Le Soleil

Introduction

La boule de feu qui illumine aujourd’hui nos joules,Dieu des anciens rayonnant de vie et
d'énergie n'est plus aujourd’hui qu'une étoile Wibkante au point de nous incommoder lorsque
nous l'observons en face. Le Soleil n'a pas paianadétourné le regard des astronomes. L'astre
du jour, nous l'oublions quelquefois, est en effe¢ étoile, la plus proche que nous pouvons
observer sans aucun probléme particulier, sur pa the temps indéterminé et sous tous les
aspects.

En raison de la distance astronomique qui housraeées étoiles, celles-ci apparaissent pour la
plupart comme de simples petits points scintillasens surface appréciable, a I'exception de
guelques étoiles géantes qui illuminent le firmaim@wetelgeuse, Mira, Sirius). Résigné mais
non découragé les astronomes ont étudié les étbilas maniére détournée en prenant le Soleil
comme exemple. En extrapolant l'activité du Sadeik autres étoiles, les astronomes peuvent
aujourd’'hui décrire I'évolution de la plupart dterglles, des naines blanches aux géantes rouges
ou bleues.

Le Soleil apparait ainsi comme le seul représerdanmonde stellaire, le pont vital qui nous
relie au monde des étoiles et a la diversité desngménes qui se produisent dans leur
atmosphere.

Depuis le XVt siecle, grace a Copernic le Soleil est considérénee le "centre du Monde",
méme si d’'un point de vue purement astronomiquacwh d’entre nous sait aujourd’hui - ou
devrait savoir - que le Soleil n’est qu’'une banéteile perdue dans un bras extérieur de la
Galaxie. Point essentiel reconnu par tous, le Be#tinotre unique chance de vie : sans sa force
d'attraction la Terre s'échapperait dans I'essz0es sa lumiere et sans sa chaleur toute évolution
serait condamnée.

L’attraction du Soleil est tellement forte qu'eie ressent bien au-dela de l'orbite de Pluton,
jusqu'a quelques dizaines de milliards de kilonsette distance, emprisonnant dans sa sphere
d'influence quantité d'objets : les planetes biemsais également les astéroides, les cometes, la
poussiere interplanétaire et des particules atoesitjbres.

Le Soleil participe également aux interactions figives avec les étoiles proches et dans
moindre mesure avec tout l'univers (prirciple Mach). Rien d'étonnant alors que
astronomes tentent d'expliquer sa nature et sop@dement.

L'étude scientifique du Soleil remonte aux travalkrthur Eddington, considéré aujourd'
comme le "pére de l'astrophysique". Laissant aukogdphes la question de l'origine
l'univers, les astrophysiciens formulaient I'espErcomprendre l'origine de I'énergie du Sc
Leurs découvertes conduisirent directement & &udiels premieres étapes de la créatic
l'origine du rayonnement des étoiles.

A la méme époque les physiciens trouverent le maolgefaire exploser le coeur des atom
de contrbler I'énergie nucléaire. Dans son labomtd'Homme était capable de créer
étoiles.



Nous savons aujourd’hui que le Soleil émet suretolds fréquences, tant visibles qu'invisibles
des rayonnements formés suite a différents prosessais dont la cause est unique : la matiére
est excitée électroniqguement. Cette agitation asttion de la température, de la pression et du
champ magnétique régnant localement.

L'agitation des particules engendre une série genreements, émissions nécessaires pour la
survie du Soleil et pour que les atomes excitésueent leur stabilité, c'est un principe physique
universel.

Cette émission peut-étre un rayonnement radio,Hamq, X ou gamma. Une "lumiere" isolée ou
radiation monochromatique transporte donc une éndrigputaire des conditions physiques qui
régnent dans I'enceinte du Soleil. C'est la rammur laquelle, en présence d'un corps inconnu et
inaccessible, I'analyse spectrale de son rayonrtgmeemettra de déterminer son état physique et
chimique, et donc de proposer des modéles quigugront sa formation.

