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The Sun

Continuum
6000 K

1700 A°

SDO/AIA 1700 2015-09-26 18:32:30 UT



The Sun

He Il
304 A°
~ 50000 K

SDO/AIA - 304 2015-09-26 19:28:45 UT



The Sun

Fe XVIlI
6 millions K
94 A°

SDO/AlA - 94 2015-09-26 19:29:37 UT



First 360° View of the Sun

NASA Stereo A & B satellites



Plasma (solaire)=4¢me état de la matiére

- - Fully ionized plasma.

N Atoms in plasma become

1 AW 2L increasingly ionized.
-

millions of K 2
0 4 R i Plasma Phase
“+ =~ Free electrons move among
L +@ 4+ positively charged ions.

+ $o N

-»>
ot N9 /  Molecular dissociation into
¢ >0 . 2491  component atoms.
-
thousands of K

>
- = ¥, . GasPhase

o t  Atoms or molecules move

‘ \ @  essentially unconstrained.

0° Celsius ~ 273 K

%o o Liquid Phase
° 0\. Atoms or molecules remain
2 (ogether but move

u oo o relatively freely.
R
E
P S Solid Phase
AR s—a' @ Atoms or molecules are
cold oa\. ‘&9 held tightly in place.

Copyright © 2004 Pearson Education, publishing as Addison Weslay.
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Dérivation des Equations du Mouvement des Fluides et des Plasmas

Les fluides et les gaz sont faits d’ atomes et de molécules: On peut

soit les voir comme un continuum suivant des equation macroscopiques
dynamiques ou comme une collection de particules individuelles influencées
par des forces agissant sur elles. En particulier dans un plasma de laboratoire
(gaz charge) comme un Tokamak certains comportements/phénomenes
physiques sont mieux décrit par une approche particulaire.

Notre but est donc de développer un théorie dynamique des fluides et plasmas,
c.a.d une théorie physique a partir de laquelle |" évolution temporelle d’ un
systeme peut étre étudiée. Cela nécessite 2 conditions:

1) Il nous faut une méthode permettant de décrire I’ état du systéme a partir

d’ un jeu de variables
2) Il nous faut un jeu d’ équations donnant la dérivée temporelle de ces

variables - ~ p N
J | Equations
Boltzman Hydro
. N J N\ Y
Liouville
-~ ™ -~ ™
Fokker-Planck_ | Equations
Vlasov MHD
N\ J N\ J
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Dérivation des Equations du Mouvement des Fluides et des Plasmas
Hiérarchie des Différentes Théories

Niveaux Fluides Neutres Plasmas

0 N particules quantiques idem fluides neutres
(T, ..., T)
Eq de Schrddinger

1 N particules classiques Idem fluides neutres
(.fl, ceny .fN; 7,_[1, ceny UN>
Eq de Liouville
Lois de Newton (eq d’ Hamilton)
2 Fonction de distribution Fonction de distribution
f(Z,u,t) f(Z,u,t)
Eq de Boltzmann Eq de Vlasov, Fokker-Planck
21/2 N/A Modéle a deux fluides

ions (massifs) et électrons

fl(fv U? t)? fe('fv U? t)

3 Modele continu Modeéle a un fluide
p(Z,1), T(Z,t),d4(7,t) | p(T:1),T(Z1),
. U(f7t>7B(f7t>
Eq Hydrodynamiques Eq Magnétohydrodynamiques

Rem: Dans un plasma il est possible d’” avoir un champ magnétique B. Comme les plasmas sont de bons conducteurs, le champ
électrique E peut étre ignoré (E=0) a I’ intérieur, par une réorganisation des charges. Ceci n’ est cependant pas toujours vrai,
alors le plasma est vu comme deux fluides un chargé positivement et un négativement => description niveau 2 V2 pour les

plasmas
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Approche fluide unique, Equations d’ Induction

Quand on considére des phénomeénes dans un plasma ayant des échelles spatiales bien plus grandes
que la longueur de Debye A et des échelles temporelles bien plus longues que I” inverse de la
fréquence plasma w, , la séparation de charge peut etre négligeé dans le plasma

=> qu’ un gaz complétement ionisé peut etre traité comme un fluide unique (niveau 2 1/2 -> 3).

V- -E = 4np, (4)
10B

VxE = ——8—, (5)
c Ot

V-B = 0, (6)

VxB = Ty 1% 7
c c Ot

A partir des équations de Maxwell (5) et (7), en négligeant le courant de déplacement (valable si v << ¢):

0B c
— =-cVxEet]J=—(V xB),
ot A7 vxB
et de loi d’ Ohm, pour un fluide conducteur en mouvement a la vitessev : J — o (E + —)
C
on peut déduire |’ équation d’ induction:
oB _
= ~vxB=-vx(Y-vxB] |G =Vx(vxB)-Vx(®VxB)
g
2 2 . . o s
— VU« ( c VB _vx B) avec n = c</4no la diffusivité magnétique,
Ao
0B :
E:VX(VXB)—I—T]AB, Sl n:CSt.
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Equations de la Magnétohydrodynamique

Continuité, Navier-Stokes, Energie (+ force de Laplace + diffusion Ohmique):

dp
oy (pv)
ov
Py = —p(v-V)v—VP+ pg—2p{6 XV
—~ V.-D+|(VxB)xB|
0S
pTE = —pT'(v-V)S+ V- (krpcpVT) 4 4(:;77.]2
+ QPV [ewem - 1/3(V . V)Q} + PE Source de chaleur
plus induction: si’ r;éc_essaire, coeur
OB d’ étoile A par ex.
anx(va)—Vx(anB) (8)
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MHD Turbulence

Les fluides ordinaires non magnétiques sont connus pour devenir turbulents a grand
nombre de Reynolds Re=V L/ v, avec V et L une vitesse et une longueur
caractéristiques de I’ écoulement et v sa viscosité cinétique.

On s’ attend a ce qu’ il en soit de méme pour un fluide conducteur mais les évidences
expérimentales sont rares (expérience dynamo VKS2 a Cadarache), alors qu’ elles
sont nombreuses en astrophysique.

Définissons les nombres de Lundquist S =LV, /v (vitesse d’ Alfven V_ =B/(4xp)'?)
et de Reynolds magnétique Rm =LV /n

Un S>>1 signifie que la résistance est faible, mais le systéme peut bien ne pas étre
turbulent! Seulement quand les vitesses fluides deviennent grandes soit dans la
phase non linéaire d’ une instabilité soit par un forgcage extérieur Rm devient grand
et le systeme turbulent.

La turbulence MHD se trouve donc dans les systémes fortement dynamiques tels
gue les tokamaks, les éruptions ou la convection solaires.

Spectre de Kolmogorov (hydro), large Re Spectre Turbulent (MHD), larges Re, Rm
Ey = Egn  ~ £7%K°° E.=E «*E ~ (gvy)2k32

¢ taux de transfer d energie (cst entre echelle k) et v, vitesse d’ Alfven

cin_k mag_k
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injection
Spectre et Cascade d’ Energie Biskamp 2003

10°F — —— Table 1. Cascade directions of the ideal invariants comparing
,F ° inertial range | MHD and Navier-Stokes turbulence
— 10" E
< | 3-D 2D
y E
: E, direct E, direct
. ’ MHD K direct Ky direct
> ] Hi inverse HY inverse
o ] _ E/ direct E{ inverse
B Navier-Stokes H l{’ direct Q direct
1 10 100
k dissipation direct
FIG. 1. Spectra of kinetic energy (solid line) and magnetic en-
ergy (dashed line) of the ABC and Taylor-Green runs, where the k
Taylor-Green spectra have been shifted down by a factor of 20 for ’
clarity. The Kolmogorov slope is showed as a reference. Note that :
the magnetic Prandtl number Py, =v/% differs for the two runs. I

dE(K) = 2 [T,,(0.K) +T,,(0.K)]- vD(K) + F(K).
0

k=q
Zm(Q-K) =- f UK(“ 'V)“de3- %t,(Q.K) = f llK(b . V)deX%
FIG. 14. A sketch of the energy transfer between different scales

GELK) = 2 [Tp(0.K) + Tpy(Q.K)] — #Dy(K).  (7) and different fields. The thickness of the lines is an indication of the

Q magnitude of the transfers. The figure illustrates how energy is

Here we have introduced the functions 7,,(Q.K). 7,,(Q.K). transferred to magnetic modes with wave number k=¢ in the iner-
T,(0.K), and 7,,(Q.K), which express the energy transfer tial range. The transfer between same fields is always local and
between different fields and shells. direct. Each magnetic mode receives energy from all larger-scale

velocity modes and gives to slightly smaller-scale velocity modes.

Tu(Q.K) Efb.((b-V)qux}. Ip(Q.K) E—fbk(u - V)bodx?,
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Zones Convectives dans les Etoiles

Transition between envelope and core convection: ~1.3 Msol

masgive stars
dwarfs

pp chain CNO Cycles
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Grosses structures:

Eruptions,
Trous coronaux,
CMEs

o ey

AL e a3
z ’,‘)P ;

Supergranulation: p- % -
- 3

Plasma= gaz chaud (ionisé)
4eme etat de la matiére

L” Ordre dans
le Chaos!

.

