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Résumeé

Contexte: Les régions d’interface du Soleil de la photosphere a la chromosphere et au dela de la
basse couronne ont été étudiées depuis longtemps a partir des spectres éclairs obtenus durant les
éclipses totales de Soleil. Les éclipses sont les plus adaptées a ce type d’observation, car
I’occultation a lieu en dehors de 1’atmospheére terrestre et sont exemptes de lumieére parasite
provenant du « disque occulteur » (c'est-a-dire la Lune), une propriété de grande importance
lorsqu’on observe tres pres du limbe. La résolution temporelle des premiers spectres éclairs ne
permettait pas de résoudre les basses couches de la région de transition et étaient dégradés par des
effets non-linéaires qui affectaient les films photographiques. Les images Extréme-UV des régions
du limbe obtenues récemment dans 1’espace sont analysées avec des modeéles hydrostatiques a une
dimension, comme les modeles VAL, mais cette méthode ne tient pas compte du phénomene
d’émergence du champ magnétique, associé au réseau chromosphérique qui est responsable de:

i) les spicules et le milieu interspiculaire, ii) les jets coronaux et macrospicules, et iii) 1’ovalisation
de la chromosphere. Les composants de la région d’interface sont dynamiques et différents types
d’ondes et de reconnexions magnétiques sont supposées agir. Un saut de température de 0.01 a 1
MK est observé autour de 2 Mm d’altitude plus loin, et produit plus loin le flot du vent solaire
permanent. Le processus de chauffage responsable du saut de température et la source du vent
solaire ne sont pas encore compris. Dans cette these, nous traitons ces problémes a partir de
spectres éclairs récents réalisés avec les technologies actuelles de détecteurs CCD rapides, images
d’éclipse en lumiere blanche et des images EUV obtenues avec des instruments de missions
spatiales. Nous illustrons les mécanismes des émissions des raies a faible potentiel de premiére
ionisation (FIP) présents dans les basses couches de I’atmospheére solaire. Nous identifions plus
précisément les raies associées aux éléments low FIP a la fois a I’intérieur et en dehors des
protubérances. Nous caractérisons en détail les enveloppes d’hélium dans les interfaces.

Méthodes:

1) technique des spectres éclairs sans fente avec imagerie CCD rapide (éclipses 2006, 2008, 2009,
2010 et 2012).

2) Analyses des spectres du continu entre la myriade de raies d’émission au dela du limbe solaire
et construction de courbes de lumiere de quelques raies d’émission low FIP et high FIP.

3) Evaluations d’inversions d’intégrales d’ Abel pour déduire des échelles de hauteurs et discussion
de variations de température et de densité.

4) Analyse d’images EUV obtenues aux mémes instants depuis AIA/SDO, SWAP, SOT/Hinode
des missions spatiales, images en lumiere blanche pour discuter des constituants de la couronne.

Principaux résultats:

i) Le bord du Soleil et la bifurcation de température : le vrai continu a partir du spectre observé aux
altitudes de 400 a 600 km au dessus du limbe dans le contexte de de mesures de diamétre solaire
et processus d’émission. ii) raies d’émission visibles dans les régions d’interface comprenant les
raies He I et surtout la raie He II P« visible a partir de 800 km au dessus du limbe, produite par
photo-ionisation, montrant des enveloppes autour du Soleil et permettant le sondage de I’interface
protubérance-couronne. iii) La contribution de structures de petite taille comme les spicules et
macrospicules commencant a 1 Mm au dessus du limbe et montrant que les modeles
hydrostatiques stratifiés 1D ne sont pas adaptés pour les couches supérieures.

Conclusion: Nous montrons que les raies low FIP sont sur-abondantes dans !’interface
photosphére-chromosphere, que la couronne solaire est alimentée en permanence par ces éléments.
Le titane est un élément abondant dans le milieu interspiculaire, et une analogie sur les gradients
de température entre les interfaces photosphére-chromosphére et protubérance-couronne.



Abstract

Context: The solar interface region from the photosphere to the chromosphere and beyond to the
lower corona has been best studied for a long time on the basis of flash spectra obtained during
solar total eclipses. Eclipses are very favourable for this type of observation as the occultation
takes place outside the Earth atmosphere and are therefore free of parasitic scattered light coming
from the “occulting disk” (i.e., the Moon) a property of paramount importance when observing
near the solar limb. The resolution of past flash spectra did not allow resolving the low layers of
the transition region and were further hampered by non-linear effects affecting photographic films.
Independently, EUV filtergrams of the limb region obtained in space were analyzed using one
dimensional hydrostatic models like the VAL models but this method ignores the ubiquitous
magnetic field emergence phenomenon associated with the chromospheric network and
responsible for: i) spicules and interspicular regions, ii) coronal jets and macrospicules, and iii) the
chromospheric prolateness. The components of the solar interface region are dynamical and
different type of waves and magnetic reconnections are suggested to be at work. A jump of
temperature from 0.01 to 1 MK is observed near the 2 Mm heights and higher, further producing a
permanent solar wind flow. The heating processes responsible for this temperature jump and for
the flow are not yet fully understood. In this thesis, we reconsider these problems on the basis of
original, superior flash spectra which benefit from present technology such as CCD detectors,
white light (W-L) eclipse images and new EUV images obtained with space-borne instruments.
We illustrate the mechanisms of low First Ionisation Potential (FIP) emission lines present in the
low layers of the solar atmosphere. We identify more precisely low FIP lines both inside and
nearby prominences. We characterize in detail the He shells and the solar interface region.

Method:

1) High cadence CCD slitless flash spectra made during the total solar eclipses of 2008, 2009,
2010 and slit spectra made in 2012.

2) Analysis of the continuum between the myriad of faint emission lines outside the solar limb and
construction of the light curves of some low FIP line emissions.

3) Abell inversion evaluations to deduce the scales heights and discussion of the variations of
temperature and density.

4) Analysis of simultaneously obtained EUV high resolution images from the Trace, AIA/SDO
and SOT/Hinode space missions and W-L eclipse images to discuss the coronal components.

Main results:

i) The solar edge and the temperature bifurcation: structuration and discussion of the
spectral behaviour of the analysed low FIP lines and the true continuum in the 400 to 600 km
heights above the limb in the frame of the solar diameter measurements, emission mechanisms; ii)
Visible mesospheric and chromospheric emission lines in the interface regions including the He I
lines and especially the Pa Hell line starting at 800 km above the limb, produced by photo-
ionisation showing shells around the Sun and probing the prominence-corona interface; iii) The
contribution of small scale dynamical structures like spicules and macro-spicules starting at 1 Mm
above the limb showing that the 1D hydrostatic stratified models are not adapted to the upper
layers. We show that low FIP lines are over abundant in the photosphere- chromosphere
interface , that the solar corona is supplied permanently by these elements. The titanium is
an abundant element in the interspicular medium and an analogy about the temperature

gradients between the photosphere- chromosphere and prominence-corona interfaces can be
established



Chapitre I) Introduction

Cette thése a pour but d’étudier et analyser les « structurations » des couches profondes de la
région de transition photosphere solaire-chromospheére et couronne , en considérant I’interface
photosphére-couronne et la chromosphere, qui sont 2 régions différentes. Ces couches et
interfaces sont examinées a 1’aide des éclipses totales de Soleil en utilisant le mouvement
naturel du bord de la Lune comme occulteur. Le mouvement de la Lune qui recouvre le
disque solaire permet ainsi de réaliser des mesures a partir et au dessus du bord solaire pour
bien fixer les altitudes des différentes couches juste au dessus du limbe solaire. Cette méthode
d’occultation naturelle par la Lune a I’avantage de ne pas présenter de lumiere diffractée. Des
techniques d’occultation avec des instruments basés sur le principe de Lyot et d’apodisation
ont été améliorées (Aime 2005 et 2007), mais il reste de la lumiere parasite lorsque qu’on
observe tres proche du bord du disque salire, méme en ayant oculté le disque solaire avec des
coronographes au sol.

C’est pourquoi, les éclipses totales de Soleil ont cet avantage de ne pas présenter de lumiere
parasite, la Lune située a environ 400000 km oculte le disque solaire. L’importance des
éclipses, les méthodes et précautions pour les observer, et leur intérét pour I’étude de la
chromosphere et la couronne solaire sont décrites dans 1’ouvrage Guillermier Koutchmy
1999.

L’étude et I’acces a ces couches trés proches du bord du Soleil sont trés difficiles a cause du
taux de lumiere parasite tres important provenant du disque solaire étendu et trés brillant.
C’est pourquoi les éclipses sont utilisées car le phénomene a lieu dans 1’espace, la Lune
recouvre exactement le disque du Soleil, et il n’y a plus de lumiére parasite provenant du
disque solaire alors occulté, et ces couches profondes de 1’atmospheére solaire sur la ligne de
visée deviennent accessibles durant les courts instants des contacts, de durée 10 secondes, au
début de la totalité et a la fin de la totalité de 1’éclipse totale.

Pour fixer les idées sur ce qui est actuellement publié sur ces régions profondes de
I’atmosphere solaire, citons le terme « Comosphere » qui a été introduit par Ayres et al 2002,
pour montrer un probléme de physique solaire non résolu: a quoi ressemble la stratification de
la température dans la chromosphére solaire ? La présence de monoxyde de carbone CO
observée par Newkirk 1957 dans la haute photosphere, indique des températures de 3700 K
dans des régions chromosphériques, étudiées dans 1’infra-rouge. Les raies moléculaires de CO
ont aussi été observées sur le disque solaire dans I’UV entre 1600 et 2000A Goldberg et al
1965, sur les spectres de Tousey 1964. Ces analyses de la molécule CO dans les couches
profondes de I’atmosphére solaire, permettent d’introduire le concept du minimum de
température, ou cette molécule existe, et est observée sur les spectres UV (theése de Denys
Samain, soutenue en 1978).

Un autre aspect important est la bifurcation de la température dans la chromosphere, mise en
évidence ou plutdt introduite plus récemment par Holzreuter et al 2006, avec une étude
complémentaire sur raies du Ca II K, voir aussi Carlsson et al 2008-2010. Les figures N° I-1
illustrent la problématique de bifurcation de température sur le bord du Soleil. La bifurcation
de température signifie un mélange sur la ligne de visée d’une atmosphére non magnétique
encore hydrostatique qui est en contact plus haut avec la couronne, et une atmosphere
dynamique ou les modéles a une dimension ne sont plus valables, ou la température remonte
au dessus du minimum de température. Cette atmosphere dynamique, ou émerge le champ
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magnétique, fournit la composante chromosphere (avec les couleurs associées aux raies H «
H [, He I D3...) avec les pieds des spicules, dont ’origine n’est pas établie.

Yyt r7TffrYrrrrrrirJ7r7v T7

log(Source) [¢cgs=units|

-?(] :1 'l I 1 i “ .
0 500 1000 1500 2000 0 500 1000 1500 2000

Height [km] Height [km]
Depth dependence of the Source functions In FALC (solid)
radiation field anisotropy and FALX(dotted) models

Figure I-1: d’apres Holzreuter R., Fluri D.M., and Stenflo, 2006.

Graphiques montrant la bifurcation de température dans la raie Ca II K a partir de 500 km
au dessus de Tsyy =1. Le graphique de gauche est issu du modele FAL C et celui de droite
du modele FAL X. La fonction source de Planck est indiquée avec des traits fins, et le modéle
a 2 composantes est représenté en traits épais, les observations avec les barres d’erreurs.

La signification de T5yo, = 1 est liée a la définition d’une couche d’atmosphere solaire ayant
une épaisseur optique de 1 a la longueur d’onde de 5000 A. Plus de détails sont donnés en
Annexe N°24.

Le minimum de température puis la remontée en température sur des échelles de hauteurs de
500, 1000 a 2000 km au dessus du bord solaire constituent un probléeme complexe de la
physique solaire. Ces régions avec bifurcation apparaissent en introduisant une dissipation de
I’onde de choc modélisée en 1 D par Judge Carlsson 2010, et une autre composante continue
qui décroit en température. Aux altitudes plus élevées a partir de 1000 km au dessus du bord
solaire, le comportement n’est pas seulement thermique, et les modeles 1 D ne sont plus
valables.

Dans cette approche autour du minimum de température vers 600 km d’altitude, des modeles
a une dimension sont considérés, et ils sont présentés pour introduire une description
hydrostatique, homogeéne et stratifiée pour appréhender les couches profondes de I’interface
qui sont étudiées dans cette these.

Nous apportons des observations nouvelles dans cette these pour analyser les

structurations de la couche « renversante » qui au XX*™ siécle correspondait a une

couche de 500 km d’épaisseur non résolue, ou lors des contacts d’éclipse, les raies
d’absorption de Fraunofer devenaient visibles en émission. Cette couche est étudiée plus

en détails grace aux spectres éclairs par imagerie CCD rapide, pour mieux définir son
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extension. Nous apportons une nouvelle définition du bord du Soleil, et apportons de
nouvelles observations ou la couche renversante, correspond a une « mésosphere », que
nous définirons dans cette theése.

La région de transition chromosphére couronne est analysée plus en détail avec les
nouvelles données d’éclipse et d’observations spatiales, TRACE, SOT de Hinode,
AIA/SDO.

I-1) Description des couches extérieures de I’atmosphere
solaire

I-1-1) L’atmosphere solaire : photosphére, minimum de température,
meésosphere et au-dela; le modéle VAL a une dimension pour décrire
Pinterface

Ces modeles consistent a décrire en fonction de I’altitude, la densité, la température et
pression qui regnent dans 1’atmosphere solaire. La structuration des couches des régions
d’interface est simplifiée en considérant un modéle a une dimension, hydrostatique et stratifié.
Un parameétre permettant de décrire la nature du plasma est introduit, le 3 du plasma comme
étant:

2nkT

B = pression du gaz / pression magnétique = B’

8n
Ce parameétre est important pour caractériser I’influence du champ magnétique dans le
processus de chauffage, et dans I’interface de transition photosphére-chromosphere/couronne
solaire. D’autres parametres comme 1’abondance en éléments métalliques a « low FIP » a bas
potentiel de premiére ionisation sont étudiés dans les interfaces, ou des phénomenes de
diffusion ambipolaire du plasma se produisent. Les éléctrons et les ions positifs sont dissociés
sous ’effet du champ magnétique.

La figure I-1-1 décrit les variations de ce parametre béta en fonction de 1’altitude pour
montrer ou se situent les régions o f3 < 1, c'est-a-dire ou le champ magnétique domine.
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Figure I-1-1: extrait du modele du béta du plasma sur une région active de G.A. Gary, 2001.
Le béta du plasma en fonction de la hauteur est représenté ombragé pour des lignes de
champ ouvertes et fermées provenant d’une région entre une tache solaire de 2500 Gauss et
une plage de 150 Gauss. Pour le Soleil calme, [} = 100. Les symboles en « diamants »
marquent I’exemple photosphérique et coronal. Des données variées indiquent que [3 est
proche de 1 a des altitudes relativement basses.

Le contexte d’études et d’analyses présentées dans cette these se situe essentiellement dans la
gamme d’altitudes situées entre le bord solaire h = 0 km et h = 1000 km ot S < 1. En effet,
ces altitudes correspondent a la présence et formation d’une myriade de raies d’émission a
faible potentiel de premiére ionisation (low FIP - First Ionisation Potential) et les altitudes
inférieures a 1000 km correspondent au minimum de température.

