun the
Stokes V amplitude is on average over 2.5 times larger than the
Q amplitude.

In Fig. 2 we plot the same quantities as in Fig. 1, but now
close to the limb (which lies at the left edge of the frames).
Once again, the core and wing signals display a very differ-
ent behaviour. Whereas P in the wing scarcely reaches values
above the noise close to the limb, the core signal decreases only
within less than 30′′ to the limb, if at all (in agreement with the
behaviour of intranetwork fields as observed by Martin 1988).
The former behaviour is typical of a field that is mainly vertical

Fig. 2a and b. Same as Fig. 1, but for scans close to the limb, which
is located at the left edge of the figure. Scan a is at line centre, while
scan b is at ∆λ = 0.636Å, i.e. in the outer line wings. Note that scan
a was made during the period of best seeing of all our observations

(in agreement with Stokes vector measurements of magnetic in-
clination in the network, Bernasconi 1997), whereas the latter
is consistent with a weak field having a distribution of incli-
nations, being vertical in places (giving large signals near disc
centre) and nearly horizontal in others (large signals near the
limb). Even for such a field we expect the signal to disappear
exactly at the limb due to the combination of mixed polarities,
foreshortening and our finite spatial resolution. 1

A part of the P signal near the limb may be due to Q/I
near the limb produced by vertical weak fields. The small Q for
even strongly inclined weak fields implies that this cannot be
the main cause of Pw. However, vertical strong fields may in
principle contribute significantly. Note, however, that the Q/I
signal near the line core (π-component) cannot be much more
than 2 times larger than in the wings (σ-components), and should
slowly disappear, like the wing signal (if they were to have the
same origin). Since this is not the case we conclude that at least
some of the weak field features are significantly inclined (cf.
Lites et al. 1996).

Note the difference in scale between Figs. 1 and 2a. The
scan plotted in Fig. 2a was obtained under the conditions of
the best seeing of all our observations, and also has the largest
polarization. This greatly supports the idea that the weak-field

1 The generally small signals seen in Fig. 2b are due to the compar-
atively poor seeing present during the recording of the plotted scan.
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Fig. 3. Polarization “profile” 〈|P |〉 (λ) of the 1.5648 µm line, where
〈|P |〉 is the unsigned polarization averaged over a whole scan. Error
bars are at the 1-σ level and take into account both photon noise and
statistical errors due to the finite number of points

magnetic features are spatially unresolved, in agreement with
Paper XII.

4. The relative flux in weak and strong fields

4.1. The observational input

In this section, we present an analysis aimed at determining the
ratio of flux contained in weak fields relative to strong fields. To
this end we use the average of the unsigned polarization 〈|P |〉
at each wavelength in the lines 1.5648 µm and 1.5652 µm. An
example of the resulting statistical “line profile” is shown in
Fig. 3. To increase the signal-to-noise ratio for the further anal-
ysis, we calculate the average of 〈|P |〉 for wavelengths far from
line centre, i.e. |∆λ| in the range 0.5–0.7 Å (we call this aver-
aged signal Ps, since it provides information mainly on strong
fields; Sect. 3) and close to line centre, i.e. for |∆λ| in the range
0.1–0.5 Å (Pw, significant information on weak fields). |∆λ| is
the wavelength difference from line centre. Then we compute
the ratio between the polarization close to the line core and far
from it (Pw/Ps).

More precisely, the polarization far from the line core re-
ally is mainly due to strong fields, while close to the core it is
due to both weak and strong fields (Sect. 3). Nevertheless, our
observations and our knowledge of magnetic elements allow us
to constrain the contribution of strong fields to the polarization
signal near the line core. A model fitting the ratio Pw/Ps can
thus provide an estimate of the relative amounts of flux in weak
and strong fields, respectively.

The following sources contribute to the relative uncertainty
of the observed Pw/Ps.

(i) The relative uncertainties in Pw and Ps are respectively
σw = 0.017% and σs = 0.025% (for the linear calibration,
1.5648 µm line). Note that σw and σs include the statistical
error due to the finite length of our scans.

(ii) The strong field also contributes to Pw. This effect is
taken fully into account in the modelling, and need not be con-
sidered here further.

(iii) Any changes in the spatial resolution between the dif-
ferent scans can also influence the Pw/Ps ratio.

While we can easily estimate or compensate for the influence
of points (i) and (ii), that of point (iii) is more difficult to judge.
By modulating quickly we have been able to remove the first
order influence of seeing on our observations, but the second
order influence, namely that different scans may have been made
under situations with different seeing, cannot be so easily dealt
with. If, for example, the scans made closer to line centre had
better seeing, then we would overestimate the fraction of flux in
weak-field form. In the opposite case we would underestimate
this quantity.

Neglecting the influence of point (iii) for the moment, the
minimum and maximum of the ratio Pw/Ps is

(
Pw

Ps

)
max,min

=
Pw

Ps


1 ±

√(
σw

Pw

)2

+

(
σs

Ps

)2

 .

Pw andPs are the fractional polarizations defined above (close to
line centre and far from it), whileσw andσs are the respective un-
certainties in these average polarizations (point (i) above). Our
observations give us (Pw/Ps)min = 1.5 and (Pw/Ps)max = 3.5,
with an average ratio of approximately 2.5. Both, the ratio itself
and the error bars, i.e. the quantity in the large brackets on the
RHS, are independent of whether we use the linear or the cir-
cular calibration.

Let us now return to uncertainty (iii). One way of estimating
the seeing is to consider the rms of Stokes I , which is measured
simultaneously. We plot this as a function of relative wavelength
in Fig. 4. As one can see, the rms is larger at the centre of the
line. This could be because the seeing was indeed better during
the periods at which the wavelengths near the centre of the line
were observed. On the other hand, fluctuations in I probably are
larger in the core of this spectral line, since it weakens when the
temperature is raised (cf. Paper II), so that the intensity enhance-
ment in the core is due to both the continuum enhancement and
the line weakening. In addition, velocity shifts (due to granu-
lation) lead to spatial intensity fluctuations, particularly in the
line flanks. Finally, we expect a slightly higher relative rms in
the line core simply due to the lower signal there (noise).

In order to obtain a strict lower limit on the amount of weak-
field flux we take the conservative stance that the whole increase
in Irms/ 〈I〉 towards line centre is entirely due to changes in
seeing. We then smear the I and P scans having larger rms
of I until the Irms values are the same for all the scans. After
this procedure, we repeat our whole analysis. The resulting ra-
tios between the inner and outer parts of the 〈|P |〉 profile are:
(Pw/Ps)min = 1.3, (Pw/Ps)max = 2.5, with an average ratio of
1.9.

For the 1.5652 µm line, the error bars on the ratio, 4.85,
are unfortunately too large, so that the constraints cannot be
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Fig. 4. Relative rms, Irms/ 〈I〉, of the intensity versus slit position in
the 1.5648 µm line

sharpened by using this line in addition to the 1.5648 µm line.
We find in the following that the observed Pw/Ps of this line is
consistent with that of λ1.5648 µm, in the sense that the model
reproducing the latter also reproduces the former.

4.2. The model

We compare the observational data with synthetic profiles.
These are calculated using flux-tube models similar to those
used in Paper XII. A single magnetic component with a field
strength typical of network fields (B(z = 0) = 1500 G) cannot
reproduce the observations, as expected already by considering
Fig. 1, which shows that the magnetic signal near the line core
is distributed in elements that are separated by much smaller
distances than the signal far from line centre.

We need a combination of two magnetic components, an
intrinsically strong (subscript s) and a weak field (subscript w):

(i) The strong field. The properties of the strong-field com-
ponent representing the network are well known: Bs(z = 0) =
1500 G, the inclination 〈γs〉 ≈ 10◦ (this takes into account the
average inclination to the vertical of network elements found
by Bernasconi 1997, as well as the average inclination to the
line-of-sight introduced by the length of the scan and the curva-
ture of the Sun). The thermal model corresponds to the network
flux-tube model of Solanki & Brigljević (1992).

(ii) The weak field. The parameters of the weak field are less
reliably known. Of the three magnetic parameters, the intrinsic
strength of the weak fieldBw, the mean inclination of weak fields
〈γw〉 and the fraction of flux contained in weak-field structures

Fw =
Φw

Φtot
=

Φw

Φw + Φs
,

we find estimates for the first two and treat the third as the free
parameter of the model. For the temperature of the weak-field
features, we take the quiet-sun stratification. Due to the low tem-
perature sensitivity of the infrared lines, this choice is relatively
uncritical. We estimate that the relative error introduced into

the analysis by possibly incorrect choices of the temperatures
of both strong- and weak-field elements is less than 20%.

TheFw we obtain depends on the choice ofBw, sinceVw and
Qw scale withBw, respectivelyB2

w, so that in order to reproduce
the observations a largerFw is required if a smallerBw is chosen.
The results of Paper XII suggest that 200 G ≤ Bw(z = 0) ≤
800 G. Our observations do not allow us to distinguish between
these Bw values. In the following we shall therefore derive Fw

for both Bw = 200 G and 800 G.
Unfortunately, the constraints on γw are even weaker. Its

choice also affects the resulting Fw = Φw/Φtot, since at Bw ≤
800 G the synthetic signal is larger for γw ≈ 0 (basically Vw/∆c

in this case) than for γw ≈ 90◦ (basically Qw/∆l). This is
because at low field strengths the intrinsic strength of V (γ =
0) � Q(γ = 90◦), outweighing the lower modulator efficiency
for V .

As pointed out in Sect. 3, the inclination of weak-field flux
tubes is necessary to explain the large signal near the line core
at small µ. The Pw/Ps ratio is sensitive to this inclination, so
we have to take it into account. We estimate that the average
inclination to the vertical of weak fields is smaller than 70◦.
This limit is set by the observation described in Paper XII that
at disc centre on average V > 2.5Q.

Note that we weight the synthetic V and Q profiles in ex-
actly the same manner as the observed circular and linear po-
larizations are weighted by the modulator; i.e. we multiply the
synthetic Q profile by the ratio ∆l/∆c = 1.38 before adding the
profiles together. We also take the instrumental spectral smear-
ing into account by convolving the calculated profiles with the
corresponding Gaussian.

We now search for models that reproduce the minimum,
maximum and average ratios. We use models with different Bw

andγw. By considering these parameters in a reasonable range of
values we can set upper and lower limits on the relative amounts
of flux in weak and strong field form.

4.3. Results

The results of a selected sample of fits are given in Table 1. These
fits correspond to Pw/Ps values that have not been changed to
correct for possible seeing differences between scans. We have
listed those fits with extreme values of Bw and γw, since these
delineate the smallest and largest fractions of weak-field flux
that we obtain.2 We also present in the last line of Table 1 the
results of a model with a mixture of weak and strong, vertical
and inclined fields. It has an equal amount of flux in each of the
four types of weak fields: a vertical 200 G, a horizontal 200 G,
a vertical 800 G and a horizontal 800 G field. The observations
described in Sect. 3 suggest that the weak field has a range of in-
clinations, with almost the same amount of flux in vertical as in
horizontal fields. Such a range of orientations is also suggested
by the good visibility of intranetwork fields at all limb distances

2 Note that what we call the flux is actually the spatially averaged
field strength. For a given spatially averaged field strength the flux
perpendicular to the solar surface is, of course, smaller in the case of
an inclined field compared to a vertical field.
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Table 1. Relative flux in weak-field form. Original Pw/Ps

Bw γw Fw,min Fw,max Fw,avge

G ◦ % % %
200 0 30 71 56
200 70 40 84 70
800 0 37 80 64
800 70 42 86 71

mixed mixed 38 83 70

Table 2. Relative flux in weak-field form. Pw/Ps changed to take into
accout possible seeing variations

Bw γw Fw,min Fw,max Fw,avge

G ◦ % % %
mixed mixed 25 70 55

in the magnetograms of Martin (1988). In addition, the obser-
vations of Lin (1995) and in particular those of Solanki et al.
(1996, Paper XII) indicate that all field strengths between 200
and 800 G are represented in typical intranetwork fields.

Table 1 tells us that the main uncertainty (approximately a
factor of 2) in the fraction of the weak-field flux (Fw) comes
from the uncertainty in the observations, and not from any un-
certainty in the parameters of the weak field entering the model
(i.e. mainly Bw and γw), which together provide only approx-
imately 20% uncertainty. Note that this uncertainty is actually
even smaller, since the observations plotted in Fig. 2a clearly
show that the weak field cannot be purely vertical, but must have
a highly inclined component as well. Hence, the models with
γw = 0 listed in Table 1 are not realistic. They only serve to
illustrate the influence of γw on the relative flux.

In Table 2 thoseFw values are given, which satisfy thePw/Ps

ratios after the scans have been smeared in such a way that the
rms of I is the same for all. Only the Fw obtained with the most
realistic model are listed. As expected, the fraction of flux in
weak-field form is now considerably lower. Note, however, that
in this manner we have probably overestimated the influence of
seeing (see Sect. 4.1).

The average value ofFw we find is somewhat smaller than in
Paper XII, although the two values agree within the error bars.
Since a part of the difference may have to do with the way that
flux is determined, we have investigated the possible influence
of an assumption which is different in the two investigations.
Whereas in Paper XII we assumed that the area covered by a
magnetic feature is circular, here we have taken it to be rect-
angular, with the width of the rectangle being the pixel size. If
we redo our analysis under the same conditions as that under-
lying Paper XII we find an average Fw of 76%, with minimum
and maximum values of 60% and 86%, respectively (no cor-
rection was made for differential seeing). Except for the lower
limit on Fw the values are not excessively influenced by the
way an apparent area is assigned to each magnetic feature. For
comparison, the value Fw in Paper XII was roughly 80%.

In summary, we can say that between 25 and 85% of the
total magnetic flux in the quiet solar photosphere is in weak-

field form (i.e. lower than 1000 G), with the most likely value
being around 65%. To some extent these estimates are affected
by the limited sampling (which gives rise to the major part of
the uncertainty).

5. Further results

5.1. Typical distance between magnetic features

In this section we calculate the average distance between mag-
netic features. We only consider polarization peaks whose av-
erage polarization is above 0.05%, where a peak is defined as
the region between two zero-crossings.

The average distance between such peaks is calculated for
scans with |∆λ| < 0.5 Å. We obtain an average distance be-
tween peaks of 9.4±0.5′′. This distance also supports the iden-
tification of the weak-field features with intranetwork elements.
We find no obvious correlations with brightness fluctuations.

We also measured the average distance between the strong-
field features, i.e. the distance between the significant peaks
on scans far from the line core. We find a typical distance of
50′′. These strong-field features are probably network elements.
Note that since our observations consist of 1-D scans, we do not
expect the scan to cross a network magnetic element each time
it crosses a supergranular cell boundary (i.e. every 20–30′′). A
correlation between these features and bright structures in the I
scans is observed.

5.2. Spatial power spectra

The scans also makes possible the study of the turbulence prop-
erties of the weak-field features, as revealed by their distribution
on the Sun. For this purpose, we have calculated the power spec-
tra of the polarization scans at three positions in the 1.5648 µm
line. An example of such a power spectrum is shown in Fig. 5.
The plot of these power spectra on a logarithmic scale exhibits
two slopes, a flatter slope at scales larger than 10–20′′ and a
steeper slope at smaller scales down to 2.4′′ (i.e. the size of the
entrance aperture). Close to line centre (i.e. where most of the
observed features are weak-field features), we obtain slopes of
−0.41 ± 0.01 at large scales and −1.74 ± 0.02 at small scales.
For scans further from line centre (where the weak-field com-
ponent gives a smaller contribution), the absolute value of the
slope at small scales is significantly smaller (−1.43 ± 0.02 at
0.318 Å and−1.37±0.02 at 0.632 Å), as well as at large scales
(−0.25).

The absolute values of these slopes are larger than those
found by Lee et al. (1997) at similar scales. This may have to
do with the fact that they spatially deconvolved their data and
thus had better spatial resolution (and smaller pixel size). Lower
spatial resolution tends to give steeper drops in the power to-
wards higher spatial frequencies. The difference between the
slopes found for weak and strong fields should, however, not be
an artifact of any differences in spatial resolution during mea-
surements close to or far from line centre. As Fig. 4 shows the
spatial resolution was certainly not worse during the observa-
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Fig. 5. Average of the spatial power spectra of two polarization scans
close to line centre (1.5648 µm), plotted on a logarithmic scale

tions near line centre than during the observations carried out
in the line wings. If anything, it was better.

5.3. Distribution of flux

We have also determined the flux distribution of the magnetic
features. The flux of each feature is determined using our radia-
tive transfer calculations to convert from P into average field
strength, under the two following assumptions: (i) the dimen-
sion of the features in the direction perpendicular to the scan is
given by the pixel size; (ii) the distance between two zero cross-
ings of the signal represents the diameter of a magnetic feature
(whereby the overlap between pixels is taken into account).

We have also repeated our analysis assuming circular fea-
tures, and have obtained very similar results. Hence the results
depend only slightly on assumption (i). Assumption (ii) is more
severe. In the original scans there often is more than a single
peak between 2 zero crossings, suggesting that due to our as-
sumption (ii) many “features” are composites of individual solar
magnetic features. Also, what appears as a single magnetic fea-
ture in our scans may well be composed of numerous unresolved
“flux tubes”. Therefore, we are overestimating the flux per fea-
ture. Finally, the conversion factors from fractional polarization
into Gauss also suffer from some uncertainty. For |∆λ| < 0.5
Å we find for intrinsically weak fields that on average 1 G cor-
responds to P = 2.5–5 × 10−4, although this value depends on
the wavelength, the temperature, and the strength and inclina-
tion of the field. For network fields a similar P corresponds to
approximately 5 G, mainly due to the larger field strength (note
that due to the large Zeeman sensitivity of the g = 3 line, its
P amplitude saturates already at relatively low field strengths).
Another uncertainty is due to the fact that our calibration for
∆λ < 0.5 Å assumes that all fields are intrinsically weak, al-
though we know from our radiative transfer calculations that
intrinsically strong fields also contribute to the signal. For such
signals in the |∆λ| < 0.5 Å scans the chosen calibration results
in a too small flux.

Fig. 6. a Histogram of unsigned magnetic flux derived from scans
with |∆λ| < 0.5 Å (1.5648 µm line), i.e. scans preferentially showing
the signature of intrinsically weak solar fields. b Same as a, but as a
log-log plot with wider bins. The dotted curve is the best-fit lognormal
distribution.

We select features whose polarization averaged over all
points between two zero-crossings is above σγ . Since each fea-
ture consists of a number of pixels, typically 4 or more, its flux
is significant at above the 2σ-level. To increase the number of
points per bin, we consider in the following the distribution of
the absolute value of the flux. The flux distribution resulting
from all scans with |∆λ| < 0.5Å is shown in Fig. 6. It rep-
resents a mixture of weak- and strong-field features. Note the
presence of the strong and narrow peak at small fluxes and the
long tail of high-flux features.

It is not possible to adequately fit the plotted distribution
with one or two Gaussians, due to the prominent tail of high-
flux features. However, fits based on a lognormal distribution
reproduce the observed flux distribution quite well, as shown in
Fig. 6b for |∆λ| < 0.5 Å and in Fig. 7 for |∆λ| > 0.5 Å.

From the weak-field flux distribution, we determine a me-
dian flux per feature of 2.7 1018 Mx. The lognormal distribution
provides a width of approximately 9 1017 Mx. In the case of the
distribution obtained from scans far from line center, i.e. for
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Fig. 7. Histogram of unsigned magnetic flux derived from scans with
|∆λ| > 0.5 Å (1.5648 µm line), as a log-log plot. The dotted curve is
a fit involving a lognormal distribution.

purely strong-field features, the parameters of the fit are not
very reliable due to the much smaller number of features in
these scans. The flux distribution we find implies that the log-
arithm of the flux per magnetic feature is normally distributed.
Note that sunspot umbral areas are also distributed lognormally
(Bogdan et al. 1988), while it is not the case for more complex
structures such as active regions. A lognormal distribution is
often related to fragmentation processes.

The strong-field features (network fields) also contribute to
the signal near the line core. To obtain a better estimate of the
distribution of weak flux alone we subtract from the histogram
in Fig. 6 the scaled lognormal fit to the strong field histogram
shown in Fig. 7: the amplitude has been multiplied by a factor
of 2.66, which is the ratio of the total length of the scans at
small |∆λ| relative to the total length at large |∆λ|, and the
width has been divided by a factor of 5, which comes from
the different flux calibration for weak and strong fields. The
resulting distribution is plotted in Fig. 8. It is very similar to
that shown in Fig. 6. The parameters of the lognormal fit are
also almost the same, although the slope is then slightly steeper.
We obtain higher magnetic fluxes per features than observed by
Wang et al. (1995). This could be explained by the contribution
of several individual features to each of our observed features.
They also observe a much steeper slope of the distribution.

5.4. Asymmetry of the polarization profile

We now study the asymmetry of the polarization profile. We
calculate 〈|P |〉 for each spectral position in the lines 1.5648 µm
and 1.5652 µm, using three selections of points from the scans:

(A) all the points;
(B) points with polarization smaller than 2Prms;
(C) points with polarization higher than 2Prms.

In order to lower the influence of noise, we average the
results over the following wavelength ranges: −0.7 to −0.5 Å
(P1); −0.5 to −0.1 Å (P2); 0.1 to 0.5 Å (P3); 0.5 to 0.7 Å

Fig. 8. Flux histogram of intrinsically weak magnetic fields, i.e.
a histogram of unsigned magnetic flux derived from scans with
|∆λ| < 0.5 Å (1.5648 µm line), after removal of the intrinsically
strong field distribution (see text), as a log-log plot. The dotted curve
is a fit involving a lognormal distribution.

(P4). From this we calculate the asymmetry of the profile far
from the line core As = (P1 − P4)/(P4 + P1) and close to it
Aw = (P2 − P3)/(P3 + P2), for the three selections A, B, and
C. The results are listed in Table 3. The observed asymmetry
of Fe I 1.5648µm fits in quite well with the picture of how
the asymmetry is produced. The inner part of the spectral line,
which is associated mainly with weak fields, exhibits a sizable
asymmetry of over 20% at the 2–4σ level, whereas the outer
parts of the line show no asymmetry significantly above the
noise (in agreement with the theoretical expectations outlined
by Grossmann-Doerth et al. 1989).

The value for the 1.5652µm line are not significant (due to
the fewer points) and have consequently not been tabulated.

Since we do not measure all the wavelengths in the line
profile simultaneously, it cannot be a priori ruled out that the
asymmetry is an artifact of different seeing for the different
scans. Of importance is only, whether the seeing was similar on
the blue and the red sides of the profile, and not how strongly it
varied with distance from the line core.

To test this we have also determined the asymmetry after
smearing the scans with large Irms as described in Sect. 4.1.
Only Aw is affected by this procedure. We denote the asymme-
try after smearing by A∗

w and list it in the last column of Table
3. The A∗

w values confirm that the Stokes profiles of weak-field
features are on average significantly asymmetric, although the
exact relation of Aw to the well-known Stokes V area asymme-
try (Solanki & Stenflo 1984) is not entirely clear. We must warn
that an average asymmetry in our data does not necessarily im-
ply asymmetric Stokes V or Q profiles of individual magnetic
features. For example a correlation between line shift and split-
ting can produce a seeming asymmetry, when many “spectral
profiles” are averaged.
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Table 3. Asymmetry of the polarization profile, for different selections
of points (see text)

selection As Aw A∗
w

15648 (A) −0.22±0.21 0.29±0.14 0.34±0.14
15648 (B) −0.31±0.29 0.27±0.16 0.35±0.14
15648 (C) 0.002±0.06 0.25±0.06 0.31±0.06

6. Conclusion

From low noise observations made at 1.56 µm in the infrared
we find that between 25 and 85% of the flux in the quiet Sun is
in the form of intrinsically weak fields (i.e. with intrinsic field
strengths below 1000 G in the lower photosphere).

Over the years an ever wider variety of techniques has been
used in an attempt to set limits on the flux in weak-field form.
Thus Stenflo (1982), Faurobert-Scholl (1993), Faurobert-Scholl
et al. (1995) and Stenflo et al. (1997) have determined the aver-
age flux in the form of field. They find average field strengths
on the order of 10 G. This type of intrinsically weak field that is
turbulent on a small scale is not expected to be what we observe.

The features we see have a flux per feature of around
1018 Mx. Many (but by far not all) of them are relatively well
separated in our observations, properties reminiscent of the in-
tranetwork field. Of course, our field may be simply the large
wavelength limit of the turbulent background field. The intrin-
sic field-strengths measured by Lin (1995) and in Paper XII,
however, speak against this interpretation. The intranetwork
fields have strengths that are in equipartition with convective
motions or are even larger, suggestive of flux tubes that have
undergone partial convective collapse. They may, however, be
related in origin to a truly turbulent field in that they are created
by a small-scale dynamo, as proposed by Petrovay & Szakaly
(1993) and Durney et al. (1993). The presence of such a turbulent
convection-zone dynamo has also been proposed in connection
with the modelling of Maunder-Minimum like states (Schmitt
et al. 1996, cf. Nordlund et al. 1992). The typical flux per fea-
ture is higher in this study than in previous ones (Wang et al.
1995). One explanation could be that we are less sensitive to
the smallest features. In such a case, the actual ratio between
weak and strong fields could be higher than the ratio obtained
in Sect. 4.

Although the large fraction of flux in the form of intrinsi-
cally weak fields is in good agreement with a previous such
estimate based on infrared lines (Paper XII), it disagrees with
the estimate of Frazier & Stenflo (1972), Howard & Stenflo
(1972) and Stenflo (1973) that over 90% of the flux visible in
magnetograms is in the form of kG fields, which was based on
longitudinal multi-line magnetograms in the visible. The rea-
son for the discrepancy is probably the insufficient sensitivity
of their data to small magnetic fluxes.

The relative amounts of flux in weak and strong fields is
also similar to the relative amounts of flux in intranetwork and
network fields deduced by Wang et al. (1995). They find that
at least 20% of the flux at any given time is in the form of
intranetwork fields. This again supports the idea that we are

mainly measuring intranetwork fields. The larger amounts of
relative flux which we find and was also found in Paper XII,
may have to do with the higher sensitivity of the 1.5648 µm line
to intrinsically weak fields than the visible lines used by Wang
et al. (1995). The weak horizontal and transient fields detected
and discussed by Lites et al. (1996) may also be contributing to
our signal, in particular near the limb.

We also find that the flux distribution of the quiet-sun mag-
netic features is best described by a lognormal function, in qual-
itative agreement with the distribution of sunspot umbral areas
found by Bogdan et al. (1988). Since the spatially averaged
magnetic field strength of sunspots is expected to be roughly in-
dependent of their size (Solanki & Schmidt 1993), the result of
Bogdan et al. implies that the magnetic flux of sunspots is also
lognormally distributed. Hence the flux of both the smallest and
largest known magnetic features shows the same type of distri-
bution. Lognormally distributed quantities are often the result of
fragmentation processes. The common type of flux distribution
may imply a common origin of sunspot and intranetwork mag-
netic features. However, our result mainly highlights the need
for further work on this topic.
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4.5 Distribution spatiale

Dans cette section, je m’int´eresse aux propri´etés spatiales des structures observ´ees
dans les deux domaines de longueur d’onde. J’effectue donc une ´etude des balayages :

(i) de champs magn´etiques obtenus dans le visible ;
(ii) de pourcentages de polarisation obtenus dans l’infrarouge.
Le but est d’effectuer des comparaisons avec les propri´etés de la granulation. J’´etudie

également les balayages en intensit´e. L’origine des structures `a champ magn´etique faible
est probablement turbulente (dynamo turbulente), il est donc int´eressant d’´etudier leurs
propriétés turbulentes `a partir de leur distribution spatiale. Je passe ainsi en revue un
certain nombre de propri´etés spatiales des structures magn´etiques observ´ees : corr´elation
avec l’intensité, tailles caract´eristiques des structures, distribution de flux et de taille, et
enfin spectre de puissance du signal.

4.5.1 Corrélation intensité et champ magńetique

Je calcule la corr´elation entre le champ magn´etique moyen� B� et l’intensité, pour
deux balayages de septembre 1995, afin d’´etablir des liens avec les propri´etés de la gran-
ulation. Dans le cas de nos observations, celle-ci n’est pas bien r´esolue2. J’ai calculé
plusieurs corr´elations, car on ne connaˆıt pas a priori la relation entre la polarit´e et la na-
ture des structures en intensit´e (sombres ou brillantes) :

� intensité corrigée du zéro,Icorr, avec�B� ;
� valeur absolue de l’intensit´e corrigée du zéro,�Icorr�, avec�B� ;
� intensité corrigée du zéro,Icorr, avecB.

Les résultats de la corr´elation avec le champ magn´etique estim´e d’après la raie `a
5250Å sont présentés dans la table 4.3. Dans le cas des observations dans l’infrarouge,
j’ai utilis é le pourcentage de polarisation dans la raie `a 1,5648µm (15 balayages obtenus
en juin). Ils sont pr´esentés dans la table 4.4. Les r´esultats sont similaires lorsque l’on
divise le signal de polarisation par l’intensit´e point par point lors de l’´etalonnage.

Dans tous les cas, la corr´elation est nulle ou tr`es faible :les structures magńetiques
observ́ees sont donc complètement d́ecorrélées des structures en intensité (typique-
ment la granulation).

4.5.2 Taille caract́eristique des structures

Toujours dans le cadre de la comparaison avec les propri´etés des granules, il est
intéressant de chercher `a estimer une taille typique des structures magn´etiques observ´ees.
J’ai déterminé la taille typique des structures `a l’aide de trois mani`eres différentes :

� La distance moyenned1 entre picsest calculée. Dans le cas du champ magn´etique
obtenu dans levisible (raie à 5250Å), je trouved1 � 5�0� 0�2�� pour l’ensemble des

2Ceci est essentiellement dˆu à la taille du détecteur de 2,39��, qui ne permet pas de r´esoudre individuelle-
ment la plupart des granules. Cependant, quand leseeingest excellent, un signal granulaire est observable
dans le signal d’intensit´e.
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Table 4.3 : Coefficient de corr´elation entre l’intensit´e corrigée du zéro (Icorr) et le champ
magnétique moyen (obtenu dans le visible). La moyenne est effectu´ee sur deux balayages.

intensité champ corrélation
Icorr �� B� � 0,10�0,01
�Icorr� �� B� � 0,13�0,04
Icorr � B� 0,07�0,07

Table 4.4 : Coefficient de corr´elation entre l’intensit´e corrigée du zéro (Icorr) et le pour-
centage de polarisation (obtenu dans l’infrarouge), moyenn´e sur tous les balayages de juin
1996 (raieà 1,5648µm).

intensité champ corrélation
Icorr �pol� 0,03�0,02
�Icorr� �pol� 0,01�0,02
Icorr pol 0,01�0,03

pics (l’erreur provient de la dispersion sur les diff´erents balayages). Par contre, si je
n’utilise que les structures dont le champ moyen est au-dessus du bruit, alors j’obtiens
d1 � 9�0�0�6��. Cette valeur est significativement plus grande que la r´esolution de 2,39��

(taille de la diode). Dans le cas du pourcentage de polarisation obtenu eninfrarouge(bal-
ayages effectu´esà moins de 0,5̊A de la raieà 1,5648µm), j’obtiensd1 � 5�4�0�3�� pour
tous les pics, etd1 � 9�4�0�5�� pour ceux tels que la polarisation moyenne soit au-dessus
du bruit 0,05%.