De nos jours l'astrophysique solaire ne peut pdusositenter d'observatis faites au sol. Depi
'avenement de I'exploration spatiale, les missidnsa, Mariner, Skylab, Helios, Voyag
Soho, Trace, Yohkoh, Ulysses et consorts ont a@pdes données trés précieuses s
rayonnement et le comportement capricieux du Soleil

Ces recherches intensives souvent conduites enrsdeiospectre visible ne furent possi
qu’en combinant le développement d’instrumentatiélextroniques et d’outils informatiqu
En moins de 20 ans nous avons apprit plus sur lleilSue durahles 2 siécles précéeder
Comme nous allons le découvrir ces observationspasfiondément modifié I'astrophysic
solaire permettant aux scientifiques de mieux cemgre la nature de cette étoile unique &
yeux, notre Soleil.

L’'astrophysique solaire

Que nous dit aujourd’hui l'astrophysicien solairéAvant tout chose, il faut savoir que la
coloration jaune du Soleil est liée a plusieursnuoiméenes. Ce sont les effets combinés de la
diffusion et de la réfraction atmosphérique deutaibre solaire sur les électrons et les poussieres
présents dans l'atmosphére terrestre ainsi qégdiné de la sensibilité rétinienne qui donnent
au Soleil sa coloration jaune.

En fait le Soleil rayonne autant en lumiere visigpléen infrarouge. Le restant (8%) se partageant
un spectre allant de l'infrarouge lointain aux adelios.

Si nous comparons le Soleil a un corps qui seraéauiilibre thermodynamique, en gommant en
premiere approximation le fait qu'il s'entoure dilmamp magnétique et qu'il perde de I'énergie
en irradiant dans I'espace, nous pouvons travalierce que l'on appelle un "corps noir" et

calculer sur base de la loi de Planck sa temp&auperficielle. Mais définissons tout d’abord

ce qu’est un "corps noir".

Imaginez comme le fit Wilhelm Wien a la fin du decernier, un four totalement hermétique
dans lequel on a percé un petit trou. Cet orifieenet de mesurer tout le spectre de
rayonnements qu’il émet quand on le chauffe.

Pour obtenir un corps noir qui rayonne comme leibeh-dehors de I'atmosphére terrestre, nous
devons le porter a une température d'environ 578&dlUter 273,15 K pour obtenir la valeur en



degrés Celsius) et la matiére doit se trouver tatl'de plasma, les gaz étant tres fortement
ionisés. La loi de Stephan précise que la puisstntake rayonnée par le corps noir par unité de
surface doit étre proportionnelle a la quatriemisgance de sa température absolue. En d’autres
termes, a surface égale, si la température dul Sefgit été de 8000 K (1,33 fois plus élevée) il
rayonnerait 3 fois plus d’énergie.

Cela dit le rayonnement du Soleil n'est pas exaateroelui d'un corps noir, car le Soleil n'est

pas un corps séparé du monde extérieur. |l n'abgmab toute I'énergie qui l'atteint et utilise une

partie de celle qu'il produit. En outre les pattisuchargées qu'il émet interagissent avec le
champ électromagnétique, I'ensemble de ses énsssmmiribuant a dissiper son énergie. La

radioastronomie viendra confirmer cette approche.

Mais le Soleil est surtout une approximation dypsamoir du fait que son atmosphére devient de
plus en plus opaque a mesure que l'on s'enfonce Idarprofondeurs, présentant une structure
bien plus détaillée que celle qu'on imagine a pdeila loi du corps noir.

Le Soleil représente plus de 99% de la masse densgssolaire, soit quelque 1.99X1Ky. Il se
compose d'atomes ionisés par la température ettt@hs libres. Sa densité moyenne est 1.4 fois
celle de l'eau et il est constitué de 92% d'hydneget d'environ 7.8% d'hélium. Reste quelques
traces de métaux récoltés dans le processus pmidost et surtout élaborés dans la
nucléosynthése, mécanisme qui sera détaillé uplpsuoin.