30-50 Mm ~ "W
20 heures y ‘*. ’ , -
; ! -~
Granulation: Petites structures:
1-2 Mm Lignes Intergranulaires,
5 mins Points magnétiques
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. ; Critéeres de Stabilité
Te T, Pe = pi +dr (dp) ps = ps +dr (dp>

Pe 0. dr dr
dp dp dp dp
e — Fs — I — \ 75 B — \ 5 1
() ()]0 (4),-(2) o0
. Equation d’ etat: p=p(P,T,u) Echelle de pression
Pef@ o dp _ AP _ AT dn 1 dwP
b ps" P T Ty H, dr
- a dP o0 dT’ a dP o dT’ o du
Pe =Ps =) —|\=) " |==5—) *l=5—) —{—5] >0
Pdr ), T dr ), Pdr ), Tdr ), pdr )
P.=P,etP =P/ dw nul pour I élément

o dIn’l’ dIn’l’ ¢ (dlnpu
Multiplions par Hp: TP < TP -+ s\amp
S € S
¢
5V
Ve et Vad sont similaires en ce sens que les deux décrivent la variation de température
d’ un gaz subissant une variations de pression. Vrad et v par contre décrivent I

variation spatiale de T et u du milieu.
Dr. A.S. Brun. UnivEarths Fall School. Santorin — 18/10/15
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Critéeres de Stabilité de Schwartzschild et de Ledoux

Considérons une atmosphére dans laquelle I’ énergie est transportée par radiation
(ou conduction) seulement. Alors  {/ =V ,.,; - Testons la stabilite de cette
atmosphére et considérons que I' élément se déplace adiabatiquement:y/_, = V4

L’ atmosphére est stable si:

¢ Gaz parfait: P=Rp T/
Critere de Ledoux ~ Vrad < Vad + = Vy =>a zf§=¢a=l1 P

S’ il n” a pas de variation de composition ou d’ ionisation:
Critere de Schwarzschild  Viyqd < Vad

Péclet number: Pe= vL/x
Pe >> 1 (Soleil) -> change stratification
Pe ~1 , extended overshoot

Overshooting

— Vg ar=r If a heavy sinking convective parcel
penetrates into a subadiabatic layer,
r=r; F.=0 Y < Vad when the temperature fluct changes

sign, parcel is neutrally buoyant but
continues to sink by virtue of inertia
until the Buoyancy force reverses the
direction of its motion.

ov Zahn 1991
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dinT

Criteres de Stabilité de Schwartzschild et de Ledoux

dIn P

Ftotal

/\/

rad

i

\

Péclet number: Pe= vL/x
Pe >> 1 (Soleil) -> change stratification
Pe ~1 , extended overshoot

N/
/ .
o

Q
o

If a heavy sinking convective parcel
penetrates into a subadiabatic layer,
when the temperature fluct changes
sign, parcel is neutrally buoyant but
continues to sink by virtue of inertia
2 until the Buoyancy force reverses the
Ly z direction of its motion.

conv

b ¢ o
-

Z
o
0
S
-
=

o

Zahn 1991
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Deriving an inviscid criteria for convection: Rayleigh number

To

{ end Temp gradient is being homogenized in convection layer
d start creating thermal boundary layers

T, + AT

Bubble is less dense than medium and rise at vertical speed w but as to “fight” against
viscous drag:
dpg=vAw~vw/d?=> w=9%pgd?/ v .

With an ideal gas we can relate density fluctuation to temperature variation AT via
thermal expansion factor a., e.g. 6p = a AT

sow=aATgd?/ v

While it rises and since it is hot it radiates away is heat. So in order to retain its buoyancy
Rise time < thermal time < d/w < d?%/k
= 1<a AT gd3/ vk =Ra < Rayleigh number Ra must be greater than one

(in this back of the envelope derivation)
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Plane Layer Convection
Rayleigh Number:

B gaATd?

RV

Plane layer conv (cf. Chandrasekhar’ s book in 1961)
Ra

To-AT/2

Si Ra est suffisament
grand alors la convection
se déclenche. La différence
Avec le critéere de
Schwatzschild vient du fait

| ] "
separated by a vertical distance d. When the temperature difference between the two plates AT is q’u ICI On prend en Compte
increased sufficiently, the fluid will start to convect heat vertically. The reference effective pressure I eﬁet des d|ﬁ:US|V|teS

P and reference temperature Ty are the values of P" and 7" measured at the midplane 2z = 0.

To+AT/2

Fig. 17.1: Rayleigh-Bernard convection. A fluid is confined between two horizontal surfaces

Conditions aux limites stress-free top & bottom: Ra_ = 658
stress-free top & no slip bottom: Ra, = 1100
no slip top & bottom : Ra, = 1708

With a vertical magnetic field pervading the system:
BC’ s stress free top & bottom for V, radial field BC’ s for B: Ra, depends on Hartman

number, i.e Ha >> 1, alors Ra_ = n?(Ha)? i (033 d2)
a=|——

pr
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Magnetic Fields in Various Objects

Most Figures from: The Cosmic Perspective, moderately rapid rotation

Bennett et al. 2003, ed. Pearson \ /
or ESA, NASA. 4 3 ey ;

S\

a This photo shows how a bar
magnet influences iron filings (small

black specks) around it. The magnetic b A similar magnetic field is created AL LI T

field lines (red) represent this influ- by an electromagnet, which is essentially electrically conducting fiuid ConReeng

ence graphically. a colled wire attached to a battery. The ¢ A planet’s magnetic field also arises from the motion
field is created by the battery-forced of charged particles. The charged particles in a terrestrial
motion of charged particles (electrons)  planet are in a molten metallic core, and their motion
along the wire. arises from the planet's rotation and interior convection.

R2
Champ magnétique B, décroit en un temps Ohmique: 77 — n
Ce temps est long sauf en laboratoire et dans les petits
corps célestes comme les satellites naturels (lunes) ou planétes, donc la présence de B dans
les planetes et la variabilité de B dans certains corps (étoiles, galaxies) => effet dynamo
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Quelques Remarques sur |’ Equation d’Induction

%]? Vx(vxB)+nAB
OB

Si le fluide est au repos, I’équation se réduit a: o5 = nAB
Ceci est une équation de diffusion, le champ
magnétique B dans une sphére uniforme . R2

de rayon R en un temps Ohmique: ™ — >

y P q n ﬂ.Q n
Dans les conducteurs en laboratoire, T,, est petit (10 s pour une sphere
de cuivre de 1m), mais dans les conducteurs cosmiques il peut étre

gigantesque (> 10'° d’années)

Par contre si le fluide est en mouvement (et que sa résistance est négligeable),

I’équation devient: OB __
27 = V X (v x B)

Cela signifie que les lignes de champ magnétique sont « gelées » dans le fluide
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Quelques Remarques sur |’ Equation d’ Induction

Le nombre de Reynolds magnétique Rm=vL/v permet de connaitre le régime
dans lequel le systeme étudié se trouve, il est généralement petit dans les
expériences de laboratoires (Rm ~1 et < 50) & grand dans les objets
cosmiques. Il y a théoriquement effet dynamo si Rm est suffisamment grand

Cela signifie que bien que le courant électrique dans les conducteurs de
laboratoires soit principalement déterminé par la conductivité o, dans un
corps cosmique o n’a que trés peu d’influence sur 'amplitude des courants
circulant, un changement par ex d’un facteur 10 de o, n’induisant pas de
changement significatif de B. La conductivité ne sert qu’a déterminer le
champ électrique E ( faible) nécessaire a la présence de ses courants
(Cowling 1957).

Remarque: le premier terme de I’équation d’'induction peut étre décomposé en 2 parties,

Vx(vxB) =B -V)v—-(v-V) B4+BV - v

un terme (le 1er) de et de B et un terme de
et le dernier terme est lié a la du fluide (nul si Div v =0).
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Kinematic Mean Field Theory
Starting point 1s the magnetic induction equation of MHD:

OB
o Vx(uxB)+7V'B,

where B 1s the magnetic field, u 1s the fluid velocity and 1 1s the
magnetic diffusivity (assumed constant for simplicity).

Assume scale separation between large- and small-scale field
and flow:

B=B,+b, U=U,+nu,

where B and U vary on some large length scale 7, and uand b
vary on a much smaller scale /.

(B)=8B,, (U)=1,,

where averages are taken over some intermediate scale / « ¢ « L.
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For simplicity, 1ignore large-scale flow, for the moment.
Induction equation for mean field:

where mean emfis |& = (U X b).

This equation 1s exact, but 1s only useful if we can relate § to B,.

Consider the induction equation for the fluctuating field.:

Where G=uxb—(uxb). “pain in the neck term”

Si, G est petit, alors la force électromotrice moyenne (mean emf), peut étre
développée en fonction de <B>d :

0< B; >
< & >p=< (uxb); >p= 0y < Bj > —|—ﬁwk ] ¢ ...

c%zk
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BASIC PROPERTIES OF THE MEAN FIELD EQUATIONS

Add back in the mean flow U, and the mean field equation becomes

iciaetf
considérés

isotropes

Now consider simplest case where a.= a,, cos 8 and U, =U, sm 6 e,

In contrast to the induction equation, this can be solved for axisymmetric
mean fields of the form |B, = Bye, +Vx(4e,)

0t %@

The O effect
Conversion of poloidal to toroidal field by

differential rotation. Q The o effect

A Regeneration of poloidal
7 /TI\ \-\ field from toroidal by cycloric
/ééf\ LA everits in rotating convection.
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Dynamo cinématique vs dynamique (nonlinéaire)

Si la force de Laplace peut étre négligé dans I'équation de Navier-Stokes,
on parle alors de dynamo cinématique, l'instabilité est linéaire avec une
croissance exponentielle

Dans le cas contraire (ce qui arrive pour des champs B d’amplitudes finies),
on parle de dynamo dynamique, il y a rétroaction de la force de Laplace sur
les mouvements, l'instabilité sature et le champ magnétique atteint une
amplitude finie. L’énergie magnétique ME=B?/8r est proche de I'équipartition
avec I’énergie cinétique KE=0.5pv? des mouvements fluides.