� Je calcule ensuite une autocorr´elation normalis´ee de chaque balayage. La figure 4.4
en montre un exemple pour un balayage dans le visible. L’échelled2 correspondant
à une autocorŕelation normalisée de 0,5est tout d’abord consid´erée comme donnant
l’ordre de grandeur de la taille des pics. Pour un signal sinusoidal par exemple, tel que
la taille T des structures soit d´efinie par la distance entre deux passages `a zéro (valeur
proche ded1), alors l’autocorr´elation valant 0,5 donne une ´echelle deT�3. Dans le cas
des observations dans levisible(raieà 5250Å), je trouved2 � 4�8�0�5��. Dans le cas des
observations dans l’infrarouge, les moyennes sur les diff´erents balayages sont pr´esentées
dans la table 4.5 : les valeurs trouv´ees sont compatibles avec une mˆeme taille des struc-
tures quelle que soit la raie utilis´ee (à 1,5648µm ou 1,5652µm). Les valeurs trouv´ees
sontégalement nettement plus faibles que les dimensions mesur´ees dans le visible (i.e.
plus haut dans l’atmosph`ere). La table 4.5 montre ´egalement que les tailles sont simi-
laires pour les structures en intensit´e ou en polarisation. Il faut cependant rappeler que les
structures magn´etiques sont compl`etement d´ecorrélées de l’intensit´e.

�Une troisième approche est la suivante. Lapositiond3 du deuxième pic de l’autocor-
r élation donneégalement une information sur la taille des structures (figure 4.4). Pour un
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Figure 4.4 : Exemple d’autocorr´elation d’un balayage (champ moyen `a 5250Å). La
flèche de gauche indique la coupure `a 0,5, la flèche de droite le deuxi`eme maximum.

Table 4.5 : Taille typique telle que l’autocorr´elation normalis´ee soitégaleà 0,5, pour le
pourcentage de polarisation et pour le signal d’intensit´e.

raie polarisation intensité
1,5648µm 2�90�0�44�� 2�47�0�67��

1,5652µm 2�37�0�84�� 2�23�0�54��
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signal sinusoidal par exemple, tel que la tailleT des structures soit d´efinie par la distance
entre deux passages `a zéro, alors le deuxi`eme pic de l’autocorr´elation donne une ´echelle
de 2T. Cette méthode a d´ejà été utilisée pour les granules par Muller et al. (1990). Dans
le cas des observations dans levisible, j’obtiens une position de ce deuxi`eme pic autour de
25�� ; il est cependant parfois difficile `a détecter dans certains cas. Dans la raieinfrarouge
à 1,5648µm, j’obtiensd3 � 25�1�2,8�� pour l’autocorrélation du pourcentage de polari-
sation, etd3 � 17�5�2,2�� pour l’intensité. On observe ici une ´echelle plus grande pour
le champ magn´etique que pour l’intensit´e, ce qui n’était pas le cas en regardant l’´echelle
correspondant `a une autocorr´elation de 0,5. Par ailleurs,d3 devrait correspondre `a deux
fois la distance moyenne entre picsd1. On observe en r´ealité une valeur plus grande.

Les différentes m´ethodes utilis´ees fournissent donc des estimations diff´erentes de la
taille typique des structures. La principale raison est probablement la distribution en
taille assez large (voir analyse section 4.5.3). Par exemple, les balayages contiennent `a
la fois des pics de faible amplitude en grand nombre, ainsi que quelques pics de forte
amplitude, dont les caract´eristiques sont a priori diff´erentes (voir figure 4.1). Ce point
explique peut-ˆetre les valeurs ´elevées fournies par le deuxi`eme pic de l’autocorr´elation.
En outre, beaucoup de pics ont une amplitude faible et ne contribuent donc que tr`es peu
au second maximum alors qu’ils sont davantage pris en compte dans le calcul ded1.

4.5.3 Distribution des flux et des tailles

J’examine maintenant la distribution des flux des structures magn´etiques observ´ees
dans l’infrarouge (raie `a 1,5648µm), ainsi que la distribution des tailles des structures.
Auparavant, j’analyse ´egalement la distribution des polarisations obtenues (observations
en infrarouge). L’objectif est d’estimer le niveau de bruit d’apr`es cet histogramme. La dis-
tribution pour l’ensemble des points des 15 balayages obtenus en juin 1996 est pr´esenté
sur la figure 4.5. On observe une rupture de pente vers une polarisation moyenne de
0,05%, ce qui est compatible avec les estimations des erreurs de la section 4.2.5, ef-
fectuées indépendamment. Dans la suite, je ne consid`ere que les structures ayant une
polarisation moyenne sup´erieureà 0,05%.

Je calcule maintenant la distribution des flux et des tailles pour les diff´erentes posi-
tions dans la raie. Le flux d’une structure magn´etique est ´egalà sa polarisation moyenne
multipliée par son aire. Les hypoth`eses sous-jacentes sont : (i) les structures sont circu-
laires ; (ii) la distance entre deux passages `a zéro dans le balayage correspond au diam`etre
de la structure.

La figure 4.6 montre une telle distribution des flux, d’une part pour les balayages
proches du centre de la raie (�∆λ�� 0�5 Å), et d’autre part pour ceux effectu´es loin de la
raie (�∆λ�� 0�5Å). Malheureusement, cette derni`ere distribution n’est pas assez significa-
tive (il n’y a pas assez de structures du r´eseau dans nos observations). Les distributions des
tailles (figure 4.6) pour les deux positions (loin et proche du centre) dans la raie sont tr`es
similaires, avec une tendance `a un décalage vers les plus grandes tailles pour les balayages
loin du centre de la raie (i.e. pour les structures `a fort champ magn´etique). La distribu-
tion des tailles d´epend duseeinglors des observations, ce qui complique l’interpr´etation
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Figure 4.5 : Distribution du pourcentage de polarisation (raie `a 1,5648µm, 15 balayages).
Les deux lignes verticales pointill´ees montrent la position de la rupture de pente, don-
nant un bruit de l’ordre de 0.05%, compatible avec les observations de bruit effectu´ees
indépendamment.

de cette distribution. Davantage de d´etails sur cette distribution du flux peut ˆetre trouvés
dans Meunier et al. (1997c).

.

4.5.4 Transformée de Fourier

Je calcule maintenant la transform´ee de Fourier des balayages, dans le but de d´eterminer
sa pente (en ´echelle log/log) et de la comparer `a celle de la granulation. Cette pente est en
effet liée au caract`ere turbulent des structures. Les balayages sont corrig´es des effets de
projection et du z´ero, puis apodis´es. La transform´ee de Fourier est ensuite calcul´ee (fig-
ure 4.7). Je n’utilise pas les points en dessous de 2,4�� pour le calcul de la pente de la trans-
formée de Fourier, car ils correspondent au fait que les balayages sont sur´echantillonnés
par rapport `a la résolution spatiale.

� Dans le cas des observations dans levisible (5250Å), j’observe un changement de
pente vers 16��. La pente obtenue chacun des deux domaines ainsi d´efinis est :

(i) échelles sup´erieures `a 16�� : pente =�0�38�0�02
(ii) de 16�� à 2,4�� : pente =�1�56�0�01
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Figure 4.6 : En haut : distribution du flux moyen par structure magn´etique (structures
ayant une polarisation moyenne sup´erieureà 0,05%). Le flux est ´egal au pourcentage de
polarisation moyen multipli´e par l’aire du pic en (seconde d’arc)2. En bas : distribution
des tailles des pics (structures ayant une polarisation moyenne sup´erieureà 0,05%. La
largeur des boˆıtes de l’histogramme est de 2,4��. En trait fort : balayages loin du centre
de la raie (au-del`a de 0,5Å), 4 balayages. En trait fin : balayages proches du centre de la
raie (à moins de 0,5̊A), 11 balayages. Les histogrammes sont normalis´esà 1.
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Figure 4.7 : Moyenne des transform´ees de Fourier de 3 balayages de novembre 1995
(champ magn´etique dans le visible). La fr´equence est exprim´ee en (seconde d’arc)�1.

� Dans le cas des observations dans l’infrarouge (raie à 1,5648µm), j’ai calculé
la pente pour des balayages correspondant `a trois positions de la fente. La pente est
également calcul´ee dans deux domaines diff´erents,à cause du changement de pente ´evident
autour de 10-20��. Les résultats sont pr´esentés dans la table 4.6.

Dans le domaine des petites structures (taille inf´erieureà celle correspondant au change-
ment de pente), les pentes de -1,56 (visible) et de -1,74 (infrarouge, au centre de la raie)
sontproches de la pente -5/3 th́eorique pour des structures d’origine turbulente(tur-
bulence de Kolmogorov). On remarquera ´egalement que le changement de pente se pro-
duit pour des ´echelles de l’ordre de la taille maximale des structures observ´ees. Pour com-
paraison, une pente proche de -5/3 a ´egalement ´eté observ´ee dans le spectre de puissance
des vitesses de granules, mais pour des tailles inf´erieures `a 3�� (Espagnet et al. 1993).
Dans le cas des observations en infrarouge, la variation de la pente avec la position dans
la raie est int´eressante : quand on s’´eloigne du centre (la contribution des champs forts est
alors de plus en plus grande), la pente devient moins raide. Ceci est donc coh´erent avec
une dynamo turbulente `a l’origine de ces champs faibles.

4.6 Conclusion et perspectives

Les observations pr´esentées dans ce chapitre ont montr´e qu’une proportion importante
de flux magn´etique du Soleil calme ´etait contenue dans le champ faibleintranetwork
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Table 4.6 : Pente de la transform´ee de Fourier (en ´echelle log/log) pour 3 balayages
diff érents. La position est donn´ee enÅ à partir du centre de la raie. Pour chacun, 2 pentes
sont donn´ees, correspondant `a deux domaines diff´erents en ´echelle spatiale (l’´echelle
maximale se situe entre 700 et 800�� selon le balayage).

position échelles pente
0 Å � 9�� �0�41�0�01

[9�� -2,4��] �1�74�0�02
0,318Å � 19�� �0�26�0�05

[19�� -2,4��] �1�43�0�02
0,636Å � 18�� �0�25�0�02

[18�� -2,4��] �1�37�0�02

(entre 25% et 85%, avec une moyenne `a 2/3). Ce pourcentage ´etant donn´ee par rapport
au flux du Soleil calme, le compl´ement provient des points brillants du r´eseau. La borne
inférieure tient compte d’une correction duseeing.

Les observations compl´ementaires dans le visible et l’infrarouge ont ´egalement montr´e
:

(i) la nature turbulente de ces champs ;
(ii) la décorrélation entre ces structures magn´etiques et les structures en intensit´e.
Il semble donc que les structures magn´etiques ne soient pas directement li´eesà la

granulation (malgr´e un caract`ere turbulent similaire). A noter que, dans ce contexte, Nesis
et al. (1996) ont montr´e que le champ magn´etique se trouvait de pr´eférence entre les
granules, de mˆeme que la turbulence : ceci impliquait une corr´elation importante entre
structures magn´etiquesà champ faible et cellules de granulation. Ceci n’est pas en accord
avec nos observations et ce point n´ecessite des observations suppl´ementaires avec une
meilleure résolution spatiale.

Par contre, les observations n’ont pas permis d’´etablir de limite sup´erieureà la valeur
du champ magn´etique réel dans ces structuresintranetwork. Les difficultés rencontr´ees
lors de l’analyse du rapport des raies n´ecessitent donc d’ˆetre approfondies. Il faut cepen-
dant rappeler deux points importants : les observations des deux raies du visible sont
simultanéeset le modulateur a unefr équence suṕerieure à celles des variations de la
transparence atmosph´erique, ce qui permet de r´eduire consid´erablement le bruit dˆu au
seeing. Par contre, le faible nombre de jours de beau temps sur l’ensemble des observa-
tions n’a pas permis de r´ealiser autant d’observations qu’escompt´e.

Ces résultats sont encourageants. Il sera int´eressant d’´etudier davantage l’influence du
seeingsur le profil de Stokes “reconstitu´e” et sur la proportion de flux contenue dans les
champs faibles. La correction effectu´ee ici est probablement surestim´ee (c’est-à-dire que
la proportion doitêtre un peu plus ´elevée), et il faudrait ´etudier la dispersion de l’intensit´e
selon la position dans la raie, `aseeinǵequivalent.

Les procédures mises en place (observations, ´etalonnage, r´eduction) en ´etaientà un
stade exp´erimental pour la plupart et doivent permettre d’´elaborer de nouvelles observa-
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tions. Elles ont montr´e l’importance du r´eglage du dispositif (par exemple la position des
fentes ou la mise au point) et de l’´etablissement de m´ethodes d’´etalonnage rigoureuses.
Des observations suppl´ementaires sont maintenant n´ecessaires pour r´eduire les incerti-
tudes sur la polarisation.

Les amplitudes observ´ees sont importantes, donc nous avons d´ejà accèsà des struc-
tures larges, probablement des associations de tubes de mˆeme polarité. Pour ce type
d’observations, une meilleure r´esolution spatiale serait un atout. En effet, les tubes de
flux individuels ont une taille inf´erieureà la résolution spatiale et toutes les polarit´es sont
mélangées et s’annulent si les pixels sont trop gros par rapport `a la taille caract´eristique
des structures. Une r´esolution meilleure serait ´egalement la bienvenue pour l’´etude des
spectre de puissance des balayages, afin d’en calculer la pente sur un domaine plus grand.

Les deux approches utilis´ees (visible et infrarouge) sont compl´ementaires, car elles
permettent d’observer le champ magn´etiqueà des profondeurs diff´erentes dans la photo-
sphère solaire. Les avantages des observations dans l’infrarouge devraient ˆetre cependant
continué à être exploités, tout en essayant d’am´eliorer la résolution spatiale. Par ailleurs,
des observations dans le visible en utilisant la m´ethode du rapport des champs obtenus
à partir de deux raies observ´ees simultan´ement doivent se poursuivre pour obtenir des
données plus abondantes et plus valables statistiquement.





Chapitre 5

Variations des modes acoustiques avec
l’activit é

L’h éliosismologieconstitue une source essentielle d’informations sur l’int´erieur du
Soleil. Elle consiste `a observer et analyser lesoscillations coh́erentesse manifestant sur
toute la surface solaire, o`u de nombreux modes interf`erent pour donner des motifs com-
pliqués : les ondes sont pi´egées dans une cavit´e, ce qui entraˆıne l’existence d’un spectre
discret d’oscillations (d´ecrits en particulier par leur fr´equence). Ces oscillations ont ´eté
découvertes par Leighton (1960) et Noyes & Simon (1962). Cependant, les observations
ont surtoutété développées durant la derni`ere décennie. L’héliosismologie a alors apport´e
bon nombre de r´esultats tr`es importants, comme l’abondance initiale en h´elium du Soleil,
la mesure de la vitesse du son sur la plus grande partie de l’int´erieur du Soleil avec une
précicion de 0.1%, ainsi que des informations concernant sa rotation interne, la taille de la
zone convective et le probl`eme des neutrinos solaires. Avant l’h´eliosismologie, les seules
contraintes aux mod`eles de structure interne des ´etoilesétaient les caract´eristiques de sur-
face, telles que la luminosit´e, le rayon, etc. Ces observations ont donc permis de r´ealiser
des progr`es significatifs.

Les param`etres obtenus `a partir des différents modes observ´es, surtout lesfr équences,
varient au cours du cycle solaire. L’h´eliosismologie fournit des informations essentielles
sur la structure interne du Soleil et sa rotation ; les variations observ´ees au cours du cy-
cle permettent ´egalement d’obtenir des informations concernant la dynamo solaire. Une
revue des variations des fr´equences des modes de longueurs d’onde spatiales faibles ou
intermédiaires est pr´esentée par Rhodes et al. (1995). Des variations de la rotation interne
en ontété déduites, par exemple par Woodard & Libbrecht (1993). Elsworth et al. (1994)
présentent des r´esultats concernant les modes de grandes longueurs d’onde spatiales : ils
concluent que les variations ne peuvent ˆetre dues que pour une faible part `a des variations
de la structure des couches tr`es profondes. Par ailleurs, Bachmann & Brown (1993) ont
effectué des corr´elations entre ces variations de fr´equences au cours du cycle et divers
indices de l’activité magnétique. Leurs r´esultats sont coh´erents avec une modification
de l’amplitude du champ magn´etique dans une couche proche de la surface, de quelques
centaines de kilom`etres d’épaisseur.
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Ce chapitre pr´esente la r´ealisation et les r´esultats d’unenouvelle méthode d’ajuste-
ment du spectre moyenńe sur l’ordre azimutal , destiné à :

(i) fournir de meilleurs param`etres (plus pr´ecis et moins biais´es) décrivant les modes ;
(ii) mesurer les “fuites de puissance spatiales” se produisant dans le spectre de puis-

sance des oscillations (de la puissance correspondant `a un mode donn´e est présente `a
d’autres positions dans le spectre).

Les théoriciens ont en effetbesoin de param̀etres fiables(du point de vue des er-
reurs syst´ematiques et al´eatoires), surtout pour les fr´equences. Or des biais, parfois im-
portants (jusqu’`a 0,5µHz en fréquence, ce qui est g´enéralement sup´erieur aux barres
d’erreur) sont pr´esents dans une grande partie du spectre de puissance analys´e avec les
méthodes actuelles. Ce travail d’ajustement du spectre se situe `a l’interface entre, d’une
part, l’analyse des images brutes (et les probl`emes liés aux observations et au traitement
de ces images), et d’autre part, la mod´elisation des oscillations (par le choix des profils
des modes par exemple). J’´etudie les variations des fr´equences, des largeurs et de la dis-
symétrie des modes au cours du cycle solaire.

J’introduis tout d’abord des g´enéralités sur ces ondes et leurs propri´etés. Puis je
présente les objectifs de la nouvelle m´ethode d’ajustement du spectre de puissance ´elaborée
durant ce travail, ainsi qu’une description de cette m´ethode. Je dispose de donn´ees
obtenues au pˆole Sud en 1987 et 1994 (minimum d’activit´e) et en 1988 et 1990 (max-
imum d’activité). Je travaille plus particuli`erement sur les donn´ees de 1988 et 1994,
car elles pr´esentent un meilleur rapport signal sur bruit. Je pr´esente ensuite les r´esultats
obtenus concernant la r´eponse spatiale, les variations au cours du cycle et la dissym´etrie
du profil des modes.

5.1 Qu’est ce que l’h́eliosismologie ?

Je présente tout d’abord quelques g´enéralités concernant l’h´eliosismologie, utiles pour
comprendre la suite du chapitre, en insistant surtout sur le spectre de puissance des
modes acoustiques. Je renvoie aux revues pr´esentées par Hill et al. (1991), Christensen-
Dalsgaard & Berthomieu (1991), et Gough & Thompson (1991) par exemple pour plus
de détails sur l’origine des oscillations et les mod`eles de structure interne.

5.1.1 L’origine des oscillations

Les oscillations solaires sont de diff´erents types. Aux hautes fr´equences, les ondes
sont essentiellement dues `a la pression (ondes sonores) : ce sont les “modes p”, ayant des
périodes entre trois minutes et une heure et des longueurs d’onde sup´erieures `a quelques
milliers de kilomètres. Ces modes sont les plus facilement observables. Par contre, aux
basses fr´equences, la gravit´e l’emporte (ondes de gravit´e) : ce sont les “modes g”, ayant
des périodes sup´erieures `a 40 minutes, et dont l’observation n’est pas certaine, car ils sont
piégésà très grande profondeur. Je m’int´eresse dans ce travail aux modes acoustiques.

Les ondes sont d’abord excit´ees dans une couche limite turbulente sous la surface so-
laire, puis se propagent dans la zone convective. Dans certaines conditions, elles subissent
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Figure 5.1 : Chemin suivi par les ondes acoustiques dans le Soleil. Celles qui p´enètrent le
plus profond ont unn�� de 5, les autres de 1/20. Le cercle repr´esente la surface du Soleil.
Sur l’agrandissement (en haut), les lignes interceptant le chemin sont des fronts d’onde
également espac´es en phase : ils sont plus rapproch´es près de la surface, o`u la vitesse du
son est plus grande. (tir´e de Christensen-Dalsgaard et al. 1985)

des réflexions (figure 5.1) :
� les ondes se propageant vers l’ext´erieur se r´efléchissent `a la surface, `a cause du

changement rapide des conditions physiques (densit´e et vitesse du son) ;
� les ondes se propageant vers l’int´erieur sont r´efractées,à cause de la variation de

température, et reviennent donc vers la surface (sauf en cas de propagation exactement
verticale). Plus une onde se propage verticalement, plus elle atteint une grande pro-
fondeur, et plus sa fr´equence temporelle est petite.

Les ondes sont ainsi confińees dans une cavité, ce qui permet l’existence d’un
nombre discret de modes ŕesonants. Les oscillations visibles `a la surface correspondent
à la partieévanescente des ondes r´esonantes, partie qui n’a pas ´eté réfléchie par la surface
mais qui au contraire a p´enétré les couches superficielles.

Théoriquement, seules les ondes ayant une fr´equence inf´erieureà la fréquence de
coupureνc de la photosph`ere peuvent effectivement se r´efléchir et donner naissance `a des
ondes piégées. Une estimation de cette fr´equence de coupure estνc �

1
2π

c
2H , où c est la

vitesse du son, etH l’ échelle de hauteur de la pression. Les divers mod`eles donnent une
fréquence de coupure photosph´erique de 5,3 mHz environ (voir par exemple Fossat et al.
1992). En pratique, des modes de fr´equences plus ´elevées sont observ´es, jusqu’à 8 mHz
(Jefferies et al. 1988). (Ronan et al. 1994) ont ´egalement observ´e ces modes jusqu’`a
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des fréquences sup´erieures `a 10 mHz. D’apr`es Kumar & Lu (1991) et Kumar (1994),
ces ondes ne correspondent pas `a des modes propres tels que ceux observ´es aux plus
faibles fréquences (et qui existeraient parce que la fr´equence de coupure n’est pas nette,
les modes `a hautes fr´equences ´etant malgr´e tout partiellement pi´egés), mais seraient dues
à des interf´erences entre ondes progressives. La fr´equence de ces modes est directement
li ée à la profondeur de la source. Le profil des modes est probablement diff´erent d’un
domaine du spectre `a l’autre.

5.1.2 Les observations

La détection de ces modes est r´ealiséeà l’aide de deux types d’observations :
� observations desvariations d’intensit́e lumineusedans une raie observ´ee avec une

faible bande passante. Ces variations sont de l’ordre de 10�6.
� observations dedécalages Doppler, qui donnent acc`esà la vitesse du plasma dans

la direction de la ligne de vis´ee ; l’amplitude maximale est de l’ordre de 15 cm/s pour un
mode.

Ces amplitudes sont tr`es faibles (surtout pour l’intensit´e) compar´eeà celles induites
par la granulation par exemple (300 m/s, variations de l’intensit´e de l’ordre de 15%). Mais
les oscillations sont coh´erentes sur l’ensemble de la surface solaire, ce qui n’est pas le cas
de la granulation. J’ai surtout travaill´e sur des donn´ees obtenues lors d’observations au
pôle Sud durant des p´eriodes d’un mois, effectu´eesà partir des variations d’intensit´e de la
raie Ca II K.

Le principe de l’analyse des modes repose sur l’analyse de Fourier de la s´erie tem-
porelle de ces images r´ealiséesà une cadence rapide (de l’ordre d’une toutes les dix sec-
ondes). Des interruptions dans la s´erie de donn´ees (en particulier l’alternance jour/nuit)
vont introduire des perturbations dans le spectre d´eduit de cette s´erie temporelle. Trois
stratégies ont ´eté utilisées jusqu’`a maintenant pour ´eviter cette alternance jour/nuit :

(1) observerau pôle Suddurant les mois d’´eté (Grec et al. 1980 ; Jefferies et al. 1988;
Jefferies et al. 1990).

(2) observer `a l’aide d’un r éseau de petits t́elescopes̀a travers le monde. C’est le
cas des r´eseaux IRIS (Egamberdiev & Fossat 1991) et BiSON (Chaplin et al. 1996),
développés dans les ann´ees 1980. Ils observent le Soleil sans r´esolution spatiale et n’ont
donc acc`es qu’aux modes de faible degr´e (c’est-à-dire dont les longueurs d’onde sont
comparables au diam`etre solaire). Le r´eseau GONG (Global Oscillation Network Group),
qui a commenc´e à fonctionner en 1995, donne acc`es aux degr´esélevés et fournit d´ejà des
résultats nouveaux (Harvey et al. 1996).

(3) observer `a l’aide d’unesonde : plusieurs instruments (MDI, GOLF, VIRGO)
embarqu´es sur la sonde SOHO, qui s’affranchit ainsi ´egalement de la turbulence atmo-
sphérique, fournissent des donn´ees héliosismologiques depuis le d´ebut de l’ann´ee 1996
(Scherrer 1992; Scherrer et al. 1996).
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5.1.3 Le spectre de puissance

Je décris maintenant la fac¸on dont le spectre de puissance est r´ealisé à partir de la
série temporelle d’images. Je rappelle que les ondes r´esonantes forment un ensemble
discret demodes, car elles sont pi´egées dans une cavit´e. Chaque mode `a 3 dimensions est
caractérisé par 3 nombres entiersn, � etm. Dans le cadre d’une approximation sph´erique,
ces 3 nombres sont d´eduits de l’analyse des d´eformations au cours du temps de la surface
solaire, repr´esentées par les fonctions propres :

E���m�n� � Kln�r�Y
m
l �θ�φ�eiωmnt

Kln�r� représente la d´ependance radiale de la fonction propre, l’ordre radial n étant le
nombre de nœuds dans la direction radiale. Il y a une correspondance entre cet ordren et
l’axe des fréquences (pour� etmdonné, le spectref �ν� présente une s´erie de pics indic´es
par le nombre entiern). La fonctionYm

l �θ�φ� est l’harmonique sph´erique :

Ym
l �θ�φ� � Pm

l �cosθ�eimφ�

avec :
- le degré � égal au nombre total de lignes nodales `a la surface solaire (�� 0),
- l’ ordre azimutal m égal au nombre de lignes nodales coupant l’´equateur du syst`eme

de coordonn´ees (-� � m� ��). Il y a donc 2�� 1 valeurs dem pour chaque valeur de
(�,n).

Cette décomposition est pertinente car les modes ont une faible amplitude et peuvent
doncêtre traités comme des perturbations autour d’un ´etat d’équilibre sph´erique. Il est
cependant possible que ceci pose des probl`emes pour les faibles longueurs d’onde (degr´es
élevés), à cause des inhomog´enéités de surface. En outre, ces derniers modes sont lo-
calisés près de la surface, donc l`a où la structure de l’atmosph`ere est la plus inhomog`ene.
Un exemple de spectre pour un degr´e � donné est présenté sur la figure 5.2 (on notera
l’amplitude maximale autour de 3,5 mHz, soit une p´eriode de 5 minutes environ).

5.1.4 Les param̀etres d́ecrivant les modes acoustiques

L’ étape suivante est d’ajuster des profils th´eoriques sur le spectre pour en d´eduire
les param`etres (fréquence, largeur, amplitude, etc.) d´ecrivant chaque mode pour chaque
couple (n,�,m). Le but du travail pr´esenté dans ce chapitre est de calculer de mani`ere
précise les caract´eristiques de ces modes, destin´eesà être fournies comme param`etres
d’entrée aux mod`eles de structure interne. Ce sont ces param`etres que l’on cherche `a
mesurer.

Une bonne estimation des param`etres décrivant chaque mode permet en effet de fournir
des informations sur les conditions physiques et la dynamique `a l’intérieur du Soleil :

� Les fr équences propresdonnent des informations sur la structure et la dynamique
des régions où les modes sont localis´es. L’étendue croissante du domaine des fr´equences
observables permet de sonder un domaine radial de plus en plus grand. Par exemple, il
est possible d’obtenir la vitesse du son en fonction de la profondeur et de la latitude, cette
vitesseétant liéeà la température et `a la pression. La vitesse de rotation du plasma peut
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Figure 5.2 : Spectre moyenn´e enm, en échelle logarithmique, pour�=70 (pôle Sud,
1988). Chaque pic (correspondant `a un mode) est en fait un multiplet. Notons que ce
spectre n’a pas ´eté corrigé du bruit basse fr´equence.

également en ˆetre déduite, deux valeurs oppos´ees dem correspondant `a des modes se
propageant dans la direction de la rotation ou dans la direction oppos´ee.

� La largeur des modesinforme sur les processus d’amortissement (convectif ou
radiatif) des ondes sonores.

� Lesamplitudeset lefond continu sont liésà l’intensité de la source des ondes.
� La dissymétrie des profilspourrait permettre de localiser cette source.

L’obtention des param`etres physiques `a partir des caract´eristiques de chaque mode se
fait soit en ajustant un mod`ele théorique de structure interne, soit en utilisant une m´ethode
d’inversion. Cette derni`ere technique est la plus courante, car elle permet d’explorer une
plus grande vari´eté de mod`eles. En pratique, ces mod`eles n’utilisent que les fr´equences
propres, les autres param`etresétant généralement ´etudiés de fac¸on marginale (car directe-
ment liésà des processus encore mal connus, tels que la convection ou la turbulence).

5.2 Pourquoi une nouvelle ḿethode d’ajustement ?

5.2.1 Les “d́efauts” du spectre de puissance

L’analyse de la s´erie temporelle d’images par des harmoniques sph´eriques fournit un
spectre de puissance en trois dimensions (n,�,m). Un spectre “parfait” serait donc com-
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posé d’un unique pic pour chaque mode (n,�,m). A cause de la turbulence atmosph´erique,
des imperfections de l’optique de l’instrument et de la dur´ee finie des observations, les
modes du spectre de puissance sont att´enués et modul´es. De plus, outre les artefacts dus
à la réponse temporelle imparfaite mentionn´ee plus haut (il y a toujours des interruptions,
par exemple provoqu´ees par des nuages dans le cas des observations au sol), le spectre
de puissance r´eel présente ´egalement les principales d´eviations suivantes au spectre id´eal :

(1) Parce que l’on n’observe pas la surface entièredu Soleilà un instant donn´e, mais
seulement un peu moins de la moiti´e, les harmoniques sph´eriques ne sont pas orthogo-
nales, ce qui a pour cons´equence des “fuites” de puissance d’un mode vers les modes les
plus proches. Il y a tout d’abord une fuite “en�” : de la puissance fuit d’un mode (n,�) vers
les modes (n,�’) (� �� �’). Les modes sont donc desmultiplets, c’est-à-dire une superposi-
tion de pics provenant de diff´erents modes. La figure 5.3 en montre des exemples. Pour
les faibles valeurs de�, il peut arriver que les fuites (n�,��) du mode (n�,�) soit superpos´ees
au multiplet correspondant au mode (n,�), ce qui en complique l’analyse (figure 5.4). Il
y a également des fuites enm : le mode (n,�,m) va contenir de la puissance provenant du
mode (n,�,m�).

(2) La rotation solaire l`eve ladéǵenérescence du spectre enm : pour chaque degr´e �
et ordre radialn, les 2�+1 spectres enm sont centr´es sur différentes fr´equences. A cause
de la rotation différentielle, les d´ecalages en fr´equence sont diff´erents pour chaque mode
(chaque mode est influenc´e par des couches diff´erentes, et la rotation diff´erentielle varie
avec la profondeur). Or, pour obtenir un meilleur rapport signal sur bruit, nous travaillons
ici sur des spectres moyenn´es enm. Dans ce cas, seul le pic central d’un multiplet peut
être corrigé exactement : les autres modes sont ´elargis durant ce processus.

