Les champs magnétiques solaires

Jean-Marie Malherbe, Octobre 2008

Introduction : les taches solaires
La mesure des champs magnétiques résolus
- La polarisation de la lumiere et les paramétres d&tokes
- La mesure des parametres de Stokes
- La décomposition spectrale des parametres de Stokes
- L'effet Zeeman
- Décomposition Zeeman et transitions quantiques
- Effet Zeeman « normal » et effet Zeeman « anormal »
- La mesure par décalage Zeeman des champs longitudinx
- La mesure du champ vectoriel sur les profils de Skes
- A quelles régions solaires I'effet Zeeman peut-itappliquer ?
La mesure des champs magnétiques faibles ou non oéiss
- La polarisation de résonance
- L’effet Hanle
- Le « second spectre solaire »
L’extrapolation des champs magnétiques en altitude
Les manifestations des champs magnétiques
- Les filaments et protubérances
- Les éruptions et boucles magnétiques instables
- Les éjections de masse coronale

Introduction

Dés le XVIF™®siécle, on a commencé a étudier, sans le sagsighamps magnétiques du
Soleil par la simple observation des taches. Er,fedbricius met en évidence des taches sombres
a la surface du Soleil. Galilée, en 1613, parvéeobserver les taches solaires grace a la lunette
gu’il vient d’inventer quelques années plus tdblservation des taches n’a pas cessé depuis.
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Taches solaires

Observées a la fin du
XIXeme siéclear Jules
Janssen, fondateur (
I'observatoire de Meudo
dans la raie G de
Fraunhofer & 4305 A,
l'aide des premiéres
plaques photographique
au collodion iodo-
bromuré
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Mais pour mesurer les champs magnétiques, il faaitieadre bien d’autres découvertes !
En 1672 Isaac Newton décompose la lumiére solaire au tsa¥an prisme et admire pour la
premiére fois le spectre solaire. Les raies splestdabsorption, trés fines, ne seront mises en
évidence que beaucoup plus tard, par Joseph voniioter en 1817. Ces raies caractérisent les
éléments chimiques présents dans I'atmosphére lgil Gtydrogene, Hélium, éléments
métalliques en traces¥e n’est qu’en 1891 qu’Henri Deslandres met autpoidépendamment de
George Hale aux USA, le spectrohéliographe, spgaphe qui permet par décomposition de la
lumiére d’étudier dans les détails les profils dees spectrales. C’est ensuite Pieter Zeeman,
physicien hollandais, qui découvre en 1896 quedies des atomes plongés dans un champ
magnétique se scindent en plusieurs composantasggas dont I'écartement est proportionnel au
champ magnétique. Enfin George Hale comprend e8 @86 des champs magnétiques intenses
sont associés aux taches solaires. Puis la polaigmchnique permettant d’analyser la
polarisation de la lumiere, donc d’exploiter l&fZeeman, prend son essort en France avec
Bernard Lyot dans les années 1940.

Les découvertes scientifiques successives (speattreatomes, effet Zeeman) conjugées aux
progres technologiques (spectrographes, polarisjeteront perfectionnées au cours de la seconde
moitié du XX"®siecle, dont I'aboutissement est la mise en semictélescope optimiSEHEMIS
(http://www.themis.iac.esqux Canaries (Tenerife) en I'an 2000.

Effet Zeeman sur une
tache solaire

SLiNdlibes

Cliché pris a Meudon par
Raymond Michard .
I'aide de la grille de Hale
dans les années
1950/1960. Ce sont des
spectres alternés en
polarisation circulaire
droite ou gauche
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L’observation assidue des taches solaires, quititoest le meilleur indicateur des champs
magneétiques solaires, a permis, grace a leur adisemsystématique depuis pres de 4 siecles, de
mettre en évidence le cycle d’activité du Soleses fluctuations.
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En examinant le nombre de taches, ou groupes bdegaau fil des années, les astronomes
ont trouvé un cycle de durée moyenne de 11 angrgaente une alternance de périodes sans
taches (le minimum solaire) et de périodes actizelsees (le maximum solaire). La mesure des
champs magnétiques a permis d’établir ai"’Xxiécle que le cycle magnétique dure en réalité 22
ans avec un renversement de la polarité des deunispiéeres solaires tous les 11 ans. La figure ci
dessus montre que la cyclicité de 11 ans est bguliere dans le temps. Mais il existe des périodes
de cycles forts consécutifs (autour de 1770, 18980) qui alternent avec des périodes de cycles
faibles, comme les minima de Mauder au siecle desl¥lV, ou de Dalton sous Napoléon
Bonaparte. Nous n’en connaissons pas encore lesnisées.