La figure I-1-2 est extraite du modele VAL pour décrire les variations de la température dans
les couches d’interface, en faisant I’hypothése d’un modeéle hydrostatique et stratifié:
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Figure I-1-2: courbes extraites du modele VAL a une dimension représentant les variations
de température et de densité dans les régions d’interface photosphére chromosphere entre
I’altitude 0 km et jusqu’a 1000 km au dessus du bord, avec un minimum de température, puis
I’interface de transition entre la chromosphere et la couronne solaire au dessus de 3000 km

Les différences entre les altitudes limitant les extensions des interfaces de transition
photosphére-chromosphere présentées aux figures I-1-1 et I-1-2 sont incertaines, et peuvent
varier de plusieurs centaines de kilometres. Dans cette these, grace a I’utilisation des spectres
éclairs avec spectrographes sans fente et en utilisant le mouvement naturel de la Lune aux
éclipses, nous allons donner plus de précisions sur les variations d’intensité, fluctuations,
effets d’enveloppes, a partir d’analyses des courbes de lumiére effectuées sur plusieurs raies
d’émission et le continu, pour mieux décrire les interfaces photosphére-couronne d’une part et
chromosphere d’autre part. Nous montrerons que le continu pris entre la myriade de raies
d’émission, a permis de tracer des courbes de lumiéere pour contribuer a définir le « vrai »
bord du Soleil non affecté par la lumiére parasite provenant du reste du disque solaire et aussi
sans la lumiere résiduelle produite par les raies « low FIP » produites trés proches du limbe.
Ces analyses ont pour finalité de déduire la structure des couches avec une résolution de 20 a
25 km en altitude sur le limbe solaire, en utilisant des modeéles atmosphériques.

I-1-2) La couche renversante et la chromosphere
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Durant une dizaine de secondes, avant et apres la totalité d’une éclipse de Soleil, la Lune
recouvre quasiment entiérement le disque solaire. Un trés fin croissant de lumiére de
couleur rosée est visible; Il résulte de la superposition de la raie rouge de la série Balmer
H alpha, de la raie orange D3 de 1’hélium, et d’autres raies plus faibles, en réalité une
myriade de petites raies en émission, qui sont les éléments les plus abondants par rapport
a I’hydrogeéne dans les couches au dessus de la photospheére a la chromospheére. La
lumiere blanche résiduelle provenant du continu de I’extreme limbe solaire, grains de
Baily est dominante puis décroit rapidement au début de la totalité, et croit a la fin de la
totalité. Lorsqu’on réalise un spectre sans fente de ce fin croissant, les raies d’absorption
sont encore visibles tant que I’extréme limbe photosphérique est visible. Lorsque la
photosphere est totalement masquée par le bord de la Lune, les raies d’absorption sont
vues en émission sur la ligne de visée, et constituent ce qui était autrefois appellé

« couche renversante ». Ce spectre chromosphérique ou spectre éclair, a longtemps été
observé, depuis la fin du XIX*™ si¢cle avec des petits spectrographes a prismes en visuel.
Ces spectres éclair observés autrefois comportaient plus de 3500 raies identifiées et
correspondent essentiellement au spectre de Fraunhofer.

La couche renversante est la partie intermédiaire entre la photosphere et la chromosphere.
Le concept de couche renversante a depuis ces époques été défini comme une fine couche
de 500 km d’épaisseur, ou les raies d’absorption de Frauntfer sont vues en émission au
moment des contacts avant ou apres la totalité, lorsque le bord de la Lune couvre quasi-
totalement le disque solaire. Dans les chapitres suivants, nous rappellons les résultats
d’observations marquants, d’un point de vue historique, et comment les observations ont
été améliorées au cours du temps. Nous montrerons que cette couche renversante au
dessus de la haute photosphere peut étre associée a une « mésosphere » ol commencent a
se former une myriade de petites raies d’émission et situées aux altitudes correspondant
au minimum de température. Cette « mésosphere » est aussi associée aux cellules de
mésogranulations, par analogie, sur les couches photosphériques, et au-dela.

La pression y est 1000 fois plus faible que sur Terre au niveau de la mer. Son étendue est
au plus 1°’ d’arc (Paul Couderc 1932).

La chromosphere est 1’extension de la couche renversante. Son épaisseur est de 10’ d’arc
au plus soit un peu moins de 1/100 du rayon solaire. Les modeéles a une dimension ont été
utilisés pour expliquer les observations solaires aux insterfaces chromosphere-couronne,
avec les instruments a bord de la mission Skylab, et ou les résultats ont été publiés dans
I’ouvrage « a New Sun, the solar results from Skylab » J. Eddy et al 1979. Les modeles
ont contribué a décrire des structures dynamiques, les spicules, qui présentent des
inhomogénéités dans I’interface de transition chromosphére-couronne solaire, voir figure
[-1-2-1.
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Figure I-1-2-1: Courbes de températures et densités en fonction de I’altitude, d’apres
I’ouvrage « A new Sun, the solar results from Skylab » John A. Eddy 1979 page 2. Plus
d’informations sur ce modéle issu du VAL 1D sont données ci-apreés.
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Les courbes de la figure I-1-2-1 montrent en jaune et orange les spicules qui a cette
époque étaient supposés apparaitre plus haut dans la chromosphére sous forme de
sommets. Au chapitre I1-4-1 il est indiqué que les spicules sont formés a des altitudes
encore plus basses au dessus du limbe, a partir de 1000 km environ.

La région de transition entre la chromosphere (pieds) et la couronne est montrée en
jaune foncé. La région de transition entre la chromosphére et la couronne est représentée
avec une extension de seulement une centaine de kilometres en suivant le contour des
spicules. L’altitude zéro est définie au sommet, au dessus de la photosphére. La
température est de I’ordre de 6000 K. Au dessus de la photospheére, 1a ou se situe la
couche renversante, se trouve le minimum de température, d’étendue plus étroite, environ
500 km, jusqu’ou commencent les basses couches de la chromosphere. Ensuite, la
température commence a remonter lentement dans la haute chromosphere. Ensuite au-
dela d’une altitude de 5000 km environ ou la couronne devient dominante, la température
de 1 MK est atteinte.

La densité du plasma de I’atmosphere solaire décroit rapidement avec 1’altitude au dessus
de la photosphere. Entre la photosphere et la partie supérieure de la région de transition,
sur une étendue de moins de 3000 km, la densité chute de 10 ordres de grandeurs, c'est-a-
dire de 10 =7 410 '” grammes/cm ® . Méme dans la photosphére relativement plus
dense, le gaz dans les couches profondes de 1’atmosphere solaire, est assimilé a un vide
équivalent tres poussé sur Terre.

Les lettres au sommet de la figure indiquent le vide équivalent qui est obtenu sur Terre,
correspondant a une altitude de 50 km dans 1’atmosphere terrestre (A), a 90 km
d’altitude dans I’atmosphere terrestre. Les lettres C, D et E indiquent les vides
équivalents obtenus selon 1’utilisation d’une pompe a vide mécanique, d’une pompe a
diffusion, et d’une pompe ionique (10-7 Torr).

Les résolutions spatiales sur le disque solaire obtenues par Skylab étaient encore
insuffisantes sur le limbe dans les raies « froides » pour résoudre les couches plus
profondes de I’interface chromosphére-couronne solaire, et notamment pour 1’analyse des
embrillancements du limbe dans les raies UV.

Les embrillancements constatés dans les UV sont situés a des altitudes au-dessus de la
région du minimum de température dans 1’interface de transition entre la photosphere et
la chromospheére. Cette interface pour les couches situées au dessus la la photosphére et
avant la chromospheére permet d’apporter des informations pour I’interprétation des
couches ot se forment les raies low FIP (low First Ionisation Potential). En effet, ces
résultats obtenus hors éclipse totale de Soleil, ont 1’avantage d’étre moins affectés par la
lumiere parasite du disque qui est encore présente dans les UV mais moins importante
que dans le visible.

L’auteur utilise des modeles issus du VAL a une dimension et les résultats issus des
observations qu’il obtient sont en trés bon accord avec ces modeles. La méthode pour
définir I’altitude h = 0 au dessus de la photosphére n’est pas explicitée en détail. Ceci
montre que la définition du bord du Soleil proche du minimum de température est
difficile, méme dans la région UV. Dans cette thése, nous avons tenté de définir I’altitude
de référence h = 0 grace aux spectres éclairs obtenus aux éclipses totales de Soleil, en
I’absence de lumiére parasite. Par ailleurs, des profils d’intensité ont été relevés sur les
images de Hinode en H —Ca I, sur le bord solaire. Cette raie de température inférieure a
10000 K permet de déduire les altitudes des embrillancements dans des conditions hors
éclipses, et en effectuant les dérivées de ces mémes profils d’intensité. Nous montrerons
que nos analyses a partir des résultats d’Hinode obtenus en H — Ca II concernent les
couches a partir de 400 km au dessus de la photosphere mais présentent une incertitude
de = 100 km. Les images du disque solaire dans ces raies « froides », (par rapport aux
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températures des raies coronales a 1 MK), sont utilisées pour 1’observation de
phénomeénes dynamiques comme les protubérances qui présentent aussi une interface
avec la couronne ambiante.

I-1-3) Les protubérances, I’interface protubérance-couronne, la
couronne et le vent solaire

Il est établi par Hirayama 1978, que le centre des protubérances est un noyau plus
« froid » a 4500-8500 K, et les régions externes, plus chaudes se trouvent dans le milieu
coronal & 1 ou 2 MK. Les densités électroniques varient de 10 '° 4 10 '*** atomes/cm *

n
(these de Jean-Claude Vial, 1981), et le degré d’ionisation n—e varie de 1 a 3. Dans le

1

cadre de cette these, les analyses de profils de raies sont peu traitées, sauf pour 1’éclipse
de 2012 ou un spectrographe a fente a été utilisé. Aux éclipses de 2008, 2009 et 2010,
nous avons utilisé un spectrographe sans fente de type réseau-objectif, et ot nous
observions en imagerie 3D (directions X, Y spatiales et A en longueur d’onde) dans les
raies d’émission. Les spectres-images situées proches du bord du Soleil ont permis
d’observer des protubérances monochromatiques formées dans 1’hélium neutre He I
4713A, He 11 4686A, Ti II. Ces mémes spectres, permettent simultanément d’observer
aussi le continu, correspondant aux couches le plus élevées de la photosphere (disparition
des grains de Baily), jusqu’au continu coronal, et une myriade de raies d’émission
correspondant chacune a un croissant de la basse atmosphere limité par le bord de la
Lune. Quelques unes, parmi ces nombreuses raies ont été étudiées, comme le Ti II, Fe II,
Mg I, Ba II, y compris les raies plus chaudes comme I’hélium neutre He I et une fois
ionisé He II que nous avions observées comme des enveloppes et formées au dessus de
ces petites raies d’émission. L.’abondance de 1’hélium dans les couches profondes de
I’atmosphere solaire et dans les protubérances a suscité de nombreuses questions sur leur
possible origine dans les couches inférieures de 1’atmosphere solaire.

Les observations radio, UV et X (Schmahl 1978) ont montré la présence d’autres
structures, les cavités coronales situées au dessus et autour des protubérances, ou la
pression du plasma dans I’interface protubérance-couronne est inférieure a la pression
dans la transition chromosphére-couronne. Dans la région de transition chromosphere-
couronne, Kanno et al 1980, Orrall et Schmahl 1980 déduisent que le degré d’ionisation
de I’hélium est inférieur ou égal a 2. Ce résultat est important par rapport a nos
observations et analyses dans les raies optiquement minces dans le visible, ainsi que les
raies low FIP. Nous nous sommes aussi intéréssés a la comparaison des raies low FIP
situées dans les interfaces photosphére-chromosphere/couronne et interface
protubérance/couronne solaire, car ce travail a été effectué dans le domaine UV et
Extréme UV (EUV) par Cirigliano, Vial, Rovira, 2004 avec les données SUMER.

Les spectres sans fente dans le domaine UV obtenus lors du vol fusée durant 1’éclipse de
1970 (Gabriel 1971) montrent le gradient de température dans 1’interface protubérance —
couronne solaire, associé au degré d’ionisation d’éléments chimiques comme 1’oxygeéne,
le silicium, aluminium, carbone, et en fonction des largeurs en kilometres des
protubérances, voir figure I-1-3-1.
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Figure I-1-3-1: largeurs de protubérances en fonction de la température, obtenues avec
un spectrographe sans fente, durant un vol fusée lors de I’éclipse totale du 7 Mars 1970
Ref : Orrall, F.Q. and Speer,1974

Ces graphiques (Figure I-1-3-1) montrent que la protubérance A est moins large que la
protubérance B.

Lors de I’éclipse totale du 11 Juillet 2010, nous avons analysé des profils d’intensité pris
le long des protubérances dans les raies de 1’hélium neutre 4713A et hélium une fois
ionisé 4686A, en vue d’étudier des variations des rapports d’intensités dans ces raies a
partir des images monochromatiques et la facon dont elles varient dans ’interface
protubérance-couronne.

Les analyses de ces variations servent a évaluer des gradients de température pour tenter
d’apporter quelques diagnostics pour traiter une partie du probleme concernant le brusque
saut de température, 10000 K a 1 MK, dans la région de transition photosphére-
chromosphere/couronne, encore mal comprise a ce jour. Des importants travaux sur les
mesures du champ magnétique dans les protubérances ont été réalisés par Leroy, 1981, et
Labrosse et al 2010.



I-1-4) Problématique contemporaine sur I’atmosphére solaire: origine
du chauffage; source du vent solaire. Les couches profondes et la
génération du champ magnétique a petite échelle.

Les degrés d’ionisation élevés observés dans la couronne, par exemple la raie du Fe XIV
a 5303A, qui a perdu 13 électrons, ou la raie du Fer X a 6374A, indiquent que le plasma
est chauffé a une température de plusieurs millions de degrés pour arracher la moitié et
plus de la moitié des électrons aux atomes du gaz coronal. Ceci a été démontré par
Gotrian 1939 et Edlen, 1936. Le plasma coronal est peu dense et les densités faibles 10

' particules/m * , & comparer avec 10 ** particules/ m ® dans 1’atmosphére terrestre.
(Simon Mitton et Jean Audouze, 1980). Les mécanismes du chauffage du plasma coronal,
de densité faible, restent encore a ce jour mal expliqués. Une source d’énergie apportée
dans la couronne solaire et responsable de son chauffage, pourrait étre sous forme
d’ondes de choc et de turbulence qui prendraient naissance dans la photosphere, et les
couches supérieures, ou le champ magnétique est trés concentré. Le champ magnétique
présent a la surface du Soleil, généré par le plasma en mouvement, reste encore difficile a
mesurer dans la haute photosphere. Les lignes du champ magnétique émergeant subissent
des perturbations, qui peuvent se traduire par la génération d’ondes, de type Alfven, et
qui en se propageant pourraient contribuer au chauffage coronal, mais les processus
permettant d’apporter cette énergie ne sont pas encore totalement établis.

Les observations de la couronne ont révélé la présence de structures fines radiales,
comme les plumes, et des mouvements rapides (jusqu’a 400 km/s) de jets dans les raies
Extréme-UV, spicules et macrospicules dans la zone de transition. Certaines de ces
structures (hors équilibre) sont décrites dans la These de Guy Simon, « Dynamique de
I’atmosphere solaire » 1987.

La plupart du rayonnement coronal se situe dans le domaine des rayons X, EUV,
correspondant aux ions comme le Fer et Nickel ayant perdu la moitié de leurs électrons,
car la couronne est trés fortement ionisée et trés chaude, au-dela de 2 MK.

La couronne, en équilibre dynamique, soumise a une force de pression qui s’oppose au
champ gravitationnel du Soleil, est en expansion dans |’espace interplanétaire quasiment
vide. Cette expansion de matiere en dehors de la couronne est appelée vent solaire Parker
1965.