5.2.2 Le principe d’une ḿethode bidimensionnelle

Dans la suite de ce chapitre, je m’int´eresse au spectre de puissance moyenn´e enm.
L’ajustement des profils de modes sur les multiplets (dont la structure est compliqu´ee du
fait des fuites de puissance) est une ´etape d´elicate et cruciale pour les mod`eles de structure
interne. Les travaux r´ealisés jusqu’à maintenant traitent ind´ependamment chaque multi-
plet du spectre de puissance. Cependant,chaque pic du multiplet (̀a part le pic central)
poss̀ede la m̂eme fŕequence que le pic central du mode ayant le même ordre n et le degré
� correspondant̀a sa position dans le multiplet. La figure 5.5 montre sch´ematiquement
le processus de fuite dans le spectre. Un mode (n,�), d’amplitudeA et de fréquence
ν0, va produire un pic d’amplitudeα��� ���A à la fréquenceν0 à côté du mode (n,��)
(l’amplitude du mode (n,�) étant diminuée en cons´equence). Un ajustement bidimension-
nel, qui tiendrait compte de plusieurs multiplets en mˆeme temps, doit permettre d’utiliser
toute l’information présente concernant un mode. L’hypoth`ese principale de cette analyse
bidimensionnelle est laconstance des fuites spatiales sur le domaine en� consid́eré
: c’est l’intérêt de la méthode, car cela permet d’utiliser laconvolution du modèle par
la r éponse spatio-temporelleet donc de diminuer le nombre de param`etres libres. En
réalité, cette hypoth`ese n’est probablement valable avec une bonne approximation que
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Figure 5.3 : Exemples de modes pour diverses valeurs de� et n (spectre moyenn´e enm,
pôle Sud, 1988). Les multiplets pr´esentent des composantes plus ou moins superpos´ees :
pour chaque graphe, tous les pics visibles appartiennent `a un même multiplet, mais seul
le pic central correspond `a la puissance du mode indiqu´e (les autres pics sont des fuites
provenant de modes de degr´es�� diff érents de�).
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Figure 5.4 : Mode n=13, �=35 (pôle Sud, 1988), donnant des exemples de pics dˆus à
des fuites spatiales (en�) d’un n adjacent (ceux montr´es par des fl`eches sur le graphe de
droite). A gauche : trac´e linéaire ;à droite : trac´e logarithmique.

pour les degr´es� � 40 (figure 5.6).

5.2.3 Les avantages de cette nouvelle méthode bidimensionnelle

Les avantages d’une telle m´ethode sont les suivants :

�Une meilleure contrainte sur les param̀etres: grâceà cet ajustement bidimension-
nel, toute l’information est utilis´ee et moins de param`etres sont n´ecessaires pour ajuster
une même région. Les param`etres obtenus doivent ˆetre plus pr´ecis, les erreurs devant ˆetre
plus faibles que celles obtenues en utilisant un ajustement unidimensionnel.

� L’estimation de la réponse en�. Les amplitudes des fuites provenant d’un mode
donné sont liées par une “r´eponse” en� (caractérisant la proportion de puissance dans
chaque pic du multiplet). D’apr`es des calculs th´eoriques, elle varie faiblement avec�,
de telle mani`ere que nous pouvons la consid´erer constante sur un certain domaine en�.
Notons que dans le cas des spectres en intensit´e, elle ne varie th´eoriquement pas avecn, ce
qui n’est pas le cas des spectres en vitesse. Elle fournit des informations sur le traitement
des donn´ees ayant conduit au spectre de puissance :

- la partie antisym´etrique de la r´eponse en� est liéeà la géométrie de l’image. Par ex-
emple, un ajustement r´ealisé en 1995 `a l’aide de ce programme sur les premi`eres donn´ees
de GONG a permis de mettre en ´evidence une erreur dans leur traitement sur le rayon du
disque solaire employ´e de l’ordre de 0,25 pixels (soit 0,25% du rayon, ou encore 2,3��).

- la partie sym´etrique indique si la restauration1 des images est bonne (on recherche
un spectre avec le maximum de puissance dans le pic central de chaque mode).

1La restauration comprend toutes les proc´edures qui r´eéchantillonnent les images sur la mˆeme grille de
pixels, dont l’objectif est de limiter au maximum les biais observationnels. Si la restauration est mal faite,
les fuites de puissance sont importantes.
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Figure 5.5 : Structure sch´ematique du mod`ele avant convolution par la r´eponse spatio-
temporelle. Elle correspond `a un spectre parfait, celui qui serait observ´e s’il n’y avait
aucune fuite de puissance. Les lignes pointill´ees repr´esentent les limites en fr´equence
du modèle, à mi-chemin entre deux pics centraux. Les fl`eches donnent des exemples de
fuites de puissance (sur ce graphe, chaque mode induit des fuites dans tous les autres
modes) : une fl`eche signifie qu’une partie de la puissance du mode va se trouver dans le
mode final,à la même fréquence. Notons qu’en r´ealité, les amplitudes pour chaque mode
sont bien sˆur différentes les unes des autres.
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Figure 5.6 : Réponse th´eorique pourd� � �1, en fonction de�. Les� représentent les
fuites vers des degr´es plusélevés (d���1), et les� les fuites vers des degr´es plus faibles
(d� � �1). Les amplitude des fuites sont normalis´ees par l’amplitude du pic central
(d�� 0).
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Il sera utile de v´erifier si la réponse obtenue est en accord avec la r´eponse th´eorique.
Cette derni`ere n’est que tr`es faiblement dissym´etrique puisqu’elle ne tient pas compte
d’erreurs inconnues !

� Une estimation des param̀etres des modes dans des domaines malétudiés du
spectre, i.e. pour des grandes valeurs den et faibles valeurs de�, ou bien de faiblesn mais
des� élevés. Dans ces domaines du spectre, les diff´erentes composantes du multiplet se
superposent, et un ajustement de plusieurs profils (par exemple de Lorentz) sur un seul
pic large est tr`es incertain (figure 5.3). Les deux avantages de la m´ethode sont les suivants
:

(i) Il est possible d’ajuster en mˆeme temps plusieurs crˆetes enn. Cet ajustement
de plusieurs valeurs den simultanément est particuli`erement utile quand les multiplets
d’ordresn adjacents se superposent (figure 5.4) et permet d’am´eliorer la mesure de la
réponse en�.

(ii) Si nous pouvons calculer une r´eponse en� à l’aide de l’ajustement bidimensionnel
dans un domaine du spectre o`u cela est ais´e, et ensuite l’extrapoler `a un ordre plus ´elevé,
alors il sera possible pour la premi`ere fois de calculer des param`etres précis dans ces do-
maines, par exemple au-del`a de 4 mHz.

�Des biais ŕeduits. Un autre avantage de cette m´ethode est de mesurer les param`etres
avec un biais plus faible, et ce dans tous les domaines de fr´equences et de degr´es. En effet,
les fuites spatiales s’´etendent tr`es loin, jusqu’à�12 degrés. Cela signifie que les modes
ne se recouvrent pas seulement `a haute fréquence (comme sur la figure 5.4), mais sur
l’ensemble du spectre (pour� � 100 environ), bien qu’ils soient alors plus difficiles `a
détecter. L’inconv´enient de toutes ces fuites de puissance est le suivant : pour n’importe
quel pic central d’un multiplet, il est probable qu’un petit pic provenant d’une fuite en
� d’un mode den proche soit superpos´e mais avec une fr´equence l´egèrement différente,
ce qui peut produire un d´ecalage syst´ematique de la fr´equence mesur´ee de ce mode. En
permettant d’en tenir compte dans l’ajustement, il doit ˆetre possible d’´eviter ce biais.

� Vers une d́econvolution du spectre? L’obtention d’une bonne r´eponse en� pour-
rait ensuite permettre de d´econvoluer les multiplets. Ceci n’a jamais ´eté fait puisqu’il
faut connaˆıtre précisément la réponse spatio-temporelle, et en particulier la r´eponse en
�. Cette déconvolution peut permettre d’obtenir l’allure du “vrai” profil des modes (ce
qui est surtout utile `a degré � élevé), c’est-à-dire affranchie des perturbations caus´ees par
les multiplets : la comparaison avec les mod`eles théoriques pourra alors indiquer quel
est celui décrivant le mieux les observations, surtout dans les domaines du spectre o`u la
dissymétrie est importante.
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5.3 Ajustement bidimensionnel du spectre de puissance
solaire

Je décris maintenant les caract´eristiques du programme d’ajustement bidimensionel
du spectre que j’ai r´ealisé. Je d´ecris tout d’abord les grandes lignes de l’ajustement (do-
maine, param`etres de d´epart). Ensuite, je d´ecris les mod`eles param´etriques (profil des
modes, fond continu) et enfin la m´ethode d’ajustement.

5.3.1 Caract́eristiques ǵenérales de l’ajustement

Le domaine de l’ajustement

Le domaine (��1� �2�,�ν1�ν2�) où est réalisé l’ajustement est bidimensionnel et irr´egulier
: ν1 et ν2 sont les fréquences limites inf´erieures et sup´erieures du domaine, et d´ependent
de la valeur de�. La figure 5.5 permet de visualiser ce mod`ele. Le mod`ele “parfait” est
convolué par une r´eponse spatio-temporelle (figure 5.7) qui contient les fuites spatiales
en � et m, ainsi que la r´eponse temporelle (connue et fix´ee). Pour pouvoir prendre en
compte ces fuites, le mod`ele avant convolution est calcul´e sur un domaine plus grand
(��1�N�2,�2�N�2�,�ν1� νw f �ν2� νw f �), où N est le nombre de fuites consid´erées (en
comptant le pic central) etνw f la moitié de la taille typique de la r´eponse temporelle.

Les paramètres libres

Les détails du mod`ele (profil, fond, réponse) seront pr´esentés dans la section suivante.
Les param`etresà ajuster sont :

(i) les param`etres des modes (fr´equence, largeur, amplitude, et ´eventuellement dis-
symétrie) ;

(ii) le fond ;
(iii) les fuites spatiales en� (et éventuellement enm).

Point de départ de l’ajustement

Du fait de la complexit´e de l’ajustement (beaucoup de param`etres sont ajust´es à la
fois), le choix des param`etres de d´epart est important pour permettre la convergence. Les
fréquences sont celles obtenues lors d’analyses pr´ecédentes. Les largeurs des modes sont
calculéesà l’aide d’une formule d´eduite de r´esultats pr´ecédents. Les amplitudes sont
déduites du maximum du spectre mesur´e pour le mode correspondant et de la largeur des
modes. Lorsqu’une dissym´etrie des profils est consid´erée, le point de d´epart est z´ero. En
ce qui concerne le fond, l’amplitude du spectre sur les fronti`eres du domaine consid´eré
est utilisée pour réaliser un ajustement pr´eliminaire du fond seul sur ces points. Les
fuites spatiales en� de départ sont soit des valeurs th´eoriques, soit des valeurs r´esultants
d’ajustements pr´ecédents.
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Figure 5.7 : Représentation sch´ematique de la r´eponse spatio-temporelle. La direction
horizontale repr´esente les fr´equences, et la direction verticale les degr´es�. Le signe	
représente une convolution. La taille des ronds de la r´eponse en� indique l’amplitude
de la fuite. A noter qu’en r´ealité, la structure de la r´eponse enm est plus complexe et
dépend ded� (diff érence entre le degr´e du mode ´etudié et le degr´e du mode produisant la
fuite considérée). Les r´eponses en� et m sont liéesà des fuites spatiales (i.e. `a la surface
du Soleil), tandis que la r´eponse temporelle est la transform´ee de Fourier de la fenˆetre
temporelle correspondant aux observations.
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5.3.2 Les mod̀eles : descriptions paraḿetriques utilisées

Le profil des modes

Le profil d’un mode d´epend de la source des modes, ainsi que des conditions de prop-
agation des ondes et du type d’amortissement. Le profil le plus couramment utilis´e cor-
respond `a un oscillateur harmonique excit´e par une source stochastique et amorti. La
largeurΓ du mode est proportionnelle `a l’inverse de sa dur´ee de vie. C’est un profil de
Lorentz, auquel s’ajoute un fondB (voir plus loin pour ce fond) :

P�ν� l� �
1
π

A2 Γ
Γ2

4 ��ν�ν0�2
�B

La puissance totale int´egrée sur les fr´equences est 2A2. Les param`etres d’un tel profil
sont : la fréquence propreν0, la largeurΓ et l’amplitudeA des modes. Il n’est probable-
ment pas valable pour les fr´equences au-dessus de la fr´equence de coupure `a 5,3 mHz, ni
même peut-ˆetre pour les modes de degr´es trèsélevés.

Les observations montrent que le profil des modes estdissymétrique dans certains
domaines du spectre de puissance (Duvall et al. 1993b). L’utilisation d’un profil dis-
symétrique permet :

(i) d’estimer cette dissym´etrie pour en retirer des informations physiques ;
(ii) d’ éviter des d´ecalages syst´ematiques des fr´equences mesur´ees quand on ajuste un

modèle symétrique sur un profil dissym´etrique.
D’après Abrams & Kumar (1996), ce d´ecalage est proportionnel `a la dissym´etrie et

à la largeur du mode. Elle peut atteindre 0,5µHz. Le choix du bon profil est essentiel
pour établir la bonne “correction” (par rapport `a la fréquence mesur´ee avec un profil de
Lorentz). Le calcul th´eorique du profil est difficile, car les propri´etés de la source et de
l’amortissement des ondes par la convection sont mal connues. Diff´erents profils ont ´eté
proposés dans la litt´erature pour mod´eliser la dissym´etrie observ´ee. Je pr´esente ici le
“profil d’Osaki” (Duvall et al. 1993b), le profil de Kumar (Abrams & Kumar 1996) et
celui de Appourchaux et al. (1995).

(i) Profils d’Osaki. Duvall et al. (1993b) proposent un profil des modes pour une
source situ´ee au dessus du point de rebroussement sup´erieur des ondes (i.e. le point
proche de la surface solaire o`u les ondes se r´efléchissent, voir figure 5.1). Deux types
d’ondes peuvent alors parvenir jusqu’`a l’observateur : celle qui a ´eté émise vers le haut et
n’est jamais r´efléchie ; et celle qui est ´emise vers le basi et p´enètre dans la cavit´e, où elle
subit de multiples r´eflexions. Le spectre r´esulte de ces deux contributions. Leur analyse
est faite dans le cadre d’un mod`ele de Fabry-P´erot des ondes sonores. Une dissym´etrie
du profil apparaˆıt quand il y a un d´ephasage entre les deux contributions dˆu à un effet non
adiabatique entre la source et le point de rebroussement sup´erieur.

Deux modèles sont propos´es, l’un avec 4 param`etres pour chaque mode, et l’autre avec
5 paramètres. Un param`etre suppl´ementaireβ (le même pour tous les modes) mod´elise le
fond. Le premier mod`ele est :
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P�ν� l� � A2
�

ν
νm

�β 1�cos�2θ�2δθ�
1�R2�2Rcos2θ

où νm est la fréquence centrale du domaine ´etudié, 2θ � 2π�ν� ν0��∆ν est la différence
de phase apr`es un tour complet de la cavit´e,∆ν est la différence entre les fr´equences des
deux bords du domaine (`a un� donné). Le terme `a la puissanceβ caractérise le fond. Le
paramètreRest le coefficient de r´eflexionà chaque fronti`ere et est li´eà l’amortissement. Il
est reparam´etrisé parR�� arcsin



Rpour imposer des valeurs entre 0 et 1. La dissym´etrie

est caract´erisée par le param`etreδθ (c’est un déphasage).
Le deuxième mod`ele fait intervenir un param`etre suppl´ementaireD. Ce param`etre

représente l’amplitude r´eelle de l’onde qui se propage vers le bas (`a partir de la source)
après une r´eflexion vers l’observateur, relativement `a l’amplitude de l’onde qui s’est
propagée de la source directement vers le haut. Les autres notations sont similaires :

P���ν� � A2
�

ν
νm

�β 1�D2�2Dcos�2θ�2δθ�
1�R2�2Rcos2θ

�

Le paramètreD est reparam´etrisé parD� � arcsin



D.
J’ai utilisé ces deux profils en ajoutant un fond constant. Par ailleurs, ces mod`eles

correspondent `a une source des oscillations au-dessus de la cavit´e, et il est probable
qu’un modèle légèrement différent doive ˆetre utilisé pour des fr´equences sup´erieures `a
la fréquence de coupure.

(ii) Profil de Abrams & Kumar (1996). Le profil propos´e par Abrams & Kumar (1996)
n’est pas d´eduit de l’analogie avec un interf´eromètre de Fabry-P´erot comme pr´ecédemment,
mais provient de solutions de mod`eles de puits de potentiel. En effet, les ondes sont
piégées dans une cavit´e. L’équationà résoudre comprend ´egalement un terme d’amortissement
et surtout un terme source, celui-ci ´etant (spatialement) localis´e. En effet, la dissym´etrie
des profils des modes est directement li´eeà une source relativement ponctuelle et non pas
diffuse (de même que dans le mod`ele précédent). Nous avons test´e le modèle suivant,
qu’ils proposent pour une source dans la cavit´e, qui dépend de 5 param`etres :

P�ν� l� �
A2

4π2

sin2�2π�rsν� r0ν0��

�ν�ν0�2� Γ2

4

�B�

rs indique la profondeur de la source.r0 n’est en fait pas un param`etre indépendant et est
défini commeétant le nombre le plus proche ders satisfaisant sin2πr0ν0 � 0, c’est-à-dire
quer0 estégalà :��

�
E�2rsν0�

1
2ν0

si�2rsν0�E�2rsν0�� 0�5�

�1�E�2rsν0��
1

2ν0
si�2rsν0�E�2rsν0�� 0�5�

où E�X� représente la partie enti`ere deX. r0 peutêtre un nœud de la fonction propre, mais
ce n’est pas obligatoire.
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L’amplitude de la dissym´etrieδ du profil est liéeà la profondeur de la source des os-
cillations. Elle est donn´ee parδ� 2πν0�rs� r0�. Plusδ est petit, plus la dissym´etrie est
importante. Abrams & Kumar (1996) trouvent qu’elle d´ependégalement de la fr´equence
du mode, mais peu du degr´e � et pratiquement pas de l’amortissement ni de la profondeur
à laquelle celui-ci se produit.

(iii) Profil de Appourchaux et al. (1995). Ce modèle est un profil lorentzien auquel
s’ajoute une perturbation (impaire) :

P�ν� l� �
1
π

A2

�
Γ

Γ2

4 ��ν�ν0�2
�α

2�ν�ν0�
3

�Γ2

4 ��ν�ν0�2�2

�
�B�

Le fondB est le même que pour le profil lorentzien. La dissym´etrie est caract´erisée
par le param`etreα.

La figure 5.8 montre des exemples de ces diff´erents profils dissym´etriques. L’ajustement
des param`etres suppl´ementaires d´ecrivant la dissym´etrie (δθ, D ou δ) à l’aide des profils
fournis par Duvall et al. (1993b) et Abrams & Kumar (1996) est tr`es délicat. La principale
difficulté provient du fait que les param`etres ne sont pas compl`etement ind´ependants. La
concurrence entre param`etres, par exemple entreD et δθ dans le cas du deuxi`eme pro-
fil, empêche la convergence. Ces probl`emes sont apparus non seulement sur les spectres
réels, mais ´egalement sur des spectres synth´etiques avec ou sans bruit. Ceci rend donc
problématique l’utilisation de ces profils r´ealistes. C’est pourquoi, dans ce qui suit, j’ai
utilisé le profil de Appourchaux et al. (1995) pour estimer la dissym´etrie des profils.

Le fond

Le fond qui se superpose aux modes a pour origine divers ph´enomènes solaires (gran-
ulation, oscillations de la chromosph`ere et de la photosph`ere, oscillations ap´eriodiques
dues aux r´egions actives et au r´eseau). Il provient ´egalement d’effets atmosph´eriques et
instrumentaux. Nous avons consid´eré ici un fond de forme polynˆomiale, quadratique en
� et de degr´e 3 en fréquence :

B� �b1�b2���ν�νm�
3��p1� p2���ν�νm�

2��m1�m2���ν�νm���c1�c2��
2�

où les param`etresb1 etb2 sont fixésà zéro quand le spectre ajust´e correspond `a une seule
valeur den. Il reste donc en g´enéral 6 param`etres pour l’ensemble du domaine consid´eré
(p1, p2, m1, m2, c1 et c2). La forme polynômiale aété choisie par simplicit´e, car il n’y
a pas de mod`eles physiques simples (i.e. avec peu de param`etres) du fond. Nous avons
choisi les degr´es du polynˆome de mani`ere empirique d’apr`es les spectres. Remarquons
que l’utilisation de l’un des profil de Duvall et al. (1993b) implique un fond multiplicatif
(et donc différent de celui-ci). La forme et l’estimation du fond est un point d´elicat de
l’ajustement, quelle que soit la m´ethode utilisée.

Harvey et al. (1993) ont effectu´e une estimation des diff´erentes composantes du fond,
afin de le mod´eliser de mani`ere plus réaliste. Ces estimations reposent sur l’ajustement
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Figure 5.8 : Comparaison de diff´erents profils (unit´es arbitraires). En trait plein : profil
de Lorentz. En trait pointill´e : profil dissymétrique d’Appourchaux et al., 1995. En tirets
: profil d’Abrams & Kumar, 1996. En trait mixte : profil de Duvall et al. 1993, sansD.

d’une enveloppe de la base de tous les pics du spectre de puissance. Ceci est utile
pour étudier les différentes composantes du fond. Par contre, si des fuites spatiales sont
présentes un peu partout (avec une amplitude de l’ordre du bruit, donc difficiles `a détecter
mais ayant une influence non n´egligeable), ceci conduit `a surestimer la valeur du fond.
Par ailleurs, leur mod`ele contient beaucoup de param`etres (plus de 20).

L’estimation du fond est une ´etape extrˆemement importante, car une surestimation du
fond conduità une mauvaise estimation syst´ematique des fuites spatiales (les rapports
des pics r´esultant de fuites au pic central sont sous-estim´es). C’est une question difficile
car elle est liée aux fuites qui contaminent l’ensemble du spectre, d’o`u l’importance d’un
ajustement global comme celui r´ealisé ici. Ces probl`emes se posent en effet quelle que
soit la technique d’ajustement employ´ee. Je reviens sur ce point dans la pr´esentation des
résultats concernant la r´eponse spatiale en�.

Les fuites spatiales

Les fuites de puissance en� sont décritesà l’aide deN paramètres (N étant le nombre
impair de pics dans le multiplet). Ce nombre est variable et d´epend du rapport signal sur
bruit du domaine dans le spectre consid´eré. Je contrains ces param`etresà être positifs
(en utilisant leur carr´e), et leur somme est normalis´eeà l’unité. Ceci permet d’obtenir
les amplitudes des modes en conservant la puissance int´egrée. Par ailleurs, les r´esultats
doiventêtre rapport´esà la valeur pour le pic central du multiplet, car les valeurs absolues
dépendent fortement du nombre de pics consid´erés.
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Les fuites enm sontégalement mod´elisées. Je rep`ere ici chaque pic d’un multiplet
(n,�) par la notationdl (qui prend les valeurs enti`eres de�N�2 àN�2). A cause des fuites
en m, il faut convoluer chaque pic du multiplet par une fonction qui pr´esente plusieurs
pics, dont le nombre de pics significatifs et l’amplitude d´ependent de la valeur dedl. Il
est possible dans ce programme d’ajuster ces param`etres, mais les donn´ees du pˆole Sud
sont trop bruitées et leur r´esolution en fr´equence trop faible pour pouvoir l’effectuer. Ceci
devraitêtre cependant possible sur les donn´ees de GONG ou de MDI, car elles pr´esentent
une résolution en fr´equence 10 fois meilleure que celle obtenue au pˆole Sud.

5.3.3 La minimisation

Que faut-il minimiser ?

Le nombre total de param`etresà trouver pour ajuster le mod`ele dans le domaine
(��1� �2�,�ν1�ν2�) est M � Nm��2� �1 � N��n2� n1 � 1� � N � 6, où Nm est le nombre
de param`etres par mode (3 pour le profil de Lorentz, 4 ou 5 pour le profil dissym´etrique).
Deux param`etres suppl´ementaires sont n´ecessaires lorsquen1 �� n2. Ceci représente un
gain important par rapport aux m´ethodes unidimensionnelles. Par exemple, pour ajuster
le domaine�1=30, �2=38, n � 10 avecN=7, nous avons 60 param`etres au lieu de 153
pour l’ajustement unidimensionnel (pour un profil de Lorentz). En outre, nous avons con-
sidéré que seuls les param`etres des modes situ´es dans le domaine��1�N�2� �2�N�2�
étaient suffisamment contraints par les donn´ees : ceci nous impose plus de param`etres
pour ajuster un domaine, mais avec un tel crit`ere, un ajustement unidimensionnel ne serait
jamais bon !

La distribution des valeurs autour de la valeur du spectre limite n’est pas gaussienne.
Pour un spectre individuel, elle suit une loi duχ2

2 (2 degrés de libert´e). Sik spectres (in-
cohérents) sont superpos´es, alors la distribution est celle d’unχ2

2k (2k degrés de libert´e).
Cette distribution tend effectivement vers une loi normale quand le nombre de spectres
tend vers l’infini. Pour un degr´e �, k � 2��1 spectres sont moyenn´es. En cons´equence,
pour les modes de faibles degr´es, une minimisation duχ2 n’est pas recommand´ee, et il
vaut mieux utiliser la m´ethode du maximum de vraisemblance. On cherche alors `a min-
imiser l’opposé du logarithme de la densit´e de probabilit´e correspondant aux observations,
soit :

S�
ndata

∑
i�1

Nspec���

�
lnmi�a��

yi

mi�a�

�
�

où Nspec��� est le nombre de spectres moyenn´es pour le pointi (qui est de degr´e �). Le
spectre est normalis´e : la plus petite valeur dans le spectre est alors 1. Ceci sert `a éviter
des valeurs n´egatives lors de l’ajustement `a l’aide du maximum de vraisemblance. Le
modèle obtenu par cette minimisation donne un spectre d’intensit´e plus faible au voisi-
nage des fr´equences propres que celle obtenue par une minimisation duχ2 et plusélevée
entre les pics.



162 CHAPITRE 5. VARIATIONS DES MODES ACOUSTIQUES AVEC L’ACTIVIT́E

La procédure de minimisation

La premièreétape de la minimisation est de r´ealiser quelques it´erations d’une routine
de minimisation deS à l’aide d’une estimation num´erique de son gradient (gradls, Press
et al. 1986). Cette m´ethode est efficace quand on est loin du minimum (elle s’en rapproche
alors rapidement), puis la convergence ralentit consid´erablement.

Pour pallier cet inconv´enient, j’utilise ensuite la m´ethode de minimisation non lin´eaire
de Levenberg-Marquardt (la mise en oeuvre est celle de la routinemrqminde Press et al.
1986, p523-528), adapt´ee au maximum de vraisemblance.

Cette méthode n´ecessite le calcul des d´erivées du mod`ele par rapport aux diff´erents
paramètres (∂mi�a��∂ak). Elles sont calcul´ees de mani`ere analytique. Pour les param`etres
des modes et du fond, la d´erivée analytique du mod`ele avant convolution est calcul´ee, puis
est convolu´ee par la r´eponse. Pour la r´eponse en�, la dérivée analytique de la r´eponse est
convoluée avec le mod`ele.

La fin de l’ajustement est d´efinie par :

�Sn�Sn�1�� ε��Sn�� �Sn�1���2�

où Sn et Sn�1 sont les deux valeurs successives deS, et ε a été choisiégalà 0,001. Une
valeur légèrement plus grande pourrait ´egalement ˆetre utilisée : il n’est cependant pas
nécessaire de prendre une valeur trop petite, qui ne serait sensible qu’au bruit.

Contraintes impośees sur les param̀etres

Les param`etres des modes en dehors du domaine [�1,�2] sont très mal contraints
par les donn´ees, car ils ne le sont que par leurs fuites de puissance, certaines ´etant très
faibles. Pour ´eviter leur divergence (qui peut parfois faire ´echouer l’ajustement), ils sont
régulièrement r´einitialisésà l’aide d’un ajustement par un polynˆome sur les param`etres
du domaine [�1,�2].

Les param`etres peuvent ˆetre fixés à leur valeur initiale pour toute la dur´ee ou par-
tie de l’ajustement, si besoin est. Ainsi, les param`etres décrivant le fond sont d’abord
fixés, puis l’ajustement est `a nouveau effectu´e pour ces param`etres. Cependant, il n’est
pas raisonnable de fixer certains param`etres comme la dissym´etrie du profil pour l’ajuster
ensuite : en effet, le mod`ele se trouve alors dans un puits de potentiel dont il lui est impos-
sible de sortir (l’influence de la dissym´etrie est trop faible), et finalement les param`etres
du modèle restent fig´esà leurs valeurs initiales.

5.4 Résultats

Je présente tout d’abord les r´esultats d’ajustements r´ealisés sur des donn´ees synth´etiques.
Ensuite, j’utilise les spectres obtenus `a partir d’observations effectu´ees au pˆole Sud en
1988 (activité magnétiqueélevée) et 1994 (activit´e faible). Je d´ecris la comparaison des
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méthodes unidimensionnelles et bidimensionnelle sur ces spectres r´eels, puis les varia-
tions des param`etres obtenus entre 1988 et 1994.

5.4.1 Ajustement de spectres synth́etiques

Des tests ont ´eté réalisés sur des spectres synth´etiques, d’une part pour le calcul des
erreurs, et d’autre part pour effectuer une premi`ere comparaison avec un ajustement uni-
dimensionnel.

Réalisation d’un spectre synth́etique

Pour simuler un spectre bruit´e à un degr´e �, on réalise 2��1 spectres bruit´es. A cette
fin, si le spectre non bruit´e prend la valeurmi dans le canali, on crée alors un spectre avec
bruit yi :

yi ��mi logpi�

où pi est un nombre al´eatoire entre 0 et 1 (Anderson et al. 1990). Ces 2�� 1 spectres
bruités sont ensuite ajout´es les uns aux autres et le spectre r´esultant suit une loi deχ2

4��2.
Notons qu’en r´ealité, cette m´ethode n’est pas tout `a fait exacte, `a cause de la pr´esence des
fuites de puissance provenant des degr´es voisins (le nombre de spectres est diff´erent pour
chaque degr´e du domaine dans lequel on fait l’ajustement).

Calcul des erreurs

Les erreurs sur les param`etres peuvent ˆetre calculéesà l’aide la matrice hessienne (ou
covariante)α :

αkl � 1
2

∂2χ2

∂ak∂al
�

Des simulations par la m´ethode de Monte-Carlo ont ´egalement permis de tester cette
méthode de calcul des incertitudes. Cette m´ethode utilisant la matrice hessienne sup-
pose en effet que la fonction deχ2 soit localement parabolique au voisinage de la vraie
valeur des param`etres. Les r´esultats montrent que les erreurs ainsi calcul´ees diffèrent
approximativement d’un facteur deux (dans un sens ou dans l’autre selon le param`etre)
de celles obtenues `a partir des simulations Monte-Carlo. De telles simulations sont donc
essentielles pour estimer les erreurs sur nos param`etres. L’inconvénient majeur de cette
méthode est le temps de calcul n´ecessaire pour r´ealiser un nombre suffisant de r´ealisations
dans la simulation, notre m´ethode d’ajustement ´etant assez consommatrice de ce point de
vue.

Comparaison avec un ajustement unidimensionnel

L’utilisation de ces spectres synth´etiques a ´egalement permis de r´ealiser une premi`ere
comparaison entre cet ajustement bidimensionnel ´elaboré ici et l’ajustement unidimen-
sionnel. Les spectres synth´etiques ont ´eté fournisà l’équipe travaillant sur l’ajustement
des spectres de puissance obtenus par GONG et ajust´es par E. Anderson en utilisant leur
méthode (notons qu’il ne s’agit que d’une m´ethode unidimensionnelle parmi d’autres).
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Les tests ont ´eté réalisés sans mod´elisation des fuites enm (leur programme ne perme-
ttant pas d’en tenir compte dans le profil), sans r´eponse temporelle (car ils utilisent une
méthode différente, qui consiste `a déconvoluer le spectre de la r´eponse temporelle), et
avec un profil de Lorentz. L’objectif ´etait en effet de tester les diff´erences de perfor-
mance entre la m´ethode bidimensionnelle et une m´ethode unidimensionnelle uniquement.
Plusieurs domaines du spectre ont ainsi ´eté étudiés :

(1) région “normale” (n=10,�� 33) ;
(2) grandes fr´equences (n=25,�� 33) ;
(3) degrésélevés (n=4, �� 170).