Remarque: la force de la Laplace peut se décomposer en 2 parties,

1 1
F=-JxB = —(VxB)xB
C 47

_ 1 2 1
= |—LVB2?| 4| (B-V)B

a b
Une (terme a) perpendiculaire aux lignes de champ
magnétique et une (terme b) le long de celles-ci.
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Energy Reservoirs in a Magnetized Convection Zone

Lrad

Internal Energy

Potential Energy

Lrad Q
n
Qv

Qn: Ohmic heating

Qv: Viscous heating
Wg:Buoyancy work
Wp:Pressure work

Wm: Lorentz force work

Wp Kinetic
Energy

Magnetic
Energy

Influence of Rotation:

Slow rotation:

Lorentz ~ Advection, Emag ~ Eke
Fast rotation:

Laplace ~ Coriolis, Emag > Eke

(Brandenburg et al. 1996, Brun et al. 2004)
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Various Dynamo Regimes and Scalings

Equilibrium field : B, ~ sqrt( 8m P ) ~ sart(p,)

Laminar (weak) scaling: Lorentz ~ diffusion =>
B2, cak ~ pvn/L?=> ME < KE

Turbulent (equipartition) scaling: Lorentz ~ advection =>
B2turb - sz - Pﬂz/l—z & |Bweak|~ |Bturb| I:)m“2 => ME ~ KE

Magnetostrophic (strong) scaling: Lorentz ~ Coriolis =>
B> ~ pQn => ME > KE !

strong

With p density, v kinematic viscosity, n magnetic diffusivity, Q rotation rate,
v, L characteristic velocity & length scales, P,, = v/ the magnetic Prandtl nb

Fauve et al. 2010, Brun et al. 2014 (Space Science Rev), Christensen 2010
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Qu’est ce qu’une Etoile?

- C’est une boule de gaz chaud autogravitante: la pression
du gaz supporte la gravité S

« Ce gaz chaud (donc ionisé),a%»

appelé plasma, émet de la lumiere
/9 e I /
¢ o |

15,000 K star

the Sun (5,800 K)

3,000 K star

)
>
g 5
sirong bonds weak bond 2 ‘
Z 101t
5 )
Gas Pl € 402 %
asma @ > 310 K human
¥ = >\
® @ @ 109 I ! I 1 1 ! I !
101 102 108 104 105 \ Y
® @ @ wavelength (nm) {
X proton . "
o bonds ionization Rayonnement de corps noir 1

T

- Ce flux d’énergie doit durer longtemps (> millions d’années), I
faut donc une source d’énergie efficace pour assurer cette
dépense d’énergie (=> réactions nucléaires) , seuls les objets
(M>0.08 Msol) possedent une température centrale
suffisante pour déclencher ces réactions
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Hydrogen ('H) Helium (‘He)

atomic number = 1 atomic number = 2
atomic mass number = 1 atomic mass number = 4
(1 electron) (2 electrons)

Fusion de 4 atomes d'Hydrogene en un d'Hélium

Bilan: 4p -> He4 + 2e* + 2 v, + Energie
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Période

Créés des le Big Bang

1AMETAUXALCALINS iDES HALD GENES MONOVALENTS 7B GAZ
2A METAUX ALCALINGTTERREUX META BIVALENTS 68 .
A HOMOLOGU RES RARES METALLOIDES TRIVALENTS 5
- METAUX ET METALLOIDES TETRAVALENTS 4B
[ H / 5A Famille du YANADIUW METAUX ALENTS 3B .zﬁe
1£0794 / 6A Famille du CHROME Famille du ZINC 2B l 4[0206
< 7A Famille du MANGANESE  METALX NOBLES 1B - - - - —
Li‘l/ ] 8A o8 8C » C N 0 F Ne
6,541 3f122 Période 4 : METAUX MAGNETIQUES 10811 12011 140067 |159934) [189984] [201797
= = Période 5 : Mine du PALLADIUW = = T T = =
Na Période 6 : Mine du PLATINE Al Si cl Ar
229898] [243050 i v v 269815) |280855) [309736) [32086 | |35¢527) [39%8
19 20 21 2z_, 23 24 25 26 27 28, 23 30 31 32 33 34 35 36
Sc Ti Y Cr Mn Fe Co Ni Cu Zn Ga Ge As Br Kr
390983 [ 40078 44956 4788 s0%2 51996 | [s49309) |sse7 | [ss9ssz]| [ sses 63546 6539 69723 7261 749216 7896 79904 8380
37 38 39 40 41 42 43 44 45 46 47 45 49 50 H 52 53 54
Rb Sr Y Zr Nb Tc Ru Rh Pd Ag d In Sn Sh Te | Xe
85468 8762 88906 91,224 92906 95% (36) 1007 ] [1o2906] [10s42) |1o7.868) [112411 182 | [113710] |1a,s 12760 | [12308] [131,29
LANTHANICES —» 57— 65 |¥° 70
la | Ce | Pr th
55 &3 133,906 [140 121090, 904 144,24
Ba 2 T %0
57 B 73 74 75 76 78 79 &] 82 83 _, 34 85 86
132,908) |137,327 5 Hi Ta W Re Os I Pt Au Hg Tl Ph Bi Po At Rn
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Nous sommes tous de la poussiere d’étoiles
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Couleurs et Types des Etoiles

On observe des étoiles rougeatre, blanchantre, bleueatre



Luminance spectrale normalisée
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Le Diagramme d’Hertzsprung-Russell
Most Figures from: Théorldue

The Cosmic
Perspective,
Bennett et al. 20083,
ed. Pearson or
ESA, NASA.

J"SU_PERGIANTS
.Canopus

Botolgouse

Polaris

Carte « michelin »
des étoiles

diagramme de

Hertzsprung-Russel : | &= / W Gliceo 725 A

< , 10 ) ® Gliese 725

ou I'on représente le R e~ aamarsn SRR

type spectral de |'étoile - 'Y A
. Proxima Centaur *

en fonction de sa o ox Ganci
luminosité 10°¢




Le Diagramme d’Hertzsprung-Russell
Observationel

Lif;time’
10" yrs

Lifetime

Carte « michelin » 108 yrs

des étoiles

Lifetime
10% yrs

Life_time
10" yrs

)
=
=
e
©
o
L
>
‘D
o
=
=
=

Lifetime
¢ h+y Persei — 14 milionyears 10" yrs

Ao Pleiades — 100 million years

® NGC 188 — 7 billion years

30,000 10,000 6,000
surface temperature (Kelvin)

DI. A.O. DIUIL, Irnvedriudls rrdil oCnooul, Odriioriinr— 10/1u/710



Le Diagramme d’Hertzsprung-Russell

112
106 f—
— WR 30
104 —
—~
]
Il [—
g Star TLAs in the Diagram:
AGB Asymptotic Giant Branch .
@102 —— BSG Blue SuperGiant Observatlons
LBV  Luminous Blue Variable
> MS  Main Sequence
[~ RC Red Clump
» R RG Red Giant T
Q RSG Red SuperGiant :
= SubG SubGiant
o= 100 p— WR  Wolf-Rayet star ot
E YSG Yellow SuperGiant ‘ at R
. ) e
3 Zero-age main sequence . USRS AR
o . (ZAMS) S Horizontal LA, o
Evolutionary tracks: - branch o oov * L ¢, w0,
. 60 solar masses 2 15 : Dl o o
1072 — ———— 15 solar masses g a2 g,
2 solar masses g ' ghd
1 0.4 solar masses E M
0, 1 = L/ Y
s | v
104 | | | | I I L1 1 1 I | | < B
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Etoiles de Faibles Masses et Planetes Géantes

Naines brunes
(bralage D oui, H non)

Planétes
(ni D ni H)

Gliese 2294 Teide 1 Gliese 2298 | Jupiter

5,800 K 2700 K 900 K

G2 star red dwarf  brown dwarf brown dwarf  planet
M doit étre supérieur a 0.084 Msol pour devenir une étoile (brilage H)
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Taille Relative des Etoiles

@ Mercury < Mars < Venus < Earth @ Earth < Neptune < Uranus < Saturn < Jupiter

Sirius < Pollux < Arcturus < Aldebaran
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Phase d’Evolution des Etoiles: Formation,Etoiles Jeunes (PMS)

luminosity (solar units)

2. Protostar shrinks and heats as
gravitational potential energy is
converted into thermal energy.

3. Surface temperature
rises when radiation
becomes the dominant
mode of energy flow within
the protostar.

4. The fusion rate increases
until it balances the energy
radiated from the star's surface.

Copyright © 2004 Pea

30,000 10,000 6,000 3,000
surface temperature (Kelvin)