Les éjections sporadiques de plasma associées ou non aux éruptions, peuvent contribuer
au vent solaire. Dans le cadre de cette thése, nous avons comparé les interfaces
protubérance -couronne solaire et photosphere - couronne, et montrerons des similitudes
entre les processus d’ionisation du plasma pour ces 2 types d’interfaces en utilisant les
observations des raies low FIP visibles dans chacune de ces interfaces. Nous avons aussi
observé des cavités coronales autour des protubérances, qui pourraient étre associées a un
renforcement de chauffage coronal (voir article Bazin et al Annexe 1). La nature du
plasma est encore mal comprise, aussi bien que les processus responsables du déficit de
plasma. Cependant nous montrons que I’extension des cavités coronales dépend de la
température du plasma. Ces cavités peuvent jouer un role dans le vent solaire, mais leur
étude approfondie n’entre pas dans le cadre de cette these.

Dans la région de transition chromospheére-couronne, le flux conductif issu de la
couronne est supérieur au flux radiatif dans un modéle homogene, F .,.quction = F radiation
pour T ¢ 10° K. Un modéle & une dimension 1D hétérogéne et statique a été introduit
par Gabriel, 1976 dans lequel le flux conductif est canalisé et dirigé par les structures
magnétiques. L’énergie dissipée est voisine du flux radiatif. Cependant, dans les couches
de la partie supérieure de la région de transition chromosphere - couronne, les flux
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conductifs coronaux et les flux des ondes acoustiques sont trop faibles pour équilibrer les
pertes radiatives. D’autres sources d’énergie peuvent étre considérées comme la
dissipation des ondes d’ Alfven, les courants électriques dans les structures induites par le
champ magnétique concentré. Jordan 1980 suggere qu’une partie de la chaleur peut étre
convertie par des mouvements turbulents, ce qui expliquerait 1’élargissement non
thermique des raies des éléments comme le fer, nickel, silicium, calcium, oxygéne,
présents dans les régions d’interface photosphére-chromosphere et couronne. Athay,1981
montre que le flux d’énergie nécessaire pour porter les spicules a la température de 10 ©
K est comparable au flux conductif donné par la plupart des modeles a une dimension.
Le tableau N° I-1-4-1 indique les pertes d’énergie dans la chromosphere et la couronne

Pertes energétiques: Flux Soleil calme Trou Region
(QS) coronal Active
(CH) (AR)
Couronne (ergs*cm ° *s ')
Flux conductif 2%10° 6*10 * 10° a10’
Flux radiatif 10° 10* 5%10 °
Flux du vent solaire <5%10* 7*%10 ° <10°

Pertes radiatives de la

chromosphére (ergs*cm 2 *s

) 2%10° 2%10° >10"7
Basse chromosphére 2%10 ¢ 2*%10° 107
Chromosphére moyenne 3*10 ° 3*10° 2%10°

Haute chromosphére

Tableau I-1-4-1 : Pertes d’énergie dans la chromosphére et la couronne solaire.
D’aprés Withbroe et Noyes 1977 et utilisé la theése de Guy Simon.

Dans la chromosphere les pertes radiatives sont 10 a 100 fois plus importantes que dans
la couronne. Cela signifie que cette interface requiert 10 a 100 fois plus d’énergie que
dans la couronne. L’origine du chauffage de la chromosphére est encore plus compliquée
que celle de la couronne.

Les modeéles 1 D qui ont été perfectionnés ont des limites, et ne permettent pas de décrire
les observations a la surface du Soleil plus modernes montrant des structures dynamiques
complexes et inhomogenes, grace aux images de meilleure résolution. D’autre part,
Athay 1981 et 1982 a analysé la géométrie de 1’atmosphere solaire et les mouvements
dans les structures, mais n’ont pas permis d’expliquer le déficit en énergie dans la haute
chromosphére et la région de transition pour T ¢ 2.5%10° K. II conclut que d’autres
concepts liés a la dynamique de 1’atmospheére sont nécéssaires, avec des gradients de
température plus faibles et équilibre d’ionisation dépendant du temps.
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I-1-5) Désaccord des modeles a une dimension avec les observations apreés
1960

Ces modeles de type VAL a une dimension qui ont étés établis depuis Vernazza, Avrett
Loeser 1976 et a partir d’autres observations publiées par Matsuno, K. et Hirayama 1988
montrent qu’a partir de spectres éclair d’éclipses totales passées, un total désaccord relatif aux
températures, a été constaté avec ces modeles. La figure I-1-5-1 montre clairement ce
désaccord.
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Figure I-1-5-1: distributions des températures et des vitesses en fonction de I’altitude,
d’apres la figure 5-a de I’article Matsuno Hirayama 1988. L’altitude est prise pour une
profondeur optique a 5000 A, Ts,, = 1 dans le sens radial. Les barres d’erreurs, indiquées
sur le graphique entre 2200 et 6000 km sont a 3 0 de la valeur moyenne, et en traits fins est
représentée la distribution des températures avec le modele VAL III C, et pour les raies H et
K du calcium ionisé Ca II.

Ces résultats démontrent un désaccord entre les observations effectuées d’une part et le
modele VAL III C a une dimension ou les 2 courbes de distributions des températures sont en
désaccord.

Ces modeles ne correspondent pas non plus aux autres observations plus récentes montrant les
spicules, macrospicules spikes et des jets dans le domaine des rayons UV, EUV avec les
nouvelles images de TRACE dans la raie du carbone C IV a 1548 A ainsi que les nouvelles
images du Solar Optical Telescope SOT de Hinode dans la raie H du Ca I a 3970 A.

Ce désaccord se confirme avec les images figures I-1-5-2 et I-1-5-3 qui montrent que ces
modeles VAL a une dimension sont inappropriés pour décrire les couches d’interfaces du
bord solaire composé de spicules dynamiques, dont la visibilité a été rendue possible avec les
nouveaux algorithmes de traitements d’images, preséntés en figures I-1-5-2 et [-1-5-3 utilisés
par Tavabi Koutchmy 2012.
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Figure I-1-5-2: image en négatif du limbe solaire dans les régions polaires avec la mission
spatiale TRACE, extraite d’une séquence, obtenue apres soustraction de 2 images obtenues a
1550 A et 1700 A pour montrer les émissions du Carbone C 1V dans la région de transition.
Aucun traitement d’image n’a été effectué. La fleche montre une région limitée ou des faibles
émissions sont observées juste au dessus du limbe, d’apres Tavabi E, Koutchmy, S 2012.

8

Heliocenteric ¥ [Mm)]
g &

Heliocenteric Y [Mm]
es]
&

2 g

Heliecenternic X [Mm]

Figure I-1-5-3: Images du limbe solaire avec le SOT de Hinode dans la raie H du Ca II
intégré sur 5 minutes (partie supérieure) et I’image reconstruite ayant subi un traitement avec
Madmax, voir Koutchmy, O 1988, par superposition d’images prises durant 5 minutes avec 8
secondes d’intervalle, pour renforcer les faibles variations d’intensité.

Noter a droite de chaque image, la fleche placée exactement a la méme hauteur pour indiquer
le travail effectué avec I’algorithme Madmax pour montrer les structures trés proches du
limbe. Sur I’image du bas ayant subi le traitement Madmax, sous le limbe, des marques sont
indiquées pour aider a reconnaitre les structures supposées provenir derriére ou au-dela
(symbole M) ou en avant du limbe photosphérique opaque. D’apres Tavabi Koutchmy 2012.

Ces images récentes ne montrent pas de structuration en forme d’étranglement, c’est a dire de
“constriction” des lignes de force comme 1’avaient prédit A. Gabriel et plus récement G.
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Athay, 1981 sur leurs modeles de flots pour expliquer 1’apport d’énergie dans la couronne,
comme le montre la figure I-1-5-4 extraite de I’article de G. Athay (1981).

2
B L1531 7]
'.- —
y ' n
12.1
—|
9.6
7.6 .
4.9.56.1
0 1 1 1 ] 1 1
0 |
X

Figure I-1-5-4: lignes de champ magnétique prenant leur source au centre d’un segment de
réseau (x=0) jusqu’au centre d’une cellule de supergranule (x=1). Extrait de I’article de G.
Athay 1981.

Cette modélisation avec étranglement des lignes de force, proposée par Gabriel 1976, ne
correspond pas aux observations récentes du limbe solaire avec spicules dans la raie H — Ca II
avec le Solar Optical Telescope SOT de Hinode. Ces observations sont effectuées au bord.
Ces modélisations sont différentes des observations effectuées par TRACE, le SOT de
Hinode pour décrire la région de transition. Les phénomenes dynamiques sont importants,
avec notamment les boucles, spicules et macrospicules, qui sont liés a I’émergence du champ
magnétique en surface.

Ces constatations nous amenent a nous poser des questions pour comment expliquer le
chauffage de la couronne, avec la brusque remontée de température dans I’interface de
transition photosphere — chromospheére et couronne solaire.

La problématique essentielle repose sur la nature des phénomenes et les mécanismes sous-
jacents responsables du chauffage de la couronne et chromosphere solaire, et qui sont associés
a la remontée en température dans les basses couches de 1’atmosphere solaire. Ces couches
constituent une interface de transition entre la photosphere et la chromosphere, puis de la
chromosphere a la couronne solaire. C’est pourquoi une majeure partie du travail de cette
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theése est consacrée a I’observation et I’étude détaillée de ces couches dans les raies
optiquement minces, situées situées dans I’interface de transition photosphére-chromospheére
en utilisant les résultats de spectres éclairs uniques obtenus aux éclipses totales de Soleil.
Cette région de transition correspond a un brusque saut de température passant de 0.01 MK a
1 MK sur 3000 km au dessus du bord solaire voir figure I-1-2. L.’analyse des images dans les
raies d’émission par la spectroscopie sans fente, avec le seul mouvement naturel de la Lune
occultant le disque intense du Soleil, est un moyen d’analyser avec précision les infimes
variations des flux de lumiére émis dans les couches profondes de I’atmosphére solaire
optiquement minces, accessibles seulement aux éclipses totales de Soleil en 1’absence de
lumiére parasite. A la température de 60000K, les électrons libres ont suffisamment d’énergie
pour ioniser I’hélium neutre He I, comme le décrit Dere 2000.

C’est dans ces régions de brusque transition et remontée de température qu’apparaissent des
éjections de petite échelle, dynamiques, encore mal comprises a ce jour que sont les spicules
apparaissant a partir de 800 a 1000 km. Aux altitudes plus élevées, 1500 a 2000km,
apparaissent des macrospicules. Les analyses de ces strutctures sont développées au chapitre
[1-4 et surtout au chapitre IV-2-3

Les macrospicules sont environ 10 fois plus larges que les spicules et ces structures sont
caractéristiques de la chromosphere. Ces phénomenes traduisent des inhomogénéités dans les
couches d’atmosphere solaire et qui ne peuvent pas étre représentées dans des modéles
hydrostatiques stratifiés comme le VAL. Ces structures inhomogeénes et dynamiques sont
associées a 1’émergence du champ magnétique concentré dans les couches au dessus de la
photosphere solaire.

Dans cette thése, des images CCD a cadence élevées (10 a 25 images/seconde) sont effectuées
grace aux nouvelles technologies de facon continue. Cela permet d’enregistrer les séquences
des spectres éclairs durant les contacts, n’excédant pas 10 secondes, précédant et succédant la
phase de totalité. Durant chaque contact, 100 a 150 spectres CCD sont réalisés, et ou chacun
est chronodaté par GPS. Un échantillonnage d’altitudes limitées par le seul mouvement
naturel de la Lune, permet un sondage des couches d’atmosphere au dessus du limbe avec une
résolution comprise entre 0.02°” a 0.04’” d’arc (intervalles d’altitudes inférieures a 30 km
entre chaque spectre) selon la cadence utilisée. Le phénomene a lieu hors atmosphere terrestre
mais est observé au sol, avec comme inconvénient principal, les aléas météorologiques.

Les éclipses totales de Soleil ont depuis longtemps été utilisées pour analyser 1’atmosphéere du
Soleil, avec la méthode des spectres éclair. Il était difficile de déterminer précisément a quel
moment déclencher les prises de vues avec les méthodes des plaques photographiques, pour
obtenir des spectres éclairs réussis, car seulement un ou deux spectres éclair pouvaient étre
réalisés par contact au début du XX"*™ siécle.

I-1-6) Problemes pour définir le bord solaire aux éclipses en absence de
lumiére parasite
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Bien que des progres aient été réalisés sur les méthodes d’acquisition des spectres éclairs, leur
interprétation reste difficile, de par la complexité des nombreuses structurations qu’ils
révelent: myriade de raies d’émission en forme de croissants, continu de la haute photosphére
modulé par le relief du bord lunaire, protubérances monochromatiques dans le prolongement
de certaines raies, modulations dans les continus chromosphérique et coronal, etc.

L’extrait figure I-1-6-1 d’un passage de ’article de B. Lites 1983 montre combien méme il est
difficile de définir avec exactitude une référence d’altitude h = 0 km sur des observations
d’éclipse ou des modeéles sont calculés:

AN ESTIMATION OF THE FLUCTUATIONS IN THE EXTREME LIMB OF THE SUN 197

w
e

3. The Extreme Limb Computed from an Average Solar Model

Empirical models of the quiet solar atmosphere predict some properties of the extreme
limb that will be of interest when very accurate limb-darkening measurements become
available. This section is devoted to the discussion of limb curves computed from a
model solar atmosphere that is homogeneous along the surface, yet including the effects
of sphericity. Since the object of this study is to make a differential comparison of limb
curves computed for various wavelengths from a homqgéﬁeous model of the atmosphere,
but not to attempt to verify this average model, I make no attempt to compare the
computed limb curves with observed limb curves. It is doubtful that either eclipse
measurements (e.g. Kristenson, 1955) or direct observations of the solar limb (e.g.
Dunn, 1959) attain the precision of measurement of the limb curve that would make a
comparison with the observations meaningful. Such observations also suffer from the
drawback of where to define a zero height for comparison to the computed curves.

ES-LEEE)) P

Figure I-1-6-1: Extrait du passage de I’article de B. W. Lites 1983 précisant les difficultés et
inconvénients pour définir I’altitude zéro sur les courbes de lumiére sur des modéles et sur
des observations d’éclipses.

Le probléme de définition du bord du Soleil aux éclipses totales et soulevé par B. W. Lites a
depuis longtemps été traité, analysé a partir d’observations, mais le relief lunaire rend trées
difficile I’évaluation des références exactes des altitudes; les observations anciennes tenaient
peu compte du profil accidenté du bord de la Lune et des moyennes étaient effectuées, aussi
bien au moyen des techniques de spectres sans fente (prisme-objectif), que le « mooving-
plate » avec une fente, décrits au chapitre [-2.

A partir des analyses des spectres éclair CCD sans fente récemment obtenus aux éclipses
totales de Soleil de 2008, 2009 et 2010, les références d’altitudes ont été déterminées grace
aux courbes de lumiere dans les spectres des grains de Baily et décrits dans les chapitres III-3,
[11-4, III-5. Des analyses de spectres éclair ont été aussi effectuées avec un spectrographe a
fente a I’éclipse de 2012, voir chapitre III-6, et les références des altitudes ont nécéssité une
évaluation précise de la position de la fente sur le bord solaire, ce qui a permis d’exploiter
ensuite ces spectres. Des moyennes dans le relief lunaire ont été considérées.