Anatomie d'une étoile

A partir de la masse du Soleil et de son rayonmgsth 696000 km, on peut en déduire que la
température qui regne dans son noyau est de 15lH@&mde degrés sous une pression voisine
de 145.7 g/crh Cette partie active du noyau n’occupe toutefaisig centieme de son volume
total. Selon les modéles, le "feu nucléaire" estignpement éteint a 25% de la distance de la
surface ou 175000 km du centre. A cet endroitri@ptrature a chuté de moitié et la densité est
tombée a environ 20 g/éméquivalente a celle de l'or ou du plomb. A 75%laleistance au
centre, la densité n'est plus que de 0.2 §/ntinquieme de celle de I'eau et nous nous tasiv
en lisiere de la zone de convection. Sur ces 388000 température a chuté de 7000000°C a
environ 2000000° C. Pour finir la température att&780 K sur la surface, ou la densité n'est
plus que de 10g/cn?, dix mille fois inférieure & la densité de I'airigégne sur Terre en bordure
de mer, une valeur comparable au vide.

L'intérieur du Soleil se subdivise en quatre régidans lesquelles se produisent des réactions
bien différentes. Ainsi que nous venons de le \airraison de sa densité et de sa température,
son noyau dégage beaucoup d'énergie suite auxorgade fusions nucléaires qui s'y déroulent
de facon continue. Cette intense énergie irradie Vextérieur principalement sous forme de
rayons gamma, de rayons X et de neutrinos.

Ces rayonnements traversent ensuite la zone nagljatiis se transforment en chaleur en formant
des courants fluides convectifs dans les derni€d8000 km, c'est la zone convective
(mouvement bouillonnant) qui s'étend jusqu'a ldaser solaire. Cette convection déclenche des
mouvements turbulents qui produisent des ondes itgtiannelles, acoustiques et
magnétohydrodynamiques. On pense aujourd’hui quadazone de transition entre la zone
radiative et la zone convective est le siege dunghanagnétique du Soleil, son activité majeure,
sur laquelle nous nous attarderons un peu plusdbiui semble transformer le Soleil en une
véritable de dynamo magnétique.



La surface du Soleil émet également des parti@nesgiques qui forment le "vent solaire". Tout
ce flux d'intense énergie percute la Terre quelgmésutes ou quelques heures plus tard,
perturbant les télécommunications et formant lesras polaires. Toute cette énergie, comme
nous venons de I'expliquer, est surtout condensgég ld lumiere.

Le Soleil reste une petite étoile. Sa magnitudaelis est de -27, il brille d'un éclat éblouissant,
mais repoussé a 10 parsecs il n'est plus qu'uraebéroile de magnitude absolue 4.83.

Ce résume est séduisant allez-vous me dire, maiment connaissons-nous les mécanismes qui
régissent l'activité du Soleil ? Nous devons caérgid trois problemes : pourquoi brille-t-il,
guelle est la source de son énergie et commerit er¢€ les éléments ? Ce greffe sur ces
guestions les problemes liés a son activité dexsarét électromagnétique. lls seront développés
séparément.

L'évolution du Soleil

Si nous connaissons de mieux en mieux la struchctaelle du Soleil, que pouvons-nous
présager de son avenir ?

La durée de vie du Soleil est estimée a quelquailli@rds d’années, comptées entre le moment
de sa formation au sein du nuage protosolaire disparition comme étoile naine.

Durant les trois prochains milliards d’années saihosité augmentera graduellement de 33%,

laugmentation de sa température superficielle @ssant son rayon de 13%. Bien avant

d’arriver a ce stade, sa luminosité sera intolé&.abh peut en effet considérer que durant les 600
millions d’années qui vont suivre sa luminosité megtera de 10%, provoquant I'évaporation de

la surface des mers. Les océans disparaitrontuersg luminosité aura atteint 40% de plus, ce
qui devrait se produire d’ici 3.5 milliards d’anséeSur I'échelle des temps cosmiques cette
catastrophe n’est pas tres éloignée de nous.

Le véritable cataclysme solaire surviendra beauqaup tard. Dans 4.8 milliards d’années la
combustion de son hydrogene cessera; son cceurststidisé contiendra de I'hélium et des
éléments plus lourds. Durant 1.6 milliards d’anngasstructure interne s’épaissira, portant sa
luminosité a 2.2 fois celle qu’il a aujourd’hui. @emillions d’années plus tard, ce qui nous porte
dans 6.5 milliards d'années, le Soleil aura aloes niéaction surprenante : en accord avec la loi
des gaz parfaits, la contraction du noyau provauee élévation substantielle de la température
et de la pression qui déclenchera la fusion dedfbgene dans les couches supérieures jusque la
épargnées. Cette chaleur provoguera une dilatdéamesurée de son enveloppe et sa luminosité
augmentera rapidement. Ce processus transformgsagpement le Soleil. Sa surface gonflera
rapidement sur une période de 700 millions d'annéesl deviendra dix mille fois plus
volumineux qu’aujourd’hui; son rayon décuplera.