Dans ces trois domaines, on observe une erreur sur les paramètres (calcuĺee par
simulation Monte Carlo) au moins deux fois plus faible lorsque l’on utilise notre
ajustement bidimensionnel. Ce facteur 2 ´etait attendu, car la moiti´e de la puissance
totale seulement est contenue dans le pic central du multiplet.

Les simulations montrent que dans le domaine “normal”, les param`etres obtenus avec
les deux m´ethodes (unidimensionnelle et bidimensionnelle) sont similaires, avec une er-
reur deux fois plus petite lors de l’ajustement bidimensionnel.

Dans les cas (2) et (3), l’ajustement unidimensionnel est en fait effectu´e à l’aide d’un
seul profil de Lorentz pour l’ensemble du multiplet, et ne permet pas l’acc`es aux largeurs
des modes. En outre, la d´etermination de la fr´equence par la m´ethode unidimensionnelle
est fortement biais´eeà cause de la dissym´etrie de la réponse en�. Dans ces domaines du
spectre, le biais et les erreurs sont fortement r´eduits grâceà l’ajustement bidimensionnel,
qui permetégalementd’estimer la largeur des modes(ce qui n’était pas possible aupara-
vant).

5.4.2 Comparaison des ḿethodes unidimensionnelle et bidimension-
nelle sur des spectres ŕeels

J’effectue maintenant une comparaison des param`etres des modes obtenus `a partir
de notre ajustement bidimensionnel et d’un ajustement unidimensionnel sur desdonnées
r éelles(et non plus sur des spectres artificiels comme pr´ecédemment). Pour cela, j’utilise
la différence de param`etres entre deux ann´ees (1988 et 1994), afin de faciliter le calcul
des dispersions sur des donn´ees réelles. La fonction sous-jacente aux param`etres est en
effet difficile à estimer et influe fortement sur les dispersions calcul´ees.

Les données de 1988 ont ´eté “restaurées” (voir note infrapaginale page 147), ce qui
n’est pas le cas de celles de 1994. On s’attend donc `a des fuites de puissance moindres
pour 1988, avec une r´eponse en� assez proche de la r´eponse th´eorique. Par contre, la
réponse en� devraitêtre plus mauvaise pour 1994, ce qui est effectivement observ´e ici.

Résultats

La comparaison effectúeeà grand degŕe (�� 170) montre la même aḿelioration
que celle trouv́ee sur les spectres synth́etiques. L’erreur sur la fréquence et la largeur
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Figure 5.9 : Réponse spatiale en� pour les modesn=4, �=151-189 (pˆole Sud, 1988). A
gauche : r´eponse th´eorique (symboles) et mesur´ee (symboles�). A droite : différence
entre les deux (valeurs relatives).d� � 0 correspond `a des fuites vers des degr´es plus
faibles.

des modes est en effet plus faible d’un facteur 2 avec la m´ethode bidimensionnelle. Par
ailleurs, les ajustements r´ealisésà �� 170 avec la r´eponse th´eorique sont mauvais, alors
que la réponse ajust´ee grâceà cette m´ethode fournit des ajustements de bien meilleure
qualité. La figure 5.9 montre la diff´erence entre la r´eponse th´eorique et celle mesur´ee.
Le résultat de l’ajustement pour l’ann´ee 1988 est pr´esenté sur la figure 5.12. Ceci montre
donc la sup´eriorité de la méthode bidimensionnelle ´elaborée lors de ce travail, et justifie
la mesure de la r´eponse spatiale.

Par contre, lorsque la comparaison est effectu´ee dans le domainen� 10,�� 30�68,
la dispersion obtenue ne pr´esente pas le gain attendu (i.e. celui qui avait ´eté obtenu sur
des spectres synth´etiques). Une interpr´etation possible est la suivante. Les fuites en�
s’étendent probablement tr`es loin du pic central, et la pr´esence de ces nombreux pics par-
asites provoque des biais sur les fr´equences, dans un sens ou dans l’autre, et ceci dans les
2 méthodes d’ajustement (unidimensionnelle et bidimensionnelle). Ce ph´enomène ne se
produisait pas `a haut degr´e (� � 170) car dans ce domaine, les multiplets sont suffisam-
ment séparés pour ne pas se contaminer les uns les autres (voir figure 5.3).

Des fuites omnipŕesentes

Je présente ici un certain nombre de r´esultats, qui confortent l’hypoth`ese précédente
de fuites spatiales tr`esétendues.

J’effectue tout d’abord une comparaison entre la r´eponse en� théorique et celle mesur´ee
dans différents domaines du spectre de 1988. La figure 5.10 montre la variation des fuites
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Figure 5.10 : Exemple de fuites mesur´ees, pour d�=+1 en trait plein (fuites vers des
degrés plusélevés) et pour d�=-1 en trait pointillé (fuites vers des degr´es plus petits).
Les symboles� correspondent au domaine� � 100�120, les symboles au domaine
�� 120�140 et les symboles au domaine�� 70�90. Les ajustements ont ´eté effectués
avec une dissym´etrie du profil. Les variations observ´ees sont significatives (les barres
d’erreurs sont de l’ordre de 0,01).

d�� 1 en fonction den, pour un domaine de� donné (� � 70� 90). Les fuites ayant
une origine spatiale (elles varient avec� etm), on s’attend `a une réponse constante avecn
(dans le cas des donn´ees d’intensit´e). Notons que dans le cas des spectres en vitesse (telles
que celles de GONG), la r´eponse en� doit varier avecn à cause des effets de projection
de la vitesse sur la ligne de vis´ee. Or ce graphe montre que l’on mesure une variation de
la réponse avecn. Ce phénomène est ´egalement observ´e dans d’autres domaines (� plus
faible). Les fuites ont tendance `a être plus dissym´etriquesà petitn, et les courbes de la
figure 5.10 se croisent (la dissym´etrie s’annule et se renverse) pourn plus grand. La ques-
tion soulevée est alors la suivante : cette variation est-elle r´eelle ? Ceci indiquerait qu’un
processus a ´eté oublié dans le calcul de la r´eponse th´eorique (qui résulte de la fac¸on dont
les images sont trait´ees). Un biais dans la mesure pourrait ´egalement ˆetre responsable de
ces variations.

Par ailleurs, `a cause de la pr´esence de toutes ces fuites, il est ´egalement difficile de
mesurer le fond avec pr´ecision. Or toute surestimation du fond conduit `a sous-estimer les
fuites. La figure 5.11 montre les modes pour lesquels la d´etermination du fond ne peut se
faire qu’avec 20% des points du domaine ou moins : le calcul est effectu´e en consid´erant
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Figure 5.11 : Les modes indiqu´es par le symbole� sont ceux pour lesquels le fond est
déterminé par moins de 20% des points du domaine de fr´equence. L’influence des pics est
suppos´ee significative sur�3Γ (Γ est la largeur des modes). Une proportion plus faible
ou une valeur deΓ un peu différente donnent sensiblement le mˆeme graphe, `a 1 ou 2n
près. Les pointillés indiquent la position de l’ensemble des modes, jusqu’`a n � 25 (la
crête la plus `a gauche correspond `an� 1).

qu’un pic empêche la mesure du fond sur�3Γ (Γ est la largeur du mode). Il apparaˆıt
que dans la majeure partie du spectre de puissance, l’estimation du fond est d´elicate.
Par ailleurs, pour les faibles degr´es, il n’est généralement pas possible d’observer les
modes de petitn à cause du mauvais rapport signal sur bruit, et ces degr´es sont donc
particulièrement difficiles `a analyser. Pour les modes `a degrésélevés (au-dessus de 120
typiquement) et `a faiblen, la mesure du fond ne devrait pas pr´esenter de probl`eme. Ce
phénomène pourrait peut-ˆetre expliquer la variation de la r´eponse avecn.

L’omniprésence des fuites spatiales peut d’une part conduire `a une mauvaise estima-
tion du fond (qui agit en retour sur une mauvaise estimation des fuites en�), et d’autre
partà un biais sur les fr´equences, quelle que soit la m´ethode utilisée, si trop peu de fuites
sont prises en compte. Notre m´ethode d’ajustement bidimensionnel pr´esente l’avantage
majeur de pouvoir tenir compte de ces fuites, ce qui n’est pas le cas des m´ethodes uni-
dimensionnelles. Il est cependant tr`es délicat de mesurer ces fuites tr`es faibles, car elles
sont proches du niveau du bruit.
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5.4.3 Variations des param̀etres des modes entre 1988 et 1994

Les résultats obtenus pr´ecédemment sont encourageants, en particulier les tests sur des
spectres synth´etiques et les ajustements r´ealisésà grand degr´e�. Je me suis int´eress´ee dans
la section pr´ecédente aux dispersions sur les mesures. J’´etudie maintenant les param`etres
des modes obtenus par l’ajustement bidimensionnel. La figure 5.12 montre quelques
exemples d’ajustement obtenus `a l’aide la méthode bidimensionnelle. Je pr´esente les
variations de fr´equences et de largeurs de modes mesur´eesà l’aide l’ajustement bidimen-
sionnelélaboré au cours de ce travail, entre les spectres des ann´ees 1988 (novembre) et
1994 (décembre). Le Soleil ´etait en effet tr`es actif en 1988 et tr`es peu actif en 1994 (Solar
Geophysical Data fournit un nombre de taches moyen de 125.1 pour 1988 et 26,7 pour
1994).

La figure 5.13 montre l’´echantillonnage en fr´equences et en degr´es utilisé dans cette
section. Je pr´esente bri`evement les variations de fr´equences, puis j’insiste davantage sur
les largeurs des modes et la dissym´etrie des profils, car ils ont ´eté très peu ´etudiés jusqu’à
maintenant.

Variations des fréquences

La figure 5.14 pr´esente les variations de fr´equence mesur´ees entre 1988 et 1994. Dans
ce domaine de fr´equences, une telle variation (augmentation `a peu près linéaire avec la
fréquence) avait d´ejà été observ´ee (voir par exemple Woodard & Libbrecht 1991; Lib-
brecht & Woodard 1991). Cette tendance peut ˆetre interprétée comme suit (Libbrecht &
Woodard 1991). Les perturbations seraient principalement dues `a la présence d’activit´e
magnétique dans les couches proches de la surface ; or les modes de petites fr´equences
sont localisés plus profond´ement, car leur point de rebroussement inf´erieur est plus pro-
fond. Il en est de mˆeme pour les modes de faibles degr´es. On s’attend donc `a une
diff érence de fr´equence plus faible dans leur cas. Le comportement `a plus haute fr´equence
(près de la fréquence de coupure) fait probablement intervenir une cavit´e au niveau de la
chromosph`ere.

Variations des largeurs des modes

La figure 5.15 montre la variation de la largeur des modesΓ entre 1988 et 1994, ainsi
que la différence des largeurs. On observe une largeur des modes sup´erieure (soit une
durée de vie des modes inf´erieure) au moment du minimum d’activit´e.

Jusqu’à maintenant, deux r´esultats contradictoires ont ´eté obtenus `a ce sujet. Libbrecht
& Woodard (1991) trouvent une largeur des modes constante avec l’activit´e. Par contre,
Jefferies et al. (1991) mesurent une largeur des modes sup´erieure lors du maximum. Une
interprétation de ce dernier r´esultatétait la suivante. En p´eriode de maximum, les r´egions
actives absorbent une partie de l’´energie des ondes quand celles-ci les rencontrent, ce
qui entraˆıne une diminution de la dur´ee de vie des modes (d’o`u une largeur des modes
supérieure lors du maximum d’activit´e).
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Figure 5.12 : Exemples d’ajustements pour diverses valeurs de� et n (spectre moyenn´e
enm, pôle Sud, 1988).
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Figure 5.13 : Position des modes dans un diagrammeν-�. Les modes indiqu´es avec le
symbole� indiquent les modes ajust´es pour la pr´esentation des r´esultats de cette section.
Les autres (petits points) repr´esentent l’ensemble des modes.
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Figure 5.14 : Diff érence entre les fr´equences mesur´ees en 1988 et 1994, pour
l’ échantillonnage de la figure 5.13, avec un profil dissym´etrique.

Or, non seulement nous trouvons une variation de la largeur des modes (ce qui est en
contradiction avec les r´esultats de Libbrecht & Woodard 1991), mais cette variation est
en sens contraire de celle observ´ee par Jefferies et al. (1991). L’analyse du spectre obtenu
en 1987, lors d’une p´eriode de minimum, confirme ces r´esultats : les largeurs sont alors
également plus importantes qu’en 1988.

L’explication précédente ne tient donc plus. Deux id´ees peuvent peut-ˆetre permet-
tre d’expliquer la variation observ´ee, bien qu’il ne s’agisse encore pour l’instant que de
spéculations :

(i) Au maximum du cycle, les cellules de convection sont plus petites, car l’activit´e
magnétique inhibe la convection. Dans ce cas, la convection devrait ˆetre plus efficace au
minimum du cycle, et l’amortissement des modes pourrait ˆetre plus important.

(ii) Une autre piste est la suivante (Jefferies, communication priv´ee). Au cours du cy-
cle, la fréquence des modes varie. Ceci peut ˆetre le signe d’une variation de la taille de la
cavité dans laquelle les modes sont pi´egés. Si elle est plus grande au minimum du cycle,
il se peut qu’elle englobe une plus grande partie de la zone dans laquelle l’amortissement
se produit.

La dissymétrie des profils

Les ajustements ont ´eté réalisés à l’aide du profil dissym´etrique propos´e par Ap-
pourchaux et al. (1995). La figure 5.16 montre les valeurs de la dissym´etrie α (voir
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Figure 5.15 : En haut : variation de la largeur des modesΓ en fonction de la fr´equence,
pour l’échantillonnage de la figure 5.13. L’ann´ee 1988 est repr´esentée par des� et 1994
par des�. En bas : différence entre les largeurs des modes (mˆemeéchantillonnage).
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Figure 5.16 : En haut : variation de la dissym´etrie α des modes en fonction de la
fréquence, pour l’´echantillonnage de la figure 5.13. L’ann´ee 1988 est repr´esentée par
des� et 1994 par des�. En bas : différence entre les dissym´etries des modes (mˆeme
échantillonnage).
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Figure 5.17 : Diff érence entre la fr´equence mesur´eeà l’aide d’un profil de Lorentz et
un profil dissymétrique (exprim´ee en fonction de la largeur des modesΓ), en fonction du
coefficient de dissym´etrieηα , pour l’année 1988 et l’échantillonnage de la figure 5.13. La
droite en trait plein repr´esente la pr´ediction de Abrams & Kumar 1996, celle en pointill´es
l’ajustement linéaire sur l’ensemble de nos r´esultats. La droite en tirets (partie droite de la
figure) représente l’ajustement sur la crˆeten� 4 (pente 2,21), et celle en trait mixte celui
sur la crêten� 10 (pente 4,28).

définition en section 5.3, page 154) pour diff´erents domaines du spectre (´echantillonnage
figure 5.13). Elle peut atteindre des valeurs ´elevées, jusqu’`a 0,3. Soitηα un coefficient
caractérisant la dissym´etrie par le rapport entre le maximum de la partie antisym´etrique
et le maximum de la partie sym´etrique (cette derni`ere est la composante de Lorentz dans
le cas de notre profil). Dans le cas de notre profil, on a :ηα = 1003



3α�16 (c’est un

pourcentage de dissym´etrie). La dissym´etrie atteint ainsi 10% pourn� 4, �� 70.

La figure 5.16 montre ´egalement la diff´erence entre la dissym´etrie obtenue sur les
spectres de 1988 et de 1994. En ce qui concerne l’ajustement r´ealisé le long den � 10,
la dissymétrie est très faible, mais on observe une diff´erence significative entre 1988 et
1994 (voirégalement figure 5.16) : la dissym´etrie vaut pratiquement z´ero pour 1988 et
est significativement positive pour 1994. Pour ce domaine, la moyenne des diff´erences
entre les deux ann´ees est de -0,018�0,016, ce qui est donc `a peine significatif `a 1σ (cette
incertitude provient de la dispersion sur les 39 valeurs, et non d’un calcul d’erreur sur les
ajustements).
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L’utilisation d’un profil dissymétrique est justifi´ee par le fait qu’un profil sym´etrique
(tel que le profil de Lorentz) sur un mode dissym´etrique entraˆıne un biais des fr´equences
mesurées. La figure 5.17 montre ainsi la diff´erence entre la fr´equence mesur´ee par un
profil de Lorentz et le profil dissym´etrique (toutes choses ´egales par ailleurs) en fonction
de la dissym´etrieηα. Cette différence est exprim´ee en fonction de la largeur des modes,
pour permettre la comparaison avec les r´esultats th´eoriques de Abrams & Kumar (1996) :

∆ν � 100
νlo�νas

Γ
�

Soit b la pente de∆ν en fonction deη� α. D’après Abrams & Kumar (1996), la
penteb ne dépend que du type d’amortissement. Ils obtiennent une pente de 1,1 pour un
amortissement global et de 1,6 pour un amortissement local.

Notre jeu de donn´ees est constitu´e essentiellement de deux crˆetes enn, qui donnent
des pentes tr`es différentes :

� n=4, �=70-102 (α élevé) : 2,21�0,17 ;
� n=10,�=30-68 (α faible) : 4,28�0,17.
� total (ces deux domaines + quelques points `a � élevés) : 1,89�0,05.

Remarquons ´egalement que, contrairement aux fr´equences, les largeurs et les ampli-
tudes des modes ne pr´esentent pas de diff´erences significatives entre l’ajustement par un
profil symétrique ou dissym´etrique (la pente vaut 0,004�0,002 et 0,19�0,25 respective-
ment).

Evidemment, le profil utilis´e ici n’est pas le mˆeme que celui de Abrams & Kumar
(1996), ce qui pourrait expliquer la diff´erence de pente : cela signifierait que le profil
adopté ici “surcorrige” les fréquences. Cependant, il est probable que le choix du profil
ne soit pas responsable du changement de pente (des simulations restent `a réaliser dans
ce sens), mˆeme si notre profil n’est pas le plus adapt´e au profil réel. Ce changement pour-
rait être dû à un changement du type d’amortissement selon le domaine du spectre ou la
profondeur de la source. Il s’agit l`a de résultats tout `a fait nouveaux. En effet, comme les
largeurs des modes, la dissym´etrie des profils a ´eté peuétudiée, et beaucoup de travail `a
la fois théorique et observationnel reste `a faire dans ce domaine.

5.5 Conclusion et perspectives

5.5.1 Bilan de la nouvelle ḿethode

L’ajustement bidimensionnel ´elaboré au cours de ce travail est tout `a fait nouveau.
Jusqu’à maintenant, seules des m´ethodes unidimensionnelles avaient ´eté utilisées. L’objectif
de cette nouvelle m´ethode est d’obtenir des param`etres des modes plus pr´ecis et moins
biaisés.Les simulations nuḿeriques ont montré que cet objectif est atteint dans tous
les domaines du spectre, y compris̀a haute fréquence et grand degŕe. Par contre,
l’ajustement des spectres r´eels reste d´elicat quand les multiplets provenant d’ordresn ad-
jacents se superposent (ce qui est toujours vrai pour� � 100 environ), d’une part `a cause
de petites fuites omnipr´esentes et d’autre part `a cause de la difficult´e de mesurer le fond.
Ces points n´ecessiteront davantage d’investigation, et le programme a la potentialit´e d’en
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tenir compte. Rappelons qu’`a grands degr´es, l’ajustement obtenu est bien tr`es bon et jus-
tifie l’utilisation de l’ajustement bidimensionnel.

Il a été possible, grˆaceà la précision sur les param`etres des modes, de d´etecter une
variation de la largeur des modes au cours du cycle, et ceci pour différentes positions
dans le spectre. Les largeurs obtenues sont maximales lors du minimum du cycle. Seule
une toute petite partie du spectre a pu ˆetre analys´ee (le programme ´etant encore en phase
de développement), ces r´esultats demandent donc confirmation.

En ce qui concerne la dissym´etrie des profils, les r´esultats ne sont que pr´eliminaires.
Il est encore trop tˆot pour dire si l’on peut confirmer ou non les pr´edictions de Abrams
& Kumar (1996) en ce qui concerne les variations de la dissym´etrie dans le spectre (une
dépendance forte en fr´equence et faible en degr´e). Il n’est pas clair non plus que la
variation observ´ee au cours du cycle soit r´eelle. Cependant, si elle s’av´erait être vraie,
cela signifierait, selon l’interpr´etation de Abrams & Kumar (1996), que la source de ces
modesétait plus profonde lors du minimum du cycle. Il est ´egalement difficile de dire si
la variation de la pente de la courbe∆ν en fonction deα provient d’une d´ependance en
fréquence ou en degr´e, ou bien si le profil n’est pas le mieux adapt´e.

Par ailleurs, je n’ai pas examin´e la variation des amplitudes des modes au cours du
cycle, car elles ne sont que relatives pour des spectres en intensit´e : les réductions des
images (lors de la r´ealisation du spectre) ne fournissent que des amplitudes relatives du
spectre, sans ´etalonnage absolu (ce ne serait pas le cas pour des donn´ees Doppler). L’´etude
des amplitudes n´ecessite donc une analyse exhaustive du spectre pour pr´esenter un int´erêt.

5.5.2 Perspectives

Perspectives d’utilisations

Cette méthode est tr`es prometteuse dans le cadre de l’exploitation des spectres de puis-
sance obtenus par l’exp´erience GONG et par les instruments sur la sonde SOHO (MDI
surtout). En effet, les fuites de puissance sont importantes dans ces spectres (surtout pour
les spectres de GONG). Or leur excellente r´esolution en fr´equence (un ordre de grandeur
plus élevée que pour les spectres obtenus au pˆole Sud !) implique que les m´ethodes et
modèles utilisées doivent permettre de profiter au maximum de cette qualit´e, en parti-
culier enévitant les biais syst´ematiques. Il sera donc probablement n´ecessaire `a terme
d’utiliser une telle m´ethode pour analyser ces spectres.

Perspectives d’́evolution du programme

Le travail effectué ici s’est appliqu´e à des spectres moyenn´es enm. Il serait très
intéressant de pouvoir l’appliquer `a des spectres individuels (m, �, n), car ils contiennent
l’information sur la rotation interne du Soleil. Cependant, ces spectres sont beaucoup plus
bruités, et le nombre de param`etres qu’il faudrait ajuster simultan´ement est tr`esélevé. Il
est probable que la m´ethode ne pourra pas s’appliquer directement `a ces spectres, dont
l’exploitation précise demandera davantage d’investigations.



Chapitre 6

Les variations de l’éclairement solaire

Les mesures directes de l’´eclairement solaire (encore appel´e “constante solaire”) ont
commenc´e en 1978, avec les exp´eriences ACRIM (Active Cavity Radiometer Irradiance
Monitoring) embarqu´ee sur le satellite SMM (Solar Maximum Mission) et ERB (Earth
Radiation Budget) embarqu´ee sur le satellite Nimbus-7. La variabilit´e de l’éclairement
à l’échelle de quelques joursest essentiellement due aux passages de r´egions actives sur
le disque. Sur unéechelle plus longue(de l’ordre dequelques ṕeriodes de rotation), la
perte d’énergie rayonn´ee au niveau des taches est `a peu près compens´ee par un gain au
niveau des r´egions brillantes. Ces observations soul`event la question des processus de
redistribution de l’énergie bloqu´ee au niveau des taches (dont le champ magn´etique de
forte intensité inhibe la convection, et donc le transport d’´energie vers l’ext´erieur) vers les
régions brillantes. Ce probl`eme, de mˆeme que celui des ´echelles de temps en jeu, n’est
toujours pas r´esolu.

Les observations sur uneéchelle temporelle encore plus longue(une dizaine d’ann´ee)
montrent que l’éclairement moyen au minimum du cycle est inf´erieur d’environ 0,1%
à l’éclairement moyen lors du maximum du cycle. Ceci semble indiquer qu’un surplus
d’énergie est rayonn´e au maximum du cycle, dans les r´egions brillantes. Ces observa-
tions n’ontété réalisées que sur un peu plus d’un cycle solaire : la question des variations
à long terme de l’´eclairement solaire peut donc se poser. Un deuxi`eme enjeu est alors
l’estimation de l’ éclairement solaire avant les premìeres mesures directes des satel-
lites, de manièreà apporter des contraintes fortes aux sc´enarios climatiques. La qualit´e
de cette reconstruction va reposer sur la compr´ehension des ph´enomènes en jeu (obtenue
lors des p´eriodes d’observations satellitaires). Les deux probl´ematiques importantes sont
les suivantes :

� L’une des questions majeures concernant l’interaction entre l’activit´e solaire et le
climat terrestre est le rˆole joué par les variations de l’´eclairement solaire lors du “petit
Age glaciaire”, au moment du minimum de Maunder (1645–1715). La reconstruction
des variations de l’´eclairement lors de cette p´eriode aété effectuéeà l’aide de différentes
grandeurs li´eesà l’activité solaire. La plupart des travaux de reconstruction des varia-
tions de l’éclairement solaire ont ´eté réalisés en utilisant les taches. Une revue de ces
travaux et leur comparaison avec les donn´ees satellitaires peut ˆetre trouvée dans Chap-
man (1987). Mais Hoyt & Schatten (1993) ont ´egalement construit des mod`eles fondés
sur la longueur des cycles, leur taux de d´ecroissance, un indice moyen d’activit´e et la
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rotationéquatoriale. Friis-Christensen & Lassen (1991) ont ´egalement travaill´e sur la re-
lation entre l’éclairement solaire et la longueur des cycles. Lean et al. (1992) ont quant
à eux utilisé l’émission Ca II int´egrée sur le disque et effectu´e des comparaisons avec
desétoiles magn´etiquement actives. La rotation solaire obtenue `a partir des taches et les
variations du diam`etre solaire peuvent ´egalement fournir des informations sur les vari-
ations de l’éclairement solaire au cours des si`ecles pass´es (Nesme-Ribes et al. 1993c).
Les différents types de reconstructions doivent ˆetre validés en les comparant aux donn´ees
satellitaires, quand celles-ci sont disponibles.

� Une autre probl´ematique est de d´eterminer si le r´echauffement observ´e depuis le
siècle dernier est dˆu uniquement aux activit´es anthropiques, ou bien si la variation d’activit´e
solaire a pu y contribuer de mani`ere significative. Rappelons les observations. La moyenne
des temp´eratures de l’h´emisphère Nord a augment´e de 0,75ÆC de 1880 `a 1940, puis a
décru de -0,25ÆC jusqu’en 1965, et a augment´e à nouveau de 0,35ÆC entre 1965 et
1980 (Hanssen & Lebedeff 1987). Les variations sont de plus faible amplitude dans
l’h émisphère Sud, mais les diff´erences observ´ees entre les deux h´emisphères pourraient
être dues au plus grand nombre de stations d’observation dans l’h´emisphère Nord. Les
diff érentes analyses r´ealisées jusqu’`a aujourd’hui ne sont pas concordantes. Tous les
modèles de Hoyt & Schatten (1993) donnent une variation inf´erieureà 0,2% depuis
un siècle, avec une augmentation de l’´eclairement solaire entre 1880 et 1940, puis une
décroissance. La valeur de 0,2% correspond `a deux fois moins que ce qui serait n´ecessaire
si le réchauffement avait une origine exclusivement solaire. Cette analyse n’exclut donc
pas une contribution non n´egligeable de l’activit´e solaire (elle pourrait contribuer pour
moitié). Butler (1994) trouve une bonne corr´elation entre la longueur du cycle solaire,
les variations de la temp´erature moyenne de l’h´emisphère et les relev´es de temp´erature de
l’Observatoire d’Armagh en Irlande, sur une dur´ee de 150 ans. Par contre, White et al.
(1996), qui ont effectu´e des comparaisons avec la temp´erature des oc´eans, ont trouv´e que,
s’il y avait accord pour la reconstruction avant 1800, alors les variations de l’´eclairement
solaire ne pouvaient pas du tout expliquer la remont´ee de temp´erature du si`ecle pass´e.
Foukal & Lean (1990) arrivent `a une conclusion similaire en utilisant le nombre de taches
moyen pour approcher la contribution des facules.

Jusqu’à présent, les reconstructions des variations de l’´eclairement solaire n’ont donc
pas pu apporter de r´eponse claire sur le rˆole du Soleil dans le r´echauffement du cli-
mat terrestre depuis le si`ecle dernier (amplitude d’environ 0,5ÆC). Dans ce chapitre, je
m’intéresse `a cette derni`ere question. La longue s´erie de spectroh´eliogrammes disponibles
à l’Observatoire de Meudon, qui d´ebute en 1919 (avec quelques images d`es 1909), pr´esente
en effet un potentiel ´enorme poureffectuer une reconstruction des variations de l’́eclai-
rement solaire au cours duXXe siècle, en utilisant bien sˆur les taches (spectroh´eliogrammes
K1v), et surtout les plages (spectroh´eliogrammes K3). La plupart de ces donn´ees ne sont
pas encore num´erisées, et il s’agit donc d’un travail `a long terme. L’analyse des donn´ees
de Meudon sera cruciale, car il y a peu de d’observations anciennes directes de la contribu-
tion des régions brillantes. L’autre principale s´erie est constitu´ee de spectroh´eliogrammes
K3 effectués au Mont Wilson. Foukal (1996) en a r´ecemment effectu´e une analyse pour
la période 1915-1984. Les facules ont ´eté identifiée manuellement, et les r´esultats con-
cernent pour l’instant les aires des r´egions actives (et non la variation de l’´eclairement
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correspondant).
Je présente ici une analyse de ces images sur une courte dur´ee (deux semaines), afin

d’effectuer les ´etalonnages n´ecessaires `a ce type de travail sur des donn´ees contempo-
raines (ann´ee 1980). J’introduis tout d’abord les m´ethodes utilis´ees dans la litt´erature
pour la reconstruction des variations de l’´eclairement `a partir des taches ou des facules.
Puis je présente les ´etalonnages effectu´es et les r´esultats obtenus. Finalement, je pr´esente
les perspectives. J’examine en particulier la quantit´e optimale d’images qu’il faudrait
traiter sur l’ensemble des cycles disponibles pour obtenir des r´esultats assez pr´ecis pour
les scénarios climatiques.

6.1 Les ḿethodes utiliśees pour reconstruire les varia-
tions de l’éclairement

Je présente dans cette section les deux types d’approches utilis´ees dans la litt´erature
pour reconstruire les variations de l’´eclairement solaire `a partir des indices d’activit´e
magnétique. La premi`ere approche utilise les aires et contrastes des structures, tandis
que la deuxi`eme consiste en une r´egression multilin´eaire sur les donn´ees satellitaires (les
coefficients trouv´es peuvent ensuite ˆetre utilisés pour les p´eriodes pour lesquelles aucune
mesure par satellite n’est disponible).

6.1.1 Utilisation de contrastes d́eduits de l’observation

La première technique utilis´ee pour reconstruire les variations de l’´eclairement solaire
à partir des structures magn´etiques est la suivante : il s’agit de mesurer la fraction de
surface occup´ee par ces structures, et de la multiplier par un contraste effectif.

La détermination de ce contraste est difficile. En effet, les observations sont g´enérale-
ment monochromatiques. Or, on s’int´eresse `a un contraste bolom´etrique, puisque c’est la
variation de l’éclairement total qui est n´ecessaire1. Le contraste ne peut donc pas ˆetre en
général directement d´eduit des images utilis´ees.