1. A protostar assembles from
a collapsing cloud fragment.
Itis concealed beneath a
shroud of dusty gas.

relative number of stars

200 stars

luminosity (solar units)

H-R diagramme

.
60,000 years

15Mgm ™ 0
p ® e 150,000 years
IMgn % “

10,000 6,000
surface temperature (Kelvin)

cetion, publishing as Addison Weslay

—

OJ/Q
7S 3

S0 mijj¥

Zillion yea,

3,000




Phase d’Evolution des Etoiles: Cas 1 & 5 Msol

planetary nebula double shell- _—inert carbon
burning '
. ! red giant helium-burning shell
F9 —— hydrogen-burning shell

.
e Y9 i < . double shell-
. " red burning core
helium- giant
) burning
c star _— helium burning
b= | -
5 1
»8, ——hydrogen-burning shell
= helium-burning
§ star core 10° l
E ¢
£ -,
= To white dwarf (1.34 solar masses) | \
white dwarf __—inert helium OUlSQS Pfanetary
. ' 104 begin nebula
[ white dwart (065 solar mass) L./ rection |
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Thermal
subgiant/ pulses
red giant core .
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surface temperature (Kelvin) = msgs:;s Helium
4 S, : flash
c “t
. *,
Copyright € :; 10? “_
™, /
£ X ——
g ZAMS"., Helium
%, uming
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du sablier
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Simulations 3-D Hautes

Performances de la MHD Stellaire

par Allan Sacha BRUN

Aste
Massive Stars SoH

Jouve & Brun 2007a,

(CEA/SAp & Obs Meudon/LUTH)

rosismology/Magnetism Projet STARS?
O/Corot/Espadon/XMM

(Brun et al. 2002, 2004, 2005, 2006, 2007, Ballot et al. 2007, Browning et al. 2004,

b, Zahn, Brun & Mathis 2007, Brown et al. 2007) Evolved Stars

N

30Ms,,

0 oo
.
S Wd/

Litetime™ TN
107 yrs

= M

{1l

luminosaty (solar units)

01

HR

| N som
Y

SPICa

60M,,, T~ oo (RGB)

»

A

Liletme
ns

Lifetime

10%yrs

Lifetime Barnard's S%
0" yrs

Proxima Cente u
DX Canc

|
30,000
4 increasing temperatura

diagram |

10,000 6,000 3,000
surface temperature (Kekin) decieasing temperature e



Convective Motions (radial velocity Vr)

(Brun & Toomre 2002, ApJ, 570, 865)

Case A (Pr=1, Re,,~28, |

-----------

Dr. A.S. Brun. UnivEarths Fall School. Santorin — 18/10/15

aouajnqgJny }jo aaiba(



VrmsD/v~5000, Pr=0.25

Resolution~ 400073, Re

20. dag K

=0.98 R

depth

Simulation a 10000 cpus (Curie)



& 4.0e402m's

-8.0e402

?.0deg K

7.0



Mean Angular Velocity €2

(Brun & Toomre 2002, ApJ 570, 865)
At the equator
the flow is
poleward

Slow poles

=

A

“ | Associated
Meridional /)]
Circulation ”'WL& {5

Multi cells flow
Fast equator SIMULATION

GONG DATA
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Internal Waves




Entropy

time=0.00 d




G-modes

P-modes G vs P-modes: simple ray paths
dx; ow
dt Ok;
dk; oW
dt ox;

I(1+1) (N?
> ' r = —Legdt l(l+1) _ vrRp IV AL
A% _ l(l_gl) dr I Csdt k}% = 3 dr = 12 -
' kn .1 K2\ Ndt1
= Fresdiy by _Enydf = (l B ﬁ) kor

w = ce\/kZ+ k2 = csk k 7 w = m4 =
Note: the Eikonal equation allowing to compute the ray paths
are indept of | for g-modes, hence changing the order | does not change

the rav path (does changethe wave speed FaQnivochanaing dhefrequency does.



Magnetic Solar Cycle

(HAO, SST & Mt Wilson Data)

-10G -5G 0G +5G+10G
)

30N

308

i 1. T,

gos i o 3 ' it &, L
1975 1980 1985 1990 1995 2000 2005 2010
DATE

2015 2020

Hathaway NASA ARC 2015/05

Sewow el w
©

v Q:Q"
S i“-.\s

5895.9A Na I
Magnétogramme

Small vs Large Scale Dynamos

Wide range of dynamical scales!
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Solar Magnetic cycle 23-24

http://sohowww.estec.esa.
(EIT, LASCO & MDI Data (satellite SoHO))

Cycle 23-24 Sunspot Number Prediction (September 2006)
200 T T T T I T T T T I T T T T { T T T T

2005

NASA/MSFC/Hathaway

Source: NASA WD Mg g o
Le Soleil est Wy Yoy s \\ -
gros, temps | o =
Ohmique long
(10 Gans), mais

B varie -> dynamo o & 2002/07/12 05:18
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Solar Cycle 22 (Yohkoh data)

http://www.Imsal.com/SXT/homepage.html

Large variation en X (soft),
faible en visible

iy
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Babcock-Leighton Mechanism ot e
and Polar Cap Reversal

/

~

E. E. Benevolenskaya: Polar magnetic flux on the Sun in 1996-2003 from SOHO/MDI data

CR 1927 B=9.9247G CR 1954 B=10.7017G

CR 1981 B=-4.9876 G

N - @
o o o o
v T

tilt angle (degrees)
N
o

A
=)

&
o
T

T T

mean tilt=5.60163
variance=309.127

+

How important

Joy’s Law IS it to get the 11yr

Tilt of AR dynam0'7

06 -04 -02 00 02 04 06

sin(latitude)
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SC21

SC22

SC23

w® 50°F -
O X B ]
oS N 1
S8 0°r .
=0 E ]
©.2 B ]
S5 _50°F 1

B & {4 ]

1980 1990 2000 2010

year

Last 3 solar reversals:

Takes about 1 to 2 years to reverse

No sign of excursion in the Sun

o N OB O
— —

1N
o

axial dipole coefficient [G]

—6f

1980 1990 2000 2010

year

N
o

|
N
(@)

o
mean flux density [Mx cm™]

|
N
o

Dipole reverses ahead of full field

Derosa, Brun, Hoeksema 2011, 2012
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Quadrupole vs Dipole Strength

‘021 ]
. e
2o 10
§4§ .OO
O _
Q_(g O 1
T
QO 42
o 107
© -3 F
- L
s 1907
200 (d)
» 100+ ~
0/ SC2TN _/ SC22\__ /< G233~

1980 1990 2000 2010
year

_ ‘Derosa, Brun, Hoeksema 2012, ApJ
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Assessing Symmetries of Induction Equation

(,)—B =V x(VxB)+7nAB
ot |
Knowing that vectorial product and curl change vector parity, but Laplacian retains it:
If V is symmetric: VS x BA -> CS so V x C° — DA
VS x BS -> CA so V x CA — DS

=> (Generates fields of same family => Uncoupled Dynamo solutions (families)

If V is anti-symmetric: VA x BA->CA so vV x CA — DS
VAXxBS->CS so UV x CS _ DA

=> Generates field of the opposite family => Coupled Dynamo solutions

In current Babcock-Leigthon dynamo models ingredients yields uncoupled families

Gubbins & Zhang 1993, DeRosa, Brun & Hoeksema 2012, ApJ

Dr. A.S. Brun. UnivEarths Fall School. Santorin — 18/10/15



ol Al

© N

Main Properties of the Solar Magnetism/Dynamo

An activity cycle of 22 yr
Small and Large scale dynamos

Butterfly diagram (Sporer’ s law)
of the toroidal field within a
latitudinal band of +/- 30 deg

Tilt of 4 to 10 deg of bipolar
re%ions (Joy’ s law), opposite
polarity between northern and
southern hemisphere for “leading
spot” (Hale’ s law)

Poloidal field migrating from mid
latitudes towards the poles

90 deg phase shift between polar
surface field and deep toroidal
field, such that the polar field
reverses (- -> +) when Btor is at
maximum strength (+)

Btor ~ 10%-10° G in tachocline

Bpol ~ 10 G at poles (surface
amplitude)

Quadrupole & Dipolar families
excited
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Le Soleil est actif magnetiquement depuis longtemps

200
Observations nombre taches solaires A
150 Montée du cycle rapide y
(Eddy et al 1976) Descente + lente
109 - =
Cycle 11 ans
tjrs présent,
S0y peu de taches y
1 : hemis. Nord N
“ Y T ~ S 20t Manee 2ot ) o e R T T 1 A T Y v ety Y TS h Y Y Y ¥ Y 1
1650 1700 1756 1800 1850 n;o 1950

Fig. 1. Annual mean sunspot numbers, A.p. 1610~1974, from Waldmeier (1961) and Eddy (1976), Arrow marks the period of this study, 1642~1644.