Pour des altitudes inférieures a 1000 km, les analyses des raies et structurations des basses
couches de I’atmosphére solaire sont encore affectées par une quantité de lumiére continue et
diffuse issue des grains de Baily. Le rayonnement se mélange a I’atmosphere, et cela rend les
analyses difficiles. Cette lumiére continue correspond au bord photosphérique du Soleil
modulé par le relief lunaire qui n’est pas totalement occulté par la Lune. L’extrait suivant de
I’article Athay Menzel 1955 mentionne que de telles analyses a des altitudes inférieures a
1000 km sont difficiles. Plus précisément, les courbes de lumiere des raies de 1’hélium neutre

26



4713 A et hélium une fois ionisé 4686 A sont affectées par la lumiére parasite pour les
altitudes inférieures a 1000 km au dessus du limbe.
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Figure I-1-6-2 : extrait de ’article de Athay 1955, figure 3 pour montrer I’émission du
continu a 4700 A, et qu’aux altitudes inférieures a 1000 km, le continu devient plus intense, et
rend difficile les mesures des raies d’hélium neutre 4713A et ionisé 4686A dont les intensités
sont 10 a 100 fois plus faibles que le continu en dessous de 1000 km. La présence du point
d’inflexion est due a des effets de saturation et de non-linéarité des films photométriques
utilisés a cette époque. E est I’émission totale sur une tranche de 1 cm en ergs/s/frequence.

Cet extrait montre et décrit de maniere explicite que les analyses des courbes de lumiere en
dessous de 1000 km restent une tache difficile car le spectre continu se superpose aux raies
d’émission des éléments formés plus haut.

Des expériences de spectres éclairs ont été reproduites durant des décennies pour essayer de
mieux comprendre la nature des couches situées tres proches du limbe solaire, par des
techniques variées qui chacune montraient une ingéniosité sans cesse améliorée pour les
moyens techniques initiés au début du XX*™ siécle avec la technique des plaques mobile
(mooving plates) et I’utilisation du cinématographe. Dans cette thése, nous avons amélioré ces
techniques et analyses, grace a 1’obtention d’un nombre important de spectres éclairs pour
chaque contact (avant et apres la totalité) au moyen des nouvelles technologies d’imagerie
CCD rapides CMos (cadences de 10 a 25 images/seconde et dynamique élevée). Les images
des spectres éclair dans les différentes raies de 1I’atmosphere solaire aux altitudes inférieures a
1000 km au dessus du limbe ont permis une analyse détaillée et comparative des différentes
couches profondes de 1’atmosphere solaire, avec 1’obtention et analyse des courbes de lumiére
déduites des spectres.

Dans les chapitres suivants, nous passons en revue les différentes observations marquantes
des spectres éclair historiques, les évolutions, les limitations notamment des plaques
photographiques.
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I-2) Observations historiques et observations modernes
marquantes

Des expériences historiques tres importantes pour les moyens de 1’époque ont été réalisées
avec des spectrographes utilisant des prismes qui se suivent ou « train de prismes », qui
étaient répandus avant 1’apparition des réseaux de diffraction, afin d'améliorer la dispersion.
Les résultats sont en général tres spectaculaires et méritent d’étre examinés, mais ils sont
plut6t qualitatifs. La figure I-2-1 décrit le montage du prisme-objectif, avec un train de 2
prismes qui se suivent :

T4 2prisms
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for increasing
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.
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Spectral region : 5200 to 3900 Angstr.
spectral dispersion: 7.5 Angstr/mm

Figure I-2-1: schéma du prisme objectif tel qu’utilisé a I’éclipse du 28 Mai 1900 par Lord
Campbell, Thomaston, Georgia ot les 2 prismes qui se suivent permettaient d'augmenter la
dispersion, plus importante en allant vers le bleu-violet. Campbell, 1900.

Les premiers spectres utilisant la technique du « moving plate » ont été réalisés en 1905 par
Lord Campbell. Ces résultats sont décrits dans les publications de I’Observatoire de Lick
1931 par D. Menzel. Cette méthode d’enregistrement consiste a assurer le déplacement
mécanique d’une plaque photographique, dont la vitesse de translation devant I’ouverture
d’une fente étroite, permet d’enregistrer toute la séquence du spectre éclair, mais sur un
domaine spectral et étendue spatiale limités.

Le schéma I-2-2 extrait de cet ouvrage décrit le fonctionnement du spectrographe a plaques
mobiles:
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Figure I-2-2: Schéma du montage du prisme-objectif a plaque mobile extrait de Publication
of Lick Observatory 1931, WW Campbell and Menzel, D. Le spectre est maintenu fixe au
foyer. Une fente sélectionne la lumiére en provenance du spectre éclair, pendant que la
plaque photographique est en mouvement dans la direction perpendiculaire au sens de
dispersion spectral, permettant ainsi d’enregistrer les variations de lumiere durant les
contacts de I’éclipse.

Le schéma I-2-3 indique plus précisément la position de la fente le long du sens de
dispersion :

objective

~
Layout for the moving plate spectrograph for p}:cfagrapﬁ:'ng\
the flash spectrim (Canpbell).

Figure I-2-3: Description de I’expérience de spectrographe a plaque mobiles avec montage a
prisme-objectif. Le spectre est maintenu fixe grdce a une monture assurant le guidage qui
n’est pas représentée. Une fente de largeur limitée sélectionne une partie limitée de la
lumiere provenant des spectres flash lorsque la plaque photographique est en mouvement.
Ceci permettait d’enregistrer les variations brusques de lumiéere pendant toute la durée des
contacts lorsque la Lune couvre le bord du Soleil. D’apres I’ouvrage de Giorgio Abetti, The
Sun 1951.

Le sens de dispersion spectral coincide avec la longueur de la fente. La largeur de la fente
permet de selectionner un domaine spatial limité sur la largeur du spectre éclair, pour ensuite
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effectuer un balayage linéaire sur les plaques mobiles, et obtenir les spectres voir figure I-2-4.
I1 fallait assurer un guidage sur le spectre éclair, de telle maniére a ce que ce spectre reste
centré et a la méme position sur la fente, pendant que la plaque photographique
d’enregistrement se déplacait a vitesse constante sous la fente. Cette technique a été utilisée
lors des éclipses totales de Soleil de 1898, 1900 et 1905 avec des plaques photographiques.
Par exemple, la dispersion au voisinage de la raie Hy 4340A était de 5,7 A/mm. Cette
technique tres originale pour I’époque, rappelle peut-étre d’une certaine fagon, une méthode
ancienne de « scanner », ou toute la séquence des spectres éclairs limitée par la largeur de la
fente (comme échantilonnage) pouvait étre enregistré sur une seule et méme plaque
photographique en la déplacant. Les spectres obtenus avec cette technique illustrent le
concept de couche renversante qui est aujourd’hui dépassé. Les raies d’absorption, et le
spectre du limbe photosphérique visibles sur une étendue de quelques centaines de km,
passent en émission et montrent une myriade de petites raies d’émission.

Un exemple des spectres historiques obtenus avec le « mooving plate » est illustré en figure
[-2-4, pour un intervalle de longueurs d’onde situé dans la partie violette du spectre visible.

3900

Figure I-2-4: Spectres éclairs du 30 Aolit 1905 sur plaques mobiles «moving plate» défilant
a la vitesse de 0.06 pouce/s (15 mm/seconde). La partie inférieure montre la comparaison
avec un spectre normal dans les raies H&K. Association de 2 prismes a 60° placés devant un
objectif de 2 pouces (51 mm) de diamétre et 60 pouces (1500 mm) de distance focale comme
décrit sur la figure précédente. D’apreés la publication de la Partie I A “study of the solar
chromosphere” by Donald H. Menzel (with an introduction by W.W. Campbell, 1931).
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Les limitations proviennent du fait que des prismes ont été utilisés, avec une dispersion non
linéaire, mais devient meilleure dans le bleu-violet. La dispersion diminue en allant vers les
longueurs d’onde correspondant au vert et diminue encore d’avantage vers le rouge; la

dispersion est non linéaire avec les prismes et de la forme Cauchy, ci-apres

y_a. B C

D(A)=A+ 52 + 24

A et B sont des constantes dépendant de 1’angle et matériau du prisme et le terme en ? est
négligé devant les autres. Mitchell, S.A. a critiqué cette méthode des plaques movibles en
expliquant que les croissants des spectres obtenus sur une plaque fixe sont beaucoup plus
utiles et indispensables pour une analyse scientifique, c'est-a-dire pour résoudre spatialement
le limbe solaire limité par le bord de la Lune, avec les images monochromatiques dans chaque
raie d’émission, permettant 1’analyse des basses couches de 1’atmospheére solaire. Ainsi,
aucune précision n’est atteinte sur les hauteurs analysées avec la technique des plaques
mobiles, car le mouvement de la plaque est seulement destiné a compenser la grande variation
des intensités radiales. Par ailleurs, la technique des plaques mobiles « moving plate » ne
permet pas d’atteindre les niveaux d’intensité proches du continu coronal, ce qui a été aussi
fortement argumenté par Mitchell, qui préconisait de réaliser plutot des spectres éclairs sans
fente. Le spectre figure I-2-5 a été réalisé des 1905 avec un réseau objectif, et toujours sur
plaque.

PLATE II
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Figure I-2-5: spectre éclair réalisé avec un réseau objectif, et exposition de 0.5 seconde. Ce
spectre a été obtenu en 1905 dans des conditions de seeing excellentes d’apres I’article de
Mitchell, 1935, et les nombreuses petites raies visibles ont été identifiées et indiquées dans
les tables, avec les potentiels d’ionisation.

Les spectres éclairs obtenus par Mitchell consistent en un spectre sans fente et sans plaque
mobile. Il a utilisé un réseau a la place d’un prisme pour obtenir une dispersion linéaire ce qui
permet de réaliser plus facilement une identification des nombreuses raies d’émission, et
atteindre une meilleure résolution spectrale. La figure I-3-6 montre un extrait d’une séquence
de spectre flash obtenue par Mitchell et al en 1925 avec des indications et 1égendes des
structures observées sur le spectre et telles que nous les étudierons avec les spectres flash
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récents obtenus avec des caméras CCD. Dans mes travaux de theése j’ai utilisé la méme
méthode que Mitchell du spectrographe sans fente, mais avec une caméra CCD a cadence
rapide d’images a la place des plaques photographiques, et aussi avec une expérience plus
compacte et transportable dans un bagage pour le transport en avion sur les sites
d’observation. L.’avantage de cette méthode du spectrographe sans fente, est d’utiliser
I’occultation naturelle de la Lune devant le Soleil, ou les spectres éclair sont directement
enregistrés et se présentent sous forme d’une multitude de croissants correspondant aux raies
d’émission présentes dans les basses couches de 1’atmosphere solaire. Un exemple de spectre
éclair historique est donné en figure I-2-6.

Images monochiromatiques de protubérance Traces de continu entre les émissions de raies
dans chaque raie de 'iydrogene Hi de protubérance

PLATE T

PR S ol :
Série de Balmer HI
avant Ia_dis_cbntinuité

Tuar CHROMOSPHERE IN 1925
Region of H and K and the hydrogen series. Enlarged fivefold

|

ol . 3 . Spectres correspondant
Traces de continiu chromospheérigiie dans des vallées lunaires aux grains de Bailly

fors des contacts

Figure I-2-6: extrait du spectre éclair de I’éclipse totale de 1925 avec annotations et
légendes dans les régions H&K et série de Balmer de I’hydrogene avant la discontinuité
montrant les spectres du continu des grains de Baily, de nombreuses petites raies en émission
avec les structures observées et I’effet des grains de Baily (vallées profondes du profil de la
lune). Les raies de plus grande étendue montrent la structuration de I’enveloppe
chromosphérique. Notamment dans I’hydrogene et du Calcium K a 393 nm, et dans la raie,
on peut distinguer tres nettement les images monochromatiques de protubérances. La durée
d’exposition des spectres flash était de une demi-seconde avant la totalité et une demi-
seconde apres la totalité durant les contacts. D’apres Mitchell, S.A. 1935.

Cette structure de spectres avec les raies d’émission intenses sous forme de « croissants »
s’explique par le mouvement de la Lune couvrant le disque solaire ot il reste un fin croissant
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avant et apres la totalité. La Lune occulte tout le disque solaire sauf les couches d’atmosphere
sur le limbe, a la fin de la totalité de I’éclipse, comme le montre la figure I-2-6. Les plaques
photographiques utilisées a cette époque étaient plus sensibles dans les parties bleu-violet du
spectre visible et donc bien adaptées pour la région spectrale étudiée.

Le continu chromosphérique et la myriade de petites raies plus faibles ont été observés de
facon satisfaisante durant cette éclipse méme si dans I’article de Mitchell le « seeing » était
moins bon qu’en 1905, compte-tenu de la durée d’exposition des plaques photographiques.
Par comparaison entre ces 2 spectres, celui de 1905 ne montre qu’un continu beaucoup plus
faible, entre des protubérances, mais ne montre pas de continu chromosphérique comme en
1925. 11 est possible que le spectre de 1925 ait été pris quelques secondes plus t6t dans
I’instant du contact ou les derniers grains de Baily photosphériques étaient encore visibles,
tandis que celui de 1905 pourrait avoir été enregistré quelques secondes plus tard au moment
du tout dernier grain de Baily plus fin avant la totalité. Nous n’avons pas eu ce probléme aux
éclipses de 2008, 2009 et 2010, car les acquisitions des images de spectres CCD étaient
effectués en continu, le début des enregistrements était engagé durant les phases partielles
précédent le second contact, et il n’y avait pas a se préoccupper du probléme de déterminer
I’instant pour déclencher les prises de vues aux contacts avant et apres la totalité.

Par ailleurs les nombreuses protubérances observées le long des raies en 1925 témoignent
aussi d’un Soleil plus actif qu’en 1905. Cependant il était tres difficile de conclure sur les
mesures des intensités des raies en comparant ces 2 éclipses.

L’auteur cite la raie du Fe XIV 5303 A et du Fe X 6374 A qui ont été identifiées plus tard, et
I’auteur prétend qu’elles étaient plus intenses en 1925 qu’en 1905, ce qui indiquerait une
couronne plus active en 1925 qu’en 1905. La comparaison entre les spectres en 1905 et 1925
montre un « seeing » excellent en 1905 mais médiocre en 1925. L’identification des raies des
spectres éclair est rapportée en Annexe 8.

Lors de I’éclipse totale de 1927, Pannekoek et Minnaert ont réalisé des photographies
excellentes du spectre éclair et ont utilisé pour la premiére fois un microphotomeétre
enregistreur pour analyser avec précision les variations d’intensité dans les raies et continu
des spectres aux contacts avant et apres la totalité.

Chacune des phases de spectres flash sera beaucoup plus détaillée ultérieurement grace a
I’imagerie CCD rapide, a I’aide d’expériences beaucoup moins considérables en dimensions
et beaucoup moins cofiteuses.

L’avantage de la technique du spectrographe sans fente, est qu’elle permet d’obtenir des
séries d’images monochromatiques 3D dans chaque raie d’éléments chimiques différentes,
c'est-a-dire selon les directions spatiales X,Y des arcs, et spectrale A , des couches de la
chromosphere, et des images de protubérances. Les plaques photographiques de cette époque
n’avaient pas une sensibilité suffisante pour bien observer et déceler les faibles niveaux du
continu entre les protubérances, et les niveaux plus faibles du continu coronal. Cependant, sur
I’extrait du spectre de Mitchell, certaines parties du continu entre les protubérances peut étre
vu, mais de maniere uniquement qualitative.

La nature accidentée du relief lunaire ajoute des difficultés pour définir le bord solaire et
déterminer 1’origine des altitudes h = 0 km sur le limbe et aux instants des contacts, a été
considéré pendant les phases partielles, précédant la totalité d’une éclipse. Menzel 1930 a
tenté de définir le profil du bord de la Lune au moyen des phases partielles. Ce travail
postérieur aux éclipses de 1905 et 1925 a permis de mieux analyser et établir les amplitudes
des modulations sur le bord solaire partiellement occulté. A partir de ces résultats, des
parametres relatifs aux circonstances des éclipses ont pu étre calculés.