Les modèles dépendent donc d’un contraste, qui varie avec la distance au centre du
disque des structures, et de l’aire qu’elles couvrent. Soit∆E�Ē la variation d’éclairement
relative, où Ē est une moyenne sur une p´eriode assez longue (par exemple sur une ann´ee).
Les modèles suivants (voir Steinegger et al. 1996 et r´eférences incluses) repr´esentent les
contributionsà cette variation d’´eclairement, provenant respectivement des taches (ψ) et
des facules (φ) :

ψ � ∑
j

CSµjAS� j
3µj �2

2
�

1En réalité, des nuances peuvent ˆetre faites : les climatologues ont besoin de l’´eclairement dans
plusieurs domaines de longueurs d’ondes, tous ces domaines n’ayant pas exactement la mˆeme influence.
Il est important de connaˆıtre les contributions des diff´erentes structures magn´etiques dans l’UV, car c’est
surtout l’augmentation du rayonnement UV qui entraˆıne une augmentation de la quantit´e d’ozone dans la
stratosph`ere et par suite un r´echauffement. Par ailleurs, une variation de l’´eclairement total due aux facules
de 0,24% correspond `a une variation de l’´eclairement UV de 1,42%.
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φ� ∑
i

AP�iµiCP�i�µ
�1
i �a��3µi �2��

où les param`etresa, CS, AS� j , CP�i etAP�i sont les suivants.a est le contraste des facules au
centre du disque. Les indicesj et i représentent respectivement un point d’une tache et
d’une facule.CS etCP�i sont les contrastes des taches et des facules,AS� j et AP�i l’aire du
pixel considéré. µi est l’angle héliocentrique du pixeli.

La valeur dea est très faible et donc difficile `a déterminer. Les valeurs de 1,0 (con-
traste nul) et 1,1 (faible contraste n´egatif) sont habituellement utilis´ees. Les aires sont
corrigées de l’effet de projection et exprim´ees en millionièmes d’hémisphère : chaque
pixel contribue pour 1/ 2πR2µ. Les contrastesCS et CP�i peuventégalement d´ependre
d’autres facteurs. Le contraste des taches peut d´ependre de l’aire des structures Brandt
et al. (1992). Celui des facules varie avec leur intensit´e (travaux récents de Steinegger
et al. 1996).

En multipliant les valeurs deψ et φ par 10�6Ē (où Ē est une valeur de l’´eclairement
moyen, en W.m�2), on obtient la contribution des taches et des facules `a l’éclairement
total en W.m�2 également, c’est-`a-dire que

∆E
Ē

� 10�6�φ�ψ��

Ē valait 1368,3 W.m�2 en 1980 (d’apr`es les donn´ees de l’exp´erience ACRIM). Une
diff érence de 0,82 W.m�2 (soit 0,06%) de l’éclairement solaire peut produire une diff´erence
de température de la basse atmosph`ere terrestre de 0,1ÆC (Hoyt & Schatten 1993), si elle
se produit sur une ´echelle de temps assez longue par rapport au temps de r´eaction de
l’atmosphère terrestre.

Cette approche est suppos´eeêtre entièrement coh´erente : les r´esultats qu’elle fournit
sont ensuite compar´es avec les observations satellitaires directes pour tester sa validit´e.

6.1.2 Ŕegression multilinéaire sur les donńees satellitaires

Une deuxième méthode consiste `a réaliser une r´egression multilin´eaire (qui fournit les
coefficientsA, B etC ci-dessous) des contributions des tachesψ et des faculesφavec les
résultats satellitaires :

ACRIM � A�Bφ�Cψ�

avecA un éclairement moyen et ACRIM l’´eclairement mesur´e par le satellite ACRIM.ψ
et φ ont les mêmes expressions que ci-dessus (elles contiennent les d´ependances enµ du
contraste par exemple). Ceci revient `a ajuster les contrastesCP etCP ci-dessus sur les ob-
servations `a l’aide des coefficientsB etC, une dépendance fonctionnelle enµ étant choisie.
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6.2 L’étalonnage des aires et intensités

Dans cette section, je pr´esente une m´ethode pour choisir le seuil en intensit´e sur les
spectroh´eliogrammes de Meudon, ainsi que les aires des structures. J’ai pour cela ´etudié
les images obtenues entre le 19 aoˆut 1980 et le 3 septembre 1980 `a Meudon. Ces jours
ont également ´eté analys´e en détail par (Steinegger et al. 1996), d’o`u le choix effectu´e ici
de manièreà permettre des comparaisons.

Je corrige les images des inhomog´enéitésà grande ´echelle (je reviendrai sur ce point
dans la section suivante) et de l’assombrissement centre-bord (processus d´ecrits au chapitre
3). Les corrections sont beaucoup plus faciles `a réaliser sur les images K3 que sur les im-
ages K1v, parce que l’assombrissement centre-bord y est tr`es faible.

Les deux principaux probl`emesà résoudre sont donc les suivants :
(i) le choix du seuilpour calculer les aires,
(ii) le choix du contraste.
Dans la littérature, l’accent est g´enéralement mis sur la difficult´e de mesurer le con-

traste, et peu de questions sont soulev´ees lors du choix des aires. Cependant, les deux
choix sont liés, surtout si on choisit un contraste d’apr`es les observations sans faire de
régression multilin´eaire par la suite.

Avant de décrire les choix effectu´es dans ce travail, je fais une remarque sur le choix
du seuil en intensit´e sur les images, dont l’objectif est de d´eterminer les aires des taches
et des facules. La question du choix du seuil s’est d´ejà posée lors de l’analyse fractale
des facules photosph´eriques, pr´esentée dans le chapitre 3. Pour ce travail, il fallait une
estimation du seuil comparable d’un jour `a l’autre. Par contre, l’amplitude du seuil n’´etait
pas essentielle, il s’agissait alors davantage d’un probl`eme d’interprétation des r´esultats.
Au contraire, pour l’étude de l’éclairement, la valeur absolue du seuil est cruciale. Les
aires trouvées sont en effet associ´eesà un contraste d´eterminé indépendamment. La vari-
ation de l’éclairement obtenue est extrˆemement sensible au seuil choisi.

Je présente tout d’abord la normalisation effectu´ee sur les spectroh´eliogrammes de
Meudon. Les deux sections suivantes pr´esentent la mani`ere dont j’ai choisi le seuil,
d’une part pour les facules (spectroh´eliogrammes K3) et d’autre part pour les taches (spec-
trohéliogrammes K1v), ainsi que le choix des contrastes.

6.2.1 Normalisation des spectroh́eliogrammes

De même que lors de l’analyse fractale (chapitre 3), les intensit´es brutes ne sont pas
corrigées de la r´eponse du film. En effet, aucun ´etalonnage n’est disponible pour les ob-
servations anciennes, et les corrections risquent donc d’introduire des erreurs importantes
(i.e. comparable `a la correction elle-mˆeme). Unétalonnage d’apr`es l’assombrissement
centre-bord serait cependant possible. Par ailleurs, la longueur d’onde des spectroh´eliogrammes
est suffisamment stable pour n’introduire qu’une erreur n´egligeable par rapport aux autres
sources d’incertitudes. Leseeingvariable d’un jourà l’autre devrait ´egalement introduire
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Figure 6.1 : Histogramme d’intensit´e de 9 spectroh´eliogrammes K3, avant (à gauche) et
après (à droite) normalisation (I0=60 et I1=85). I f est une valeur de fond de r´eférence
(voir texte).

une faible erreur sur les r´esultats, mais l’analyse d’une plus longue s´erie d’images sera
nécessaire pour ´etudier son influence.

Comme dans d’autres travaux, je caract´erise le seuil par une valeurα, telle que le
seuil soitégalà αI f , où I f est l’intensité du fond. Certains auteurs choisissent la valeur
de I f telle que telle que 5% des points aient une intensit´e inférieureà I f (figure 6.1). Je
conserve ici cette d´efinition. C’est surtout une question de convention. Avec ce type
de définition, il est important que les histogrammes des spectroh´eliogrammes soient nor-
malisés. Steinegger et al. (1996) utilisent par exempleα � 2�56 pour les facules, mais la
valeur a utiliser sur les spectroh´eliogrammes de Meudon sera probablement diff´erente :
elle doitêtre ajust´eeà l’histogramme “standard” choisi. Une premi`ereétape vers le choix
du seuil est donc de normaliser les histogrammes d’intensit´e des images entre eux. Je
considère deux points de l’histogramme :

- son maximum d’intensit´e I0

- l’intensité I1 (� I0) pour laquelle l’amplitude de l’histogramme est 10% de celle au
maximum.

Je fixe l’emplacement de ces deux points dans l’histogramme normalis´e (figure 6.1).
Le facteurα dépend des valeurs deI0 et I1 choisies.

6.2.2 Les plages chromosph́eriques

Je présente deux possibilit´es d’étalonnages des plages d´eterminéesà partir des spec-
trohéliogrammes K3. La première repose sur les donn´ees de Solar Geophysical Data
et les résultats de Steinegger et al. (1996). La deuxi`eme repose sur une analyse des
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magnétogrammes obtenus `a Kitt Peak.

Etalonnageà l’aide des ŕesultats de Steinegger et al. (1996) et des données de Solar
Geophysical Data

Le choix des aires

Le premierétalonnage concerne les aires : comment choisir le seuil pour que celui-ci
corresponde au contraste fourni dans la litt´erature ? En effet, si les aires sont syst´emati-
quement trop grandes (soit un seuil trop petit), alors le contraste `a utiliser devra ˆetre
légèrement plus petit (pour que la moyenne sur l’ensemble des structures correspondent
à l’éclairement observ´e). J’utilise la méthode suivante :

� pour chaque jour, l’aire totaleA des plages trouv´ee par Steinegger et al. (1996) est
connue ;

� notre histogramme cumul´e (après normalisation) donne le seuil en intensit´eIs auquel
correspond cette aire (en nombre de pointsN�A, où N est le nombre de pixels sur le
disque) ;

� d’après la valeur deI f déduite de l’histogramme de chaque spectroh´eliogramme,
j’en déduis une valeur deα � I f�Is.

J’ai appliqué cette proc´edureà 9 images (celles en commun entre la s´erie de Steineg-
ger et al. 1996 et les spectroh´eliogrammes de Meudon). J’obtiensα � 2�34�0�05. La
barre d’erreur surα permet de calculer une erreur sur le seuil, en niveau d’intensit´e, de
�3 niveaux. Ceci entraˆıne une variation de l’aire totale s´electionnée de�12%, et une
erreur sur la variation de l’´eclairement du mˆeme ordre de grandeur. La figure 6.2 montre
un exemple de choix du seuil.

Bien entendu, en r´ealisant cet ´etalonnage, je fais l’hypoth`ese forte que les r´esultats
de Steinegger et al. (1996). Ils sont effectivement en bon accord avec les donn´ees du
satellite ACRIM. Cependant, il faut garder `a l’esprit le fait qu’ils ontétalonné leurs aires
sur celles de Solar Geophysical Data, qui ne sont pas tr`es précises, car leur appr´eciation
est subjective. Il n’y a aucune raison pour que ces aires conventionnelles soient correctes,
en regard des contrastes utilis´es.

Le choix du contraste

J’ai tout d’abord utilisé un contraste constant deCP=0,0185 (Chapman & Meyer
1986). Cette valeur est couramment utilis´ee dans la litt´erature (elle provient d’observations
photométriques). Le contraste ne d´epend donc pas de l’intensit´e des facules.

J’examineégalement la possibilit´e de tenir compte de l’intensit´e en chaque point des
facules. En effet, Steinegger et al. (1996) ont effectu´e uneétude de la variation du con-
traste des facules avec l’intensit´e en chaque point (d’o`u un contraste diff´erent pour chaque
point de la structure). Ils fournissent une d´ependance de la formeCP � a�bISGD, où ISGD

sont les intensit´es des facules (une intensit´e moyenne par facule) donn´ees par Solar Geo-
physical Data. Steinegger et al. (1996) ont calcul´e a et b pour leurs intensit´esI , puis ont
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Figure 6.2 : Détail d’une région active, avant (`a gauche) et apr`es (à droite) seuillage
des facules et des taches. En haut : facules K3 (α � 2�34). Au milieu : taches K1v

(α � 0�85). En bas : facules et taches d’un magn´etogramme (celui-ci a ´eté effectué à Kitt
Peak 7 heures apr`es les spectroh´eliogrammes). Chaque figure individuelle fait environ
330 000 km de cˆoté.
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réalisé unétalonnage entre leurs intensit´es et celle de Solar Geophysical Data (sous une
forme linéaire).

Pour tenir compte de cet effet et utiliser leurs r´esultats, il faut donc effectuer un
étalonnage entre nos intensit´es et celles de Solar Geophysical Data. La figure 6.3 mon-
tre les intensit´es calculées sur les spectroh´eliogrammes (moyenn´ees sur chaque facule) et
les intensités fournies par Solar Geophysical Data. Malheureusement, les intensit´esISGD

présentent plusieurs probl`emes :
� elles sont subjectives (estimations purement visuelles) ;
� elles manquent de dynamique : les valeurs varient de 0,5 en 0,5 entre 2,5 et 4 pour

les facules des jours consid´erés, soit 4 valeurs possibles seulement !
La figure 6.3 montre que la pente est tr`es faible, c’est-`a-dire que l’on n’observe qu’une

très faible dépendance ! Or, certains points des facules ont une intensit´e très élevée
(jusqu’à 7 fois le fond). Donc, pour ces jours l`a, leur contraste est anormalement ´elevé et
l’ éclairement compl`etement faux.

Cetétalonnage n’est donc probablement pas fiable. Par ailleurs, l’am´elioration obtenue
par Steinegger et al. (1996) en utilisant un contraste d´ependant de l’intensit´e est relative-
ment faible compar´e aux barres d’erreurs sur les aires et sur cet ´etalonnage en intensit´e
(les différences sont du mˆeme ordre de grandeur que l’erreur de 50% annonc´ee par Lean
1996). Dans ce travail sur les spectroh´eliogrammes de Meudon, il est donc raisonnable
d’utiliser un contraste constantpour les facules (i.e. ind´ependant de l’intensit´e propre
de la facule).

Etalonnageà l’aide de magńetogrammes

Puisque l’étalonnage `a l’aide des aires Solar Geophysical Data n’est pas tr`es fiable, il
vaudrait mieux ˆetre cohérent, c’est-`a-dire estimer l’aire en fonction du choix du con-
traste. Une autre possibilit´e serait donc d’utiliser des magn´etogrammes effectu´es en
même temps que les spectroh´eliogrammes de Meudon. En effet, si le choix du seuil
sur les magn´etogrammes est facile `a réaliser, alors on peut s’en servir pour ´etalonner
les aires (calcul du seuilα). Les magn´etogrammes pr´esentent en effet l’avantage d’ˆetre
moins sensibles aux variations de la transparence atmosph´erique et de ne pas pr´esenter
d’assombrissement centre-bord. Les magn´etogrammes utilis´es ici sont ceux effectu´esà
Kitt Peak durant la mˆeme période en 1980. Ils ont une r´esolution spatiale de l’ordre de
la seconde d’arc. J’ai donc effectu´e un étalonnage `a l’aide de ces images. Les ´etapes
sont les suivantes : (i) estimer un seuil en intensit´e sur les magn´etogramme (`a l’aide d’un
critère robuste) ; (ii) effectuer une r´egression lin´eaire entre le mod`ele (calculé à partir des
magnétogrammes) et les donn´ees de l’exp´erience ACRIM pour estimer les contrastes ;
(iii) utiliser les résultats obtenus pour traiter les spectroh´eliogrammes de Meudon.

En pratique, les deux principaux probl`emes suivants se sont pos´es :
� le choix du seuil n’est pas si ´evident et est sujet `a des incertitudes importantes. La

figure 6.4 montre un histogramme d’intensit´e d’un magn´etogramme : il est difficile d’y
voir un seuil net. La figure 6.2 montre un d´etail d’un magn´etogramme apr`es application de
seuils de 35 G (entre bruit et facules) et de 500 G (entre facules et taches). Une variation
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Figure 6.3 : Etalonnage en intensit´e des facules. A gauche : pour chaque facule,
l’intensité moyenne (rapport´ee au fond) en fonction de leur intensit´e d’après Solar Geo-
physical Data. A droite : moyenne de ces intensit´es par valeur deISGD (symbole� et trait
plein) ; la ligne pointillée qui y est superpos´ee représente un ajustement lin´eaire, pond´eré
par le nombre de points. Pour comparaison, l’´etalonnage de Steinegger et al. (1996) est
montrée (symbole et tirets).
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Figure 6.4 : Histogramme d’un magn´etogramme de Kitt Peak, en ´echelle logarithmique.

de ces seuils de quelques gauss seulement donne des r´esultats sensiblement diff´erents.
� les magn´etogrammes n’´etant pas non plus des donn´ees photom´etriques, un ´etalonnage

des contrastes est n´ecessaire : une r´egression multilin´eaire avec les donn´ees satellitaires
doit être effectu´ee. Un tel travail a par exemple ´eté effectué par Chapman & Boyden
(1986) sur des magn´etogrammes du Mont Wilson de 12,4” de r´esolution spatiale, sur un
cycle solaire complet de 11 ans.

En conséquence, l’utilisation des magn´etogrammes pour ´etalonner les spectroh´elio-
grammes est assez incertaine. Il semble finalement plus judicieux de r´ealiser la régression
multilinéaire avec les donn´ees satellitaires directement sur les spectroh´eliogrammes de
Meudon, et ce sur une p´eriode assez longue.

6.2.3 Les taches photosph́eriques

Je présente maintenant les choix que j’ai effectu´es pour mod´eliser la contribution des
taches aux variations de l’´eclairement solaire. J’ai ´egalement utilis´e les histogrammes
normalisés afin de d´eterminer les aires des taches sur les spectroh´eliogrammes K1v. J’ai
utilisé un seuil d´efini parα � 0�85, d’après une comparaison des images originales avec
les images seuill´ees pour les spectroh´eliogrammes de la s´erie de 2 semaines. La figure 6.2
montre un exemple de seuillage. Lors du choix de ce seuil, il faut faire attention de bien
tenir compte de la p´enombre : en effet, les valeurs donn´ees dans la litt´erature ne sont
pas concordantes. Par exemple, Brandt et al. (1990) donne un seuil entre la p´enombre et
le fond de 0,85% (avec un z´ero correspondant `a l’intensité minimale de l’image), alors
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que Chapman et al. (1992) donne 0,925% (ce qui correspond `a 4,7 fois la dispersion
d’intensité du Soleil calme).

J’ai utilisé uncontraste constantde 0,32 (Willson et al. 1981, d’apr`es des observa-
tions photom´etriques). L’utilisation d’un contraste variant avec la taille des taches serait
également possible, Brandt et al. (1992) propose :

CS� 0�2231�0�0244log�AS��

avecAS l’aire de la tache. Etant donn´e les difficultés rencontr´ees dans le calcul des aires,
il n’est cependant pas n´ecessaire d’affiner ce contraste.

Avec ce choix de seuil et le contraste constant (les r´esultats sont similaires avec le
contraste variable), j’obtiens une contribution des taches aux variations de l’´eclairement
raisonnable pour certain jours. Par contre, pour 3 jours de la s´erie, leur contribution
esténorme et irr´ealiste. Ceci est dˆu à des inhomog´enéités des spectroh´eliogrammes qui
ne sont pas parfaitement corrig´ees. Dans le cas du 21 aoˆut 1980 (jour 234 sur la fig-
ure 6.5) par exemple, une bande de brume verticale, tr`es légère, est pr´esente et se trouve
en dessous du seuil `a 0,85 : de nombreux points du spectroh´eliogramme comptent alors
artificiellement comme des taches ! Comme les points ont tendance `a être regroup´es en
paquets qui ont une taille et une forme proches de celles des taches, il est difficile de
les éliminer de mani`ere automatique. Notons que ce probl`eme n’était pas crucial pour
la détermination des facules photosph´eriques lors de l’analyse fractale pr´esentée dans le
chapitre précédent. Tout d’abord, les images les meilleures avaient ´eté sélectionnées pour
cetteétude. D’autre part, les facules sur les bords du disque ´etant très déformées, j’avais
restreint l’analyse `a celles proches du centre du disque. Au contraire, pour la reconstruc-
tion de l’éclairement, il faudrait tenir compte de tout ce qui se passe sur le disque et non
pas seulement au milieu.

Il faut donc améliorer la correction des images. Une tentative a ´eté faite en réalisant
une carte des basses fr´equences spatiales de l’image, qui est ensuite soustraite. L’id´ee est
de choisir une ´echelle de lissage sup´erieure aux taches et inf´erieure aux inhomog´enéités.
Remarquons que cette m´ethode serait difficilement applicable pour les facules car leur
taille est du mˆeme ordre de grandeur que les inhomog´enéités. Les r´esultats n’ont pas ´eté
concluants, car la p´enombre a tendance `a être trop att´enuée lors de ce processus.

6.3 Résultats préliminaires

J’utilise lesétalonnages effectu´es ci-dessus (contraste constant dans tous les cas, et
étalonnage des aires des facules `a partir des r´esultats de Steinegger et al. 1996). Je
prends en compte les facules jusqu’`a 0,99R�, et les taches jusqu’`a 0,77R� seulement
(il est difficile de sélectionner de mani`ere fiable celles plus proches du bord). La fig-
ure 6.5 montre la variation de (-ψ) et φ au cours de cette p´eriode de 2 semaines, ainsi
que la différence (φ�ψ) et les observations du satellite ACRIM. Les courbes (φ�ψ) et
ACRIM doivent bien sˆur être aussi proches que possible. On remarquera sur cette figure
les trois points (jours 234 `a 236) pour lesquelles la reconstruction de la contribution des
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Figure 6.5 : Diff érentes contributions aux variations de l’´eclairement obtenues, pour
une période de 15 jours en 1980. Elles sont exprim´ees en ppm d’un ´eclairement moyen
(1368,3 pour les donn´ees ACRIM en 1980). Les symboles� représententφ (contribution
des facules), les symboles (�ψ) (contribution des taches), et les symboles� (φ�ψ)
(reconstruction `a partir des spectroh´eliogrammes). Les donn´ees ACRIM sont repr´esentées
par le symbole +.

taches n’est pas bonne. Mis `a part ces trois jours, on trouve une courbe de variation de
l’ éclairement l´egèrement au-dessus de celle d’ACRIM, alors que Steinegger et al. (1996)
avaient obtenu une courbe plutˆot en dessous. Si l’on admet une erreur in´evitable de 50%
(Lean 1996), alors la reconstruction faite `a partir des nos spectroh´eliogrammes est suff-
isante. Ces r´esultats sont donc encourageants, surtout en ce qui concerne l’utilisation des
K3 : il devrait être possible d’en traiter un grand nombre automatiquement.

6.4 Perspectives

6.4.1 De meilleurśetalonnages ?

Je conclus tout d’abord que la dur´ee de la s´erie utilisée pour cet ´etalonnage est trop
petite, surtout si l’on veut effectuer une r´egression multilin´eaire des r´esultats obtenus `a
partir des spectroh´eliogrammes de Meudon en fonction des donn´ees satellitaires.Il serait
bon d’étudier 2 ou 3 mois de donńees durant une ṕeriode de grande variabilité. Rap-
pelons que le choix de cette p´eriode de 15 jours avait pour objectif une comparaison
directe des r´esultats avec ceux obtenus `a partir de donn´ees photom´etriques pr´ecises telles
que celles de Steinegger et al. (1996).
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Une autre am´elioration sensible serait de prendre en compte l’aire des facules, de
manièreà également estimer lacontribution des points brillants du r éseau. La ques-
tion du rôle joué par les points brillants du r´eseau est analys´ee entre autres par Lean et al.
(1992). Leur contribution varie entre le minimum et le maximum du cycle (car ils cou-
vrent une plus grande surface au minimum). Il est donc important d’en tenir compte pour
étudier ce type de variation. Deux solutions sont possibles : soit adopter un seuil fixe
assez bas, en attribuant deux contrastes diff´erents selon l’aire ; soit consid´erer deux seuils
diff érents (l’un pour les plages, l’autre pour le r´eseau), en recherchant pour quelles valeurs
on obtient la meilleure corr´elation avec ACRIM. L’aire critique (300 pixels) trouv´ee lors
de l’analyse fractale des facules (chapitre 3), de l’ordre de grandeur de la supergranula-
tion, pourraitêtre choisie comme seuil (rappelons que les propri´etés fractales des struc-
tures en dessous et au dessus de ce seuil ´etaient différentes, voir figure 3.4). Il faut cepen-
dant prendre des pr´ecautions lors de l’utilisation de cette valeur particuli`ere de l’aire,
car elle dépend du seuil choisi pour s´electionner les structures. Une telle ´etude pourrait
permettre l’analyse des diff´erentes contributions `a long terme, et ´eventuellement de leur
corrélation. Lean et al. (1992) mettent ´egalement l’accent sur l’influence que pourrait
avoir la composante faible du champ magn´etique (champ inf´erieurà 1 kG), omnipr´esente
(voir chapitre 4).

Une deuxième conclusion est la suivante : il sera n´ecessaire de mieux traiter les spec-
trohéliogrammes K1v pour pouvoir mod´eliser la contribution des taches de mani`ere au-
tomatique.

6.4.2 Une variation relative plut̂ot qu’absolue ?

Une alternative pour pallier les probl`emes de contraste serait de ne calculer qu’une
variable analogue `a l’index CaII (entre autres Lean et al. 1992; Donnelly et al. 1994),
c’est-à-dire en unit´es arbitraires. Ceci peut ˆetre fait en consid´erant différentes contribu-
tions, ainsi que des seuils variables (Johannesson et al. 1997). Dans ce cas, la mesure est
proportionnelle aux variations de l’´eclairement solaire, ce qui permettrait d´ejà d’observer
uneéventuelle tendance au cours du vingti`eme siècle. L’inconvénient de cette m´ethode est
la nécessit´e d’avoir des images ´etalonnées photom´etriquement si l’on veut tenir compte
de l’intensité variable dans les facules (les spectroh´eliogramme doivent ˆetre comparable
entre eux). Cette contrainte n’est pas v´erifiée pour les spectroh´eliogrammes de Meudon,
je n’ai donc pas mis en œuvre cette m´ethode ici. Les probl`emes d’étalonnage d’intensit´es
rencontrés ont montr´e l’étendue de ce probl`eme.

6.4.3 Conditions du traitement de l’ensemble des données

Rappelons que l’objectif principal de cette ´etudeétait de préparer l’analyse des spec-
trohéliogrammes de Meudon sur plus de 7 cycles solaires. Ces images ne sont pas en-
core numérisées pour la plupart, et ceci repr´esente un travail ´enorme. Il faut ´egalement
tenir compte du temps de traitement de ces images apr`es leur num´erisation. Il est donc
intéressant de chercher `a optimiser le nombre d’images `a analyser :au vu des objectifs et
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des contraintes requises sur la pŕecision des ŕesultats, combien d’images (et quelles
images) faut-il traiter ?

Je consid`ere dans un premier temps que le signal est stochastique `a court terme, avec
essentiellement une modulation avec le cycle de 11 ans. Celui-ci peut essentiellement ˆetre
découpé en deux morceaux : le minimum et le maximum. Leurs caract´eristiques sont en
effet très différentes, comme le montre la figure 6.6 : la dispersion lors du minimum est
nettement plus faible que celle lors du maximum (il faudra donc moins de points pour
caractériser l’éclairement moyen au moment du minimum). Un calcul de la dispersion
σ sur les donn´ees ACRIM donne 0,72 W.m�2 au maximum (de d´ebut 1980 `a mi 1983)
et 0,21 W.m�2 au minimum (de mi 1985 `a mi 1987), ce qui repr´esentent respectivement
0,050% et 0,015% du signal. Si l’on cherche `a atteindre une pr´ecisionp à 3σ, et sachant
que l’on peut rajouter un facteur 2 pour tenir compte des erreurs dans les mod`eles (Lean
1996), le nombre d’imagesN à analyser pour une p´eriode donn´ee est tel que :

3σ

N

�
p
2
�

avecσ valant 0,72 et 0,21 respectivement pour le maximum et le minimum. Je fais
ici l’hypothèse que la dispersion des donn´ees de l’éclairement est similaire `a celle des
modèles utilisant des grandeurs indirectes.

La question qui se pose ensuite est la suivante : quelle pr´ecision est requise pour
étudier l’évolution séculaire de l’éclairement solaire ? Il paraˆıt raisonnable de ne s’int´eresser
dans un premier temps qu’aux niveaux des minima et maxima successifs. L’augmentation
de température observ´ee sur un si`ecle est de l’ordre de 0,5ÆC, ce qui, si cela ´etait dû
entièrement `a une variation de l’´eclairement solaire, correspondrait `a une variation de
0,3% d’après les mod`eles actuels. Il sera int´eressant d’une part de mettre en ´evidence
une contribution plus faible que ces 0,3% au cas o`u l’ éclairement ne serait pas la seule
cause du r´echauffement (d’apr`es les résultats pr´ecédents sur les taches de White et al.
1996, il faut compter au moins un facteur 2). D’autre part, rappelons que la variation
au cours du cycle est de l’ordre de 0,1%, et pour mettre en ´evidence des variations en-
tre minima successifs, il serait bon de rechercher une pr´ecision nettement sup´erieure. La
recherche d’une pr´ecision de 0,01% sur les variations de l’´eclairement moyenn´ees sur les
périodes de minimum et de maximum requi`erent donc respectivement 20 et 240 images
quotidiennes, d’apr`es la formule pr´ecédente.

Il faut cependant garder `a l’esprit que l’éclairement solaire est fortement modul´e sur
des durées caract´eristiques de 27 jours (i.e. la dispersion n’est pas compl`etement stochas-
tique). Il est donc `a craindre que, de ce point de vue, 20 jours de donn´ees ne soient pas
suffisants : il faudrait au moins 2 p´eriodes de rotation, mˆeme en p´eriode de minimum o`u
la modulation est plus faible.

En conclusion, un bon compromis serait d’´etudier 240 jours en p´eriode de maximum
et 60 jours en p´eriode de minimum, ceci pour chacun des 7 cycles disponibles. Ceci
donne un total de2100 images de chaque type(K1v et K3). La résolution spatiale
n’est pas cruciale pour ce type d’´etude, mais qu’il faudra malgr´e tout sélectionner les
meilleures images du point de vue de l’homog´enéité de l’intensité sur le disque. Les spec-
trohéliogrammes K1v devrontêtre de la meilleure qualit´e pour permettre de s´electionner
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Figure 6.6 : Variation de l’éclairement solaire mesur´ee par l’expérience ACRIM entre
février 1980 et d´ecembre 1988.

les taches de mani`ere fiable automatiquement. Il n’est pas n´ecessaire qu’elles soient
consécutives ni mˆeme regroup´ees dans le temps.

La priorité est d’étudier la contribution des facules obtenues `a partir de l’analyse des
spectroh´eliogrammes K3, car d’une part, c’est leur contribution qui est probablement
la plus importante pour cette analyse `a long terme (ils permettent ´egalement de tenir
compte de la contribution du r´eseau), et d’autre part, les difficult´es pour traiter les taches
nécessiteront peut-ˆetre plus d’images que le nombre calcul´e précédemment (ceci devra
être déterminé par des analyses suppl´ementaires des donn´ees actuelles).

6.4.4 Limitations

Deux limitations importantes doivent ˆetre gard´eesà l’esprit lors de l’utilisation des
reconstructions de l’´eclairement solaire dans des sc´enarios climatiques :

� La première provient ´evidemment des incertitudes d’une telle reconstruction : mˆeme
si les variations de l’´eclairement observ´ees sont enti`erement dues `a l’activité magnétique,
les modèles sont encore peu pr´ecis. Pap et al. (1994) montrent par exemple que la vari-
ation de l’éclairement solaire calcul´eeà partir de grandeurs li´eeà l’activité solaire telles
que Ca II K et Mg est sous-estim´ee au maximum du cycle et durant son d´eclin. Ceci
signifie que les ph´enomènes physiques en jeu ne sont pas encore bien compris. D’apr`es
Lean (1996), les reconstructions pour les p´eriodes actuelles sont pr´ecises `a 50%, tandis
qu’elles contiennent 100% d’erreur sur le long terme. On peut noter que la comparaison
avec les donn´ees satellitaires ne s’est faite que sur un cycle solaire, ce qui limite la qualit´e
des mod`eles.
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� Les variations ainsi calcul´ees ne peuvent repr´esenter que celles dues aux r´egions
actives bien sˆur. S’il existe des variations caus´ees par des ph´enomènes différents (et ceci
est en particulier important pour une ´etudeà long terme), elles ´echappent compl`etement
à cette analyse.