Durant cette phase instable I'atmosphére supérétard trés éloignée de l'influence des forces
gravitationnelles, le milieu se raréfie et se giesilans I'espace. Le Soleil s'entourera alors d'un
halo riche en éléments enrichis par la transfoiwnatie I'hydrogéne et de I'hélium en éléments
plus lourds.

Au bout d’'un milliard d’années, les effondremeniscessifs auront provoqué une augmentation
de la pression et de la température au cceur dul.Sadetempérature centrale atteindra 100
millions de degrés et la ou I'Univers primordiabwmait pu franchir la fusion de I'hélium, I'étoile

a réussi. Il est vrai que cet astre dispose deomslld’années pour réunir par hasard les hélions



alors que l'on n'accorda pas plus de trois minuesUnivers primordial, I'expansion de
I'Univers ayant éparpillé tous "ses enfants" damsgl€lais de temps.

Le Soleil commencera lentement a brdler I'hélium eptoure son cceur. L'énergie libérée va
transformer les atomes d'hydrogéne non encore gémpldans les couches superficielles de son
atmosphere, provoquant une réinitialisation deilét La fusion de I'nélium est tellement rapide
gu'on I'a baptisée le "flash de I'hélium". Cettactéon est instable il lui faudra 160 millions
d’années pour retrouver son calme. Le Soleil dewannaitre 5 flashes d’hélium successifs
apres lesquels il tentera de se stabiliser, proaaigune nouvelle contraction du noyau pour
eviter d'exploser.

Le Soleil étant une petite étoile de masse trdsefales astrophysiciens estiment qu'aprées étre
passé par le stade de géante rouge et connu $éedlale I'hélium, il retrouvera une certaine
jeunesse. Apres s'étre dilaté jusqu'a l'orbiteesre sa taille diminuera a nouveau, il deviendra
moins chaud et retrouvera un léger hale jaune-erafgce stade le Soleil aura perdu quelque
28% de sa masse. Mais son insouciance fera long_é&uaycle proton-proton, essentiel a son
activité, sera rapidement privé de combustible dansoyau, aussi la fusion de I'hélium se
poursuivra dans les couches périphériques avec pauséquence de gonfler démesurément
I'enveloppe du Soleil.

Certains scénarios prédisent que le résultat de céaction portera son enveloppesdgu’
I'orbite de Jupiter, grillant la Terre sur son pagEs

Notre planéte sera engloutie dans I'atmospherdareodd finira dans son noyau dans un |
mouvement spiralé.

Avec un peu d’imagination on peut se représenespkct qu'aura le Soleil atte époque

sachant qu’il brillera 2349 fois plus fort qu'aujdthui et sougendra un angle de 69° 3
surface de la Terre.

Quoi qu’il en soit, aprés cette phase cataclysmlgugoleil aura perdu les couches externe
son enveloppe et en son sein ne subsisteront gueeddres nucléaires.

Le Soleil terminera sa vie environ 50 millions diéas plus tard. Son noyau se contractera
devenir une naine blanche toute auréolée de gamfurune nébuleuse planétaire qui accrou
le regard d’éventuels observateurs.

Le cceur central porté a température d’environ 108B08e refroidira graduellement pour
finalement disparaitre et devenir un corps sombiegte.

Le transport de I'énergie

Comment le Soleil dissipe-t-il son énergie ? Sanogphere est-elle homogene ou y a-t-il des

zones de gradients ? Ces questions ont soulev@égoontroverses depuis le développement de
l'astrophysique solaire. Les astronomes ne savamtepcore précisement comment le Soleil

transporte son énergie vers la surface. On saieftiia que sa structure répond a |'état de la
matiere et aux processus qui se développent dansoyau.