CYCLES DE 11 ANS
Cycles de
1979 1982 1986 1988 1990 1996 1999 11 ans

Clichés
pris a
Meudon
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domaines
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La mesure des champs magnétiques resolus

Nous allons commencer par expliquer ce qu’incaarolarisation de la lumiere, car on la
trouve a I'ceuvre dans l'effet Zeeman, qui permetn@surer les champs résolus, effet qu’on devra
savoir interpréter.

la polarisation de la lumiére et les paramétres d8tokes

Rappelons que toute onde lumineuse qui se propageld direction Oz de la figure est
décrite par la vibration d’'un champ électrique Bslan plan orthogonal xOy a la direction de
propagation Oz. La polarisation de la lumiére sgitpar le formalisme des parametres introduits
par Stokes sous la forme d’'un vecteur S a quatrgosantes. (I, Q, U, V). Décrivons le champ
électrique par le vectelr=(Ae' ', Be' ', 0)ou A et B sont des amplitudes complexes, qui
portent donc un terme de phase.

) E=(Aei®t Bei®t ()

Axe optique A et B amplitudes complexes

L
o
z
¥

Si le vecteur E oscille le long d’'une directiondjon dit qu’on a une polarisation linéaire
Si 'extrémité du vecteur E décrit un cercle enrt@unt autour de I'axe Oz, on dit qu'on a une
polarisation circulaireDans le cas général, la polarisation_est elligiq

Le vecteur S = (I, Q, U, V) introduit par Stokes @s&fini par :

I=AA*+BB*
=AA*-BB*
%: AB*+A*R On * désigne la quantite complexze conjuguee

V=i(A*B-AB"

| est l'intensité lumineuse. Q et U servent a déda polarisation linéaire. Le paramétre V sert a
décrire la polarisation circulaire. Les polarimsetpermettent de mesurer le vecteur de Stokes
incident S = (I, Q, U, Vau moyen d’un dispositif que I'on décrira un peusgdbin.

Polarisation linéaire sij est 'azimuth du vecteu (angle avec I'axe Ox), alors on obtient avec E
module du vecteue:

I=E> Q=Fcos(3 ,U=Fsing) ,V=0

La mesure de | permet de trouver 'amplitude dungh&; la mesure de Q et U son azimuth

En particulier, on §= 1/2 arc tan (U/Q) et V est nul.

Polarisation circulaire si de méme E est le module du vecteualors on obtient :
I=E5Q=U=0,V=+E QetU sontnuls

La mesure des parametres de Stokes

C’est la fonction d’un dispositif appelé polarinetCe dispositif optique est généralement
placé au foyer d’'un télescope, dans le plan fosaeoforme I'image, avant I'injection du faisceau



lumineux dans le spectrographei permettra de décomposer la lumiére, et allesiagniner une
raie spectrale d’'un atome bien déterminé (souvesttiomes de Fer).

Un polarimetre se compose d’un ou deux retardatgutiques qui servent a introduire un
retard de phase par biréfringence entre deux aogsgs bien déterminés, dits lents et rapides. Ces
retardateurs sont constitués de cristaux liquidesle spath ou encore de quartz. lls sont suiuis d’
dispositif polarisant dont la fonction est de nedar passer que la projection de la vibration
lumineuse dans une direction particuliere, diteation d’acceptance (on a choisi 'axe Ox sur la
figure ci dessous). Aveteux retardateurs variablede 0 & p d’azimuth fixe (retardll variable,
azimuth 0O et retard2, azimuthp/4), il est possible de mesurer le vecteur de St&ke (I, Q, U, V)
incidentsans aucune piece mécanique en mouvement