Chapitre 7

Dynamos solaires non-lińeaires
analytiques

Les modèles actuels cherchant `a expliquer le maintien du champ magn´etique solaire
reposent sur la dynamo hydromagn´etique de Parker (1955). Les premiers ´etaient linéaires
(modèles cinématiques), mais depuis une quinzaine d’ann´ees, des non-lin´earités sont in-
troduites dans les ´equations, en g´enéral sous une forme empirique. Des revues r´ecentes
ont été faites par Roberts (1994) et Hoyng (1994) par exemple.

Dans ce chapitre, je pr´esente tout d’abord les ´equations classiques utilis´ees dans le
cadre de l’étude du champ moyen, ainsi que le processus d’amplification du champ sous-
jacentà ces mod`eles. Puis, je d´ecris deux approches analytiques effectu´ees lors de ce
travail, la première concernant une dynamoα2ω, et la deuxièmeétudiant l’influence de la
diffusion radiale du champ magn´etique sur les propri´etés de la dynamo.

7.1 Leséquations de base : l’approche classique

Les équations de base de la dynamo contiennent en th´eorie toute la physique des
processus en cours. Cependant, elles font appel `a de nombreuses ´echelles spatiales et
temporelles, coupl´ees entre elles `a cause des ph´enomènes turbulents responsables de
l’amplification du champ magn´etique (section 7.1.4). Dans le cadre des possibilit´es
actuelles de calcul,il est en pratique impossible de traiter toutes leśechelles en m̂eme
temps. Une simplification consid´erable consiste alors `a supposer que les cycles d’activit´e
magnétique solaires et stellaires sont la manifestation d’uneonde de champ magńetique
à grandeéchelle(l’onde dynamo), se propageant dans la zone convective.La propaga-
tion de cette onde est gouverńee par leséquations du champ moyen(Krause & Rädler
1980 ; voirégalement la revue de Deluca & Gilman 1991). Dans cette section, je pr´esente
leséquations de base, ainsi que les ´equations du champ moyen qui nous int´eressent pour
notre approche analytique.
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7.1.1 La loi d’évolution de l’induction magnétique

L’ équation fondamentale utilis´ee dans les th´eories de la dynamo r´egit l’évolution du
champ magn´etiqueB :

∂B
∂t

� ∇ � �u�B��η∇ � �∇ �B��

où u est le champ de vitesse, etη la diffusivité turbulente mol´eculaire. On suppose que
la dissipation se produit `a deséchelles bien plus petites que les ´echelles des champs
de vitesse responsables de la dynamo. Cette ´equation est r´esolue en mˆeme temps que
l’ équation :

∇ �B � 0�

Le dernier terme de la premi`ereéquation est donc ´egalà�η∆B. L’ équation d’évolution
de l’induction est g´enéralement trait´ee indépendamment de l’´equation du mouvement,
c’est-à-dire que le champ de vitesse est suppos´e connu (c’est la th´eoriecinématique).

7.1.2 Leséquations du champ moyen

Pour traiter cette ´equation compliqu´ee, une voie est deséparer leséchelles spatiales.
Le champ magn´etique et le champ de vitesse sont donc s´eparés en deux composantes :
(i) leur moyenne spatiale, axisym´etrique ; (ii) une partie fluctuante, qui contient toutes
les contributions non axisym´etrique. Je les note respectivementB � B̄�b� etu � Ū�u�.
Deuxéquations en sont d´eduites : la premi`ere régit les champs moyens, et l’autre les com-
posantes fluctuantes. Elles sontcouplées, car les composantes fluctuantes interviennent
dans l’équation du champ moyen (par le termeu��b�), et réciproquement.

Il faut ensuite exprimeru��b� en fonction des termes moyens, de mani`ereà pouvoir
intégrer l’équation du champ moyen̄B indépendamment de celle r´egissant les fluctu-
ations. Les mod`eles de dynamo classiques cherchent des solutions de cette ´equation du
champ moyen (“moyen” signifie donc “`a l’échelle du rayon solaire”), une expression pour
u��b� étant donn´ee. Le termeu��b� est classiquement approch´e par une s´erie de Taylor
enB̄ :

u��b� � ai j B̄j �bi j
∂B̄j

∂xk
�

Les tenseursai j etbi j dépendent des propri´etés de la turbulence du fluide. Dans le cas
d’une turbulence stationnaire, homog`ene et isotrope, le tenseurai j est une constante not´ee
α (d’après l’équation des fluctuations) et d´epend de l’h´elicité hydrodynamiqueu�∇ �u.
Cette hélicité est due `a l’action de la force de Coriolis sur les mouvements convergents et
divergents dans les cellules convectives turbulentes. Avec les mˆemes hypoth`eses, le sec-
ond terme fait intervenir les propri´etés de diffusivité des cellules convectives turbulentes
(qui mélangent les lignes de champ de polarit´es oppos´ees), caract´erisées par le coefficient
β. Celui-ci est g´enéralement bien sup´erieurà η. L’ équation d’évolution de l’induction
devient alors :

∂B̄
∂t

� ∇ � �αB̄� Ū� B̄��ηt ∇ 2B̄�
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avecηt � η �β la diffusivité totale. Cette ´equation est ensuite utilis´ee après avoir subi
plus ou moins de simplifications. Les deux facteurs essentiels de cette ´equation sont : le
gradient du champ de vitessèa grandeéchelle, et l’hélicité.

Les solutions de cette ´equation sont des champs magn´etiquesà grande ´echelle spa-
tiale. Il existe des solutions sous forme d’ondes progressives dans la zone convective,
c’est pourquoi on parle d’“onde dynamo”. L’objectif de cette approche classique est de
retrouver les propri´etés du “diagramme papillon”, tel que le cycle de 22 ans, ou bien en-
core le renversement de polarit´e tous les 11 ans. En effet, les taches sont des traceurs du
champ magn´etique toro¨ıdal (l’une des composantes du champ magn´etique). Les solutions
obtenues ne donnent pas la position des taches individuelles, mais la moyenne des champs
magnétiques sur une dur´ee assez longue (une fraction du cycle solaire). Une analogie
simple est la suivante : l’onde dynamo peut finalement ˆetre consid´erée comme une fonc-
tion de probabilité de présence, c’est-`a-dire qu’elle montre quelles sont les r´egions où les
taches sont les plus abondantes.

On ne s’intéresse donc pas ici aux processus de formation des tubes de flux qui don-
neront les taches et autres structures actives en surface, ni `a leur montée dans la zone con-
vective, ni mêmeà leur distribution spatiale `a petite ou moyenne ´echelle en surface. De
même, alors que les solutions de cette ´equation du champ moyen permettent d’expliquer
la génération d’un champ magn´etique anisotrope `a grande ´echelle, elles ne concernent pas
la composante `a petiteéchelle, probablement isotrope et non corr´elée avec le cycle solaire
(voir chapitre 4).

Le gradient du champ de vitesse

Je décrit ici brièvement le probl`eme pos´e par le signe de ce gradient. Pendant longtemps,
la connaissance de ce gradient a repos´e uniquement sur les mod`eles de structure interne
(modèles num´eriques de transport de moment cin´etique). Ces mod`eles obtenaient un gra-
dientdΩ�dr � 0, tandis qu’α était positif dans l’h´emisphère nord : ceci impliquait une
propagation de l’onde dynamo vers l’´equateur, en bon accord avec le diagramme papillon
des taches observ´e. Les observations h´eliosismologiques ont par la suite compl`etement
boulevers´e ce champ d’investigation : elles montrent que le gradient est positif pour les
latitudes inférieures `a 30 degr´es environ (là où apparaissent les taches), d’o`u un sens
de propagation (vers les pˆoles) incompatible avec les observations. Des analyses plus
récentes ont argument´e en faveur d’une valeur deα négative au bas de la zone convective
(dans l’hémisphère nord). Diverses simulations deα présentent en fait des r´esultats con-
tradictoires, en particulier `a cause des diff´erences de d´efinition de l’hélicité.

L’h élicité

Elle est caract´erisée par le coefficientα. On vient de voir dans le paragraphe pr´ecédent
toute son importance.α est en effet proportionnel `a l’hélicité, le produit scalaire de la
vitesseu avec le rotationnel de la vitesse∇ �u (li é à la force de Coriolis). L’h´elicité vaut
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zéro quand la rotation est nulle, et elle est antisym´etrique par rapport `a l’équateur. Dans
l’ équation d’évolution de l’induction, on consid`ere en fait la valeur moyenne (spatiale-
ment) de cette grandeur, avec ´eventuellement une d´ependance en latitude due `a la force
de Coriolis. Les approximations au premier ordre effectu´ees pour exprimer l’´equation des
champs moyens ci-dessus donnent :

α ��1
3

τ � u�∇ �u ��

avecτ la durée de vie moyenne des cellules turbulentes. Cependant, `a cause de la r´etroaction
du champ magn´etique sur le champ de vitesse,α dépendégalement du champ magn´etique
(α est réduit quand il augmente). Une expression plus correcte serait :

α ��1
3

τ�� u�∇ �u ��� b�∇ �b ���

(d’après Pouquet et al 1976).

Ces deux ´eléments, gradient du champ de vitesse et h´elicité, sont suppos´es connus,
puisque l’équation d’évolution de l’induction pour le champ moyen est r´esolue ind´epen-
damment de l’´equation du mouvement et de l’´equation d’évolution de l’induction r´egissant
les fluctuations. Il faut cependant tenir compte des non-lin´earités (dépendance de∇Ω et
α enB, par l’intermédiaire de la force de Lorentz qui apparaˆıt dans l’équation du mouve-
ment). Dans ce but, les mod`eles introduisent des d´ependances empiriques enB plausibles,
mais qui ne reposent pas sur de v´eritables processus physiques (dans la section suivante,
on utilisera une telle forme empirique). Brandenburg et al. (1992) ont d´eveloppé un
modèle élaboré de ce type, qui tient compte d’un mod`ele de la zone convective (avec
stratification et structure thermique).

7.1.3 La dynamoαω
Un cas particulier tr`es souvent ´etudié est la dynamoαω. L’ équation d’évolution de

l’induction est alors consid´erablement simplifi´ee. Lechamp toroı̈dal n’est créé qu’à
partir de la rotation diff érentielle (le terme de cr´eation par l’hélicité étant négligé),
alors que lechamp polöıdal est suppośe réǵenéré par l’hélicité, le gradient de rota-
tion n’intervenant pas dans cette ´etape. Le champ magn´etique est s´eparé en deux com-
posantes, l’une toro¨ıdale (Bφ), et l’autre polo¨ıdale (potentiel vecteur�0�0�A� en coor-
données sph´erique). Les ´equations de la dynamoαω pour le champ moyen sont alors
:

∂A
∂t

� αBφ�ηt∆A�

∂Bφ

∂t
� ∇Ω � ∇ �Arsinθ��ηt∆Bφ�

Dans la théorie cinématique,α et ∇Ω sont donn´es, et poss`edent en g´enéral une d´epen-
dance en fonction de la latitude. Les non-lin´earités sont ensuite introduites en fonction du
champ magn´etique de mani`ere empirique, sous la formeα � α0F�B� et ∇Ω � ∇Ω 0G�B�.
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Par ailleurs, que l’efficacit´e de la génération du champ magn´etique est habituellement
caractérisée par le nombre dynamoD, rapport entre l’efficacit´e de la dynamo (ampli-
tude de l’hélicité et des gradients de rotation) et la diffusion. SiD �� 1, les processus
dissipatifs sont plus efficaces que les processus de g´enération. Par contre, siD �� 1,
alors la croissance du champ magn´etique est possible. Remarquons cependant le rˆole
important de la diffusion lors de l’amplification du champ. En effet, revenons sur les pro-
cessus de cr´eation du champ toro¨ıdal dans cette approche classique : il est cr´eé à partir
du champ polo¨ıdal, par des mouvements turbulents. Dans une premi`ereétape, l’énergie
et l’hélicité des champs (hydrodynamiques et magn´etiques)à petiteéchelle arrivent rapi-
dementà l’équipartition (la diffusion ne joue l`a aucun rˆole). Puis, l’hélicité magnétique
(celle-ci est engendr´ee par l’hélicité hydrodynamiques) est conserv´ee et cascade vers les
plus grandes ´echelles pour compenser la dissipation `a petiteéchelle (ce qui permet de
créer un champ `a grande ´echelle).

7.1.4 Processus d’amplification du champ

Des approches des champs turbulents ont ´egalement ´eté réalisées, soit pour ´etudier le
champ turbulent `a petiteéchelle tel que celui observ´e au chapitre 4, soit pour v´erifier le
bien-fondé du processus d’amplification du champ de la dynamo classique.

Les champs de vitesse `a grande ´echelle engendrent par cascade des mouvements
jusqu’aux petites ´echelles. Le champ magn´etique est alors amplifi´e sur de petites ´echelles
(par le phénomène d’élongation, de torsion et de repliement des boucles de champ).

La question est alors de savoir si, apr`es réitération du processus, suffisamment d’´energie
va se retrouver dans les grandes ´echelles pour cr´eer un champ moyen tel que celui observ´e.
Diverses approches (Pouquet et al. 1976; Durney et al. 1990; Vainshtein & Cattaneo
1992) montrent qu’il y a plus d’énergie dans les petites ´echelles que dans les grandes. Les
simulations 2-D de Vainshtein & Cattaneo (1992) impliquent une amplitude du champ
formé bien plus faible que celle observ´ee. Un mod`ele plus récent de Vainshtein et al.
(1996) montrent que ce m´ecanisme classique d’´etirement, de torsion et de repliement
des boucles de champ magn´etique peut engendrer un champ `a largeéchelle, mais que
l’amplitude des fluctuations restent tr`es importantes, car l’amplification du champ est plus
efficace que la r´eduction d’échelle. Il semble que tous ces r´esultats soient tr`es dépendants
du modèle, en particulier du choix des r´esolutions spatiale et temporelle, `a cause des dif-
ficultés de traiter num´eriquement les ph´enomènes turbulents.

7.2 Approche analytique

Les dynamos non-lin´eaires dans le cadre du champ moyen ont ´eté étudiées num´eri-
quement par de nombreux auteurs (voir entre autres Brandenburg et al. 1992). Ces
études, tr`es nombreuses, ne pr´esentent pas encore de mod`eles de dynamo compl`etement
cohérents. D’un autre cˆoté, des mod`eles simples, restreints aux grands nombres dynamos
D, peuvent avoir unesolution analytique asymptotique, qui permettent d’examiner cer-
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taines propri´etés de la dynamo. Cette approche analytique peut ˆetre consid´erée comme
uneapproche préliminaire à des simulations nuḿeriques efficaces. Elle permet de
mettre en ´evidence les termes importants et les effets qui y sont directement associ´es.
Elle constitue ´egalement un lien entre la th´eorie et les observations en donnant la possi-
bilit é de dégager des tests observationnels. Ce dernier point est important pour ´etudier
l’activit é stellaire : peu d’informations sont en effet disponibles sur la zone convective
desétoiles autres que le Soleil (mais leur int´erêt consiste en la diversit´e des situations
rencontrées).

Je présente ici les principales hypoth`eses sous-jacentes dans les deux analyses asymp-
totiques effectu´ees lors de ce travail.

� La dynamo est suppos´ee axisym´etrique.
�On ne consid`ere qu’un seul h´emisphère, c’est-`a-dire que l’on n´eglige les interactions

entre ondes provenant de chacun des h´emisphères.
� La dynamo est suppos´ee être engendr´ee dans une couche mince (il n’y a pas de

résolution spatiale dans la direction radiale).
� Deux types de non-lin´earités enα sontétudiés :

α � α0�θ�
�

1� B2

B2
0�θ�

�
ou α � α0�θ�

�
1�

B2

B2
0�θ�

��1

�

où B0�θ� est un champ magn´etique critique, au-del`a duquel les non-lin´earités deviennent
importantes.

� La dynamo est asymptotique enD (grandes valeurs deD).

7.2.1 Une onde dynamoα2ω
Dans la dynamoαω, le champ toro¨ıdal n’est engendr´e qu’à partir des gradients de

vitesseà grande ´echelle. Cependant, il est ´egalement possible d’engendrer le champ
toroı̈dal à partir de l’hélicité (qui joue alors un rˆole dans la cr´eation des deux composantes
du champ). Dans ce cas, on parle de dynamoα2ω. Ce type de dynamo a ´eté étudié
numériquement, entre autres par Choudhuri (1990) et Moss et al. (1991). Le but de cette
section est d’´etudier une dynamo de ce type analytiquement. On consid`ere une dynamo
locale (à une latitude donn´ee fixée), et non-lin´eaire enα. Je résume ici les r´esultats que
nous avons obtenus :

� Il est intéressant de regarder quelcrit èredoit être vérifié pour savoir si l’on a affaire
à ce type de dynamo (α2ω), ou bien au mod`ele classiqueαω, ou encore `a une dynamoα2.
Pour avoir une dynamoα2ω, les deux sources de champ toro¨ıdal doiventêtre du même
ordre de grandeur. On obtient le crit`ere :

λ�2R2
α � D4�3�

avecRα caractérisant l’efficacité de l’amplification par l’effetα, etλ � h�R (h épaisseur
de la zone dans laquelle le champ est engendr´e, etR rayon de la zone convective). Le
critère obtenu ne d´epend donc pas seulement de l’h´elicité et du gradient de rotation
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(comme c’est le cas pour une dynamoα2ω dans un disque par exemple), mais il d´epend
également del’ épaisseur de la couche dans laquelle la dynamo est engendrée : ce
paramètre mal connu est donc essentiel. D’apr`es le critère trouvé, si les ondes dynamo
sont engendr´ees dans une couche suffisamment fine, il faudra consid´erer une dynamo de
typeα2ω compte tenu du crit`ere précédent (D estélevé).

� La plupart des propri´etés des solutions obtenues sont proches de celles fournies par
la dynamoαω de Parker (1955). Cependant,il n’y a pas de solutionà notre problème
telle que la moyenne spatiale du champ magnétique (composante constante dans la
décomposition)ne soit pas nulle. Ceci est différent de la dynamo de Parker, pour laquelle
il existait toute une s´erie de solutions avec une moyenne non nulle : on obtient des solu-
tions avec une structure plus simple ici que dans le cas d’une dynamoαω. Notons que
le cas solaire est plutˆot compatible avec une moyenne nulle de l’onde dynamo, alors que,
par exemple, dans le cas de la dynamo terrestre, c’est le contraire. Ce type de diff´erence
n’est pas encore bien comprise. Il est donc important de remarquer que les dynamosαω et
α2ωpeuvent donner des solutions qualitativement diff´erentes pour aider `a comprendre ces
phénomènes. Davantage de travail dans le champ des dynamosα2ω est donc n´ecessaire.
La phase entre le champ toröıdal et le champ polöıdal est également diff́erente :
l’ étude de ce type de dynamo pourraˆıt être une piste pour r´esoudre les probl`emes pos´es
par cette phase.

� Les deux types de non-lin´earitésétudiées donnent des r´esultats similaires.

Article : Meunier N., Nesme-Ribes E. & Sokoloff D.D.,A dynamo wave in theα2ω
dynamo, 1996, Astron. Zh.73, No. 3, p460-468 (version anglaise : Astronomy Reports

40, No. 3, p415-423), voir annexe III

7.2.2 Propriétés asymptotiques d’une onde dynamoαω non-linéaire :
période, amplitude et d́ependance en latitude

La plupart des hypoth`eses pr´esentées précédemment sont toujours valables. L’article
qui suit examine le rˆole de la dépendance en latitude et del’ajout d’un terme de diffu-
sion dans la direction radiale. Les hypoth`eses sont les suivantes :

� Dans l’article précédent, on travaillait `a une latitude donn´ee constante. Ici, l’h´elicité
présente une d´ependance fonctionnelle enθ (comme dans l’´etude d’un mod`ele linéaire
réalisée par Kuzanyan & Sokoloff 1996). Cette d´ependance est introduite par l’interm´ediaire
du nombre dynamo local :D�θ� � D f �θ�, où f contient principalement la d´ependance de
α et ∇Ω enθ. On introduitégalement un nombre dynamo effectif, qui tient compte des
non-linéarités enα : De f f�θ� � D�θ�g�B�, où la fonctiong décrit lequenchingdu champ
magnétique.

� Le terme de diffusion du champ magn´etique dans la direction radiale n’est plus
négligé. Nous verrons plus loin toute l’importance de ce terme.



202 CHAPITRE 7. DYNAMOS SOLAIRES NON-LIŃEAIRES ANALYTIQUES

Les hypothèses pr´ecédentes conduisent au syst`eme :

∂A
∂t

� α�θ�Bφ�B�
∂2A
∂θ2 �λ�2µ2A�

∂Bφ

∂t
��DG�θ�cosθ

∂A
∂θ

�
∂2Bφ

∂θ2 �λ�2µ2Bφ�

avec les notations suivantes :G est le gradient radial de rotation,λ est le rapport entre
l’ épaisseur de la zone o`u la dynamo est engendr´ee et le rayon de la zone convectiveR,
µ est le coefficient qui caract´erise les pertes dues `a la diffusion radiale (la diffusion dans
la direction radiale est moyenn´ee sur l’épaisseur car celle-ci est faible, c’est pourquoi il
s’agit plus de perte que de diffusion), etD est défini parαmGmR3�β2, l’indice m car-
actérisant la valeur maximum de la variable consid´erée, etβ la diffusivité turbulente. Les
conditions aux limites sontA�0� t� � Bφ�0� t� � A�π

2� t� � Bφ�
π
2� t� � 0. Nous recherchons

des solutions en termes d’ondes progressives vers les pˆoles ou l’équateur selon le signe de
α∇Ω (ou deD). Les solutions cherch´ees sont p´eriodiques en temps et en latitude : elles
sont simplement sinusoidales.

Les résultats obtenus sont les suivants :

� Le principal résultat de cette ´etude est lapr ésence de l’onde dynamo dans un do-
maine restreint en latitude. L’onde dynamo ne peut en effet apparaˆıtre que là où le taux
de croissance de l’onde en r´egime cinématique (i.e. lin´eaire) est positif : ceci ne se pro-
duit qu’entre deux latitudesθ1 et θ2. L’existence de ce seuil est directement li´e au terme
de diffusion radiale. Si l’on supprime ce terme, le champ peut ˆetre engendr´e partout. Ce
résultat est en accord avec le diagramme papillon, dans lequel les taches ne sont pr´esentes
que dans une bande de latitudes restreinte. Le probl`eme de transmission enθ1 estétudié,
ainsi que la stabilit´e des solutions obtenues. Les valeurs deθ1 et θ2 dépendent directe-
ment des d´ependances en latitude du gradient de vitesse et l’h´elicité.

� L’ équation de dispersion obtenue ne d´epend pas de la latitude etla période est
constante au premier ordre en �D��1�3. La longueur du cycle ne devrait pas varier
de plus deΩ̄�D��1�3 au premier ordre, o`u Ω̄ est la longueur moyenne du cycle. Une
dynamo solaire plausible telle queD � 103 permet une variation de 10% de la longueur
du cycle, ce qui est proche des observations en ce qui concerne le Soleil. Ceci n’est bien
sûr pas valable pour toutes les ´etoiles (qui ont des nombres dynamo diff´erents et sont, pour
certaines, probablement tr`eséloignées des hypoth`eses consid´erées) : certaines pr´esentent
en effet de tr`es grandes variations de la longueur du cycle (Baliunas et al. 1995).

� L’amplitude du cycle est, quant `a elle, fortement variable, et d´epend de nombreux
paramètres (l’hélicité, la rotation différentielle), ce qui est compatible avec les observa-
tions de l’amplitude du cycle solaire, qui pr´esentent des variations de deux ordres de
grandeur entre les cycles actuels et le minimum de Maunder (Ribes & Nesme-Ribes
1993).

Des modélisations num´eriques simples ont ´eté effectuées et confirment ces r´esultats.
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Article : Meunier N., Proctor M.R.E., Sokoloff D.D., Soward A.M. & Tobias S.M.,
Asymptotic properties of a nonlinearαω-dynamo wave: period, amplitude and latitude
dependence, 1997, accept´e dans Geophysical and Astronophysical Fluid Dynamics, voir

annexe IV

7.3 Conclusion

Les travaux pr´esentés dans ce chapitre montrent l’importance d’avoir une approche
analytique asymptotique du processus dynamo. L’analyse d’une dynamo de typeα 2ω a
permis d’obtenir des r´esultats qualitativement diff´erent de la dynamoαω classique. Par
ailleurs, nous avons montr´e le rôle important jou´e par la diffusion dans la direction radiale
dans l’origine du diagramme papillon.

Il faut insister sur le fait qu’aucun mod`ele de dynamo ne fournit encore de r´esultats
complètement coh´erents. Les principales limitations proviennent du manque de connais-
sance de l’h´elicité d’une part, et de la difficult´e d’estimer l’efficacité de la génération du
champ magn´etique par la turbulence, d’autre part.
Les modèles de dynamo classique se s´eparent donc en deux cat´egories :

� ceux qui traitent le champ moyen, et alors les non-lin´earités sont compl`etement
paramétrisées (avec peu de justifications),

� et ceux qui essaient de traiter la turbulence correctement, et alors il faut encore
paramétriser les petites ´echelles `a cause du trop grand nombre de Reynolds.

Dans les deux approches, il faut param´etriser certains termes des ´equations, les mod`eles
ne sont donc pas encore compl`etement coh´erents. Les alternatives propos´ees dans la
litt érature pr´esentent ´egalement beaucoup d’inconv´enients, et sont tr`es controvers´ees.
Dans ce contexte, il ´etait important d’effectuer une ´etude analytique asymptotique per-
mettant de mettre en ´evidence certains des ph´enomènes pr´epondérants.





Chapitre 8

Conclusions et perspectives

8.1 Synth̀ese des ŕesultats obtenus

Dans les travaux pr´esentés au cours des pr´ecédents chapitres, une analyse de la dy-
namique et des champs magn´etiques solaires a ´eté effectuée à diverses ´echellestem-
porelles et spatiales. Les différentes approches ont permis d’aborder par exemple les
variations des conditions physiques au cours du cycle, ainsi que les propri´etés locales
de la distribution des champs `a la surface. Je pr´esente un bilan des r´esultats obtenus en
insistant sur les compl´ementarités des différentes approches utilis´ees.

8.1.1 Compĺementarité des diff́erents traceurs

J’ai étudié ladynamique assocíee au champ magńetiqueprincipalement par l’inter-
médiaire des facules photosph´eriques et chromosph´eriques. L’analyse a ´eté effectuéeà
partir des spectroh´eliogrammes de Meudon, et a permis de mettre en ´evidence une tr`es
forte dissymétrie nord-sud de la rotation et de la circulation m´eridienne, ainsi qu’une
variation de la circulation m´eridienne au cours du cycle (les mouvements m´eridionaux
sont maximum lors du maximum d’activit´e). Le comportement des taches (traceurs les
plusétudiés) durant la mˆeme périodeétait très différent. La dissym´etrie nord-sud de leur
dynamique ´etait négligeable, et leur circulation m´eridienne pr´esentait une structure tout `a
fait diff érente.

La question soulev´ee est alors la suivante : pourquoi la rotation des facules est-elle si
dissymétrique compar´eeà celle des taches observ´ees durant la mˆeme période ? Pourquoi
la dynamique de ces diff´erents traceurs est-elle diff´erente ? La profondeur d’ancrage
serait-elle différente selon l’h´emisphère ? Ceci est probablement li´e aux différences entre
les tubes de flux les constituant, larges et `a fort champ magn´etique dans le cas des taches,
fins età champ magn´etique moindre dans le cas des facules. La profondeur d’ancrage est
donc différente, de mˆeme que les interactions avec les mouvements turbulents.

Ces différentes observations montrentl’importance d’ étudier de manìere compĺe-
mentaire les différents traceurs afin d’obtenir une vision globale.

Remarquons ´egalement sur ce point que les ´etudes de l’activit´e solaire (par exem-
ple celles visant `a établir un lien avec la dynamo) reposent souvent sur les taches (via
le nombre de taches ou de groupes de taches). Or les observations r´ecentes de la sonde
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SOHO montrent que mˆeme en p´eriode de minimum, une activit´e importante différente
des taches est pr´esente. C’est-`a-dire que non seulement un champ faible et diffus est om-
niprésent et contribue significativement au flux total (observations du chapitre 4), mais des
événements violents (´ejection de mati`ere importante) se produisent alors mˆeme qu’aucune
tache n’est observ´eeà la surface. L`a encore, la compl´ementarité des observations et des
structures ´etudiées est cruciale si l’on veut comprendre l’activit´e solaire.

8.1.2 Compĺementarité des diff́erenteséchelles

L’analyse effectu´ee montre ´egalement l’intérêt d’exploiter la compl´ementarité des
diff érentes ´echelles. Le travail entrepris a ainsi permis d’´etudiersimultanément la dy-
namique globale et localedes tubes de flux. Ainsi, cette approche sp´ecifique a non
seulement permis de mettre en ´evidence une nouvelle population de points faculaires,
maiségalement de fournir des indications sur leur dynamique globale, ce qui contraint
plus fortement les interpr´etations possibles de ce ph´enomène. Les r´esultats obtenus `a ces
diff érentes ´echelles ont ainsi permis d’´etablir un rapprochement avec les points-pivots
dans les filaments (Mouradian et al. 1987), dont la rotation est rigide et qui semble
être associ´es à la présence de r´egions actives `a l’origine du filament. Des travaux en
héliosismologie visant `a étudier les mouvements locaux dans ces couches proches de la
surface sont essentiels pour interpr´eter plus sˆurement ces r´esultats nouveaux. On remar-
quera que la dynamique des taches ne pr´esentent pas du tout un tel comportement.

L’analyseà petiteéchelle de la dynamique a ´egalement apporter des informations nou-
velles concernant la dispersion des vitesses des points faculaires, ainsi que ses variations
au cours du cycle. Il a ´egalement ´eté possible de mettre en ´evidence les ondes de torsion
découverte au d´ebut des ann´ees 1980 `a partir de dopplergrammes.

Un autre point essentiel concerne plus sp´ecifiquement les ´echelles temporelles. Les
processus de g´enération de champ magn´etiqueà court terme (´echelle de la rotation solaire)
sont plutôt stochastiques. Par contre, `a long terme, il est probable qu’un chaos pouvant
être décrit avec un faible nombre d’´equations soit responsable de la variation de l’activit´e
solaire (Mundt et al. 1991).

Au cours de ce travail, les variations `a long terme ont ´eté privilégiées, car les donn´ees
de Meudon sont particuli`erement bien adapt´eesà ce type d’étude. J’ai ainsi observ´e des
variationsà l’échelle du cycle solaire, en ce qui concerne la circulation m´eridienne des
facules. J’aiégalement observ´e unedurée de vie des modes acoustiques plus faible
lors du minimum du cycle. Par contre, la dissym´etrie nord-sud de la rotation `a grande
échelle est rest´ee constante sur les 8 ann´eesétudiées. Davantage de donn´ees doivent ˆetre
traı̂tées pour contraindre davantage les mod`eles. Il est possible en effet que les variations
de la dissym´etrie nord-sud fassent appel `a deséchelles de temps bien plus longues.

8.1.3 Compĺementarité des diff́erentes approches observationnelles

Diff érentes approches observationnelles ont ´eté utilisées au cours de ce travail. Tout
d’abord, je me suis int´eress´eeà l’étude de la surface solaire. J’ai abord´e, d’une part, les
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régions actives (la dynamique et l’analyse fractale des facules en particulier, ainsi que les
variations de l’éclairement solaire), et d’autre part, le champ magn´etique du Soleil calme.