33



En considérant la Lune et le Soleil comme des cercles parfaits (en négligeant le relief lunaire,
montagne et vallées) sur la figure I-2-7, soit a le rayon du Soleil et ¢ celui de la Lune. Pour
une éclipse de Soleil, c > a.

— edyje of moon
solar ﬁr'rnq-'mm
" d.g" °f svm
e
¥
b

Figure I-2-7: Relation géométrique des positions des centres de courbure de la Lune et du
Soleil. D’apres Menzel, D. H. 1930, dans le but d’expliquer la forme des images en
“croissants” des spectres de la myriade de raies d’émission avec un spectrographe sans
fente, utilisé lors des contacts précédant ou succédant la phase de totalité des éclipses.

Les centres sont séparés par la distance b. En prenant I’origine au centre du Soleil, on peut
déduire 1’équation représentant 1’atmospheére solaire a 1’altitude h au dessus de la surface
photosphérique :

x 2 +y2 — (a+h)2

et I’équation du bord de la Lune est :

(x)+b)2 +y'2 :C2

En combinant les 2 équations précédentes, en posant x = x’ et y = y’, en négligeant les carrés
des petites quantités trés inférieures a 1, on obtient:
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3 (c—af (c—a) h W

Yo/a \/1 " +2% 5 *b )

en introduisant c-a = b+f, ou f est la distance entre le bord de la Lune et le bord du Soleil.
Au second ou troisiéeme contact (c'est-a-dire juste avant ou juste apres la totalité de 1’éclipse),
lorsque les 2 astres sont tangents a I’intérieur, f = 0, on obtient:

\/ of 2 2h R

Yo/a~ 4 — - + +

c—a (C—a)2 c—da (C—a)2

Les termes en f° et h? sont fréquemment négligeables, généralement f << b

Les quantités c et a sont connues grace aux circonstances de 1’éclipse.

Par exemple, a I’éclipse de 1905, leurs valeurs respectives étaient 16.597’ et 15.845’.

En prenant le rayon solaire a 695500 km, on pouvait vérifier facilement que c-a = 33000 km
A partir des mesures des spectres d’éclipse, il est possible de déterminer la quantité y o /a
pour n’importe quelle raie. De plus, si f est connu, il est possible de calculer I’altitude h pour
laquelle cette quantité peut étre tracée. La phase de 1’éclipse est déterminée par f. Lors de
I’éclipse de 1905, le bord de la Lune se déplagait a 300 km/s a la distance du Soleil. Il était
possible de calculer les valeurs de y ( /a pour différentes phases. La figure I-2-8 présente les
relations pour différentes phases partielles sur des intervalles de 1 seconde avec les altitudes
en kilometres et la maniere dont les auteurs a 1’époque ont essayé d’en tenir compte :

Phase in
Yo/& seconds
[+ 1]
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-1
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1
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5
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1 2 3 L 3 s
h (kms. % 10-3)

Figure 1-2-8: Effets de phase sur les hauteurs déterminées par les croissants au moment des
phases partielles, estimés sur des images en direct. D’apres Menzel, D. H. 1930.

Les courbes indiquent les positions successives de la surface lunaire, considérée comme

sphérique, sur des intervalles de 1 seconde. Mais en réalité la Lune n’est pas exactement
sphérique a cause de faibles déformations et de son relief accidenté au bord. Les irrégularités
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de plusieurs kilomeétres sont fréquentes. 1 km d’irrégularité sur la Lune correspond a environ
400 kilomeétres au bord du Soleil. Les plus grandes vallées font 2.5 km et les plus petites font
% de km. Les vapeurs métalliques correspondant aux images dans les raies d’émission en
croissants au dessus de 2000 km ont des chances de réapparaitre dans la vallée suivante avec
une incertitude de 700 ou 800 km d’apres la figure I-2-8.

Ces profils ont permis une premiére approche des problémes du relief lunaire.

Les spectres éclairs obtenus a cette époque ont permis d’analyser les caractéristiques des
petites raies. Un travail considérable d’analyses et d’identification des éléments chimiques
associés aux raies d’émission a été effectué, et les tables en Annexe 8 choisies sur des
intervalles correspondent aux longueurs d’onde étudiées aux éclipses récentes de 2008, 2009
et 2010. La méthode d’imagerie CCD rapide permet d’analyser plus précisément, et avec une
dynamique de 2® 42 '? niveaux d’intensité les variations d’intensité dans ces petites raies au
moment des instants des contacts précédant et succédant la totalité.

A cette époque une difficulté importante était de déclencher la photographie du spectre éclair
au bon instant.

Lorsque c’était trop t6t avant la totalité, les spectres étaient surexposés et affectés des grains
de Baily intenses, les images étaient saturées et les raies de plus faible émission étaient
mélangées avec la lumiere des spectres continus tres intenses. Quand la photographie était
déclenchée quelques secondes trop tard juste au début de la totalité, seule la frange
chromosphérique était enregistrée, avec beaucoup moins de petites raies d’émission.

Comme les temps de pose sur les plaques photographiques étaient de I’ordre de la seconde,
seulement une ou deux vues étaient possibles pour chaque contact avec les moyens de
1I’époque.

En résumé, les spectres sans fente obtenus a cette époque, montrent des arcs avec les
protubérances, et il est possible d’interpréter ces données directement, tandis que les spectres
enregistrés avec les plaques amovibles ne permettaient pas d’analyse approfondie sur les
spectres dans 1’atmospheére solaire par eux-mémes, car on ne peut pas savoir si les spectres
correspondent a une région perturbée ou si c’est une portion représentant les conditions
solaires moyennes. (Mitchell et al 1935).

Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences Mitchell et al sont les suivantes:

- a partir des spectres éclairs, chaque croissant en émission correspond aux raies d’un
atome qui est formé a une altitude bien définie (voir figure I-3-1) et ces couches
correspondent aux vapeurs métalliques. Ces couches ont des extensions au dessus de
la photosphere.

- Le Fe I constitue 37.6 % des raies observées dans tout le spectre éclair visible

- Le Ti Il comporte 226 raies d’émission et le Ti I 195 raies. Le titane est responsable de
15% des raies

- Beaucoup de différences apparaissent dans les arcs pour les différentes raies du
spectre éclair. Les arcs les plus intenses correspondent aux gaz (vapeurs métalliques)
dans les couches profondes, et les arcs de trés faible intensité, comme He II 4686 (high
FIP). Il est difficile d’expliquer comment cette raie ayant un potentiel d’excitation de
48.16 eV peut étre trouvée a toutes les températures des couches de I’atmosphere
solaire.

Des nouvelles expériences de spectres éclair ont été retentées dans les années 1940 et plus
tard, dans le but d’étudier les profils du continu du bord du Soleil ainsi que les variations
d’intensité des raies d’émission.
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I-3) Expériences des spectres éclairs 1940 publiés par R. Wildt en
1947

Cette expérience de spectres éclairs provient d'une observation d'une éclipse trés peu connue
ayant eu lieu le 1er Octobre 1940 et publiée par R.O. Redman 1942. Des profils de courbes de
lumiére ont été mesurés, par Ruppert Wildt 1947.

Les raies d'émission de spectres éclairs ont été également analysées par Wildt. ou les altitudes
des hauteurs d’émission des raies métalliques ont été déduites et 1’auteur a défini une
expression de gradients d’émission moyenne « Av. Emission Gradient A log(I) per 100 km »
voir figure I-3-1.

—

Av. Emission .
s Relevant Range in

Spectrum Gradient Height
A logl (Km)
per 100 km m

ScIr............... 0.16 ~ 800-1500
Tt ... .. .. .19 1000-1500
Vi............... .18 500-1200
Cri............... .20 500-1000
Crit............... A2:0* 500-1200
Mwuir.............. .14 300-1500
Fexr............... .16 500-1200
Ferx............... .18 500-1200
Nit............... .18 500-1000
) 25 5 S .18 500-1200
ZrI. ... .18 500-1200

Mgr............... .05 2000-6000
Cat............... 12 5001200
Cart............... .04 10,000-14,000
SFIL ... .07 1000-6000
Butl.............. O 0.17: 10002500

Figure I-3-1: Gradients d’émission moyens, sur une plage de hauteurs limitée, pour les
métaux alcalins et les terres rares, A Log(I)/100 km qui prend la valeur 0.04 pour
I’hydrogene. D’apres I’éclipse totale de 1940.

Ces calculs de gradients d’émission moyens sur une étendue de 100 km sont définis comme
équivalents a des échelles de hauteurs, ou les auteurs indiquent qu’il faut multiplier les valeurs
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de la colonne A Log(I)/100 km par 2.3*10 =’ c¢m ~' pour déduire les valeurs du coefficient

1 . . . Lo .
B = 7 qui est I’inverse de 1’échelle de hauteur, et selon les équations suivantes :

nh)= [ c(h)dh = (

21 Rsun

g

o *e “P" ol n(h) est la densité d’atomes a I’altitude h

au dessus du limbe, c(h) sont le nombre d’atomes émissifs, et [ est’inverse de 1’échelle de
hauteur en cm ' pour laquelle la densité & diminué d’une valeur de 1/e.
Le calcul de A Log(I)/100 km, gradient logarithmique, permet de déduire  comme étant
I’inverse d’une échelle de hauteur. Les auteurs ont fait I’hypothése de 1’équilibre

thermodynamique. Cela conduit a des expressions de la densité d’atomes comme étant une
exponentielle décroissante proportionnelle a une densité spatiale :

c(h) =c, *e

Le terme pré-exponentiel est multiplié par + (

B

21 Rsun

), pour tirer n(h)

Pour davantage de clarifications, nous avons reproduit le tableau précédent en donnant

directement les valeurs des échelles de hauteurs d’apres les mesures effectuées par les auteurs
depuis cette éclipse de 1940. par exemple, pour A Log(I)/100 = 0.16 sur la premiére ligne, on
obtient 8 =0.16*2.3*10 7 =3.68*10 ° cm '

element Av Emission B (cm -1 ) | Scale of height | Relevant Range
Gradient H (km)~ 1/ In Height (km)
A logl per 100km
Sc Il 0.16 3.68*10 ° 271 + 84 800 - 1500
Ti Il 0.19 4.37%10 ° 228 + 60 1000 - 1500
\'All 0.18 4.14*10 ° 241 = 84 500 - 1200
Crl 0.20 4.60%10 ® 217 = 84 500 - 1000
Crll 0.12 2.76%10 ~® 362 *= 84 500 - 1200
Mn I1 0.14 3.22*10 ~° 310 = 84 800 - 1500
Fel 0.16 3.68*10 ° 271 £ 56 500 - 1200
Fe Il 0.18 4.14%10 ~® 241 + 56 500 - 1200
Nil 0.18 4.14%10 “® 241 £ 84 500 - 1200
YII 0.18 4.14%10 ° 241 + 84 500 - 1200
Zr1l 0.18 4.14%10 ~® 241 + 84 500 - 1200
Mg I 0.05 1.15%10 ° 241 + 84 2000 - 6000
Cal 0.12 2.76%10 ° 362 + 84 500 - 1200
Call 0.04 9.2%10 * 1086 *= 84 10000 - 14000
Sr 1l 0.07 1.61*%10 ® 621 = 84 1000 - 6000
Bu II 0.17 3.91*10 ® 255 = 84 1000 - 2500

Tableau I-3-2: Gradients d’émission moyens, complétés avec les calculs des échelles de
hauteurs déduites du tableau I-3-1, sur une plage de hauteurs limitée, pour les métaux
alcalins et les terres rares. A Log(1)/100 km prend la valeur 0.04 pour I’hydrogene.

Les raies a faible potentiel de premieére ionisation, dites low First Ionisation Potential « low
FIP » sont situées entre 500 et 1200 km d’apres ces relevés aux altitudes plus élevées. Plus
haut ce sont les raies chromosphériques comme le Mg I, Ca II, H I, He I qui dominent.

38




La précision des relevés sur les échelles de hauteurs H est de * 84 km pour le Calet = 56
km pour les autres raies métalliques comme Fe IT et = 60 km pour le Ti II

La sensibilité des plaques photographiques utilisées par les auteurs était insuffisante pour
observer et détecter d’autres raies d’hélium comme celle de He 14713 A ou He 11 4686 A.
Les gradients d’émission des métaux du premier groupe (c'est-a-dire la partie supérieure du
tableau I-3-2) sont en accord avec ceux dérivés du Fer et du Titane, aux altitudes inférieures a
1500 km. Les gradients d’émission du Ba II et Ca I sont sensiblement identiques a ceux du
premier groupe. Les gradients plus faibles du Mg I, Ca II, Sr II correspondent a la haute
chromosphére. Au dessus de 2000 km les gradients d’émission des métaux sont plus faibles
qu’en dessous de 1500 km d’altitude.

Dans cette thése, nos observations et analyses ont été effectuées aux altitudes commengant a
400 km au dessus du limbe photosphérique.

Nous montrerons que I’utilisation des caméras CCD numériques avec une dynamique
suffisante a partir de 8 bit et ensuite 12 bit, et a cadence d’images élevées a permis de sonder
les altitudes plus basses. En effet, la réponse linéaire des nouvelles caméras CCD, les temps
d’exposition tres courts utilisés, c'est-a-dire entre 40 et 60 millisecondes, permettent d’accéder
aux couches plus basses de 1’atmosphere solaire et plus intenses, et le niveau de saturation se
produit a environ 300 a 400 km au dessus de la haute photospheére. Ces altitudes étaient
quasiment impossibles a enregistrer et inaccessibles avec les plaques photographiques, ou les
durées d’exposition étaient de I’ordre de 0.5 s a 1 seconde. La réponse en sensibilité des
émulsions photographique n’était pas linéaire et les étalonnages difficiles, sans compter que le
nombre de prises de vues était limité pour chaque contact avant et apres la totalité.

Les analyses des spectres de 1’éclipse du 1* Octobre 1940 ont contribué a définir des profils
d’intensité en fonction des altitudes. Les variations des flux au limbe solaire enregistrés lors
du second contact indiquent la présence d’un point d’inflexion sur lequel la référence des
altitudes h = 0 km a été choisie our le continu voisin de la raie H f de HI 4861A.

Le profil du bord solaire estimé a cette époque est décrit en Figure I-3-3:
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Figure I-3-3: pente abrupte prédite du bord solaire. En abscisse, distance radiale a partir du
limbe solaire, et en ordonnées, intensités en unités de brillance de surface du limbe solaire.

Ces profils montrent un point d’inflexion, pour lequel I’altitude h = 0 est prise.

L’existence de ce point d’inflexion prédite sur le bord solaire sera discutée a partir des
courbes de lumiére obtenues sur les spectres éclair, mais ces observations restent difficiles a
réaliser, car tres proches du limbe, les spectres des grains de Baily produisent encore
beaucoup de lumiére provenant de la photosphere, et saturent les films photographiques et les
intensités plus élevées n’ont pas pu étre mesurées.

En page 82 de I’article de R. Wildt cité plus haut, une note est donnée ou le Professeur B.
Lindblad a introduit un extrait de lettre dans laquelle il traite de la question de 1’étroitesse du
limbe solaire, et il communique des premiers résultats de mesures photométriques du continu
au voisinage de la raie H 3 4861A, sur le bord solaire a I’éclipse du 9 Juillet 1945. Ces
enregistrements cinématographiques du spectre flash ont été effectués au second contact de
cette éclipse et des relevés d’intensités en fonction des altitudes ont été mesurés. Ces relevés a
partir des résultats de 1’auteur, sont indiqués et reportés en figure I-3-4 pour une meilleure
lecture. En ordonnées est donné le rapport I/ , ou I , représente |’intensité enregistrée par
I’émulsion du film la plus haute, et en abscisses 1’altitude au dessus du limbe sans tenir
compte de 1’épaisseur optique:
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Figure I-3-4: courbe a partir des relevés du Pr. B. Lindblad, du rapport d’intensités
normalisées du continu en fonction de I’altitude a partir de séquences de spectres éclair au
voisinage de la raie H 3, au second contact de I’éclipse totale du 9 Juillet 1945.