Lame Lame .
<=—= Versle retardatrice retardatiice polarisenr
telescope retard 61 retard 52
Pu
/4 Ter
X Axe 1 Vers le :::}
Axel spectrographe
Entrée Sortie : T

Ld

S=(0Q, 1T, V)
¥
Axe 2 Axe 2
v T/

L'intensité émergente du polarimétre est :

lot =% [1+ Q cos@) + sin@d2) (U sin@dl) —V cosdil) ) ]

Cette formule se réduit a :

Avecdl =0,d2 =0, ht=%[1+Q]
Avecdl = 0,d2 =p, but=%[1-Q]
Avecdl = 0,d2 =p/2, but=%[1-V]
Avecdl = 0,d2 = /2, bu=%[1+V]

Avecdl =p/2,d2 =p/2, buu=%[1+U]
Avecdl =p/2,d2 = /2, bu=%[1-U]

Avec 6 combinaisongll, d2) bien choisies, on constate donc qu’il est pdssibnjecter
dans le spectrographe des combinaisons linésimgsles des parametres de Stokes incidents qui
permettront ensuite par somme et différence d’'obte@, U et V.

La décomposition spectrale des paramétres de Stokes

C’est le but du spectrographen y injecte les combinaisons linéaires en lueni#anche %
[1£Q],%[1xU],%[1£V]issues du poiaretre, dans le but d’effectuer une décomposition
spectrale a I'aide d’un dispositif disperseur (éndyal un réseau de diffraction). L'enjeu est
d’obtenir, a la sortie du spectrographe, les vianatde %2 [ £ Q ], %[z U],%[1+tV]en
fonction de la longueur d’onde dans un domainetsplegtroit (quelques Angstréms, 1 A ="fim)
permettant d’isoler une raie spectrale et d’avoe information détaillée sur son profil avec une
résolution spectrale (plus petits détails discdesabn longueur d’onde) de I'ordre de 10 milli A.
Une telle précision est requise pour I'étude dedlarisation des raies formées dans la photosphere
parce qu’elles sont trés étroites (environ 0.2 Arpes raies du Fer).



L'effet Zeeman

Lorsque les atomes sur la ligne de visée sont pdgns un champ magnétique, les raies se
scindent en plusieurs composantes. Dans I'effetnaee« normal », on observe deux composantes
décalées de part et d’'autre de la position deidasans champ, et polarisées circulairenaembdur
de la direction du champ magnétigqgee I'on appelle + et -. Il existe une troisieme composante
centrale polarisée linéairemetdns la direction du champ magnétique et appelépasante .

Cette composanten’est pas décalée par rapport a la position Igiti@ la raie sans champ.

Si le champ est purement longitudifatienté dans la direction de I'observateur), ervait
gue les deux composantes décaléest -. Sile champ est purement transve(sakenté dans le
plan du ciel perpendiculairement a I'observatenm)yoit les 3 composantes mais elles apparaissent
toutes trois polarisées linéairement (car les caaptes + et - tournent dans un plan
perpendiculaire au champ magnétique et la compesagdt parallele au champ magnétique). La
réalité est toujours un mélange des deux situations

L'interprétation de cet effet complexe nécessiisdge de la mécanique quantique. On
montre qu’en présence d’'un champ longitudional assiste a I'apparition de 2 composantest -
séparées en longueur d’onde d’'une quantitéproportionnelle au champ magnétique B. La
mesure de g permet donc d’accéder aux champs magnétiquesimingaux. Mais comme en
général, les composantes sont trés peu sépard@aemsité(voir la figure ci dessous), on doit
recourir a 'analyse de la polarisatide la lumiére, le décalage entre les composaoi@spt étre
mesuré beaucoup plus facilement sur les profilStdkes 1+V() et I-V( ) fournis par le
spectrographe en sortie du polarimetre.

Eftet Zeeman sur Fel 6173 dans une tache solawre

Effet Zeeman sur une tache solaire dans la raie F&173 A.