15 gl
Anti £ e b " BEER
correlation 5 2} E ol (2000)
avec rayons % os B syl "
cosmiques = o P o
S ic: wea 1o W0 TG 1940 a0 War AD WAIBP 25100 210' 1810° 110° 5000

Autres méthodes: Be10 (glaces en 2 ans) ou C14 (anneaux d’arbres 30 ans)
Présence d’autres minima (fréq ~200 ans), ex: Sporer (1420-1530)
Modulation du cycle de ~ 100 ans (cycle de Gleissberg)
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Le Soleil est actif magnétiquement depuis longtemps

-30
Modern Medieval
220 - Max. Max.
-10 Maunder
L P Spoérer
o 0- LRI Minimum Oort
Minimum
| Wolf )
10—_ Présent Minimum Passe
20ITIIIIIIIIIIIIIIlil]lIIIITIITIIIIIITIITIITII[IIII]ITII
0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000 1100
CALENDAR YEARS BP
Anti & :j: a Dye 3 -:;: ol b GISP Il ity
correlation E E ol (2000)
avec rayons  j os £ ool P
cosmiques = o &

Autres méthodes: Be10 (glaces en 2 ans) ou C14 (anneaux d’arbres 30 ans)
Présence d’autres minima (fréq ~200 ans), ex: Sporer (1420-1530)

Modulation du cycle de ~ 100 ans (cycle de Gleissberg) Dr. A.S. Brun. Master

Modélisation et
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agnetic Convectio

Br concentrated/i
the downflows

Resolution~ 50043
Re=VrmsD/n~150,P=0.25, PmMAGNETIC CASE M3 (Brun, Miesch, Toomre 2004, Ap.
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Dynamo Threshold
around Re, =VrmsD/1~300

.....

Enerqy densities (erg/cm®)
N

X R N
0 7000 2000 3000
Time (daXs)
Starting from a small seed field B 6

107 -
the magnetic energy reach a level i y
of ~8% of KE while keeping a solar

like differential rotation \ : |
ME=B2/8x (volume avg) - W _
KE=0.5pV2 , DRKE=0.5p<Vp>,2 Y4 S

MCKE=0.5p(<Vr> 2+<V0>, 2), CKE=KE- 0 500 Timio({ga . 1500 2000
DRKE-MCKE e

ergy densities (erg/cm?®)
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Magnetic Convection

Radial
component of B

Br t=0.00 d.

[ |
—1000. 0 1000. Gauss

stretching and
shearing of B
(folding too)



Magnetic Convection

3D View of
Toroidal

component of B
(Brun et al. 2004)
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Magnetic field in
a solar-like star
dynamo




Mean Angular Velocity 2

500

450 |
505. 470.
414, ;:N‘
£ 400}
a
300. 305. -
350
-------- -
~
~ - -
300 IIIIIIIII I IIIIIIIII I IIIIIIIII
0.70 0.80 0.90 1.0

r/R

Initial state of differential rotation Evolved state of differential rotation under
the influence of the Lorentz force
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Angular Momentum Balance in Presence of B

4N Angular Momentum
Transport by:
Reynolds

Convective
Zane
Viscous
Torgues

Maxwell
Stresses

. 3
Tachocline |

Ci]

Radiative

——» Large-scal
‘ some coupling
Interior

Magnetic
to interior E}é\ |
: =T

Torques
%
- via the tachocline ‘h . -

LT
W %
W% %
% %
LI
i1
%

-

k3 B I i 1 P i B 1 B i i 1

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

r/R
The transport of angular momentum by the Reynolds stresses remains at the origin of

the equatorial acceleration. The Maxwell stresses seeks to speed up the poles.
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GHIZARU, CHARBONNEAU, & SMOLARKIEWICZ

Getting Cycle
in similar Models

Ghizaru et al. 2010
Racine et al. 2011

Charbonneau 2013
Bondoin et al. 2013

latitude [deg]

Model has been run

for several centuries ~0.00 k=
~0.05¢ S

—~0.10F%
~0.15¢

30 yr period

Magnetic flux density [T]

Turbulent pumping and
shearing in imposed tachocline
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Magnetic Wreaths vs Turbulence

\ g

"
. 1
LT =)
’

B8 S o

Nelson et al. 2013a
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Current best solar-like case: getting cycle and equatorward branch

)

_ 8 88

e
I"’J
N

|

el

P

Latitude (deg)
b
S

8 8

B T 0 15 20 25 30
Time (years)

Reducing nu even further nu by using SLD scheme makes the simulation develop a n
regular cyclic behavior

Augustson, Brun et al. 2015, ApJ, in press
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Current best solar-like case
Getting Maunder like minimun

Quadrupole dominates over
Dipole during reversal and
Grand minimum phase

Augustson, Brun et al. 2013, ApJL

S Brur

(a)gf._].,.ﬁ T r,a.]_
ST

Latitude (deg)
(=)
\

Time (years)



Magnetic Wreath and Intermittency yielding flux emergence

+20

Latitude
o

-20

-20

+20 0
Longitude

Figure 17. Three-dimensional volume renderings of isosurfaces of
magnetic field amplitude in case S3. Blue surfaces have amplitudes
of 10 kG, green surfaces represent 25 kG, and red surfaces indicate
40 kG fields. Grid lines indicate latitude and longitude at 0.72
Ry as they would appear from the vantage point of the viewer.
Small portions of the cores of these wreaths have been amplified to
field strengths in excess of 40 kG while the majority of the wreaths
exhibit fields of about 10 kG or roughly in equipartition with the
mean kinetic energy density (see Figure 2).

106

10°

104

103

102

101

Surface Area at 0.84 Rg (Mm?)

100

Figure 2. Probability distribution functions for unsigned By at

mid-convection zone for cases D3 (purple), D3a (green), D3b (red),
and S3 (blue) showing the surface area covered by fields of a given
magnitude. Distributions are averaged over about 300 days when
fields are strong and as steady as possible. Dashed vertical lines
show the field-strength at which equipartition is achieved with the
maximum fluctuating kinetic energy (FKE) at mid-convection zone
for each case. Case D3b shows a deficit of field in the 10 kG range,
but an excess of surface area covered by extremely strong fields
above 25 kG range, as well as higher peak field strengths. Case S3
shows significantly greater regions of fields in excess of 20 kG than
all other cases.

Nélsoenetlahepoq 3 Apslysis
of stellar MHD, 25/09/13
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Wreaths can generate Buoyant Loops

(a) t=680days (b) t=680days (c) t=684days
; - o

C20EET 20

sl

Nelson et al. 2011, 2013a, 2013b

Towards getting first “spot-dynamos”...
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QSUI’I

A Theoretical View Ly
of the Sun’s Interior
Dynamics

7 Meridional
flows

Convection
Zone J/f

«\)/3—

R -0
KA\

)

Figure Caption:

0: Turbulent convection (plumes)

1: Generation/self-induction of B field ("alpha-effect")
or 1': Tilt of active region, source of poloidal field

2: Turbulent pumping of B field in tachocline

or 2': Transport of B field by meridional flows

in CZ into the tachocline

3: Field ordering in toroidal structures by large scale
(radial and latitudinal) shear in tachocline ("omega-effect")
3" Surface shear layer, Solar sub surface weather (SSW),
surface dynamics of sun spot?

4: Toroidal field becomes unstable to m=1 or 2 longitudinal
instability (Parker's)

5: Rise (lift) + rotation (tilt) of twisted toroidal structures

6: Recycling of weak field in CZ

or 7: Emergence of bipolar structures at the Sun's surface
8: Internal waves propagating in RZ and possibly
extracting angular momentum

9: Interaction between dynamo induced field, inner (fossil?) field
in the tachocline (with shear, turbulence, waves, efc...)

10: Instability of inner field (stable configuration?)

+ shearing via “omega-effect” at nuclear core edge?

Is there a dynamo loop realized in RZ?

Dr. A.S. Brun
CEA/SAp
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Core Convection in a 2M_, Star

Star Properties
M=2M,_,, T.+~8570 K
R=19R,,, L=19 L,
Q=Q_ or P=28 days GonVectiv

Core

sol

Eq of State = |deal Gas Law
Nuclear energy source ~ pe,T?
No composition gradient m

Innermost Core r~0.02R omitted

Collaboration with M. Browning & J. Toomre
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3D Rendering
Of
Radial Velocity

Re~140, P=0.25

(Browning,
Brun &
Toomre 2004,
ApJ, 601, 512)



Palacios & Brun 2007

Pop Il RGB star @ the “bump”
M.=08Mgp L.=425L5p R.=39Ry,

0.5R,

o L = constant
a p ~[10; 10-3] g/cm?3
2 Q=0Q,,/10=2.610"rad s

0.05R,

Convective envelope

Rigid stress free boundaries Prandtl number - = 1
Vv

Longer run over 4200 days, e.g. more than 12 rotations
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Palacios & Brun 2007

Convective luminosity > L. to compensate the negative kinetic luminosity
— differs from MLT predictions

Negative kinetic energy represents up to 50% of the flux in the inner part of

the domain
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3D rendering of the radial
velocity in the Mod1
Simulation.

Resolution : 4003

Prandlt number : 1

Reynolds number : 368

Palacios & Brun 2007
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Vie et Mort des Etoiles: Cas 1 Msol

Yellow main-sequence star: St is fueked by

10 milliards d’années

N

Hellvm core-tarning star: Hebom lusion, n which fres
holum nucie fuse 10 form a single carbion nuclous, begine
whoa encugh helum has collecied in the coce. The core
hon axpands, slowing the fusicn rate and allowing the star's

Uite of & 14, Star,

Double shell-burning red glant: Afer cons helium & axhausied,
T oM agan shenis and hoats. Helium shell burring degine
arcund the inort carbon core and the star enters 3 second rod
gant phase. Mydrogen shel burning continues.