Le Professeur B. Lindblad précise qu’au le début de la courbe ou I/I ; est proche de 1 qu’en
réalité I’intensité doit encore augmenter et étre plus élevée, et pour les parties correspondant
aux altitudes négatives sur le disque solaire. La valeur de I ; est liée a une valeur d’intensité
maximale de I’émulsion du film proche de la saturation. Malgré la réponse non linéaire du
film, ces mesures sont remarquables.

A partir du graphique figure I-3-4, nous avons effectué un ajustement exponentiel décroissant,
dont I’équation est :

I(h) = 0.9968*e ~*-9%2" = 9 ggeg*e /16!

Ces résultats permettent la détermination d’une échelle de hauteur H = 161 km pour le
continu voisin de 4860 A, et les résultats de cette époque et avec les moyens utilisés sont en
tres bon accord avec nos résultats obtenus récément avec les techniques CCD.

Ces résultats obtenus avec I’ajustement d’une exponentielle décroissante sont en bon accord
avec les modeles hydrostatiques 1D qui ont sans douté déja été utilisés depuis cette époque.
A noter que la gamme de longueur d’onde autour de 4700 A que nous avons choisie
récemment pour la réalisation des spectres éclair se justifie par les trois points suivants, et
exposés dans le livre de Thomas- Athay 1961:

1) Iy arelativement peu de raies spectrales dans cet intervalle de 4700A

2) L’importance relative de la contribution des électrons libres est maximale dans cette
gamme de longueurs d’onde. Le continu a 4700A provient de la diffusion d’électrons
libres et de I’émission H = (Athay, Menzel 1955). Les contributions des continus
Thomson et Paschen peuvent aussi étre mesurées.

3) L’intensité du continu photosphérique varie peu avec la longueur d’onde dans ce
domaine spectral limité a 120 A d’étendue pour notre expérience.
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4) Et par ailleurs ce choix se justifie aussi par la présence des 2 raies de I’hélium neutre a
4713 A, et hélium ionisé He II 4686 A, qui sont voisines, et espacées seulement de 27
A dans cet intervalle. Avec un réseau objectif de 600 mm de focale muni d’un réseau
de 600 tr/mm, ces 2 raies entrent en entier sur le méme chip CCD avec une résolution
suffisante de 0.12A/pixel. L’intervalle spectral est de 1’ordre de 120 A autour de
47004, ce qui sera trés pratique pour les comparer simultanément sur chaque séquence
de spectres.

Les tableaux I-3-5 et [-3-6 donnent les caractéristiques des spectres éclair réalisés sur
plusieurs années pour indiquer le nombre de raies identifiées, et comparer entre les résultats
obtenus avec la technique du « moving plate » et des spectrographes a fentes étroites.

PUBLISHED LI8Ts OF FLASH-SPECTRUA LINES

: Meth- | No.of Year of
Eclipse od® A (A) | Sy Author Pub.
1 . S ——— 30701200 960 | Davidson and Stratton 1027
L et W | 41304770 000 | Pannekoek and Minnaert 14928
1901, 1905, 1925, , . .| ¢4 3070-7060 3250 Mitchell 1030
1900, 1905, 1008, . .. IH}’JT J230=5320 3000 AMenzel 1931
1930, 1937..........| cat J000-8860 | 3300 Aitchell 1047
IRy e | ns 35506370 R1T! Fracasiorn 1030
TR e s £il 32003400 1100 Kiess 1942
FORL . B e c s e e s iy iRy Melnikov 1946
IS et | RE J120-53180 A35 Kral 1951
No eclipse,....... .. Hi H800-6600 1200 | Adams and Burwell 1915
|
* et = chromospheric are; mp = moving plite; g = aarrow sl

t Most complete results. Most observers who employed other methods used the ra method besides,

Tableau I-3-5: comparaison des techniques utilisées pour plusieurs eclipses totales. La
mention « ca » signifie chromospheric arc, « mp » signifie moving plate, « ns » signifie
narrow slit.« jf » signifie jumping film.Van de Hulst 1953.

La méthode « ca » des arcs chromosphériques est une méthode brute pour déterminer les
altitudes auxquelles les raies disparaissent, au moment des contacts. Elle est associée a la
méthode de spectrographe sans fente. Un ou plusieurs temps d’exposition des images
monochromatiques de chaque raie d’émission de la chromospheére encore visible, permet de
montrer les arcs, tandis que les raies coronales sont sous forme d’anneaux complets.

La mention « jf » pour jumping film signifie une succession rapide d’arcs chromosphériques
sur un film, donnant en enregistrement continu les spectres complets des arcs.

La méthode « mp » de plaques mobiles, permet d’obtenir une portion étroite au centre des
arcs. Cette portion de spectre quasiment linéaire éclaire une plaque photographique se
déplacant de maniere continue. Un enregistrement complet est obtenu lors du changement des
spectres de cette portion de spectre avec raies d’absorption puis en émission en fonction du
temps. Cette technique donne une portion de la chromosphere, des échelles de hauteurs
correctes. L’enregistrement en continu montre aussi ’altitude h = 0 km ou le spectre éclair
avec raies en émission devient un spectre d’absorption sur le limbe du disque solaire.

Le procédé utilisant la fente étroite « ns » consiste en un spectrographe a fente, et devant
laquelle un objectif produit I’image du Soleil éclipsé sur la fente. Celle-ci est placée
tangentiellement au limbe lunaire. C’est la seule méthode qui permet de mesurer les longueurs
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d’ondes précisément, et les profils des raies, mais cette méthode est difficile a manipuler et a
mettre en ceuvre. Ce procédé est aussi utilisé hors contitions d’éclipses.

Le tableau I-3-6 donne une description de quelques raies et leurs extensions observées lors
des spectres éclairs dans les années 1930.

INDIVIDUAL CHARACTERISTICS OF FLASH-SPECTRUM LINES

1
Desecsarion
; Oerres with CHARACTERISTICS

Menzel Riesg

Wiagiieinnd R fHe, et Emission extends high in flash, sometimes reaching
maximum intensily it great hetghl; emission
weak near lmb; nothing seen on disk

...... Eut, Ce™ Emiszion deops sharply with height in flash hut ex-
tends large distance into dislk spectrum; bve spe-
cial lines of this Lype have been studied without
an eclipse by Thackerwy (1935)

v i i IT, S¥t, Fet, Ti* Emission may extend Lo groat height in lash and
also extends some distance into disk spectrum; no
sell-reversal seen

| PR h Ti+ It Emission of flash extends again into disk spectrum
but exhibits slgns of seli-reversal; this moy not
Lo true self-reversal (sec Sce, 3)

dydw....] « Fe, Ca, M, Cr Emission in Oash, abzorption on disk, with fairly
guhlen Lransition

Tableau I-3-6: indications extraites des caractéristiques de quelques raies d’émission
obtenues par Menzel et al a I’éclipse de 1930 d’apres « The Sun », 1953.

Ce tableau I-3-6 sert a décrire comment se présentaient les raies d’émission, leur extensions,
comment pouvait varier leur intensité, avec les moyens des plaques photographiques utilisées
a cette époque. Les raies low FIP comme le Titane, Magnésium sont indiquées ainsi que les
raies high FIP comme 1’hélium neutre et ionisé et hydrogeéne.

L’éclipse de 1932 a été réalisée avec un prisme-objectif équivalent a un spectrographe sans
fente. La résolution spectrale a été ensuite améliorée, et I’équipe de R.B. Dunn de Sacramento
Peak a réalisé des spectres de référence.

D’autres expériences d’éclipses ont été effectuées par Redman et Zanstra a I’éclipse de 1952,
(Zanstra Redman, 1952) dans la région spectrale de 4340 A a4 3170 A incluant la discontinuité
de Balmer. L’originalité de cette expérience est d’avoir observé le spectre continu d’une
protubérance intense en dehors des raies d’émission. Des mesures des densités électroniques
ont été déduites d’apreés ces observations et les auteurs ont obtenu 0.7*10 '° /cm * en
supposant une température éléctronique de 5000 K et 5*10 ' /cm ® en supposant une
température de 15000K. Cependant il n’est pas clair si les discontinuités observées autour du
continu de cette protubérance pourraient étre liées au relief lunaire, qui module le continu
chromosphérique et coronal, et qui se superposent au continu de la protubérance. Il n’est pas
mentionné de soustraction du continu coronal au continu de cette protubérance a partir des
relevés sur les films au microdensitomeétre. Toute fois les auteurs ont évalué ce continu dans
une région en dehors des raies d’émission, mais le nombre d’images est limité et la résolution
insuffisante. Nous avons réalisé ce type d’analyse du continu d’une protubérance a 1’éclipse
de 2010, avec une qualité photométrique, voir Annexe 1.
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Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences de Wildt et al sont les suivantes :

- La décroissance radiale de la densité de I’hydrogene H I dans la chromosphere est

strictement exponentielle jusqu’a h = 15000 km et est proportionelle a e /1086

- Les gradients de densité des métaux sont plus raides que 1’hydrogene, mais entre 3000
et 6000 km, ils ont le méme gradient que H 1.

- Les températures d’excitation du Fe I et Fe II sont de 1’ordre de 3000 a 4000 K et
augmentent avec 1’accroissement des potentiels d’ionisation.

- Alaltitude h=500km,n ;; =10 "% /cm® etnp,; =10°> /cm*

- Pour 2000 < h <6000 km, le gradient de densité de H I est quatre fois supérieur a celui
de He I. Les observations ne permettent pas de confirmer que le max de densité de He
I est en dessous de 2000 km.

- Les gradients de densité des métaux étant cing fois plus élevés que ceux de H I, cela
suggere |’existance de turbulence chromosphérique, indépendamment du poids
atomique.

- La distribution radiale du rayonnement continu est dééterminée par le gradient de
densité de H I. La pente du bord solaire a h = 500 km est sept fois plus grande que le
gradient chromosphérique, avec I’hypothése d’équilibre hydrostatique.

I-4) Spectres de R.B. Dunn et al a I'éclipse de 1962

Une expérience de spectres éclairs sans fente de haute résolution spectrale a été réalisée a
I’éclipse totale de Février 1962 en Nouvelle Guinée (voir R. B. Dunn et al 1968), dans le
domaine spectral 3200 a 9100A et 3500 raies d’émission ont été obtenues. Cette expérience
comprenait un coelostat avec un miroir concave de 305 mm de diametre et 5746 mm de
focale. Un réseau de 1200 traits/mm par réflexion était utilisé et 1’image du disque solaire
faisait 54 mm au foyer a I’entrée des spectrographes. Des lentilles de quartz de 70 mm de
diameétre et 710 mm de focale utilisées comme collimateur reprenaient 1’image pour éclairer le
réseau en faisceaux paralleles et produisaient les spectres apres séparation, dans un domaine
Infra-rouge et Ultra-Violet. Du film « Tri X » Kodak était utilisé pour les spectres UV et un
film « HIR » Kodak était utilisé pour les spectres IR. Plus de détails de cette expérience
remarquable et unique sont donnés dans I’article de R.B. Dunn, et al 1968.

Ces observations de spectres sont historiques et uniques de part leur résolution et qualité, et
des tables détaillées (contribution des auteurs cités précédemment) donnant les intensités de
chaque raie identifiée en fonction du numéro de plaque et de 1I’altitude ont été réalisées. Hélas,
ces résultats tres remarquables et sans égal dans la littérature ont été peu utilisés par la suite
car ce sont des images instantanées prises aux courts instants des contacts, et I’exploitation
des résultats réprésentait un travail considérable par rapport aux moyens d’analyses avec les
(micro-densitomeétres) de cette période, compte-tenu du grand nombre de raies (des milliers)
obtenues dans I’UV et le proche infra-rouge.

Pour rendre les résultats de R.B. Dunn accessibles, nous les avons utilisés pour construire des
graphiques montrant les intensités en fonction des hauteurs. Nous avons effectué les tracés
des courbes de lumiere I = f(h) pour plusieurs raies d’émission d’apres les tables de Dunn.
Les courbes, figure I-4-1, ont été tracées d'aprés les plaques photographiques pour plusieurs
éléments chimiques et ou chaque plaque avait été étalonnée en flux et en altitude.
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Figure I-4-1: tracés des profils d’intensité I(h) en fonction de I’altitude apreés exploitation
des plaques photographiques des spectres éclairs obtenus par R.B. Dunn a I’éclipse de 1962,
sur une coupe en tranche de la chromosphere. 1 unité du disque solaire moyen équivaut a
3.77358*10 '* ergs/cm * /s /sr/A. Une division en ordonnées vaut 10 '* ergs soit 0.00265
unités du disque solaire. La largeur de fente effective utilisée fait 10um (0.001 cm).
L'intervalle des points dans les spectres UV était de 0.053 A de 0.1 A dans les spectres IR.
Les intensités sont exprimées en ergs/s/stéradian.

La conversion en unités du disque solaire moyen et valeur en « ergs » a été effectuée a partir
des données de Allen, 1973, ou 1 unité du disque solaire moyen déduite a partir des données
de Allen vaut 3.77358*10 '* ergs/cm * /s/sr/A. Par ailleurs, les intensités relatives sont
exprimées en unités d’intensité du disque solaire moyen. Ce choix repose sur les unités de
brillance du disque solaire adoptées, voir Annexes 28 et 29. Il faut prendre en compte le flux
par unité de longueur d’onde, et prendre en compte la largeur de la fente pour évaluer les flux.
Les graphiques figure I-4-2 représentent la conversion en échelle logarithme a partir de la
figure I-4-1 précédente:
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Figure 1-4-2: profils d’intensités I(h) pour différents ions en fonction des altitudes déduits a
partir des analyses et étalonnages des spectres de D. Dunn a I’éclipse de 1962 publié en
1968. Spectrum of the chromosphere.

Les choix des éléments chimiques relevés sur les spectres de R.B. Dunn et al correspondent a
ceux que nous avons analysés a partir de nos résultats obtenus aux éclipses de 2008, 2009 et
2010.

L’altitude h =0 km sur la figure 1-4-2 déduits des résultats de Dunn et al correspond au point
d'inflexion qui était utilisé pour définir le bord solaire.

Nos observations ont montré finalement qu'il n'y a pas de point d'inflexion dans cette région
ou les flux encore élevés des grains de Baily lors des contacts, provoquant la saturation des
émulsions des plaques photographiques.

Le premier point de mesure pour la raie d’hélium He I 4471A est donné pour I’altitude 20 km
au dessus du limbe avec une valeur de 21*10 '* ergs ce qui correspond a 0.05565 unités du
disque solaire moyen. Cette altitude et cette valeur d’intensité de cette raie He I 4471A n’a
pas de sens aussi proche du bord, car les spectres du continu des grains de Baily sont tres
intenses, proches de la saturation et cette raie n’est pas visible aux altitudes indiquées a cause
de la lumieére encore trés intense provenant de la haute photospheére.

De méme pour les autres raies comme le Ti IT 4500 A a h = 600 km, I’intensité déduite des
courbes de R.B. Dunn est voisine de 8*10 ~* unités du disque solaire moyen, et nos résultats
nous donnent une valeur de 1.4*10 ~* unités du disque solaire moyen pour cette méme
altitude.