Selon l'orientation du champ magnétique, la raiessimde en deux ou trois composantes. Lorsque

I'écart entre les composantes est faible (cas gadh&eule I'analyse de la padisation permet de ¢
séparer © Observatoire de Paris




Décomposition Zeeman et transitions quantiques

Les niveaux d’énergie des atomes sont discretgattifiés par des nombres entiers ou demi
entiers introduits par la théorie quantique. Paaride I'état d’'un atome, on a besoin de connaitre

- le moment cinétique orbital tothlde I'ensemble des électrons de I'atome

- le moment cinétique se spin toatle 'ensemble des électrons de I'atome

- le moment cinétique totdl= L + Sde I'ensemble des électrons de I'atome dans leeaid
couplage spin orbite (entier ou demi entier)

- la projectionrm; du moment cinétique totdlde 'ensemble des électrons de I'atome sur un
axe, par exemple I'axe Om; peut prendr@ J + 1valeurs discretes possibles (entiéres ou
demi entieres) tellesqued m; J

e \ . . , 2S+1
Un atome caractérisé par les nombres L, S, J pesseiconfiguration notée : L J
et son énergie ne dépend pas ddlpa donc 2 J + 1 niveaux de méme énergia dit qu'il y a
dégénérescence. Le niveau L = 0 est noté S, Lst dppelé P, L = 2 est nommé D, etc...

Lorsqu’un atome absorbe un photon, il se produét nae d’absorption (méme mécanisme
pour I'émission). La fréquencedu photon correspond a la différence d’énergiesdat niveaux
de départ LSJ et d’'arrivée L'S'J’:

E=h =hC/ =|EBEsy —Ess]

Mais les transitions quantiques sont soumises aadgss de sélection établies par la
mécanique quantique. En couplage L,S pur (ce pa&stoujours le cas), on aura :

S=0, L=0,+#1, J=0,%1, et my=0,%1

Un exemplesimple transition Cal 4227 &S, P,

1Py J=0>T=1
L=0->L'=1
S=0>8=0
150 Multiplicite 2J+1=1 2 2T+l =3

En présence de champ magnétique, la dégénérestenoereaux d’énergie (2 J + 1) est
levée et chaque niveau L S J se scinde en 2 Dbuslrsveaux, dont I'énergie dépend maintenant de
m; qui n’est pas intervenu jusqu’ici. Sur la figurevante, on a :

- La transition m; = 0 est dite_composante; elle est polarisée linéairement dans la
direction du champ magnétique. Mais si le champnétigue se trouve dans la direction de
la ligne de visée, c’est a dire longitudinal, alarsomposante est invisible.

- Les transitions m; = % 1sont dites composantes et -. La polarisation est circulaire
droite ou gauche autour de la direction du chamgnétague. Mais lorsqu’il est orienté dans
le plan du ciel, c’est a dire transverse, I'obstrua voit en réalité deux polarisations
linéaires orthogonales a la direction du champ réague.




my
1

p, N 4 0 @ AE'=(eh/2m) gy B
-1
E Fy
Es
1
15, :}l.l Pas de subdivision

car J=10
Amy = -1 0 1
- it G+

La variation d’énergie Eg = E - B de la transition en présence de champ magnétitue e
les sous niveaux L’'S’J'get LSImest donnée par la mécanique quantique :

Es=E-Es=h =-hC [/ ?= gB(g my—gm)

gy et gsont les facteurs de Landés niveaux haut et bas de la transition. Ils donhés par :

@y=3/2+[S(S+1)-L(L+1)]/[2] (J+1) ]

s =€ /2m est le magnéton de Bobm moment magnétique de I'électron (e, m chargeasse
de I'électron, =h/2 , h constante de Planck).