Pour assurer son équilibre, a I'image d’'une boinédlde Soleil est obligé de libérer I'énergie lqu'i
produit dans son noyau. Ce rayonnement se propage'a la surface et se dissipe dans I'espace.
Cette fonction de "ventilation" est trés importacée si la chaleur interne ne pouvait s'échapper,
la pression interne augmenterait et le Soleil esgrait rapidement. Cette chaleur doit donc étre



dissipée et si possible sans faire obstacle aula@ement du Soleil, c'est-a-dire sans
contraindre les réactions thermonucléaires. Aing gous en rediscuterons un peu plus loin,
cette énergie est transportée selon deux modes :

- Le transport par rayonnement, qui est un processus par lequel I'énergie centest
transformée par les successions d'émissions esodfibns atomiques a mesure qu'elle
monte vers la surface. L'énergie est ainsi diffiméedout le spectre. Ce mode de transport se
développe dans la zone radiative qui s'étend émtlienite du noyau et la couche interface
située a la base de la zone convective, soit &firet 74% de la distance du centre a la
surface solaire. Dans cette zone de radiation reégnealme plat fort différent de I'activité
convective qui regne au-dessus

En théorie le libre parcours moyen d’un photon dansoyau est de quelques millimétres. C'est

ce qui explique pourquoi le rayonnement émis pautéace solaire s'est forme il y environ deux

millions d'années au centre de I'étoile dans lesamiémes de fusion précités et ne s’échappe
gu'aujourd’hui de son atmosphere a travers de pradtiprocessus de transferts d'électrons a
électrons. Seul le neutrino ne subit pas linfleendes forces électromagnétiques et

gravitationnelles et parvient a la surface du $dlela vitesse de la lumiere, environ deux

secondes aprés son émission. Il faut ainsi 8 menett® secondes aux neutrinos pour arriver sur
Terre.

- Le transport par convection, qui assure également le transfert de I'énergiacyau vers la
surface. L'équipe de W.Fowler de Caltech estimadpres le modéle solaire, la distance a partir
de laquelle le transfert d’énergie par convectiépassait le transfert par rayonnement se situait
a 74.1% du rayon solaire {Ra un niveau de température encore proche ddlidmeide degres.
Pourquoi cette zone présente-t-elle des mouvensenigectifs et semble bouillir ?

A partir de 0.86 R et dans une zone large de 100000 km environ |gpéeature est
suffisamment "“froide" pour que les ions lourdsqtiel carbone, azote, oxygene, calcium et fer)
retiennent quelques uns de leurs électrons. Ceopi&me rend la matiére solaire plus opaque ce
qui a pour conségquence de piéger la chaleur etakdatir la progression du flux d'énergie
ascendant. Le milieu devient plus dense et abgausefacilement I'énergie. Ici le gaz est déja 10
fois plus froid que dans la zone interface et att®00000°C. A présent I'énergie voit son
parcours semé d'embdches, nous sommes dans l@le@wmvection dans laguelle les courants
transportent rapidement la chaleur vers la surfdta@is & mesure qu'ils montent les fluides
s'étendent et ils se refroidissent, si bien queriesavements convectifs sont interrompus et le
rayonnement ne peut atteindre la surface et s@disd.e plasma a donc tendance a s'enfoncer
dans la zone de convection.

Plus haut encore, lorsque la température est anffigent basse pour que I'hydrogene et I'hélium
se recombinent avec les électrons libres, I'énagigiégée dans les atomes. Le gaz n'absorbe
pas le rayonnement mais au contraire il ralentitrd&oidissement ce qui provoque une
amplification des mouvements convectifs.

La convection s'entretient tant que le gaz est phesud que le milieu ambiant et la densité
suffisante pour absorber I'énergie. Ces mouventamsgectifs s'étendent jusqu'a la photosphere,
la surface visible du Soleil en lumiere blanchen®an processus similaire au développement
des cellules de Bénard, des nuages cumuliformegedinuile que I'on chauffe sur une plaque,
ces mouvements convectifs se rassemblent pour fatesecellules que I'on peut décrire comme
une juxtaposition de petits tubes convectifs. fipaaissent dans la photosphére sous la forme de
petits "grains de riz" que I'on appelle la "gramiolal'.



Cela nous conduira a décrire cette premiére engelgpzeuse, la photosphére visible en lumiére
blanche et les niveaux qui I'entourent, la chrorhesp, siege des émissions de I'hydrogene-alpha
ainsi que la couronne source de ses émissiony/des .