L’ étude des r´egions actives a ´eté menéeà partir des spectroh´eliogrammes de Meudon.
L’int érêt de ces donn´ees, outre leur qualit´e en ce qui concerne la bande passante, r´eside
surtout dans l’importante couverture temporelle disponible.

Par ailleurs, les observations effectu´eesà Kitt Peak ont montr´e que le flux contenu
dans les champs faibles, omnipr´esents, ´etait très important compar´e à celui du réseau.
Une étude compl´ementaire dans le visible et l’infrarouge des propri´etés spatiales de ces
structures `a champ magn´etique faible a ´eté effectuée. Je me suis ´egalement int´eress´eeà
leur distribution de flux et de taille. En particulier, le spectre de puissance est coh´erent
avec une origine turbulente de ces champs.

J’ai également travaill´e sur des donn´ees héliosismologiques. Les deux types d’appro-
ches observationnelles adopt´es (observations de la surface du Soleil et h´eliosismologie)
sont ainsi compl´ementaires. En effet, les tubes de flux formant les r´egions actives, ou
même le champ faibleintranetwork, sont ancr´es en profondeur. En cons´equence de quoi,
il serait très utile d’avoir des informations sur les couches internes du Soleil pour mieux
comprendre les ph´enomènes observ´esà la surface solaire. Par exemple, plusieurs r´esultats
sont liés directement aux propri´etés de la convection (dimension fractale des facules, dis-
persion des vitesses dans les facules, largeur des modes acoustiques), et n´ecessitent des
informations plus directes sur les couches proches de la surface. Un autre point n´ecessite
davantage d’investigations dans ce sens, il s’agit de la dissym´etrie nord-sud de la rota-
tion. La question de la profondeur d’ancrage des facules est cruciale dans ce contexte.
Ce résultat soul`eve une nouvelle question. Sur quelle profondeur de la zone convective la
dissymétrie nord-sud existe-t-elle ? Les r´eponses `a ces questions sont importantes pour
comprendre la relation ´eventuelle entre amplitude de la rotation et degr´e d’activité.

Le programme ´elaboré afin d’effectuer un ajustement 2-D des spectres de puissance
solaire doit permettre d’obtenir des param`etres des modes tr`es précis et d’étendre les
mesures `a un plus grand nombre de modes (d’o`u une meilleure connaissance de la struc-
ture interne du Soleil). L’exploitation du programme sur un grand nombre de spectres
resteà effectuer. Les outils d´eveloppés au cours de ce travail peuvent en effet s’appliquer
aux autres donn´ees héliosismologiques. Ils seront d’autant plus important que les donn´ees
seront de bonne qualit´e, en particulier si leur r´esolution en fr´equence est excellente.

8.1.4 Compĺementarité des approches observationnelles et théoriques

Mon approche a ´eté essentiellement observationnelle. J’ai trait´e un grand nombre
de données différentes, en effectuant des observations et en participant `a leur analyse `a
diff érentes ´etapes. Ces traitements pourront ´egalement ˆetre utilisés lors d’observations
futures. Les donn´ees de GONG et MDI n´ecessiteront un traitement rigoureux en ce qui
concerne l’analyse des fr´equences. Par ailleurs, les spectroh´eliogrammes de Meudon
restent encore `a exploiter pour la plupart d’entre eux, et la reconstruction de l’´eclairement
solaireà partir de ces donn´ees est un point essentiel.

J’ai également eu une approche th´eorique de la dynamo solaire. L’objectif de l’analyse
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asymptotique effectu´ee en régime non-linéaireétait de guider de futures mod´elisations
numériques. Des approximations sont toujours n´ecessaires, et dans ce cadre, un effort
particulier aété effectué pour séparer le rˆole des différentséléments influents plutˆot que
de chercher `a élaborer une description directement valable pour le Soleil.

8.2 Perspectives

Les résultats qui viennent d’ˆetre présentés suscitent ´egalement des questions nouvelles
et suggèrent de nouvelles ´etudes.

8.2.1 Observations solaires

Poursuite des observations

Le suivi temporel des observations sur plusieurs cycles est primordial pour une anal-
yse de l’activité solaire. C’est pourquoi les spectroh´eliogrammes de Meudon, dont la
majeure partie n’a pas encore ´eté exploitée de mani`ere quantitative, seront tr`es utiles pour
confirmer les r´esultats obtenus au cours de ce travail pour le cycle 19.

Par ailleurs, les observations effectu´ees de champs magn´etiques faibles dans le vis-
ible et l’infrarougeà Kitt Peak nécessitent d’ˆetre poursuivi afin d’obtenir des r´esultats
davantage significatifs.

Des procédures d’observations et de r´eduction ont ´eté élaborées au cours de ce travail,
et elles sont prˆetesà être appliqu´eesà de nouvelles donn´ees.

Observationsà haute résolution spatiale

Les résultats obtenus soulignent le besoin d’observer avec une haute r´esolution angu-
laire, ainsi que de la n´ecessit´e d’un suivi sur un cycle de 11 ans au moins de ces observa-
tions. Le télescope THEMIS sera bien adapt´e à ces deux contraintes. Par rapport `a des
instruments spatiaux, il devrait permettre facilement l’obtention de donn´ees sur au moins
deux cycles solaires. Particuli`erement adapt´e aux mesures de polarisation, il permettra
uneétude approfondie des champs faiblesintranetworkobservés au chapitre 4. Des ob-
servations de la granulation seront ´egalement les bienvenues, en particulier en relation
avec les tubes de flux (poursuite de l’analyse fractale commenc´ee ici, champs faibles, dy-
namique des tubes de flux `a petiteéchelle). La question de l’origine de la population II de
points faculaires n´ecessite ´egalement davantage d’observations : correspondent-ils `a des
points d’émergence du flux magn´etique ? Il est en particulier important de conserver un
suivi temporel des observations, et d’utiliser la compl´ementarité des différentes approches
simultanées.

L’h éliosismologie

Les observations h´eliosismologiques actuellement effectu´eesà bord de SOHO, ainsi
que par le r´eseau GONG, vont permettre d’affiner la connaissance de la structure in-
terne. Les variations de cette structure `a court terme (´echelle de quelques mois), en liaison
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éventuelle avec l’activit´e magnétique, devrait apporter des informations importantes pour
les modèles de dynamo. L’´etude de la dissym´etrie nord-sud de la structure interne sera
également utile pour comprendre la diff´erence entre la dynamique des facules et celle des
taches. Les outils ´elaborés au cours de ce travail devront ˆetre mis en œuvre et appliqu´esà
de nombreux spectres.

Signalons ´egalement que les modes propres, qui sont de loin les plus ´etudiés, ne sont
pas les seuls `a pouvoirêtre excités. Des ondes aux autres fr´equences peuvent ´egalement
être observ´ees (Duvall et al. 1993a) : c’est l’analyse temps-fr´equence. Il s’agit d’observer
directement la propagation des ondes `a la surface (la m´ethode est alors analogue `a la
sismologie terrestre). Cette m´ethode permet d’obtenir des informations sur les inho-
mogénéités autour des taches par exemple, ainsi que de d´etecter et mesurer des mou-
vements localis´es.

8.2.2 Th̀emes de mod́elisations

L’approche adopt´ee durant ce travail a ´eté essentiellement observationnelle. Rap-
pelons que deux th`emes importants n´ecessitent davantage de mod´elisations :

� La convection, et en particulier la granulation. Ces cellules ont une influence sur
les mouvements `a petiteéchelle des tubes de flux, ainsi que sur la dimension fractale des
structures magn´etiques. Il est ´egalement possible que leur contribution `a l’amortissement
des ondes acoustiques soit pr´epondérantes. Dans ce contexte, la corr´elation nulle observ´ee
entre les structures magn´etiquesà champ faible et les structures en intensit´e nécessite
davantage d’investigations. Par ailleurs, l’analyse fractale effectu´ee, dont l’objectif est
de quantifier la complexit´e de la distribution spatiale du champ magn´etiqueà la surface
solaire, nécessite une mod´elisation sérieuse pour pouvoir ˆetre interprétée. Celle-ci repose
pour beaucoup sur une bonne mod´elisation de la convection.

� La dynamo. L’ étude analytique du chapitre 7 a montr´e l’importance qu’il y aà
étudier des dynamos plus complexes telles que la dynamoα2ω. Elle aégalement montr´e
le rôle de la diffusion dans la direction radiale sur le diagramme papillon. Dans le fu-
tur, des points importants `a étudier seront l’interaction entre les deux h´emisphères et la
dissymétrie nord-sud, ainsi que des non-lin´earités fondées sur des processus physiques
(rétroaction du champ magn´etique sur le champ de vitesse). Un certain nombre de ques-
tions ontété soulevées par les r´esultats obtenus au cours de ce travail. D’o`u vient la
dissymétrie nord-sud de la dynamique des facules ? Sur quelle ´echelle de temps varie-t-
elle ? Quel est le rˆole de la circulation m´eridienne dans la dynamo solaire ? Comment se
produit l’émergence de flux dans les r´egions actives (qui ont une longue dur´ee de vie) ?

Ces deux approches sont intimement li´eesà la nécessit´e d’une bonne mod´elisation des
phénomènes turbulents.

8.2.3 Les autreśetoiles

L’ast érosismologie

Nous avons vu que l’h´eliosismologie permet de sonder l’int´erieur du Soleil. Une
méthode analogue est ´egalement appliqu´ee aux autres ´etoiles, il s’agit de l’ast´erosismologie.
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Elle permet ainsi d’obtenir des informations directes sur l’int´erieur d’autres ´etoiles. Dans
le contexte du pr´esent travail, il serait particuli`erement int´eressant d’observer des ´etoiles
à activité magnétique importante, par exemple pr´esentant un cycle beaucoup plus court
(ce qui permettrait ainsi d’´etudier davantage de cycles).

Les étoilesà activité magńetique

Plus généralement, les ´etoilesà activité magnétique permettent d’apporter des infor-
mations directes sur le Soleil dans le cas o`u elles sont d’un type spectral proche. C’est
l’approche adopt´ee par Baliunas et al. (1995) par exemple. Le Soleil n’a pas toujours
présenté la même activité qu’aujourd’hui. Sur une ´echelle de temps courte par exem-
ple, j’ai mentionné au chapitre 1 l’existence du minimum de Maunder, qui a vu l’activit´e
magnétique chuter. Une ´etude statistique de nombreuses ´etoiles devraient permettre de
reconstituer l’histoire du Soleil de mani`ere statistique ´egalement, en d´eterminant quelle
proportion du temps il est dans tel ´etat, etc. Ces observations sont donc cruciales pour
contraindre la dynamo solaire.

Par ailleurs, des techniques prometteuses de reconstruction de la distribution spa-
tiale des régions actives sont ´elaborées depuis quelques ann´ees, par imagerie Doppler
ou Zeeman-Doppler (Donati 1993). Une ´etude des dissym´etries nord-sud sur ces autres
étoiles donnerait des informations compl´ementaires tr`es importantes pour comprendre les
résultats obtenus au cours de ce travail.

8.2.4 Les relations entre l’activit́e solaire et le climat terrestre

Les spectroh´eliogrammes de Meudon ont ´eté étudiés (chapitre 6) afin d’´etudier les
possibilités de reconstruction de l’´eclairement solaire au cours du XXe siècle à l’aide
de ces images. Leur analyse offre en effet la possibilit´e d’estimer la contribution des
facules aux variations de l’´eclairement unique au monde en ce qui concerne les ann´ees
1910-1960. Le travail r´ealisé ici avait pour but de pr´eparer l’utilisation de ces donn´ees et
d’estimer le nombre d’images `a traiter. Ce travail est donc `a poursuivre afin de traiter les
spectroh´eliogrammes sur l’ensemble du XXe siècle.

Dans ce contexte, les diff´erentes ´echelles en jeu sont importantes `a considérer. Elles
sont liées aux ´echelles typiques de variations de l’´eclairement solaire (temps, amplitude)
et auxéchelles de temps sur lesquelles l’atmosph`ere terrestre peut r´eagirà ces différentes
variations.
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Abstract. The angular velocities and meridional motions of
cycle 19 sunspots observed at Meudon were investigated. We
compare our results with cycle 21 sunspot rotation properties
(Nesme-Ribes et al. 1993a). We found also a complex latitudinal
meridional circulation pattern similar to what was observed on
cycle 21 sunspots (Nesme-Ribes et al. 1993b). We also corrobo-
rated the very small sunspot covariance (i.e. angular momentum
transport via Reynolds stresses), which imposes a strong con-
straint on the source term of the differential rotation modeling.

Key words: sunspots – Sun: rotation – Sun: magnetic fields –
Sun: activity

1. Introduction

Various tracers (particularly sunspots) have been used to charac-
terize solar dynamics. Cycle 21 sunspots of Meudon K1v spec-
troheliograms have been studied previously by Nesme-Ribes et
al. (1993a; 1993b, referred to hereafter as Papers I and II, re-
spectively), where their angular rotation and meridional motion
were investigated. These reveal new sunspot properties, namely
variable rotation through the solar cycle and a very small latitu-
dinal angular momentum transport via Reynolds stresses. How-
ever, these authors also found some net meridional circulation,
which could contribute to maintaining the observed differential
rotation.

The present work consists in extending the above previous
studies to cycle 19 sunspots. Our aim was first to confirm or
refute the properties detected in Papers I and II, and secondly
to determine the time-variability of the azimuthal field: cycle
19 was the most active since Galileo’s time. Our result will be
compared extensively to cycle 21 sunspot properties.

Observational data are presented in Sect. 2, the angular ve-
locity is discussed in Sect. 3, and the meridional circulation in
Sect. 4. The correlation between these two motions (the “covari-
ance”) is calculated in Sect. 5, in order to estimate the Reynolds

Send offprint requests to: N. Meunier
� Deceased on November the 25th, 1996

Table 1. Sunspot number in the Meudon sample

Year N. Hemisphere S. Hemisphere Total

1957 181 188 369
1958 273 257 530
1959 647 206 853
1960 252 180 432
1961 161 67 228
1962 24 6 30

1957-1962 1538 904 2442

stress contribution to angular momentum transport, which is a
question related to the origin of the differential rotation.

2. Observational data

Sunspots are tracked on the Meudon K1v spectroheliograms
(1.5 Å off the Ca II K line center), which display faculae and
sunspots at the photospheric level, about 500 km above the τ = 1
level. The images have been digitized with 1.8 arcsec resolu-
tion, which corresponds to the average spatial resolution ob-
tained at Meudon. Image processing and tracking procedures
are described and discussed at length in Mein & Ribes (1990)
and in Paper I. The random error on each sunspot velocity mea-
surement is of the order of 15 m/s. The number of sunspots per
hemisphere and per year, and for the whole period, is shown in
Table 1.

3. Angular rotation rate

3.1. Global rotation

The differential rotation rate is calculated for each 5◦ latitude
bin and is plotted in Fig. 1, along with the 1-σ deviation from the
mean. These deviations are of the order of 0.04◦/day. The rota-
tion appears rigid over a broad range of latitudes. This rigidity
may be due to a deep anchoring of young sunspots, if we may
indeed assume such is the case, because our tracking procedure
preferentially selects these young sunspots. To compare with
other data, we began by performing a fourth-degree Legendre
polynomial fit, using a least-squares minimization of the ob-
served data, averaged over 5◦ latitude bins. Since we observed
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Fig. 1. Sidereal rotation rate of Meudon sunspot data, in 5◦ latitude
bins, for the period 1957 to 1962. Errors are at the 1-σ confidence level

no strong north-south asymmetry in rotation rates, we kept only
the even Legendre coefficients, which are then converted to A,
B, and C, such that the rotation rate is modeled by

Ω(θ) = A + B sin2 θ + C sin4 θ, (1)

where θ is the latitude. Fig. 2 compares the polynomial fit per-
formed on cycle 19 and 21 sunspots. The rotation during cycle
21 seems to be a little more rigid than that of cycle 19, and
exhibits a slightly smaller equatorial rotation rate, though the
differences are not significant. This rigidity has also been ob-
served by Antonucci et al. (1990) on large-scale photospheric
features.

3.2. Cycle variability

We now investigate the variability of the rotation rate throughout
the cycle. Table 2 shows the expansion (1) coefficients during
cycle 19. The period ranging from 1957 to 1959 is one of intense
activity, while the minimum occurred in 1963. Errors at the 1-σ
confidence level are computed using a Monte Carlo simulation.

The errors in the Legendre polynomial coefficients are usu-
ally determined by computing the covariance matrix (see Press
et al. 1986, p521ff). However, this method assumes that when
the fit parameters are displaced from their optimum values by a
deviation

a ≡ (a1, a2, ..., aM ), (2)

Fig. 2. Comparison of cycle 19 (solid line) and 21 (dashed line) sunspot
rotation rates using a fourth-degree polynomial fit on the averaged data

Table 2. Parameters of expansion Ω(θ) = A+B sin2 θ+C sin4 θ, where
θ is the latitude, for cycle 19 sunspots (in µrad/s) and cycle 21 (Paper
I). Errors are at the 1-σ confidence level

Year A σA B σB C σC

Cycle 21 2.921 0.017 -0.42 0.36 0.10 1.29

1957 2.932 0.047 -0.38 0.84 -0.44 2.64
1958 2.910 0.019 -0.30 0.21 -1.15 1.30
1959 2.937 0.026 -0.59 0.55 -0.02 2.35
1960 2.910 0.023 -0.26 0.55 0.11 2.15
1961 2.928 0.006 0.30 0.27 -8.92 1.95

1957-1962 2.924 0.013 -0.38 0.20 -0.30 0.71

then the resulting deviation in χ2 is quadratic:

χ2(a) ∼ χ2(0) +
1
2

M∑

j,k=1

Djkajak. (3)

When higher order terms are significant, the covariance matrix
becomes unreliable, and we turn to Monte Carlo simulations to
estimate realistic errors (Press et al. 1986, p529ff). We found
that errors computed with the two methods are different, so we
adopted the Monte Carlo method to determine them.

Based on these errors, we conclude that the variations of the
coefficients A, B, and C over the five year duration of the data
set were not significant.

3.3. North-south asymmetry

To investigate the north-south asymmetry of sunspot rotation
rates, we now consider the odd coefficients of the polynomial
expansion

Ω(θ) =
i=4∑

i=0

Ai sini θ, (4)

where A0, A2, and A4 are the coefficients A, B, and C of Eq. 1.
A1 and A3 represent the north-south asymmetry of the rotation
rate at low and high latitudes, respectively.A1 andA3 are shown
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Fig. 3. Sidereal rotation rate of cycle 19
Meudon sunspots, according to age. Top
left: sunspots younger than 4 days. Top
right: sunspots older than 8 days. Bottom
left: complex sunspots. Bottom right:
polynomial fits for young (solid line),
old (dashed line), and complex (dotted
line) sunspots. Error bars are at the 1-σ
confidence level

Table 3. North-south asymmetry coefficients for cycle 19 and 21, with
their 1-σ errors

Year A1 σ1 A3 σ3

19 0.086 0.238 -0.707 1.522
21 -0.171 0.348 0.735 2.168

in Table 3 for cycles 19 and 21. Let us note that A3 is not
reliable because there are too few sunspots at high latitudes, but
a second-degree polynomial fit would provide a poor fit of the
data. Both cycles exhibit no significant north-south asymmetry.

3.4. Age and magnetic polarity dependence

We then examined the variability of the rotation rates with
sunspot age. For this purpose, two classes of sunspots were
considered: those four days old or less (759 sunspots) and those
more than eight days old (194 sunspots). We also considered
“complex sunspot” rotation rates. Complex sunspots belong to
groups in which it is not possible to determine their age. Fig. 3.2
shows the rotation rates for the three classes and compares their
respective polynomial fits. Young sunspots show a slightly more
rigid rotation than old ones. The uncertainty on the coefficients

A, B and C are large, due to the small sampling. However, the
same trend was observed in cycle 21 sunspots, which gives some
confidence in the result. It should be noted that other sunspot
data sets (Mount Wilson) and sunspot-group data sets (Green-
wich) also show that sunspots rotation is age-dependent (e.g.
Ward, 1965; Gilman & Howard, 1983). However, these authors
could not conclude that young sunspots were deeply anchored:
the rigidity of young sunspot rotation suggests a deep anchor-
age, at a place where the convective layers show little differential
rotation.

A bipolar group consists of a pair of sunspots of opposite
polarity, with one leading and one following. The rotation rates
of leaders (432 points) and followers (175 points) is studied
separately (Fig. 3.4). However, the error bars are too large to
detect any significant differences between these two sunspot
classes, as the one observed by Gilman & Howard (1985) and
in Paper II (faster rotation of leaders).

4. Meridional circulation

4.1. Net meridional circulation

We calculated the meridional circulation (referred to hereafter
as “m.c.”) of cycle 19 sunspots (Fig. 5). Our convention is a
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Fig. 4. Sidereal rotation rate of cy-
cle 19 Meudon leading and follow-
ing sunspots. Top left: leaders. Top
right: followers. Bottom: polynomial fit
for leaders (solid line) and followers
(dashed line). Error bars are at the 1-σ
confidence level

positive m.c. towards the North pole. The observed motions
are equatorward at low latitudes (though hardly significant) and
poleward at high latitudes, for both cycles. For comparison,
net m.c. for cycle 21 is also shown. The m.c. pattern is more
pronounced for cycle 19 sunspots, particularly in the case of
low-latitude sunspots.

We considered the averaged m.c. per hemisphere for the
whole cycle. We obtained 0.005±0.010◦/day for the north-
ern hemisphere and 0.016±0.011◦/day for the southern hemi-
sphere. These averages are hardly significant, because the pat-
tern is latitude-dependent, directed toward one or the other pole.
For this reason, it is not possible to use these averages to inves-
tigate the cycle variability of m.c. in detail.

5. Reynolds stresses

In this section, we address the important question of the angular
momentum transport, which is related to the origin of the differ-
ential rotation. Let us use u and v to denote the latitudinal and
longitudinal motions, respectively. The m.c. u is now positive
when equatorward in both hemispheres. The transport of linear

Fig. 5. Meridional circulation of cycle 19 (solid line) and cycle 21
(dashed line) sunspots. Error bars for cycle 19 are at the 1-σ confidence
level

angular momentum across a given latitude circle (Ward 1965)
is proportional to

< [uv] >=< [u] >< [v] > + < [u]∗[v]∗ > + < [u•v•] >,(5)
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Fig. 6. Sunspot covariance during cycle 19 (Meudon, solid line), cy-
cle 21 (Meudon, dashed line), Mount Wilson sunspots (1921-1982,
dot-dashed line) and Greenwich sunspots (1925-1954, dotted line)

where [ ] indicate spatial averages and • spatial deviations from
this average; < > indicate time averages and [ ]∗ are devi-
ations from the time-space average. The first term, < [u] ><
[v] >, represents the transport by the meridional flow (hereafter
“M.C.T.”). The second and third terms represent the transport by
non-axisymmetrical eddies. We cannot separate these but they
measure the correlation between the two horizontal motions

< [u]∗[v]∗ > + < [u•v•] >=< [u′v′] >=

< [(u− < [u] >)(v− < [v] >)] > . (6)

This correlation (or “covariance”) term is a measure of the latitu-
dinal angular momentum transport via Reynolds stresses. Pos-
itive covariance implies that higher-than-average longitudinal
motion in the direction of rotation is coupled with equatorward
motion (see Paper II for more details).

5.1. Covariance of cycle 19 sunspots

The covariance has been calculated within each 5◦ latitude bin,
and for all cycle 19 Meudon sunspots (Table 4). The covariance
is found to be very small and mainly positive, in the northern
hemisphere, while negative in the southern. Fig. 6 shows the
covariance obtained for all cycle 19 sunspots. The two hemi-
spheres have been folded. We observe a very small covariance
(less than 0.02 (deg/day)2). As previously noted in Sect. 4, there
seems to be a very small contribution to the equatorial accel-
eration at low latitudes and to poleward acceleration at high
latitudes. Our results are in agreement with those for cycle 21
sunspots (Paper II), unlike those of the Mount Wilson analysis
(Gilman & Howard 1984) and Greenwich sunspot groups (Ward
1965).

We also compare the covariance between cycle 19 and 21
sunspots for each hemisphere, separately, in Fig. 5.1. In each
case, the covariance is of the same order of magnitude. The
observed differences between the two hemispheres are within
the noise level.

5.2. Leading and following sunspot covariance

Considering now whether the covariance varies with sunspot
polarity and age, we take the covariance for leading and fol-
lowing sunspots shown in Fig. 8. The two hemispheres have
been folded. Leaders seem to exhibit a higher covariance than
followers (positive for leaders and negative for followers). This
is probably due to the tilt angle of the emerging bipolar group.

5.3. Old/young sunspot covariance

Fig. 9 displays young and old sunspot covariances for cycle
19. We observed no strong difference between the two sunspot
classes. This does not confirm the higher covariance for young
sunspots as detected in Paper II. The difference in covariance
between leading and following sunspots and between old and
young sunspots is probably not significant. The robust result
is that sunspots do not show much significant transport via
Reynolds stresses.

6. Conclusion

In this paper, we investigated cycle 19 sunspot dynamics from
Meudon spectroheliograms and compared this with cycle 21
sunspot properties obtained by a similar method (Papers I and
II).

Angular rotation rates exhibit no significant variation over
the five years of the data set. We did not detect any strong north-
south asymmetry in rotation rates in either the cycle 19 or 21
sunspots.

Our m.c. study confirms cycle 21 sunspot results (Paper
II), namely a poleward/equatorward m.c. pattern with latitude-
dependence. We also computed sunspot covariance and found
it to be very small. The differences observed in Paper II be-
tween leader and follower behaviors, and between old and young
sunspots, are not present in cycle 19, and probably reflect some
internal variability specific to cycle 21. So the main conclusion
of this paper together with Paper II is the following. The co-
variance exhibited by sunspots seems to be very small. Recent
modeling of the differential rotation (Küker et al. 1993) requires
a smaller covariance than previous models, which would be in
agreement with our observations. A discussion of these results
as well as facula covariances is given in Meunier et al. (1996b).

Two main sunspot data sets are available for the same pe-
riod (cycle 19): the Greenwich photoheliographic plates and the
Mount Wilson observations. The rotation obtained from these
data sets agrees fairly well with the Meudon sunspot rotation.
However, there are strong discrepancies in the covariances. The
Greenwich covariance was calculated from the motions of the
barycenter of the whole sunspot groups (Ward, 1965; Balthasar
et al., 1986). So a direct comparison with individual sunspot
motions is not straightforward, as discussed at length in Paper
I. The motions of individual sunspots are available from the
Mount Wilson data set. However, the tracking procedure used
by Howard et al. (1984) is subject to biases mentioned in Papers
I and II.
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Fig. 7. Meudon sunspot covariance
during cycles 19 (solid line) and 21
(dashed line). Left: northern hemi-
sphere. Right: southern hemisphere

Table 4. Angular momentum transport by Reynolds stresses and by meridional flow, for the whole period (1957-1962). Positive covariance
implies that higher-than-average longitudinal motion in the direction of rotation is coupled with equatorward motion

Northern Hemisphere (1957-1962)
Latitude 42.5◦ 37.5◦ 32.5◦ 27.5◦ 22.5◦ 17.5◦ 12.5◦ 7.5◦ 2.5◦

Covariance -0.042 0.006 0.025 0.020 0.007 0.006 0..016 0.020 -0.025
M. C. T. 0.079 -1.604 -0.137 -0.491 -0.284 -0.128 0.346 0.202 -0.885

Southern Hemisphere (1957-1962)
Latitude 42.5◦ 37.5◦ 32.5◦ 27.5◦ 22.5◦ 17.5◦ 12.5◦ 7.5◦ 2.5◦

Covariance - - -0.013 0.038 0.035 -0.007 -0.006 -0.007 -0.004
M. C. T. - - 0.112 -0.098 -0.990 0.028 0.533 0.433 0.853

Fig. 8. Covariance of leading (�) and following (�) sunspots during
cycles 19 (1957-1962, solid line) and 21 (1977-1984, dashed line) from
Meudon data

In Collin et al. (1995), we used helioseismology results
(Gough et al. 1993) to deduce tracer anchorage depth. In the
present work, we obtain similar rotation rates for old and young
sunspots, so we confirm our conclusion about the deep sunspot
anchorage. However, seismic observations of internal rotation
are not available for cycle 19, and it might be unsafe to extrap-
olate cycle 21 data to cycle 19.
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��� ��������� ��  ���! �"�����# � � "#"��" $!�"�  � �% �!��%�� ��!��&� ��� '����� ��  ���!
�"�����# �!�"�! � ��(� ��&�  �� $�� �%�����"�� � ���! ���  ���!  �!��"�� ��� $�# �"�� ����!� ��
��� $!�"�  � "����"��� )��� � �#��'� )��� �� ��!&�* "��� '�&����" +��� $!�$�&����& ����& ���
 ���! "����"����  ���� ,�!� $�  �%�#� ����& ���  �*"����� ���! ���� ��#�! ��"���� �� ��� %� � �� ��� 
 ����-� ��� �#��'� )��� $!�$�&����� � &���!��� %# ��� '���*+��� �#��'� �.������ , �� ��&�
�!�� � ��� �/����!� 0123-� � �#��'� )���  ������� �� ��� � �.������ )� �%������ %# ��!(�!
� ��!�# � 0144� ���!� �!� '��# ��'�!�"�� '���� �� "!�%��& �#��'� )��� $!�$�&������ ��"�
�$$!�$!���� �� ��5�!��� $�# �"�� "�������� ,��! !����)�  �� �!�����%�!&� 0116-�
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7�!� )� "�� ���! � ���� "����"����  ���� �� � $�"� !���� � ,8�9%- ��� ���� ��&��� $�!����"
 ������� �� ��� ���*��'�� ����� �#��'� �.������ ,8�8- �� ��!&� �#��'� ��'%�! ,8�9�-� 	�!
� #'$����" ������$'��� ��$��� �� ���  '���  �:� �� � ��� )� ���!���"� �  "���� ; �!��! ����# ;
�#��'� ��'%�! � ,8�6- ��$������ �� ��� �������� �� �� ���� ��&��� �#��'� )��� $!�$�&�����
�� ��� ��'� $��!�� )��"� ��! ��+������  � ��(�� �� %� ��� ��!���!� ��'� $��!� 3 � � � �

��<
��! ��"�� ��'%�! � ���� �� �� ��� �.����! � = 3 ��"!�� � �� � '�>�'�' ��  �'� ��������
���� ��� ��"�� � �&��� �� :�!� �� ��� ��!�� $��� � = �

�� ; � �#$�"�� $!�+�� � ,?�0�-� 	��
"�� �.���"� �� ��! ����  ���� �  �'$���� � ���� ��! )��� �� �� ����!�"���� )��� �� �����!�
��'� $��!� "�����!$�!�� 
�� �.�����# ��! !� ��� ���# �$$�# �� ���  ���! �"�����# "#"�� $�!���
��'�* "����

�� $!����� �����! (���'���" ��*'���� ,�(���5 �� ��� 0114��%< ������! �� ��� 011?< ��:��#��
��� �(���5� 0114� 011?� 011@< A���� (# ��� �(���5� 011@-� � '�������� ��!(�! )��� ��  ��!�
���&��  "��� � )� ����� ��"��� �� "�� � ��  �'� &���� �������� ��� ,?�9%- �� ���"� �!�' ���
��"�� �#��'� ��'%�! '�>�'�' ����� ��� !�� �� ��! ��� $����'���� !����� �� ��! $!� ���
��������!  ���# ���  � )� �>$���� ���' "�!�����#�

���� ��� �#��'� ��'%�! �,�- '�������� �� ��� �!��! ��� �����������  "���� ��� !��������#
 ��!� )������&�� �#��'� )��� "�� %� ���� ��&���� � ��& ���B '����� � ����!'������� ��
��� '�!&���� '��� �� !��� �!�.���"# �� � ��� ��&������� �� ��! $!�%��'� ��$��� �� ��� ���B
!�$!� �������� ,9�2- �� ���  ������� ��� $�!��"���!�# �� ��"�� �� $�! ��� !������� � = �,�� �-
,9�1�-� �!�' ��� �����! )� '�# ����!'��� ��� "�'$��> &!��$ ����"��# ��	�� ��� ��� "�'$��>
$�� � '�>��& ��	��< ��� !�.��!��  ������� � ����!'���� %# C��!� ����D "!���!��� ��'��# ����
%��� $�!���� ��!������� ���� � ��!  �'� "�'$��> )��� ��'%�! �� ��  �'� ,$�  �%�# "�'$��>-
�������� �� � ��� � "!���!�� �!� &���� %# 7��!!� ��� ���(�)��: ,0113- ; ����&� ��� ���� )� 
$!����� �# ������+�� %# �)�!� ��� B��� ,0129-� )���� �)�!� ,0118- $!����� �� +! � �$$��"�*
���� �� ��� �#��'� "����>�� ��! ��:��#�� ��� �(���5E ,011?- '����� $�� � '�>��& ���� �� 
�� !��� �� = ����� )��!� �,�- �"����� �� ��"�� '�>�'�' ����� �� ��!�� ��� ���� ���& ��
��	�� +>� ��� �"���� ����� �� �� � �� = ���� ,9�03��%- ��� ; '� � �'$�!�����# ; ��� !���� ��
�!�.���"# �� ,9�03�-�

��� ���� � ���� ����&� ���!� �!� ���! �� ���"� ���B  ������� ,9�2-� ���# ��� � ������ ��
�� "!�%� ��� �"����  �������< ��� ��Æ"���# � � ������& ��� )��"� � �!��# ��"��� �� ��� ��� ���
����!&� � �����! ��� $��� �! �.����! � �$$!��"���� ��� ��!� ���� "!���!�� ���!�  ��� ��Æ"���#
�� ��� �����)��& )�#� ��� ���� ���& �� ��� "�'$��> &!��$ ����"��# ���� �� � !�$����� !��� ��!
��� )��� ��'%�! � = ��	 = ��
 ,9�03�- �� ��� ��"�� �� $�! ��� !������� ,9�1�- )��� � = �� �
�� ��� "�!!� $�����& ��"����� �� ��� ���B �$$!�>�'����� ���� �� ���  �� � ���� �)� '��� 
%�"�'� ���� ���&�� ��%��� ��� "���� "��"� �� ��� !��� �� ��� '�>�'�' �� � � ������ %�"�� �
)��� +�� �����& �� ��� $�!�'���! �� ��&��! �!��! �� � $�  �%�� �� �>��%�� � '��� &!�)��& �!�'
��� �.����! )��� � = �
  )��"���& �� �� �� � = �	 ��� ���������# ��"�#��& �� :�!� �� ��� $����
��� '�>�'�' �'$������ �� ��� '�&����" +��� �""�! �� ��� $���� ���� )��!� ��� �'�&���!#
$�!� �� ��� "�'$� ��� �,�- ���� �� � ��� ����!'��� ��� )�����'%�! �� ��� "�!!� $�����&
��"�� �#��'� ��'%�! �� ��! ��� '�������� ��!(�! )���� � ��! �>�'$��� ���� �!���� �� ��&�!�
0< ���!��  ��"� 3 � ��� � �� � �� � �� = �
,���-�

��% ��&'��!���( ��"  �� �)�! �*� "#���$ �'�+�, ���,�-

�� ��� $�$�!� )� ���� ��&��� ��� .�� �*(���'���" �#��'� )��"� �""�! )��� ��� �*�5�"� � 
.���"��� %# +���� '�&����" +��� ,8�0-� ������� ���%� ��� � ���  �'$�� � $�  �%�� �>��� ���
�� ��:��#�� ��� �(���5E '���� ���� ��� ��������! !�&�'� %�� � � ����!�����  �  �Æ"���� ��
� ����� ��) $�# �"�� $!�"�  � � ��� '��� �% ��"�� �� ����#��" $!�&!�  ��� �� ��� ��"� ����� ���
��� ��������!��#� ���  ��&�� ���!��! '��� �� �����! ����!# �!�&&�! ��� ��&��! ��!'���" � ��� 
� � ��"���"�� ��Æ"���# )��"� � $�!�$��!�� �� ��! '��� ���'�� �� ���!"�'� �� %# ���$���&
�  ��&�� '��� �!��"����� �� ��� "�'$���� ���!��! '��� !�$!� ��������< ��!���&� �� ��� ,011?-
���� $!������ ��'�!�"�� ������"� ���� ��� �$$!�>�'����� ���� ��  �!$!� ��&�# !����%�� !� ��� �
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������� �� $��� ��� �!��"����� ��� � #'$����" �$$!�>�'����� '��� %� �� �� ���  '��� � $�"�
!���� �� ��! ����#��" +����& �!� �� !�'�!(�%�� �&!��'��� )��� ��� ��'�!�"��  ������� �� ���
"�'$���� �#��'� �.������ ,8�8- $!� ����� �� �"���� ? %���)� ���  �&��+"��"� �� ��� ����#��"
!� ��� � ���� ���# ��&���&�� �'$�!���� �#��'� %�������! $!������& "���! �� �&�� �%��� ���
����!�#��& $�# �"�� '�"���� ' !� $�� �%�� ��! ��� ��� �����!� �>��%���� %# ��� ��'�!�"��
 ������� �

	�! �!��"����� �� �  ��&�� ���!��! '��� ������� ���!�&��& '�&����" ����"���� %# ��� �*�5�"�
���! ��� $�!��� 8�	� �� ��� )���< )�  �!�  ��� $���� %�"�� � ��� '���*+���  �#�� �$$!�>�'�����
�� �� � #'$����" F� ��+"������ G�� ��! ���!�&��& '������ )� "��"����� �� �5�"���� �� ��'��#
�� �
 �� ,9�6�-� ������& �� ��� �5�"���� �#��'� ��'%�! ��� ,9�6�-� �� ��� )�#� ��� '�&������
�� ��� ��������!��# � '�� �!�� %# ��� ��5�!��"� �,�- � ���,�-� ���  �'$�#� ��! ���� � ��
$� ������ ��� ��!' ���$��� %# ���,�- ���  ���� ��� !� �����& �����! �#��'� $!�%��'� ���
!���� �� �'$������ �� ��� '�&����" +��� � ���� ����!'���� %# ��� ��5�!��"� �,�-����,�-� 	�
"��! �� )� "�!�����# "��"( ��� "�� � ���"# �� ��! $!�"���!��

	�! $�"��!� � ��� �����)��&� A���� � $�!��"���! �'$� �� �#��'� ��'%�! $!�+�� ��&� ,?�0�-�
)� ���� �&� )��� ��$$�� � �� '�>�'�' �'$������ ���� � ��"!�� �� �!�' :�!�� �� %�&���
���# ��� :�!�  ������� �>� � < � +���� �'$������  ������� %���!"��� �5 �� )��� ���� � �� �
�� ���  ��&� )� ���� ���,�- = �,�-� �� ��� )��(�# ��������! !�&�'� ���� �����) � ��� ,�-
%�&�� �� �!��� �� ��� ���&�%��!���� �� ��� �������� ���� ����!�����  � )� ��(� &�����"�
�!�' ��! �����! !� ��� ��� ���� ���� � �����!  ������� ���# !�.��!� ���� ��� ������ ��� ��"��
'�>�'�' �� � � � "�� �.���"�� ��'� � �''�������# ���� �>"��� �� � ����# ��������!  ����
� �"������ %��)��� �)� �������� �� � � � ��� $�"�+"���#� )��� ���� � �� � � ��!(�! )���
�'�!&�  '�����# �!�' :�!� �'$������ �� �������� �� = ���� )��!� � = �� � ���� ��!���!
��"!�� � �� � �� +���� �'$������ � '��������  ��)�# �� �� �!� ���� ��� !����� ��� ��!(�! �����
�� � ����!�����  � ��� ��!&�! ��!� ���� ����� �� '� � %� !��"���� 
�� �.�����#� ��� ��!(�!
)��� "����$ � �%!�$��# �� �� = ����� )��!� � = �� � ���� ���� � �� � ��� $�"��!� $!� �����
"������� �� ����� %�� ��� +���� �'$������ �������� !��&� �>$��� )��� ��� ��!(�! ��� ��!� ����
"�������� � �,��- = �� ��� �,��- = �� � %���& '�� �� ��� ��)�! �������� ��,� ���- ��� ��&��!
�������� ��,� ����- !� $�"�����#� ����&� �� � ���  �'� � �� "�!!�"� �� ��)� � �!��!� ���!� � �
 '��� %�� +���� ��5�!��"� )��"� ��� ��&��! �!��! ����# � �� �"���� 6 !� ���� , �� �� � ��&�!�
8-� �� ��)� � �!��!� ��)���!� ���!� �!� �)� (�# ���� � ��! ��#� ��� +���� �'$������  ������� � 
 �'$�# �  $������# '�������� ��!(�! )��� , �� �"���� 9�0-� �"����#� ��� ��� ��!� ���� "!���!��
��! � &��%���# '�!&�����#  ��%�� '��� �!� �$$���� , �� �"���� 9�8-  � +>��& ��� �!�.���"# "�!!�"�
�� ��)� � �!��! ���� �� ��!�� ��� "��!�"��! �� ���  ��������

��- �,�&'��!# ����! �$��  �� ,.$��� $/ (,$'0 *��$!� # ��" 0���� ��1��(

	�! �$$��"����� �� � �� "�������� �5�"���� �#��'� $!�+�� ���,�- � ���* �����!� ��� $!����� 
� '�F�! �'$��� ��! ���  ���#� ��  �!�  ���� ��� �� "��������# � �� ������ ������ )��"� �� 
 �'� ���� �!�%�� �����!� $�  �%�# ������& ��  �'� "���� ���� ��"� ��� '�&����" +��� � "��*
������ � ��� +���� �'$������ ��!(�! )���  ��'����� � +���� �'$������ �� ��!%��"� ��! � � ���
)��!� ��  ����� %�  '��� �� !�����# � )��� � �!�' ��� $���� �� ���) �� "�� � ���"# �� ��� �$*
$!�>�'�����H ��� "���!���"��!#  �������� � !� ����� �"!�  � ��������! %�����!# ��#�!� )�� �
����#��" !� ������� ��� ��� ��� ���  "�$� �� ��!  ���#� ��!�������#� %�"�� � ��� ��#�! � ����
�� �!��! �� ��� �!!�! ����!��� �� �&��!��& �� ��������  �!�"��!� �� ��� �5�"� ��! ��)� � �!��!
!� ��� � )� �>$���� �� ��� ��� �� �"���� 6�

��� (�# �� ��� ����!�  ������� � ��� �������� ����!� �� ��� �����!  �"���� �����)��& �� �� ���
��"����# �� �� � �� "�  �� �� �"���� 6� 7�!�� %�"�� � �� ��� !�$����� !��� $!�$�!�# ��	 = ��
 =
�� � ��� ���B  ������� ���� � �� )��!�� � ����# �����! �'$������ '��������� � &���!��� %# �
+! � �!��! �!����!# ��5�!������ �.������� ��!� �� � !�$��"�� %# �  �"��� �!��! �.������ ,6�4�-�
��  ������� "���!�� ��� �����$������ �� ��� +���� �'$������ ��!(�! )���� �����)��& �� "����$ �
�� ��� ���� ��� �����! ���B '��� )��� �� ���"� )��� ��'%�! �	,�- ��� �
,�
-� )��"� �'�!&�
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%�#��� �� , �� ��&� 7�����&� 01?8-� � �� ��:��#�� ��� �(���5E ,011?- "� �� )� !�.��!� ���
�'$������ �� ��� �
 '��� �� ���� �� ����!�����  � �� ���) �� ��� �� "�������� ����!� �� ��!
�5�"���� �#��'� ��'%�! $!�+�� � ��! '����'���"�� $!�%��' � �� ���"� �!�' ����! �

��� "���!�� �� ��� ���� ��������!  ������� %# �� �����! $�!�� $�!��"���!�# ��� ��� ���� ���&
�� ��� "�'$��> &!��$ ����"��# �� �� � %���  �!�  �� %# ��!���&� �� ��� ,011?- ��! ��� "� � ��
�����!' �#��'� ��'%�! ����$������ �� �� ������ !�"����# ��� � �  �� ���� %��� ������$��
%# ���! ��� 7��!!� ,011?- ��! ������! ��������!  # ��'� ��� "���!�� �  �� �� ��� ��� � !������
 ����� � ���� �� �!�.���"#  ���"����< ��"� � � +>�� ���  �!�"��!� �� ��� "�!!� $�����& ��������!
 ������� � "���!�

��2 � �+��� # ��" �'��,�!�� ,��'� �

	�!  ��%����# ����# � �� �"���� 4 ����"��� ��"��  ��%����# �� ��� �#��'� )��� ���&��  "���
��!��&���� '� � �� ��� �������� !��&�� 	��# �� ��� �.����!��� ��� �� ��� !��&�� )��!� ��� +���
�'$������ � !��������#  '���� ��� ��� ����!# $!���"� �� ��%����#� ������� ��� !� ��� ���� ��
��� �����)��& "���! $�"��!�� �� � ��&� �������� � !��������#  �!��& �#��'� )��� � �!�&&�!���
�� $!�$�&��� ��)�!� ��� �.����!� �� '�#  ��)�# ���$�!��� � ��� �.����! � �$$!��"���� %��
$�  �%�#� � ��� )��� )��(�� � �� ���������# %!��( �$ �� �� ����!'������ �! "�����" )�# ����
��"�#��&  �!�"��!� � ��"� ��� �"���� �#��'� ��'%�! �,�- �� �!�$$�� �� ��� '�!&���� ��"��
 ��%����# ����� �,��- ,4�@-� ��  ����� %�  �!�  �� ���� ��� "!���"�� ����� �� � ��! � ��!(�! )���
� ��  ���� �� %�� �'$�!�����# "�!!� $��� �� � �!�.���"# ��5�!��� �� ��� ��!� ���� �!�.���"#
�� � � ����"���� %���) ,4�@- � ��� ���� ��� ��� ��! ��!(�! )��� !�&��� �� � � � �� ��!
��+���� �'�� �� ��!%��"� )���� %# ��! ��"��  ��%����# "!���!���� %� �� ��%�� ���! � ��'���� !��&��
���!� � � ��)���!� �� ������"� �!�' ��� ��'�!�"�� !� ��� �� �"���� ? ���� ��� ��"�� �� ��%����#
�� �����! ��� +���� �!  '��� �'$������  ���� �""�! � ��� � $!�%�%�# ��� ���  ��%��� ��& !��� ��
��� ���*:�!� ����� �� ��� "�'$��> &!��$ ����"��# ��� $�� � '�>��&� ��� ��(�� ���� �""���� %#
��� ��"��  ��%����# ����# � � �������!� ��� !� ���  �&&� � ���� ��� %��( �� ��� +���� �'$������
 ������� "�� �!�"��� � ������ !�%� � "�'$���%�� )��� ��� ������%�� �% �!�������� ������"��

�� �"���� ?� ��� &���!���& �.������ ,8�8- �!� ����&!���� ��'�!�"���# ��! ��� $�!��"���!�#
 �'$�� �#��'� ��'%�! $!�+�� ,?�0�- )������ +! � ��(��& ��� ���!�&� �'$��#�� �� ��� ����#��"
���� ��&������ ��� ��� (�# �����!� �� ��� ����#��" $!���"���� �!� "��+!'�� ��� �!� ���� �!����
������# �� ��! +&�!� � '��� �� "!�$��"�� �� ��� ��!(�! )��� �'$������ "�� %� �>$������ %#
���  ��!�"�'��& �� ��� ���!�&��& '������ )���� ��� +�� ������ �� ��� �!�� ����� �� �� �&!�� ��
��� �""�!�"# �� ��� � #'$����" '������ ���� �  �� ���� %��� ���!�  �� !�"����# %# ��  �'
�� ��� ,011@-�

��3 �00��!� �$��

�  �!�(��& "��!�"��!� ��" ��  ���! "#"�� � ���� �� $�!��� � ��!#  ��%��� )���� �� +��� �'$������
�>��%�� ��!&� ��!������ , ���!�� �!��! �� '�&������ - , �� ��&� ��"(�� 0122� �!�"( �� ��� 011@�-�
�� ���������  ���! �"�����# � "��+��� �� � �������� %��� ,��� ��! ��"� ��'� $��!�-� )��!� $!�$*
�&����� ��)�!� ��� �.����! � �� "!�%�� %# ��� %����!I# ���&!�'� 	�! ����#��"��  ���# '�#
�>$���� )�# ��� $�!��� � ��!&��# �� �� ����� �� ��� �#��'� )��� �'$�������

����!� �>$�����& �$�� ��� $����� )� "�''��� %!��I# �� ��� �$$��"�%����# �� ��! '����� ���
� #'$����" '����� �'$��#�� !��# �� ���  "���  �$�!����� %��)��� ��� �#��'� )��� ���&�� ���
���  ���! !���� � �� !�����#� ���� ���&��  "��� !���� �� �!��! � '�&�� ��� %� $�!��"���!�#  '����
����!�����  � �� ���) �� ��� �>$�������� "�� �5 � )��"� ��!'����� ��� +���� �'$������ ��!(�!
)���� )� �� ��� �>$�"� ��� !������"� �� ��� ����!# �� %� ��'���� �� �>�!�'��#  '��� !���� �
������� ����&� ��� ��'�!�" )�!� ����!��(�� �� $�!�'���! !��&� )��!� ��� )��� �� '��#
���� � ��� $�# �"�� '�"���� ' ������+�� ; $�!��"���!�# ��� �.����!*$��� � #''��!# �� ��� )���
������$� ��� ��!� ���� "!���!�� ; �!� ��(��# �� $�! � � ���� !�&�'� )��!� $�!��$ � ��) � �)�
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�! ��!�� ���� �!� $!� ���� �� ���� ���# ��(�� �>�!�'�  �������� �� �'$�� � � ��� $�# �"��
$!�"�  � � �� �� "�  ��� � '����! ��!���! �� ��! "��"�����& �"���� @�

����&� ��! � #'$����" ����# � ��� ��� �>���� �� .����������� ������ ���� ��� ���! $�*
!�'���! !��&�� )��!� ��� ���� � ��� ��!'� ���!� � ���!# !�� �� ��  �$$� � ���� ��� $�# �"��
'�"���� ' ��� ��� �  ������ $���� � ���� ��� +��� �'$������ � ����!'���� %# ��� .���"���&
'�"���� ' � ��!� �*.���"���&� )��!�� ��� �!�.���"# � ����!'���� ����$�������# %# ��!� ����
"�������� � 	� ��� ��� ����� �'$������ � "���!����� %# ��� ��"�� �#��'� ��'%�! �,�-� )��"��
�� ��!�� ��$��� �� ��� ����"��# ,��� ��� �*�5�"�- ��� ��� ��5�!������ !������� $!�+�� ,��� ���
�*�5�"�-< %��� �� ��� � ��� �� "�� �.���"� �,�- '�# ��!# �!�' "#"�� �� "#"�� ��� �� ����!
��������! $!�"�  � ��� ��� ���  "�$� �� ��� $!� ��� ����# � � 	� ��� ����!� ��!� ���� "����*
���� +> ��� �!�.���"# "�� � �� �� )��� � ����� ,9�03�- ��$������ ���# �� ���  ���� ���"(��  
���� �'$�!�����# ����$������ �� �,�-� ����(� ��� '�&������ �� ��� �#��'� ��'%�! � ,8�9�-�
���  ���� ���"(��   ��' �� %� � !�%� � �����!�� )��"� !�'��� "�� ����� ��� � "�� ���!����� 
�'$�# ���  ��%����# �� ��� "#"�� $�!��� ���� )�  �!�  �

�� !�'�!( ���� ���  �� ��� ,0126- �!!���� �� �  �'���! "��"�� ��� "��"�!���& ��� �� �� ������#
�� ��� "#"�� $�!��� �� ��� '�&������ �� ��� �#��'� ��'%�! ��! ����! �!��"����  # ��' &���!���&
��� �#��'� �� � ��'�&����� '����'� �� ����! �"���� 6� ���# "�� ���! � +���� �'$������
��!(�! )��� �� $!� "!�%�� ����������� ���&��  "��� ��� ��!��� �� �.������ ,����! ,6�@- )���
 = 3- "�'$�!�%�� �� ��! ,9�?-� ���!�� ����! $!� "!�%�� ���&��  "��� +>� ����! �!�.���"#� ��
��! "� � ���� ���&�� � �!�� %�� +>�� %# ��� ��!� ���� "�������� '�������� ��!���!� ����!� ��#� 
�� ��� ,0126- ����'$��� �� �$$�# ��� !� ��� ��  �����! '�&����" "#"�� < ��� �� �� ������# �� "#"��
�!�.���"# �� ��� �#��'� ��'%�! � �� "�  �� �� ����! $�&� @@8�

	 
���� ��������


�� ���! ��� ��������� �� � �����!�# �� ��%�� ��*�#��'� )��� $!�$�&����& �� � ����  $��!�"��
 ����� ��������#� ��!��& ��� (���'���" ������$'���� �� '�&����" ���!&# � ��&��&�%�� �� "�'$�!� ��
)��� ��� (�����" ���!&# �� ��� ��!%����"�� 7�)���!� �� !�$�� �>$�������� &!�)��  ��� ���� �� �
 ���� �� )��"� ��� ��!���: ��!"� �  �!��& ����&� ��  �$$!�  ����"�� $!�$�!��� �� ��� ��!%����"��
�""�!���&�#� ��� ����"��# �� ��� ��������! !�&�'� %�"�'� � ���"���� �� ��� '�&����" +���

� J= ��,�-�,4� �-� ,8�0-

)��!� ��,�- � ��� ����"��# "��Æ"���� �� ��� (���'���" !�&�'� ,�,5� �- = 0-� ���  �*"����� �*
.���"���& � ���  �'$�� � �� '��# .���"���& '�"���� ' ��� � ��� ���# ��� )��"� )� "�� ���!�

��� �����)��& ��'�� �����  ��!���� �� ��!(�!E  ���! �#��'� )��� �.������ 
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= �,��4-� K
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� ,8�8%-

, �� �!�"��! ��� $��&��� 0110- !����� ��� (�# �����!� �� ��� "�'$���� '���*+��� �#��'�
 # ��'� �'� ��!'�� F� ��+"����� ��! ����! �������# , �� ��&� ��:��#�� ��� �(���5� 011?-
�����) �� �'�����& ��!'  '���� �� ��� ���%�� ��'�� ��� � �� �� 3 (��$��& �����	� � 0� ���
�������� � � �����) J �,�� �- � ��� �:�'����� "�'$����� �� '��� '�&����" +���� �,�� �- � ���
��"��! $�������� ��! ��� '��� $������� '�&����" +���� ��� �,�- � ��� !����� ��&���! ����"��#
&!������� ��� �#��'� ��'%�! ���  ���� � $�"� !���� �!�

� J= ����
�


��
� � J=

�

�
� ,8�9��%-

)��!� � � ��� "����"���� :��� !���� � � � ��� ���"(��  �� ��� ��#�!� �� )��"� �#��'� �"����
�""�! � $�  �%�# ��5�!��� �!�' ��� "����"���� :��� ���"(��  � � � ��� ��!�:����� ��!%����� ��5�*
 ����#� ��� �� ��� �� �!� !�$!� �������� ��'�� ����� ����� �� ��� ��$�� ��� ��5�!������ !�������
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&!������ "��Æ"���� < ��,�- ��� �,�- �!� ��'�� �����  � �� ���"� � '�� �!�� �� ���� �� � ���
��'� � '�� �!�� �� ���� �� ��� ��5� ��� ��'� ��	�� �,�� �- �� %��� ��!'��� �� %# � ��� ���
�*�5�"� ��#���� ��'%�! ���	��

������ ��5� ��� � !������# ���!�&�� �� ���'����� !����� ��!������� ������& ��� ��!' $!�$�!*
������ �� ,�	�-�< ��!� ��� � �5�"�����# ��� !����� ��!%����� ��5� ����#� �� )��"� � � � ��'�!�"��
"��Æ"���� �� �!��! ����#� �""�!���& �� ��:��#�� ��� �(���5 ,011?-� ��� �� ��� ��� �����
� � ������	� !����� ��5� ��� � '�"�  �!��&�! ���� +��� &���!����� ��� ��� "����"���� :��� � 
��� ���� �� $!���"� � �#��'� )���� ��� �� ��� ����!� �	 ������	� !����� ��5� ��� � ��&��&�%��<
�� �� ���&�! "���!�� ��� ��!(�! )������&��� )��"� � ��) "�'$�!�%�� )��� � ��� +�� ���  �����
�� !� �!�"� ��������� �� ��� ����!'������ "� � "��!�"��!� �� %# ��� �!��! ����# ��"�� �#��'�
��'%�! ��+��� %#

� J= � �	���,�- "� ��,�- ,� 3- )��� � = 	
�
������	

�
� ,8�6��%-

)��!� )� ����"�$��� ���� ��� $!���"� ��,�-�,�- � ��&������ ��!  �'$��"��#� )� !� �!�"� ���������
�� ��� "� � �� �*����$������ ��

�� +�� ���� ��!(�! �#��'� )��� �"�����# � "��+��� )�����  �'� '��*�������� !�&��� �� 

� 
 ��� 	�� ���� ��� � ��!(�! )��� ���$�!��� ��"�#��& �>$���������# ��)�!� %��� ��� ��!��
$��� � = �

�� ��� �.����! � = 3� �""�!���&�#� ���# �!� �� �� ����� �� ��� %�����!# "�������� 
�$$���� ���!� ���  � ��� �����)��&  �'$��+�� "�������� 

�,3� �- = �,3� �- = �,���� �- = �,���� �- = 3 ,8�4-

�!� ���.���� �� �5�"� ��! � #'$����" !�.��!�'��� � ���� ����&� ���# �!�  ��!$�! ���� ��"�  �!#�
����)� )� ������$ � ��"���.�� �� �%���� �� � #'$����"  ������� �� ��� �.������ ,8�8-  �%F�"�

�� ��� %�����!# "�������� ,8�4- ��! ��� "� � ��� 	 0�

� ���������� �����

	�! ����!�#��& �  �'$���� � ���� ��� ��������! ��!(�! �#��'� )������&�� � "�'$�!�%�� ��
���  '���  ���� ���"(��  � )��!�� ��� )��� �'$������ � '�������� �� ��� ���& "����"���� :���
!���� �� ���  "���  �$�!����� �""�! )���

�� �� ,9�0-

)�����! �! ��� � � �� �!��! ����# � )� $!�$� ��� �� ��� ��'�� )� �'$��# ��� '����� �� '����$��
 "��� � �� �%���� � ��'$�!�!��# $�!����" � #'$����"  ������� �� ��� %�����!# ����� $!�%��' ,8�8-
��� ,8�4-� ��� ���� �  �'$�# �� �  �'� ���� ��� )��� !��� �� �� ��'�&����� '����' � 
���)�� �� �� �)�  ��!� ���&��  "��� ,��:��#�� ��� �(���5� 011?-� ��� )� "�� �$$�# ,8�8-
�&��!��& ��� � ��$�����"� �� ��� "��Æ"���� ��) !�&�!��� � "�� ���� � ��� ��������! +����
�'$������ ��!(�! )��� � '�������� �#��& ����! �  �������!# ������$� %��)��� ��� ������� ��
��� ��� )�� � ��"����� ��! ����# � )��� � ��%�� �� ���  ������� � �����! ��� ��� ��� ����!����
)��!� ��� �'$������ �� ��� '�&����" +��� ��"�# �>$���������# �� ���  ��!� ��!(�! ��&���!
���&��  "��� �	� , �� ,9�9"- �� )��"� �� � 	,�--� ��� �����! ��� ��������!  ������� �!� ���(��
�"!�  �!�� ������� %�����!# ��#�! � ��� ��� �� �� � �>�!�'��# )��( %�"�� � ��� '���������
�'$������ ��!���# ���� �� :�!� � ��� ��#�! � �$$!��"���< ���!� �!� �� �'$��"����� ��! ��!
����# � �� ��� �!��! "�� ���!��� ��� ����! �� �� �  �!��& %�"�� � ��� ��!(�! )��� �!!��� )���
+���� �'$������� 
�� �.�����#� � !�$�� �!�� ����� � '��� �!�' ��� ��!&� ��  '��� �'$������
 �������� ��� '��"���& "�������� �"!�  ���  �!��& %�����!# ��#�! �!� � ����"��� '����!� )�� �
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Résumé
Ce travail présente plusieurs approches observationnelles compl´ementaires de l’activit´e

magnétique solaire. La nature de l’activit´e solaire n’est pas une question encore compl`etement
résolue, de mˆeme que la question de son influence sur la Terre. La dynamique associ´ee
aux structures actives, ainsi que la distribution spatiale et le rˆole des différentes com-
posantes sont abord´es. L’accent est mis sur les variations des conditions physiques au
cours du cycle.

Je me suis tout d’abord int´eress´ee à la dynamique des facules photosph´eriques et
chromosph´eriques. L’étude parall`ele des grandes et petites ´echelles spatiales m’a ainsi
permis de mettre en ´evidence une tr`es importante dissym´etrie entre les deux h´emisphères,
ainsi que l’existence de deux populations de points faculaires. L’´etude de la distribu-
tion du champ magn´etiqueà la surface a ensuite ´eté menée, d’une part `a l’aide d’une
analyse fractale des facules photosph´eriques, et d’autre part `a partir d’observations de
champs magn´etiques faibles, omnipr´esents `a la surface solaire. Leur contribution au flux
magnétique total a ainsi pu ˆetre estim´ee.

Par ailleurs, les ph´enomènes observ´esà la surface sont en grande partie li´ees aux pro-
priétés de l’intérieur du Soleil, sur lesquelles l’h´eliosismologie fournit des informations
précieuses. J’ai ´elaboré une nouvelle m´ethode d’ajustement des spectres de puissance
solaires, et l’analyse effectu´ee m’a alors permis de mesurer des variations de la dur´ee de
vie des modes acoustiques au cours du cycle solaire. Les variations de l’´eclairement du
Soleil en fonction de l’activit´e magnétique ontégalement ´eté abordées en analysant les
possibilités offertes par les spectroh´eliogrammes de Meudon.

Finalement, une approche analytique de dynamos solairesα�ωetα2
�ωa permis de

mettre en ´evidence l’importance de la diffusion dans la direction radiale sur les propri´etés
du diagramme papillon.

Mots clés : Soleil - champ magn´etique - dynamique des facules - fractales - h´eliosismologie
- dynamo
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Abstract

This work presents a number of complementary observations of solar magnetic activ-
ity. I examined the dynamics associated with active features, and their spatial distribution,
discriminating the different components. I have paid particular attention to variations of
the physical conditions throughout the solar cycle.

I first studied the motions of photospheric and chromospheric faculae on small and
large scales, as well as their evolution through the solar cycle. This allowed me to measure
a very large asymmetry between the two hemispheres, and I detected two different types
of facular bright points. Then, I analysed the spatial distribution of solar magnetic fields at
the surface. For this purpose, I first performed a fractal analysis of photospheric faculae,
and then made observations of weak intranetwork fields. These last observations allowed
me to estimate the amount of flux contained in these weak-field features.

The phenomena observed at the solar surface are also related to processes occuring
deeper in the Sun. Helioseismology is a powerfull tool to study them. I have therefore
elaborated a new method to correct measurements of the solar acoustic power spectrum.
The primary motivation has been to obtain more precise and less biased mode parameters.
The analysis of different spectra allowed me to measure a variation of the mode lifetimes
with the magnetic activity. I have also studied the possibility of reconstructing the solar
irradiance during the last century from Meudon spectroheliograms.

Finally, I have studied some analyticα�ω andα2
�ω dynamo models. This analysis

showed the important role of radial diffusion in the butterfly diagram.

Keywords : Sun - magnetic field - facula dynamics - fractals - helioseismology -
dynamo