Effet Zeeman « normal » et effet Zeeman « anormal »
effet Zeeman « normal »

En spin nul (S =S’ =0,;0= gg= 1), les sous niveaux hauts L'S’Jyret bas LSJgsont
équidistants, la différence d’énergie entre 2 sousaux étant égale ag B. Compte tenu de la
regle de sélectionm; = 0, £ 1 on observera donc 3 composa@emman ecartées de la difféerence
d’énergie Eg =0 (composante), Eg =% g B (composantes).

effet zeeman « anormal »

En spin non nul (S S’ 0), les sous niveaux hauts L'S’Jnet bas LSJgne sont pas
equidistants, la difféerence d’énergie entre 2 suusaux étant égale & B gy (haut)ou g B g
(bas)car g¢ g;: on observera donc plus de 3 composaA&gsman. Dans ce cas, on introduit pour
simplifier la notion de _centre de gravi&s multiples composantes +, - données par la regle
de sélection m; =0, £ 1.

Le centre de gravité de la composanfe m; = 0) est centré sur la transition sans champ
magnétique.

Les centres de gravité des composantest - ( m; =+ 1) sont décalés par rapport a la
transition sans champ magnétique de la val&ig=+ 5B g, oug* est le facteur de Landé
équivalentqui se calcule par la formule suivante :

g =% (@+d)+Ya(g-a) (JU+1)-J(J+1))




La mesure par décalage Zeeman des champs longitudinx

En présence d’un champ longitudinal, les 2 compesar et - sont décalées en longueur
d’onde (par rapport & la position de la raie sdr@snp magnétique) de g =+ 2 | g*/ C avec ,
-e B/ (4 m) fréquence de Larm@B champ magnétique, e charge de I'électron, masse) C
vitesse de la lumiere,longueur d'onde de la raie et g* facteur de Lanbié)mériquement, avec B
enGaussetenA: g=+4.6710° *g*B

Par exemple, si B = 1000 Gauss = 0.1 Testap000 A, g* = 2, on trouve g= 35 mA Ce
sont de petits décalages qui nécessitent des sgesgihes trés résolvants. On voit qu’on a tout
intérét a choisir des raies a grand facteur de €&c observer dans l'infra rouge.

La mesure de I'écartement des composantes Zeemarmp2rmet donc de mesurer les
champs magnétiques longitudinaux. Mais comme legposantes sont tres peu séparées en
intensité, la mesure du décalage Zeeman sera hispgecise entre les profils de Stokes [H)\&t
I-V( ) obtenus en sortie du spectrographe suite a {aegdolarimétrique, comme le montre la
figure ci dessous.

2 AM

T f‘
/'. '\/}"I\J _.:
L T
Profil "L v \ Profil
IV AL T+
)
2 Akg

k 4

Intensités (a gauche) et champs magnétiques lodgidux (a droite) mesurés par décalage
Zeeman. Les champs magnétiques sortants sont g, leaentrants en noir.
© Observatoire de Paris et SOHO/MDI-ESA/NASA
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La mesure du champ magnétique vectoriel partir deprofils de Stokes

L’effet Zeeman, a condition de mesurer par combmaliinéaire les profils des 4 parametres
de Stokes( ), Q( ), U( ), V() en fonction de la longueur d’onde sur une raie tspkecbien
choisie, permet de remonter au vecteur champ miggeéta une orientation pres). Décomposons le
vecteur champ magnétique B de la maniére suivante :

F
e Champ longitudinal
i . Bi=BrcosH
5 s 1
ool B I
FF;F'__ : i Champ transverse
L \ g ! ! E| =EsinB
1 M 1 1 -
i = ——® Ligne de viste _
: R L ip azitnuth
| |
1 [

En se basant sur I'approximation théorique des gisdfaibles on montre que :

V() =4.6710°B,g* *di/d

d’ou I'on peut déduire le champ longituding] Bomme |dI/d| est maximale aux points
d’inflexion du profil de raie, on prendra la mesde=V en ces points de la raie.

Q() =-1/4(4.67 18°g* 2)°B | *cos(2 ) d?/d 2

U() =-1/4 (467 18°g* ?)*B | *sin(2 ) dil/d 2

On voit que(Q? + U)Y2 = 1/4 (4.67 18°%g* ?)?B | ?d/d 2

d’ou I'on peut en déduire le champ transverse;REomme |d?l/cP| est maximale au centre de la

raie, on prendra la mesure de Q et de V au coelar dee.

U/Q =tan(2 ) fournit I'azimuth avec une ambiguité de 18@n aboutit donc a deux orientations
possibles, ambiguité que I'on pourra lever en cowanfti les observations de plusieurs raies.