Les auteurs se réferent a 'ouvrage de Thomas et Athay 1961, qui ont effectué des mesures
complémentaires de courbes de lumiére du continu & 4700 A et se servent des graphiques
donnés en figure [-1-6-2 comme référence.
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Dunn et ses collaborateurs déterminent en 1968 des altitudes dites “zéro” quelque part dans la
basse chromosphére en se servant des profils du continu 4700 A donnés par Athay 1955.
Cette définition sera clarifiée par la suite avec les analyses de spectres éclair a cadence élevée.
Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences de Dunn et al sont les suivantes :

- Les identifications des raies ont été difficiles a réaliser dans la partie violette des
spectres a cause des trés nombreuses raies métalliques présentes, et des
chevauchements (mélanges) des raies. Des spectres chromosphériques a tres haute
dispersion hors éclipses étaient nécéssaires (voir Keith Pierce, Worden).

I-5) Spectres éclair réalisés par Suemoto, Z. & Hiei, E

Ces observations sont rapportées dans la publication « éclipse totale du 12 Octobre 1958 »,

Suemoto, Z. et Hiei, 1962. La figure I-5-1 est extraite de cet article, pour montrer la résolution

et détails des spectres flash dans les raies de I’hélium et d’hydrogéne autour de 3888A

obtenus par les auteurs, avec une myriade de raies fines en émission superposée au continu du

spectre correspondant aux derniers grains de Baily.
w

Figure I-5-1: extrait de spectres flash, (page 41 de I’article Suemoto & Hiei 1962) montrant
des structures de spicules, a droite dans la raie H8 de H I a 3888.49 A, et a gauche dans la
raie de I’hélium neutre He I 3888.64 A.

Noter les similitudes des structures de ces 2 raies intenses dans les bas niveaux. Ces parties
de croissants indiqués par des parenthéses au bord extérieur des images correspondent a des
altitudes de I’ordre de 2000 km. La dispersion était de 0.23 A /mm, et I’échelle verticale sur
cette impression est de 7secondes d’arc/mm. La myriade de petites raies en émission est
superposée au continu correspondant au spectre du dernier grain de Baily avant la totalité
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(disparition de la haute photosphere), avec les signatures de raies « low FIP » et les séries de
raies correspondant a la molécule CO.

Ces spectres montrent une structuration de macrospicules et spicules dans le profil des raies
high FIP de He I et H g de H I qui sont tres proches 1’'une de 1’autre et ont pu étre résolues.
Ces structurations sont étudiées au chapitre IV-2-3 a partir des résultats de I’éclipse du 22
Juillet 2009 sur la raie He 1 4471.

L’inconvénient sur les données de Suemoto et Hiei est le nombre tres limité de ces spectres
inédits, et les expériences étaient tres coliteuses et volumineuses. Nous avons obtenu des
spectres de résolution spectrale 100 fois moindre, de 1’ordre de 24 A /mm,

c'est-a-dire 0.12 A /pixel (taille du pixel 5 pm), mais cependant avec une cadence de 10 a 15
spectres par seconde avec les nouvelles caméras CCD rapides.

D’autres mesures sur les spectres ont été réalisées lors de 1’éclipse totale de 1970, notamment
sur le continu dans le but de mieux définir les variations d’intensité du continu jusque dans les
altitudes atteignant la basse chromosphere.

Des conclusions scientifiques trés importantes sont tirées des expériences de Suemoto Hiei :

- Hiei 1963 suggere que la chromospheére est composée seulement de spicules et que le
milieu interspiculaire fait partie de la couronne. Les spicules, sous forme de gaines,
apparaissant au dessus de 1000 km sont les mémes pour n’importe quelle raie, et c’est
vrai pour les raies d’hélium et hydrogene de températures différentes.

- L’émission du continu Paschen « dans le visible permet de déduire la densité de H I

- L’échelle de hauteur de I’ion H = est située autour de 50 km, et ce résultat est déduit a
partir des mesures dans le continu de Balmer et discontinuite dans le domaine spectral
3600 a 3800 A. Le continu de Balmer « libre- 1ié » donne la densité éléctronique.

- Aux altitudes inférieures a 700 km, la chromosphere pourrait étre en équilibre
hydrostatique en incluant une turbulence ¢, < 10 km/s (Hiei 1963)
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I-6) Expériences de Makita a I’éclipse de 1970 pour montrer les
variations du continu chromosphérique

Les graphiques figure I-6-1 ont été obtenus par Makita et ses collaborateurs sur les variations
du continu a partir du bord du Soleil, et ou I’altitude h = 0 a été déterminée:
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Figure I-6-1: profils de lumiére a 6900 A pour montrer les variations du continu et
distribution d’intensité des couches externes du Soleil. Les courbes en traits pleins reliées
avec des courbes en pointillés montrent les variations dans les différentes couches de
I’atmosphere solaire obtenus.Une chute d’intensité a 2500 km montre la limite supérieure de
la chromosphére. Les cercles ouverts reliés avec des lignes fines sont les valeurs prises sur

les résultats de Weart, normalisés a I’intensité au centre du disque solaire I , . D’apres
Makita et al 1972.

L’interprétation de la transition entre le continu chromosphérique et le continu coronal n’est
pas claire. Cette transition est décrite dans le chapitre IV-2-3. La représentation avec les traits
en pointillés et avec un point d’inflexion est discutable. Les reliefs et irrégularités du bord de
la Lune ne sont toutefois pas suffisamment discutés par les auteurs.

Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences Makita et Tanaka sont les suivantes :

- En dessous de 1000 km, 1’émission H ~ est prédominante, et au-dela de cette altitude,
la diffusion électronique et 1’émission libre-liée joue un role principal.

- Aucune indication remarquable a été trouvée autour de h = 2500 km comme limite
supérieure de la chromosphere.

- D’apres le renvoi vers les travaux suivants de Tanaka Hiei 1972, la raie du Fe I serait
formée a 50 km au dessus du limbe, la basse chromosphere jusqu’a 1000 km pourrait

49



étre une atmosphere homogeéne. Les régions brillantes qui sont concentrées a la limite
de la supergranulation devraient étre plus chaudes en s’élevant en altitude.
Les observations d’éclipses restent des expériences difficiles, et demandent beaucoup
d’habilité des expérimentateurs pour les réussir, et pour obtenir de tels résultats de qualité
photométrique.
Des observations des spectres du bord du Soleil ont été tentées dans des conditions hors
éclipse avec les plus grands télescope solaires en 1972, afin de rechercher si des raies de
faible intensité, hélium neutre He I 4713 A et He 11 4686 A visibles en conditions d’éclipse,
pourraient étre visibles en dehors des conditions d’éclipse. Des résultats sont présentés par
Worden B. et Hirayama 1972, T. a Sacramento Peak.

I-7) Tentatives infructueuses d’observation des raies He I 4713 A
et He I1 4686 A par B. Worden et T. Hirayama dans des
conditions hors éclipse avec le télescope sous vide de Sacramento
Peak

Des spectres a haute résolution spectrale onté été tentés a 1’observatoire solaire de Sacramento
Peak aux Etats-Unis, pour rechercher la présence des raies de 1’hélium neutre He I 4713A et
ionisé He II 4686A trés proches du limbe solaire, afin de savoir si ces raies peuvent étre
vraiment observées en dehors des éclipses. Les extraits figure I-7-1 montrent les spectres
obtenus par les auteurs ou des raies d’émission sont visibles:

IIIJJH]IlllIIE!IIIHllliIIlfJIJIrIJIJIIIJIIlIIIIJIIJ]llI
4683 4584 4685 4686 4687 4688
WAVELENGTH (A)

Figure I-7-1: spectres juste au dessus du limbe dans la région a 4686 A le 16 Janvier 1972.
Dispersion 10.1 mm/ A a 4686 A fente de 200um, 3 secondes de pose sur film Kodak 103a.
D’apres I’article Worden Beckers Hirayama 1972.
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Figure I-7-2: spectres juste au dessus du limbe dans la région a 4713 A le 16 Janvier 1972.
Dispersion 10.3 mm/A a 4713 A fente de 200um, 3 secondes de pose sur film Kodak 103a
D’apres I’article Worden, S. P. Beckers, J.M. Hirayama, 1973.

La hauteur moyenne de la fente paralléle était située a environ 400 km au dessus du limbe,
avec des variations de +/- 300 km. Bien que de nombreuses raies d’émission associées a des
raies low FIP aient été enregistrées, les raies d’émission He 1 4713 A et He 11 4686 A n’ont
pas été observées. Les auteurs ont montré qu’il était impossible d’observer les raies de
I’hélium He 14713 A et ionisé He 11 4686 A en dehors des éclipses totales de Soleil et que les
observations antérieures prétendant les avoir observées sur le limbe hors éclipse étaient
erroneées.

Cependant, de nombreuses raies d’émission chromosphériques comme le chrome, cérium,
titane, fer, nickel, samarium, correspondant aux raies low FIP ont été observées. Keith Pierce
et ses collaborateurs ont réalisé un atlas trés précis de ces raies, voir Keith Pierce 1968. Ces
résultats ont confirmé que les raies d’hélium He 1 4713 A et He 11 4686 A ne pouvaient pas
étre observées en dehors des éclipses totales de Soleil. La lumiére parasite provenant du
disque photosphérique est 20000 a 100000 fois plus intense que ces raies. Cette lumiere
parasite qui ne peut étre réduite méme avec les meilleurs coronographes, masque
complétement ces raies d’hélium de faible intensité, formées trés proches du limbe solaire.
Ces résultats montrent de facon évidente que les conditions d’éclipses totales sont
indispensables pour 1’étude des raies « low FIP » et « high FIP » comme 1’hélium He 1 4713
A et He I1 4686A qui sont optiquement minces.

Cependant il est toute fois possible d’observer la présence de ces raies d’hélium dans des
protubérances intenses, celles-ci étant plus éloignées du limbe solaire,

Des nouvelles observations et mesures des raies d’hélium neutre et ionisé ont été renouvelées
avec succes par Hirayama a partir de spectres d’éclipses totales pour mesurer les vitesses des
ions dans la chromosphere.

Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences Worden et al sont les suivantes :

- Les raies de 1’hélium He II 4686A et He 1 4713 A n’ont pas été détectées dans la basse
chromosphere ni dans les spicules avec les résolutions spatiales et spectrales les plus élevées
possibles a Sacramento Peak, en dehors des conditions d’éclipses. Les identifications de cette
raie de par le passé, et hors éclipses étaient érronnées. Toutefois d’autres raies d’émission
métalliques ont été détectées.
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I-8) Spectres éclairs sans fente de Houtgast et al, éclipses de Mars
1970 et du 30 Juin 1973

Des spectres éclairs plus récents ont été obtenus par Houtgast, 1979. Ils ont observé
simultanément des raies « low FIP », et de terres rares, avec des spectres a cadence faible
durant les contacts, montrant simultanément les raies d’émission (Terres rares) et raies
d’absorption comme le montre 1’extrait figure 1-8-1 et [-8-2 :

1 1 1
Bel TiI Mgl
4554.0 4563.7 45711

Figure I-8-1: extrait de2 spectres éclairs Houtgast Namba de I’éclise de 1970: spectre du
haut pose de 1.037s entre 768 et 456 km au dessus du limb. Spectre du bas, pose de 0.285 s
entre 2430 et 2350 km au dessus du limbe. Spectrographe échelle.

Ces spectres montrent le changement entre 1’absorption et I’émission des raies low FIP,
comme le Ba IT 4554A, Ti I1 4564 A, Ti 11 4568 A et Mg 14571.1 A.
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Figure I-8-2: extrait de spectres éclairs de Houtgastet Numba pris juste avant le second
contact de I’éclipse du 30 Juin 1973 en Mauritanie.

Ces spectres remarquables démontrent qu’il est possible d’observer simultanément les raies
d’émission et les raies d’absorption lors des séquences des spectres éclair. Ces spectres sont
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réalisés avec un spectrographe a fente. La région spectrale examinée se situe autour de la raie
Hy 44340 A. Des expériences utilisant un spectrographe a fente ont été renouvelées a
I’éclipse de 1980 par T. Hirayama dans le domaine spectral correspondant aux raies de
I’hélium neutre 4713 A et ionisé 4686 A.

Les conclusions scientifiques suivantes sont tirées des expériences de Houtgast et al :

- pour les raies une fois ionisées, plus la raie est intense, plus la transition absorption —
émission a lieu profondément, comme le Ti II 4568 qui est trés intense, cette transition
a lieu a 25 km en dessous du limbe, tandis que pour le Ti IT 4564 plus faible, la
transition a lieu vers 1000 km au dessus du limbe.

I-9) Mesures des largeurs des raies d’hélium neutre He I 4713 A
et He 11 4686 A par T. Hirayama a I’éclipse de 1980

Des nouvelles expériences de spectres éclairs ont été réalisées avec un réseau-objectif a
incidence rasante, dans le but de mesurer avec la plus grande précision possible la largeur a
mi-hauteur (FWHM) des raies d’émission des raies de I’hélium neutre He I 4713 A et hélium
ionisé He II 4686 A, afin de déterminer les variations de vitesses Doppler des ions dans les
couches de la chromosphere.

La procédure utilisée par les auteurs pour déterminer I’altitude zéro consistait a mesurer
I’intensité du continu pour chaque image, et ensuite de mesurer le gradient le plus élevé de
I’intensité en fonction de la hauteur pour chaque angle de position. Cela revient a effectuer la
dérivée des intensités par rapport aux hauteurs, et tracer les variations des nombres dérivées,
en fonction de I’altitude. Cette méthode a été utilisée au chapitre II-4 pour déterminer les
positions des limbes a partir des images dans les raies H de Ca Il et EUV. L’intervalle de
temps entre 2 images successives était relativement long, une seconde, ce qui correspond a
une différence de hauteur de 600 km entre 2 vues consécutives.

Les durées d’exposition des spectres étaient de une seconde avec du film photographique
Kodac Tri-X relativement sensible dans le bleu.

Les auteurs ont effectué des moyennes sur le profil des spectres autour de I’instant de contact,
et ont évalué la position du bord solaire donnée dans les graphiques figure I-9-1.
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Figure I-9-1: Largeurs Doppler observées pour ’hélium neutre He 1 4713 A et He 11 4686 A
en fonction de I’altitude, au troisiéme contact de I’éclipse de 1962. D’apres Hirayama et Irie
1984 [72].

La figure I-9-1 décrit les variations des largeurs Doppler mesurées pour He 1 4713 A et He II
4686 A. La largeur Doppler est définie comme étant la largeur a 1/e du profil de la raie 44, ,
et la conversion a ¢, est donnée par $, =c4A, /A =( Ef +2RT/p) V2 . Les auteurs ont
comparé la vitesse non thermique chromosphérique obtenue a partir des mesures des raies
d’hélium neutre He 1 4713 A et ionisé He II 4686 A. Il a été nécessaire de convertir la hauteur
apparente h ., ala hauteur mesurée h radialement a partir de la profondeur optique unité a
5000 A, Tsy,, = 1 définie en Annexe 24. La conversion de hauteur h ap @ h estla suivante :

3
h=300+h,, + 5 H(km) avec H échelle de hauteur d’apres Van de Hulst, 1953, page 229 et

cité dans I’article Hirayama et Irie 1984.

Les graphiques en figure I-9-2 représentent les courbes de lumiére relevées sur les raies
d’hélium, en fonction de I’altitude, et les fluctuations autour de la courbe d’ajustement sont
bien visibles.

54



10

01

El a'ﬁi'“"erg /5.cm-sterad)

0 500 1000 hgglkm)

Figure 1-9-2: Profils d’intensités en fonction de la hauteur pour les raies He 1 4713 A et He
I1 4686 A lors de I’éclipse de 1980. D’aprés Hirayama et Irie 1984.