Planctary noduls: The ding st
expols its outer layers in a planotary
rabuda, leaving bebingd the saxposad



Phase d’Evolution des Etoiles: Naines Blanches

Ces étoiles ne peuvent dépasser la masse de Chadrasekhar: 1.4 Msol

1.0M white dwarf (Rayon

plus petit)

white dwarf 1.3M

Sun

Sun

Composée principalement de C et O

R~10% km

Pression dégénérée du gaz d’électrons
soutient I’étoile contre gravité

Copyright © 2004 Pearson Education, publishing as Addison Weslay.

Etoiles faible masse (M<3 Msol)=> naine blanche de 0.6 Msol
Etoiles masse intermédiaire (3<M<9 Msol)=> naine blanche de 1 Msol
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Vie et Mort des Etoiles: Cas 20 Msol

\3
: ™~
9 gty. The contal Blue main-sequence star: Suar
,uYubM Is Susiad by hydrogen husion in s
Dy & protosteliar dsk core, In high-mass stars,
v which plarats may Rusion preceeds by the soses of
evertualy form. “renctions known &s B CNO cycle.

Red suporgiant: Alor cors Pydrogen &
obausied. the com shrinks and haats
Hydeogon shel buming beging arcend he
et hebum core, causing the star 0 eaparnd
N a od wperganrt

Hellum cote-turning superglant; Holum fusion bogrs
Life of 8 208, Stat, whan enough Pebun has collecied n the core. The core
Man sequence etime: 8 millon yean Ben saparcs, slowng Be Laion rate aad alowing e sar's
Durason of kter $2a0es. 1 milion years outer layers 10 shork somewhat. Mydrogen-shel buming
Continues ot a roduced rate.

COMM 10 burn in Svalls surounding the com. Late in 28 Me, the star
usos heavier olements tko carbon and cxygen in shells whie ron
Collects N the et Oore.

Nostron star: During
the core colapse of the

Supersove: lren cannot provice fusion enegy.
30 1 accurmulaies In B Core el Segeneracy
Lresause CAN NS IOer Supoet it Than the tore

colapses, hadng 1o the caastrophe ploson
of e stor,



Phase d’Evolution des Etoiles: Zoom Phase Avancée

jdépend de la masse de I'étoile (M>15 Msol ok

@
ge!
=
= 0
&)
s
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&
=
a)
[#2]
0
©
©
g +5
v
=
+10

v
Carbon  Carbon Ignition?
Burning?

Red Giant
~Helium ignition

Red Giant
Hydrogen Shell

Hydrogen Burning

H burning core

i
1 Helium Shell
\

A

yHelium Burning
\

Main Sequence Star

H burning shell

y

He burning core

Horizontal Branch Star

| | ] 1 |

—
frvreen

O B A F G K M
Spectral type
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M>25 tous le

tades)

H burning shell

inert He core

Red Giant Star

H burning shell

T
C{O core

He burning shell

Asymptotic Giant Branch Star




Phase d’Evolution des Etoiles: Phase Avancée cas des
Etoiles Massives (M> 25 Msol)

Ces étoiles peuvent dépasser le stade du brilage de I’hélium

Nonburning hydrogen carbon fusion
(600 years)

Helium-capture reactions
10 20Ne 2iMg
e (8p, 8n) %0 (10p, 10n) 2Ne (12p, 12n)
-9 -8 -9

neon fusion
(lyear) @ & ® 4

Other reactions
i ‘?c
Neon fusion

J _' : g 111111 Ea
S SR ; - . e
M ; 4 |oxygen fusion @
afgur;?::‘um/ R, (6 months) o @ @

silicon fusion
(1 day)

Stars > 25 solar masses

Hydrogen fusion

Helium fusion

Carbon fusion

Oxygen fusion

Silicon fusion

Iron ash

Ces étoiles deviennent des étoiles a neutrons ou des trous noirs
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Devenir des Etoiles Massives

e

Heger et al 2003

et

Tl b anns
L A e

about solar

metallicity (roughly logarithmic scale)

4——4 o
a : w 3
[~ i &
S &t aAIre D13 DIE
o
2 e
E N 2 -
= @i
5
B iGt ~
w (&) , : ~
E é X
i | ‘.
g| & &l | :! '
: — 2 | ‘;
2 S
g
9 10 25 34 40 60 100 140 260

initial mass (solar masses)

FiG. | —Remnants of massive single stars as a function of initial metallicity ( y-axis; qualitatively) and initial mass (x-axis). The thick green line separates
the regimes where the stars keep their hydrogen envelope (left and lower right) from those where the hydrogen envelope is lost (upper right and small strip at
the bottom between 100 and 140 M ;). The dashed blue line indicates the border of the regime of direct black hole formation (black). This domainis interrupted
by a strip of pair-instability supernovae that leave no remnant (whire). Outside the direct black hole regime, at lower mass and higher metallicity, follows the
regime of BH formation by fallback (red cross-hatching and bordered by a black dot-dashed line). Outside of this, green cross-hatching indicates the formation
of neutron stars. The lowest mass neutron stars may be made by O/Ne /Mg core collapse instead of iron core collapse (vertical dot-dashed lines at the lefr). At
even lower mass, the cores do not collapse and only white dwarfs are made (whire strip ar the very left).
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Phase d’Evolution des Etoiles Massives: SuperNovae
Deux types:

« SN la:These result in some binary star systems in which a carbon-oxygen white dwarf is
accreting matter from a companion. (What kind of companion star is best suited to produce
Type la supernovae is hotly debated.) In a popular scenario, so much mass piles up on the
white dwarf that its core reaches a critical density of 2 x 10° g/cm3. This is enough to result in
an uncontrolled fusion of carbon and oxygen, thus detonating the star. No Hydrogen lines

« SN Il : These supernovae occur at the end of a massive star's lifetime, when its nuclear
fuel is exhausted and it is no longer supported by the release of nuclear energy. If the star's
iron core is massive enough then it will collapse and become a supernova. Hydrogen lines
(but if massive star has already got rid of its envelope, then no H, then named SN1b even
though it is the explosion of a massive star)

1010 i

10° -

massive star supernova

white dwarf supernova

luminosity (solar units)

1 1 1 | 1 1 | 1
0 50 100 150 200 250 300 350 400
time (days)

107

Ces étoiles deviennent des étoiles a neutrons ou des trous noirs

Quid des hypernovae? Etoiles trés massives > 25 ne soufflant par leur enveloppe, liées aux sursauts-gamma
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Supernova et Résidus de Supernovae: Nébuleuse du Crabe

SN 1898bu

Explosion de Supernovae




Phase d’Evolution des Etoiles: Etoiles a Neutrons

Ces étoiles ne peuvent dépasser la masse d’Openheimer-Volkoff: ~3 Msol

Pression dégénérée

Radio emission du gaz de neutrons
soutient I’étoile contre

gravité

Magnetic fields

R~10 km !l

Radio emission  AXis
of rotation

. . Pulsar du Crabe
Certaines deviennent des pulsars
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Phase d’Evolution des Etoiles: Trous Noirs

Les trous noirs doivent dépasser la masse d’Openheimer-Volkoff: ~3 Msol
La pression dégénérée des neutrons n’est plus suffisante pour s’opposer a
I’effondrement du coceur stellaire.

’attraction est telle que méme la lumiere ne peut s’échapper!

Il se crée alors un horizon (Rhoriz=Rs)! On ne peut voir un trou noir que de
facon indirecte, via le disque d’accrétion de la matiere tombant sur lui

(par exemple venant d’étoiles en orbite proche), qui ravonne en

Horizon .

Rs=2GM/c? ~ 3 M/Msol (km) _
Rayon de Schwarzschild @

de I'espace-temps

Représentation d'un trou
noir, dans laquelle notre
espace est réduit a deux
dimensions. L'introduction
d'une troisiéme dimension
permet de figurer la
courbure de I'espace

Disque d’ accrétion autour d’ un trou noir (Vue d'artiste)

D S Une étoile absorbée par un trou noir (Vue d'artiste)
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Phase d’Evolution des Etoiles: Trous Noirs

Il y a plusieurs types de Trous Noirs: Schwartzschild, de Kerr (en rotation), de Reissner-Nordstrom
(chargé) et de Kerr-Newman (en rotation et chargé). Leur masse M, moment cinétique J et charge
Q (selon le cas considéré) suffit a les charactériser.

Une rotation et/ou une charge non nulle compléxifie la métrique du trou noir. |l apparait alors un 2
eme horizon (on parle d’interne et externe) et la notion de trou de ver et de trou blanc. Cependant
une instabilité a I’horizon interieurdétruit généralement le tunnel.

Color Zone : . Reissner-Nordstrom
Green Stable circular orbits Stable circular orbits
Yellow Unstable circular orbits Yellow Unstable circular orbits

Orange No circular orbits Orange No circular orbits

Red line Horizon N Red lines Horizons
Red Inside the horizon Red Between horizons

Schwartzschild

Voyage a travers un trou noir de Reissner-Nordstrom

NewScientist

Joumey through a wormhole
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Difficulty of Prediction!

Cycle 23-24 Sunspot Number Prediction (September 2007)
T T ; T y T T T T T T T T

| | 1 1 1

150

100~

50

1995 2000 2005 2010 2015

NASA/MSFC/Hathaway

(Hathaway)

Next Solar Max: Shifted by 2-3 yr & -70%

Only amplitude and timing of cycle,
not spatial structure!