Exemple de profils de Stok

[( ), Q/I(), V/I(), UN( ), dans
une région active solaire, raies
Fel 6301 et 6302 ,

En absciss : la longueur
d’'onde

En ordonné : la direction sur
le Soleil (fente du
spectrographe)

© Observatoire de Paris
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Un exemple de mesure de champ magnétique veatanslune region active obtenue dans la raie
Cal 6103 A (a gauche) et dans la raie Fel 6302 Ali@ite). Les fleches représentent le champ
transverse, et les couleurs le champ longitudi@aObservatoire de Paris)

A quelles régions solaires 'effet Zeeman peut-itappliquer ?

On ne peut pas mesurer les champs magnétiquesesaaec |'effet Zeeman dans toutes les
régions de I'atmosphére solaire.

Le paramétre de contrble de I'effet Zeeman est: rg/ D
B=(d L /c) 2B estle décalage Zeeman vu plus précédemment.
Il varie varie commg* B_2

D= Vth/C est la largeur thermique (Doppler) de la raie.

Elle varie comme T2 car vh= 2k T/ mi/2
avec T température et m masse des atomes en mauveme

Doncr= g/ pvarie commeg*B T-1/2

Dans la photosphére et dans la chromospHeest relativement faible (1K) et les champs
magnétiques sont souvent forts (> 100 Gauss), @snmesures Zeeman y sont favorables

11



Dans la couronnéT est élevée (P&) et les champs magnétiques sont faibles (déemissrec
l'altitude, < 10 Gauss), donc les mesures Zeemsony défavorables moins d’observer dans
I'infra rouge ( plus grand).

La mesure des champs magneétiques faibles ou non oéss
La polarisation de résonance

Parmi les processus de diffusion, dont les plusgsrsont la diffusion de la lumiere par les
électrons libres (diffusion Thomson) ou par les éoales (diffusion Rayleigh), le phénoméne de
diffusion résonante dans les raies spectrales salujr lorsque I'atome excité retombe
immédiatement de fagcon cohérente vers le niveadégart. On a constaté que beaucoup de raies,
lorsqu’elles sont observées au voisinage immédiatidbe solaire présentent une polarisation
linéaire. Au dessus du limbe, dans les protubésaries raies chromosphériques sont également
polarisées. On attribue cette polarisation a liéetaent anisotropees atomes dans I'atmospheére.
Par exemple, les protubérances, situées au deashisrd solaire dans la couronne, recoivent un
éclairement conique, I'axe du cone étant orthoganalligne de visée.
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© Observatoire de Paris
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Effet Hanle

L’effet d'un champ magnétique sur la polarisati@s daies de diffusion se caractérise par
une_dépolarisatiodes raies (diminution du taux de polarisationding Q/I) et une rotation du plan
de polarisatior{apparition d’un signal U/I): c’est I'effet Hanl€elui ci n’intervient que pour les
champs magnétiques faibles, résolus ou non, lorsgnéquence de Larmor de I'électrar=e B /
(4 m) est comparable a I'inverse de la durée de eseniveaux. L'effet Zeeman, quant a lui,
concerne plutét les champs forts résolus, lorsgurejuence de Larmor est voisine de la largeur
Doppler.

Exemple de la diffusion a 90° en présence de chamgmnétique horizontal
On s'’intéresse a la diffusion de la lumiére inctégimon polarisée) d’intensité I’ issue de la

surface du Soleil, dans une direction orthogonaleest celle d’'un observateur qui regarde au
dessus du bord solaire. Il peut, par exemple, istHghe protubérance comme le montre la figure.
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L'observateur s’'intéresse aux paramétres de StokgsU et V de la lumiere diffusée qu'il recoit
dans sa direction. On suppose que le processuffulgah se fait en présence d’un champ
magnétique horizont® (qui par exemple supporte la protubérance et quéart mesurer), contenu
dans un plan tangent au Soleil, le vec®diaisant fait un angle avec la direction de diffusion.

oscillateur

direction de la
lumitre diffuzée

Loy

7

direction de la

Lumiére
incidente

lumiere incidente T

Bord du Soleil

On introduit le paramétre sans dimengibs e B / (2 m ) proportionnel a Bou B est le
module du champ magnétique, e et m la chargersatse de I'électron,l'inverse de la durée de
vie des niveaux. La théorie trés simplifée la diffusion donne les résultats suivants :

Si le champ magnétique est parallele a la directierdiffusion ( = 0) :

=T

|Q/1] =1/ (1 + 4H?) < 1facteur de dépolarisation Hanle.