Dr. A.S. Brun. UnivEarths Fall Sc
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Cycle 23-24 Sunspot Number Prediction (June 2008)

2000

2015

50

0 .

Cycle 24 Sunspot Number Prediction (February 2011)
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Dérivation des Equations du Mouvement des Fluides et des Plasmas

Hiérarchie des Difféerentes Théories

Peut on tjrs passer du niveau 0 a 1? Non si les effets quantiques sont importants,
les e- dans les métaux, I équation d’ état des naines blanches par exemple.

A=h/p~h/\/mkgT

Par contre si les paquets d’ ondes ne se superposent pas (afin de réduire les
interférences quantiques), se qui se traduit par:

hn1/3/\/mkiBT << 1,avec n la densité des particules

Théoréme d’ Ehrenfest: si cette inégalité est satisfaite les paquets d’ ondes se
comportent comme des particules classiques.
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Integrale de Collisions, Equation de Boltzmann

Collisions dans un gaz dilué neutre: (na << 1, n densité de particules, a rayon)

Dans un gaz neutre il n’ y pas d’ interactions longues distances comme dans les plasmas, les particules
interagissent uniquement quand elles se rencontrent (collision), c.a.d. quand leur séparation est < 2a.
Une particule se déplace librement en ligne droite entre chaque collision (cf. graphique).

Note: dans un gaz dilué on peut négliger les collisions multiples.

La distance moyenne parcourue est appelée le libre parcours moyen:

)\:m:>>\>>&

D’ apres I’ équation de Boltzmann sans collision, il est clair qu«f(f, ﬁ, t) ne change pas si les collisions
sont absentes. Par contre f(f, U, t) peut changer si

1) Certaines particules avec une vitesse change leur vitesse aprés collisions, donc f décroit
2) Certaines particules avec des vitesses différentes de , change pour un vitesse , donc f croit.

Nous devons donc modifier I’ équation de Boltzmann pour prendre en compte cette variation:
Df 13.,.43,, _
D_{d rd’u = — out "|'Cfm7

avec C,, et C_ les intégrales de collisions. Supposons que 2 particules avec vitesses u et u, changent u’ et u,
aprés une collision. On peut déduire une expression pour |’ intégrale de collision et on obtient alors

I” équation de Boltzmann (avec collisions):

N Vi Vaf = [ ®u [ avla-aio@si - 1)

f:f(faua ) f :f(xvuv ) flzf(xvulv )fl:f(x’ul’t>
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Equations d’ Euler et de Navier-Stokes

Les collisions jouent un réle important pour établir un comportement fluide on peut s’ attendre a ce que
les distributions soient Maxwelliennes.

ov;  0v; -
Py =pdi; p=mnkgTl ,q=0 Piinj:O.5p5ij< Y — UJ):pV-’U

8wj 81‘1
(9 3 Nombre de Knudsen
_ K =ML, si K <<1 alors
— v;) =0 )
375'0 + 0x; (pvi) approche fluide valide

dvj ~ Ov;  1dp | p de de .
o T V0n  poe mtP\E T e ) TPV VY

Rem: 5 var = 5 eq, nous avons donc obtenu une théorie dynamique. Mais q=0 (pas de flux de chaleur) et
Pij est diagonal, donc pas de viscosité, ce n’ est donc pas totalement un fluide....

Il est nécessaire de considérer des écart a la distributions Maxwelliennes afin de développer une théorie

des processus de transport: Pij — p5ij + i Tij = _Q,U[Aiinj _ 1/3(6 . @’)2]

(cas u cst) 5 -
Cas plus réaliste 0 9, (pv;) = 0 qg=—KVT
ot" " oxy
0v; 0v; op 5 0 = . p
- 11/3 2 (V. Fr
(875 U 8:@) 8:ci+'u[v vt /Sﬁxj(v 2 +m g

(gz + o, ;;) — V- (KVT) +pV - 0 — 2u[As;As; — 1/3(V - 9)2] = 0
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Cas des Plasmas (g < 1)

Interactions entre particules chargées plus compliqué a traiter. Collisions ions-neutres, similaire au cas
neutres-neutres, par contre les collisions ions-ions, font intervenir la force de Coulomb. Le réle des
interactions longues distances p/r aux interactions courtes portées (assimilées a des collisions) et

crucial pour déterminer le comportement du plasma (le parametre plasma g est utile pour évaluer cela). |l
peut y avoir des mouvements collectifs des particules, comme des oscillations plasmas (g petit, plasma a
faible densité), et toute un nouvelle gamme d’ instabilités.

1/2
Longueur de Debye: )\D — kB—T / Trajectoire plus lisse
87Tn€2 Car les particules chargées
nAp° particules interagissent dans un volume de Debye. Les effets :in;;;eﬁlr?: de [!)leirﬁ)gi:ls,sent
d’ écrantage font qu’ au dela de la longueur de Debye, le plasma peut dong effets plus faible.
etre considéré comme neut 1/2 1
Arne?
Fréquence plasma:  wp = { ——— Paramétre Plasma: 9 = 3,
(2

Pas de séparation de charges au dela 10 RANGES OF PLASMAS

de Ap ou plus longtemps que 1/w, . x o centre of Sun

Le comportement macroscopique > Lo Metals

d’un plasma est différent de celui o &

d’ un fluide, est le fait qu’ une force - Fusion

électromotrice appliqué a un plasma 0 §1° Chromosphere

peut générer de large courant en é s | femes Solar corona

faisant circuler les ions etlese-en @ 210 Magnatoepste

sens opposé. Des plasmas peuvent o & [ Interplanetary

donc soutenir de large courant tout E w1 Selarwing

en étant quasi-neutre. | nterstetar alactic

La collision de particules chargées 10 T TR TR

geénérent un rayonnement Bremsstrahlung. Electron energy in electronvolts——»

Rayt Synchotron (part spirale autour TEMPERATURE
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MHD Turbulence

Les fluides ordinaires non magnétiques sont connus pour devenir turbulents a grand
nombre de Reynolds Re=V L/ v, avec V et L une vitesse et une longueur

caractéristiques de I’ écoulement et v sa viscosité cinétique.

On s’ attend a ce qu’ il en soit de méme pour un fluide conducteur mais les évidences
expérimentales sont rares (expérience dynamo VKS2 a Cadarache), alors qu’ elles
sont nombreuses en astrophysique.

Définissons les nombres de Lundquist S =LV, /v (vitesse d’ Alfven V_ =B/(4xp)'?)
et de Reynolds magnétique Rm =LV /n

Un S>>1 signifie que la résistance est faible, mais le systéme peut bien ne pas étre
turbulent! Seulement quand les vitesses fluides deviennent grandes soit dans la
phase non linéaire d’ une instabilité soit par un forgage extérieur Rm devient grand
et le systeme turbulent.

La turbulence MHD se trouve donc dans les systémes fortement dynamiques tels
que les tokamaks, les éruptions ou la convection solaires.
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Influence of an Imposed Field on Turbulence

A BO A BO CaS B << 1
] Couronne solaire,

@6;@ o tokamaks
54 =>

Quelques soient les conditions intiales, et pour n” importent quelles valeurs de Rm,
I” écoulement évolue vers un état anisotrope aligné selon B

uperp = uperp( perp) H// H//(O) et Hperp = U, = b=J=0

Si f >> 1, la pression du gaz dominant la pression magnétique (interieur du Soleil),
le champ magnétique est plus isotrope et fluctue dans toutes les directions pas
seulement perpendiculairement au champ imposé.
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MHD Turbulence

Les fluides ordinaires non magnétiques sont connus pour devenir turbulents a grand
nombre de Reynolds Re=V L/ v, avec V et L une vitesse et une longueur
caractéristiques de I’ écoulement et v sa viscosité cinétique.

On s’ attend a ce qu’ il en soit de méme pour un fluide conducteur mais les évidences
expérimentales sont rares (expérience dynamo VKS2 a Cadarache), alors qu’ elles
sont nombreuses en astrophysique.

Définissons les nombres de Lundquist S =LV, /v (vitesse d’ Alfven V_ =B/(4xp)'?)
et de Reynolds magnétique Rm =LV /n

Un S>>1 signifie que la résistance est faible, mais le systéme peut bien ne pas étre
turbulent! Seulement quand les vitesses fluides deviennent grandes soit dans la
phase non linéaire d’ une instabilité soit par un forgcage extérieur Rm devient grand
et le systeme turbulent.

La turbulence MHD se trouve donc dans les systémes fortement dynamiques tels
gue les tokamaks, les éruptions ou la convection solaires.

Spectre de Kolmogorov (hydro), large Re Spectre Turbulent (MHD), larges Re, Rm
Ey = Egn  ~ £7%K°° E.=E «*E ~ (gvy)2k32

¢ taux de transfer d energie (cst entre echelle k) et v, vitesse d’ Alfven

cin_k mag_k
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Spectre et Cascade d’ Energie

The equations that describe the dynamics of an incom-
pressible conducting fluid coupled to a magnetic field in the
MHD approximation are given by

Jgu+u-Vu=-Vp+b -Vb+Vu+f, (1)
db+u-Vb=b-Vu+ Vb, (2)
V.u=0, V. .b=0, (3)

Let’ s use a Fourier representa1}ion
u(x) =2 u(k)e®™, u(k) = S J u(x)e k¥gx?
k (277)'

and

b(x) = >, b(k)e®*,  b(k) = fb(x)e‘ik"‘dx3.
k

(2m)?