Sans chamgQ/I| = 1. Plus le champ magnétique est fort, et plus la déjzaltion est élevée.
[UN=2H/ (1 + 4H3)et =2 arc tan(U/Q) %2 arc tan[2H].

Plus le champ magnétique est fort, et plus laimtat du plan de polarisation est importante.

Si le champ magnétique est orthogonal a la directle diffusion (= /2)
I=(/2)[3-1/(1+4H?)]

Q=(-I'"2)[1+1/(1 +4H?) ]

Le facteur de dépolarisation Hanle viQil| = (1 + 2H?) / (1 + 6H2)Plus le champ magnétique est
fort, et plus la dépolarisation est élevée (mammée inférieurement).

U = 0, la polarisation est paralléle au bord solaire

Le « second spectre solaire »

Le « second spectre solaire » désigne le spedtigesen polarisation linéaire Q/X
observé tout prés du bord solaire, a quelques desatiiarc a I'intérieur du bord. On y étudie tout
particulierement la dépolarisation de certainessiajue I'on attribue a la présence d’'un champ
magnétique faible et turbulent, non résolu, cecguiduit a traiter I’hypothése simplificatrice
suivante :

On suppose que toutes les orientations du champétigge sont équiprobables (0 <
2 ) dans le plan tangent a la surface du Soleil. ffattie alors une moyenne angulaire sde 0 a
2 qui donne d'abortly, = 0: il N’y a donc aucun signal sur U dans cette tiygse, donc la
polarisation reste parallele au bord solaire.

Le facteur de dépolarisation Hanle vifQtoy/l moyl = (1 + H2) / (1 + 5H?)Plus le champ
magnétique est fort, et plus la dépolarisatiorékstée avec encore une borne inférieure.
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On met cette propriété a profit dans le « secoedtsp solaire ». La mesure de la
dépolarisation de certaines raies, par rappompelarisation hors champ magnétique, comme le
cceur de Cal 4227 A présenté ici, permet d’estimenddule du champ magnétique turbulent dans
le Soleil, dont on soupgonne la présence partotinypris dans les régions calmes. Sa contribution
au champ magnétique général pourrait ainsi s’avéneortante.

L’extrapolation des champs magnétiques en altitude

On a vu que la mesure des champs magnétiquedfastedilans la couronne solaire. Une
facon d’y accéder consiste a mesurer les champaétigges sur la surface du Soleil, qu'on
extrapole ensuite vers la couronne au moyen d’uteteanathématique. L’équilibre
magneétostatique d’une boucle de champ magnétiquégigar la loi de I'équilibre des forces de
gravitation g,de Laplacg B et de pressiongrad P (exprimées par unité de volume) :

g+j] B-gradP =0

j est la densité de courant électrigile champ magnétiqug,l'accélération de la pesanteurla
masse volumique et P la pression gazeuse. La delesitourant électrigyese déduit d’une des
équations de Maxwell en régime permanaot B = ¢

On s'intéresse a la classe particuliére d’équitibngdrostatiques sans force magnétique tels que :
j B=0et g =gradP

Lorsquej est colinéaire 8, c’est a dire s'il existe un nombreel que oj=rotB = B, alors la
force magnétiqug B s’évanouit.