And use a shell filter (mode is in [K,K+1]), scale K-

u(x) = 2 ug(x), b(x)= E bg(x),
K K

where

ux)= > Ti(k)e®x,

K<|k|=K+1

and similarly for the field b,

be(x)= > b(k)e®.

K<|k|=K+1

Work by Pouquet, Minimi, Alexakis

Simple case of imcompressible
Forced MHD turbulence

The evolution of the kinetic energy in a shell K,
2 4. . .
E(K)=Juy/2dx* is given by

d,E,(K) =f Sl-ug-(u-V)- ug+ug-(b-V)-bg]
o

— 1| Vug]? + £ - ugdx?, (4)

and for the magnetic energy £,(K)=J b;(/ZdX" we obtain
C?tEb(K) = f 2[— bK' (ll . V) . bQ+bK' (b V) . UQ]
Q

— 7| Vbg[?dx’. (5)
4E(K) =2 [T,,(0.K) +T,,(0.K)]- vD,(K) + F(K).
o

Compact notation (6)

HEYK) = 2 [T(Q.K) + Tp,(Q.K)] - 5Dy(K).  (7)
o
Here we have introduced the functions 7,,(Q.K). 7,,(Q.K),
Top(0.K), and 7,,(0.K), which express the energy transfer
between different fields and shells.
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injection
Spectre et Cascade d’ Energie Biskamp 2003

10°F — —— Table 1. Cascade directions of the ideal invariants comparing
,F ° inertial range | MHD and Navier-Stokes turbulence
— 10" E
< | 3-D 2D
y E
: E, direct E, direct
. ’ MHD K direct Ky direct
> ] Hi inverse HY inverse
o ] _ E/ direct E{ inverse
B Navier-Stokes H l{’ direct Q direct
1 10 100
k dissipation direct
FIG. 1. Spectra of kinetic energy (solid line) and magnetic en-
ergy (dashed line) of the ABC and Taylor-Green runs, where the k
Taylor-Green spectra have been shifted down by a factor of 20 for ’
clarity. The Kolmogorov slope is showed as a reference. Note that :
the magnetic Prandtl number Py, =v/% differs for the two runs. I

dE(K) = 2 [T,,(0.K) +T,,(0.K)]- vD(K) + F(K).
0

k=q
Zm(Q-K) =- f UK(“ 'V)“de3- %t,(Q.K) = f llK(b . V)deX%
FIG. 14. A sketch of the energy transfer between different scales

GELK) = 2 [Tp(0.K) + Tpy(Q.K)] — #Dy(K).  (7) and different fields. The thickness of the lines is an indication of the

Q magnitude of the transfers. The figure illustrates how energy is

Here we have introduced the functions 7,,(Q.K). 7,,(Q.K). transferred to magnetic modes with wave number k=¢ in the iner-
T,(0.K), and 7,,(Q.K), which express the energy transfer tial range. The transfer between same fields is always local and
between different fields and shells. direct. Each magnetic mode receives energy from all larger-scale

velocity modes and gives to slightly smaller-scale velocity modes.

Tu(Q.K) Efb.((b-V)qux}. Ip(Q.K) E—fbk(u - V)bodx?,
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\ b

Reversals vs Excursions

\ b

7]

—Bs

a. -Bu

Bu Rm /
\\\B
|

Y
a
b.

=

a

FIG. 1: Phase space of a system invariant under B — —B
and displaying a saddle-node bifurcation: (a) below the on-

Coupling a Dipole to a Quadrupole =>A=D +i Q yields
a dynamical system with a 2-D phase space describing
a saddle node bifurcation (with stable/unstable fixed points)

Coupling of both families via either nonlinear effects or symmetry
breaking in the flow (Roberts & Stix 1972, Mc Fadden et al. 1991)

See M. Derosa’s Talk for an example
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Petrelis & Fauve 2009

Limit cycle above

the saddle node
bifurcation, leads
Cyclic dynamo solution.

The Sun with large Rm
is above the instability,
whereas the Earth isn't,
explaining the failed
reversals (excursions)

In order to get irregular
Cycles, one needs to have
a time dependent control
Parameter (Rm, Re...)
that makes the Sun goes
On and Off (Spiegel 2009)

Such behavior is expected
from the Sun’s nonlinear
dynamo, or by stochasticity



Equation d’ Energie Totale Haeverts 2000
(forme conservative, cas compressible, stratifi€)

En faisant le produit scalaire v . Navier-Stokes => équation d’ énergie cinétique

0 (1 | S
7t (9/)1' ) + div (§pv v) =

—v - VP +v-dive + pv - g+ v.(jxB)

En faisant le produit scalaire B . Induction => équation d’ énergie magnétique

0 11“'+l+ +1BZ +
C)t P 9[10

L . — ExB
div (—p-vzv +U+Plv+q—v- -7+ ) = pV.g
2 HoO

En additionnant avec |’ équation pour |’ énergie interne, on obtient:

U [0t + div (U v+ q) = H — Pdivo + (7 - V) - 2 + terme gravité

pv-g = —pv - VG = —(div(pvG) — Gdivpv)

o (1 1 B2 |
- ( 0
C)t ( /)l + U+ + ﬂ + /)G = —div(pvG) — G(%) =% (pG) — div(pvG)
Energie: cinétique, interne, magnetque potentlelle

E x B
-+ pGl’) - H#jou.le'
o

1 . _
div (;pvzv +U+Plv+q—v-7+

Flux: énerg. cin., enthalpie, radiative, visqueux, Poynting, gravité
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Phase d’Evolution des Etoiles: Formation,Etoiles
Jeunes (T-Tauri)

1.3mm mosaic of cOph main cloud
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TABLEI

Maxima and minima of solar activity during the Maun-
der Minimum, estimated from the 108, data in Fi gure 2.
The weak minima at 1627 and 1690 have been ignored.

D id a CyCI i C aCt i V i ty d u ri n g Maxima of solar activity ~ Minima of solar activity

Maunder minimum exist? (%8¢ minims) (9B sy
> 1596
1601 .
- 1611
1630 - Beer et al. 98
1635
o 1649
- 1661
s
!
=Implies solar cycle o 1683
robust feature 6
and B-L models 1709
somewhat in trouble..... 1720
o 1736
- 1743 Dr. A.S. Brun, Master

Modélisation et
Dr. A.S. Brun. UnivEarths Fall School. Santorin — 18/10/15 Qimiilatinne ENICTA _



Lumiere UV

Helium
Fer 1 fois ionisé
8/9 fois ionisé 30,4 nm
17,1 nm 60000 deg
0.8 Millions deg
Fer Fer -
11 fois ionisé 14 fois ionisé
19,5 nm 28,4_1 nm
1.5 Millions deg 2 Millions deg
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Couleurs et Types des Etoiles
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Fig. 31 The spectral distribution of solar irradiance measured \ISS e

above the Earth's atmosphere, in units of mW/sq.meter/nano-
meter. Kindly provided by C. Thuillier (see C. Thuillier et al.,
“Sun Irradiance Spectra” in “Solar Variability and lIts Effect on
Climate”, | Pap et al,, Eds., ACU Monograph Series (2003).
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Phase d’Evolution des Etoiles

Grandes phases dans la vie d’'une étoile:

« Pré-séquence principale (PMS) : phase jeune (contraction a
partir d’'un gaz moléculaire H, , Tracé d’Hayashi, brilage du deutérium).
Dans le diagramme de HR la phase jeune des étoiles (donc lumineuse)
apparait sur la droite du diagramme lors de la descente de Hayashi
(formation).

« Séquence principale (MS): phase mure (étoile formée, brilage
de ’hydrogene, durée dépend de la masse (petites étoiles vivent
longtemps)

- Phase Géante Rouge: phase agée pour étoile faible masse
(brdlage de I'hydrogéne en couche). L’Hélium dégénéré dans le coeur est
inerte jusqu’a ce 'augmentation de la température centrale déclenche le
brilage de 'Hélium via la réaction triple-alpha.

Selon la masse ce brulage s’effectue via un flash de 'Hélium (M < 3 Msol)

ou une transition douce pour les étoiles de masses intermédiaires (3<M<9
Msol .
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Phase d’Evolution des Etoiles

Grandes phases dans la vie d’'une étoile:

- Phase Branche Horizontale (HB) ou Red Clump: brulage de
’hélium pour étoile M< 9 Msol. Cela depend de leur métalicité. Etoiles de
population | (i.e riches en métaux) se trouvent sur le RC, les populations |l
(faibles en métaux), sur I'HB.

- Phase Branche Asymptotique (AGB): phase agée pour les

étoiles de masse < 9 Msol. Elle se finie par des pulses thermiques qui soufflent
I’enveloppe des étoiles formant les nébuleuses planétaires

* Phase Super-Géante: phase agée des massives (brilage de
I’hélium via triple-alpha puis ensuite des autres éléments jusqu’au Fer
(°6Fe) pour trés massives, car elles n'ont pas un coeur dégénéré de
carbone/oxygene, attention cependant au fort vent qui influence fortement
évolution dans H-R.)

* Phase Finale (plus de réactions nucléaires): naines blanches,
étoiles a neutrons ou trous noirs, mort lente bien qu’active (par
exemple les pulsars)
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