En prenant le rotationnel de I'équatiat B = B, on obtient I'équation :
B +rot( B) =0soit B+ rotB + grad B =0,soit:

B+ 2B+grad B=0| avec opérateur Laplacienq x2+ 2/ y2+ 2/ z2)

Il faut y ajouter I'équation de Maxwell dB =0

Lorsque =0, le champ est dit potenti@ans courant). Il est solution de I'équation dplaee

B=0

Lorsque 0, le champ est dit sans ford¢éne classe spéciale (dite sans force linéaite)etie ou
est constant dans I'espace. Dans cegas =0, et on doit résoudre I'équation d’'Helmhoitz

B+ 2B=0

La résolution a constant a partir d'une condition aux limites irage par les mesures de champ
magneétique sur la surface du Soleil est illustiEelgs deux exemples suivants :
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Yohkoh!SXT (04:35 UT) Kitt Peak (15:47 UT) linear fff extrapolation

1994/05/18 05/17

boucles chaudes visibles en rayons X mous (a gaudtaument YOHKOH/SXT)
© Observatoire de Paris et JAXA

Extrapolation des champs magnétiques au dessusdess, la carte en niveaux
de gris représente le champ magnétique sur la sarfa Soleil © Observatoire de Paris
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Les manifestations des champs magnétiques

les filaments et protubérances

Les filaments (« rubans » sombres a gauche) etipéoainces (a droite).
© Observatoire de Paris

Les filaments (qui sont vus sous forme de protui®s au bord du Soleil) sont des
structures magneétisées situées dans la couronesaus de la surface solaire. Leur hauteur peut
atteindre 50000 km, et leur longueur plusieursaiaes de milliers de km. Leur température est
100 fois plus faible que celle de la couronneget Hensité au moins 100 fois plus grande. Si leur
matieére ne s’effondre pas, c’est qu’elle est saiggrar une sorte de « berceau magnétique » : c’est
la force de Laplacd,=]j B (par unité de volume,est la densité de courant électriqueB é
champ magnétique) qui s’oppose a la force de gragi{g accélération de la pesanteur, 275 m/s2,
masse volumique). Le champ magnétique qui souagmtotubérance évolue, ne serait ce que sous
I'influence des mouvements de la surface solaius gacente dans laquelle il est ancl@rsqu’il
devient instable, la protubérance peut étre éjexigene le montre I'image ci dessous :

Les filaments et protubérances peuvent étre éji
suite a une instabilité de leur support magnétique
© SOHO/EIT Hell 304 A ESA/NASA
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les éruptions et les instabilités des boucles madiuties

Le Soleil est dynamique ! Son atmospheére est strféetpar des champs magnétiques
evolutifs dont la premiere manifestation constiegetaches. Celles ci sont surmontées par des
boucles de champ magnétique particulierement bghbles en Ultra Violet (températures
coronales de I'ordre de £&) comme le montrent les extraordinaires imagesatallite TRACE.

Boucle magnétique corona.
Hauteur voisile de 100 000 km. Les pieds des
boucles sont ancrés sous la surface solaire ¢t
subissent ses mouvements.

© Transition Region And Coronal Explorer
NAS/

Boucle magnétique en Hlors d’'une éruptior
solaire. Ces boucles résultent du
refroidissement de boucles coronales plus
chaudes.

© Observatoire de Paris et Académie Royale¢
des Sciences de Suede, télescope suédois ge 50
cm de La Palma

Eruption solaire marquée par I'activation
d’'un grand nombre de boucles magnétiqugs
coronales & haute température k)

© Transition Region And Coronal Explorer
NAS/
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les éjections de masse coronale

A plus grande échelle, le Soleil éjecte vers laemilnterplanétaire des quantités
importantes de plasma, avec une fréquence de ptast@énements par jour en période de
maximum d’activité solaire. Ces éjections qui reaémt le vent solaire permanent correspondent a
la libération de « bulles » magnétiques forméesupgsrocessus de reconneximagnétique au
sommet de boucles magnétiques instables, a I'anta&éruptions ou d’instabilités de
protubérances ou filaments.

De telles éjections, lorsqu’elles sont dirigées\arTerre, sont susceptibles de perturber
'environnement terrestre spatial, perturbationtdarmanifestation naturelle la plus belle est
constituée par le phénomene des aurores boréakassteales).

Ejection de masse coronale
vuepar le coronographe C
de SOHO en lumiére
blanche

© SOHO/LASCO-C3
ESA/NAS
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