Les auteurs ont mesuré 1’échelle de hauteur H qui vaut pour ’hélium neutre He 1 4713 A
4000 km. Elle est définie comme étant H = -dh/dInE, comme étant la distance pour laquelle
I’intensité totale d’une raie diminue d’un facteur e

Nous avons mesuré récemment ces échelles de hauteur a partir de nos spectres éclair CCD de
2008, 2009 et 2010 et avons trouvé des valeurs plus faibles, inférieures a 1000 km. D’apres
les résultats de Hirayama Irie 1984, les altitudes auxquelles les raies d’hélium apparaissent
sont situées sur le limbe et ces résultats seront discutés dans cette theése ou nous les avons
mesurées sur certaines courbes de lumiere, a partir de 600 km au dessus du limbe.

Nous n’avons pas analysé de profils de largeurs de raies, car nous avons utilisé un
spectrographe sans fente aux éclipses de 2008 a 2010, ou nous avons obtenu des images dans
ces mémes raies, permettant une étude complémentaire des variations des émissivités grace au
mouvement naturel de la Lune.

Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences de Hirayama et al sont les suivantes :

La largeur Doppler du triplet He I 4173 A augmente avec I’altitude et la largeur
moyenne est compatible avec celle des raies métalliques et de 1’hydrogene, suggérant
que la température cinétique du triplet He I soit inférieur a 8000 K a I’altitude de 2000
km, dans cette région ou elle est émise. Les vitesses non thermiques a 2000 km sont de
8 km/s et 14.8 km/s a 4000 km. Cela peut étre expliqué par la recombinaison apres
photo-ionisation par les radiations UV coronales.

La largeur Doppler de la raie Paschen o de He II 4686 A est de 18.4 km/s, sans
correction des sous-niveaux de cette raie et vitesses non — thermiques. Cette largeur de
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raie montre aussi une tendance d’augmentation avec I’altitude. Apreés comparaison des
largeurs Doppler de He I 4713 A et des raies EUV, et soustraction des vitesses non
thermiques, la raie He II 4686 A est émise dans une région (dans les spicules et
chromosphere) ou la température atteind 20000 K, et cette raie est émise aussi par un
procédé de photo-ionisation a cause des raies coronales X — UV, en dessous de 228 A.

- Toute fois la possibilité que la raie He II 4686 A soit émise a une température
inférieure a 10000 K n’est pas exclue. Le potentiel d’ionisation de He III avec les raies
coronales X — UV est trop élevé pour une ionisation collisionnelle a cette température
de 10000 K.

I-10) Observation fusée Eclipse totale de 1970

Une expérience inédite de spectrographe sans fente a été effectuée dans le domaine UV du
spectre a partir d’un vol fusée, ou a haute altitude, 1’atmosphere terrestre absorbe moins les
rayonnements UV. Des observations des spectres éclairs dans I’'UV ont été obtenus par A. H.
Gabriel et al 1971.

A. H. Gabriel et ses collaborateurs, ont analysé les distributions d’intensités observées sur la
myriade d’images monochromatiques dans les raies d’émission des spectres éclair UV
obtenus lors du vol fusée historique a I’éclipse de 1970. Pour les ions O II de la région de
transition, les élargissements Doppler sont évalués a 30 km/s a T = 3*10 > K avec
I’expérience fusée réalisée a 1’éclipse du 7 Mars 1970. La figure suivante I-10-1 présente les
résultats des spectres éclair UV obtenus par les auteurs:
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Figure I-10-1: extrait des spectres éclairs historiques obtenus dans le domaine UV depuis un
vol fuse a I’éclipse totale du 7 mars 1970. D’aprés Gabriel et al 1971.

L’expérience utilisée a consisté a réaliser des spectres sans fente dans les UV. Des raies du
Mg, S, Si, Fe, Ni, etc.. qui étaient connues depuis Skylab et OSO ont été analysées. ont été .
Elles ont des degrés d’ionisation variés, et indiquent plusieurs gammes de températures, allant
de 10000 K a 100000 K. Les gammes de températures associées aux ions sont données dans le
tableau Annexe N° 33. L’intérét de ces spectres UV est d’identifier des raies low FIP comme
le chrome une fois ionisé Cr II 20564, le fer une fois ionisé Fe II1 2175A et 2170 A, pour
retrouver et comparer ces mémes éléments dans les raies des spectres éclair réalisés dans le
domaine visible. Les spectres figure I-10-1 montrent simulatanément des raies low FIP de
température inférieure a 10000 K et des raies plus chaudes comme le carbone C IV de high
FIP, c'est-a-dire supérieur a 10 eV, dont les températures se situent autour de 100000 K.
L’intensité relative des raies formées a différentes températures, en fonction de la position
autour du limbe, est une fonction sensible a la température, et ce comportement a été
important pour effectuer les identifications des raies. Les fluctuations d’intensités des profils
du relief du limbe lunaire et du spectre éclair correspondant sont décrites sur la figure I-10-2.
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Figure I-10-2: extrait de la publication de Gabriel et al 1971, montrant les prédictions du
limbe lunaire et par comparaison avec les spectres éclairs: la résolution spatiale est
insuffisante pour tenir compte de tous les détails du profil du bord lunaire. Les montagnes du
profil lunaire produisent I’assombrissement.

La figure I-10-2 présente la correspondance entre les vallées du limbe lunaire et graduations
en degrés d’une part et d’autre part les maxima d’intensité des spectres continus des grains de
Baily, sur la partie de gauche avec I’axe de dispersion spectral. Ces spectres sont produits
durant les quelques secondes ou la haute photosphere n’est pas encore complétement occultée
par la Lune. Des raies d’émission relativement intenses sont aussi visibles superposées au
spectre continu.

La figure I-10-3 agrandie représente 1’orientation du disque solaire et les principales
structures (protubérances annotées) telles qu’elles sont observées dans chaque image
monochromatique dans les spectres de raies UV de la figure I-10-1.

Ces figures servent a indiquer la présence de protubérances au dessus du limbe et dans
I’interface de transition chromosphére-couronne.
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Figure I-10-3: Diagramme du Soleil avec la méme orientation qu’en figure I-10-1, montrant
le péle nord solaire, le sens de la dispersion spectrale, et les protubérances. D’apres Gabriel
etal 1971.

Dans I’article Gabriel et al 1971, les auteurs ont par la suite déduit la brillance, par inversion
d’intégrale d’Abel de la raie Lyman « de I’H I dans la couronne.

La figure I-10-4 indique les variations des brillances que les auteurs ont déduites pour Lyman
o de H I, et pour des altitudes bien plus élevées, dans la couronne:
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Figure I-10-4: extrait de la publication de Gabriel et al 1971, montrant les variations de la
brillance de la couronne en Lyman « . Les courbes 1, 2 et 3 montrent les observations le
long d’un rayon vecteur au Nord, Ouest et Est solaire. La courbe 4 montre la brillance dans
un jet intense en lumiére blanche, et la courbe 5 dans une région calme. A, B et C sont des
brillances prédites d’apres Allen 1969.
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Les conclusions scientifiques suivantes depuis 1’expérience de Gabriel et al sont tirées :

- 25 raies coronales dans les transitions interdites ont été étudiées pour les éléments
abondants comme 1’oxygeéne, silicium, néon, fer.

- La couronne Lyman o est interprétée comme dispersion résonnante du disque Ly o
de H I coronal : cela entraine des analyses futures des condensations coronales.

Ces premieres images de la couronne dans les UV ont par la suite motivé de nouveaux
programmes d’observation de la couronne solaire dans les rayonnements EUV et X
correspondant a des températures de plusieurs millions de Kelvin. Des images de la couronne
en rayons X avait été réalisés par Tousey 1962. Un vol fusée a été réalisé en 1991 ayant
permis la superposition d’images de la couronne dans les rayons X et du disque en visible.

I-11) Expérience marquante de Daw, Golub Deluca 1991

Cette expérience historique réalisée en 1991 a consisté a utiliser le Télescope a rayons X en
Incidence Normale, NIXT, pour effectuer 1’acquisition d’une image dans les rayons X a 63.5
A simultanément superposée et alignée avec une image effectuée dans le visible a 6800 A,
comme le montre 1’image figure I-11-1.

Figure I-11-1: image de la couronne solaire réalisée le 22 Février 1991 a 19h50 TU avec
NIXT dans les rayons X a 63.5 A, avec la superposition du disque en lumiére continue visible
@ 6800 A. Les alignements ont été parfaitement ajustés, et révélant pour la premiére fois des
images de la couronne dans les rayons X avec le bord intérieur a 6800 A. Les coordonnées
héliocentriques en degrés sont indiquées sur le limbe. D’apres A. Daw, E.E. Deluca and L.
Golub 1995.
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Les images en rayonnement X de la couronne avec NIXT ont rendu possible I’obtention de
profils d’intensité en fonction de la distance radiale. L.’origine a été prise sur le limbe. Deux
types de régions de 1’atmosphere solaire ont été analysés: régions calmes, et trous coronaux.
Les graphiques présentés en figure I-11-3 ont été obtenus en utilisant un modéle a symétrie
sphérique décrit en figure I-11-2 pour décrire les couches d’atmosphére solaire analysées.

E'Sa-_ln Center

¥ o Wglanal with T< 109 = Moglerial with T>10%%

Figure: I-11-2: modele a symétrie sphérique permettant de calculer les intensités des rayons X
observés par NIXT. L’émission de rayons X est intégrée le long de la ligne de visée. L’émission
est définie comme étant le produit de I’émissivité par le carré de la densité électronique. Pour
les lignes de visée traversant la chromosphére, comme représentée sur la figure ci-dessus,
I’émission intégrée depuis I’arriere du limbe est atténuée par I’absorption chromosphérique
avant d’arriver a I’observateur. La distance h  dans la partie supérieure de la figure, la ligne
de visée | au dessus du limbe visible et I’altitude h sont indiquées. D’apres Daw, Deluca et
Golub 1995.

Un modeéle d’atmospheére a symétrie sphérique est considéré, pour lequel la densité et la
température ne sont seulement fonction que de I’altitude.

Les profils d’intensités radiales, figure I-11-3, sont les résultats observés par NIXT dans
plusieurs régions autour du disque solaire, en tenant compte de la résolution spatiale de 625
km pour les rayons X. Ces profils présentent un embrillancement du limbe aux altitudes
comprises entre 4000 et 7000 km avec un maximum vers 5000 km.
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Figure I-11-3: extrait de régions situées autour du disque solaire, observées par NIXT en
rayons X entre 0 et 20000 km au dessus du limbe solaire visible. La localisation de chacune
des régions sur le Soleil est indiquée sur la partie supérieure a droite de chaque tracé, par
son angle en coordonnées héliocentriques. Sont représentées aussi sous les accolades:

1) le logarithme de la densité de I’hydrogéne neutre en cm > entre 960 et 2500 km.

2) I’échelle de hauteur de la densité de I’hydrogene neutre,

3) le facteur de remplissage (ff) en pourcents de boucle coronale,

4) la pression des boucles coronales en dynes/cm > pour plusieurs altitudes situées entre
960 et 2500km

5) I’altitude de la base des boucles coronales en kilometres. D’aprés A. Daw, E.E. Deluca
and L. Golub 1995.

D’apres ces profils (figure I-11-3), une absorption aux altitudes situées autour de 2000 km au
dessus du limbe, suivie d’un embrillancement plus haut vers 5000 km et au dela sont observés
a partir de ces profils radiaux a 63 A. Ces quantités de rayonnement X absorbés entre 1000 et
3000 km au dessus du limbe peuvent s’expliquer par la présence de plasma « froid » composé
d’hélium He II 228A, de spicules, et macrospicules qui sont des structures (associées a du
plasma inhomogéne) dynamiques, associées au champ magnétique. Les températures de ces
structures sont situées autour de 10000 K. Leur extension est comprise entre 1000 et 5000 km
environ, et ce plasma plus froid qui absorbe ce rayonnement X a 63A produit par la couronne
chaude a plusieurs M K.

L’embrillancement si tué au dessus de 1’absorption, entre 5000 et 6500 km peut étre produit
par du plasma coronal qui émet du rayonnement EUV et X émis par des ions ayant perdu plus
de la moitié de leurs électrons, situés a des altitudes plus élevées au dessus de la région de
transition chromosphere-couronne.
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Des profils d’intensités comparables ont été également relevés dans le sens radial au chapitre
V, figures V-5-9 et V-5-10, en vue de comparer les extensions des embrillancements a partir
d’images de la mission spatiale SDO/AIA dans le Fe XII a 1934, le Si XII a 131A, le Fe IX/
fe X a 171A et He II 304A. Ces observatoires spatiaux ont permis d’atteindre une meilleure
résolution spatiale et dynamique pour les analyses photométriques que les premiers vols fusée
historiques, et Skylab. Dans le chapitre II suivant, les techniques d’observations modernes des
spectres éclairs dans le domaine visible sont décrites, ou les raies d’émission étudiées sont
optiquement minces, et formées aux altitudes de 0 a 2000 km, et correspondent aussi aux
observations des absorptions dans les profils (figure I-11-3) des images NIXT dans les rayons
X.

Les conclusions scientifiques tirées de ces expériences de Daw et al sont les suivantes :

- Les interprétations des observations permettent de déduire que pour les boucles
coronales, 1’émission se produit au-dela des pieds des boucles coronales. Les pieds des
boucles, lorsqu’ils sont observés sur le limbe, sont absorbés par le matériel
chromosphérique sur la ligne de visée. Il est supposé une atmosphére dans laquelle les
pieds des boucles coronales sont intercéptées le long de la ligne de visée par du
matériel chromosphérique plus froid, et qui s’étend a des hauteurs au-dela des pieds
des boucles.

- Le coefficient d’absorption des rayons X de NIXT par le matériel chromosphérique est
proportionnel a la densité de I’hydrogene neutre H I entre 3000 et 10000 km. Pour h =
3000 km au dessus du limbe, la masse de H I atténue de 25 % les rayons X provenant
loin du limbe. La masse chromosphérique au-dela de 3000 km n’est pas complétement
confinée dans les spicules. L.’absorption se produit pas seulement au dessus du limbe
de la région de transition, mais au-dela jusqu’a la basse couronne.

- Le modeéle « FAL » a 1 dimension hydrostatique n’explique pas I’absorption X de
NIXT.

Chapitre IT) L’approche observationnelle moderne du limbe
solaire- visible au sol

II-1) La technique du spectre éclair sans fente

La technique des spectres éclairs a été depuis longtemps utilisée avec les spectrographes sans
fente comme décrits au chapitre I-2.
Nous avons développé une nouvelle méthode d’acquisition des spectres éclairs sans fente lors
des éclipses totales de Soleil, que j’ai améliorée depuis celle du 29 Mars 2006. Lors des
éclipses de 2008, 2009 et 2010, le méme instrument a été utilisé, et surtout une caméra CCD
numeérique qui enregistre en continu a une cadence de 15 images/seconde, et avec un logiciel
qui régule le débit de données sans interrompre le processus d’acquisition, dont ensuite on n’a
plus a s’occuper, ce qui est un avantage considérable. Nous sommes ainsi certains d’obtenir
systématiquement toute la séquence des 10 secondes correspondant aux spectres éclairs.

Cette méthode consiste en une succession d’étapes préalables lors des phases partielles qui
précédent les instants des contacts avant et apres la totalité des éclipses de Soleil.
Dans un premier temps il faut obtenir I’image éblouissante du spectre au premier ordre du
Soleil. Cela s’effectue par projection sur une feuille blanche, ot le spectre coloré trés intense
apparait. Le sens de dispersion spectral doit étre confondu avec le sens du mouvement
apparent du Soleil dans le ciel, ce qui nécéssite d’orienter le réseau de diffraction. Par ailleurs,
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un entrainement est nécéssaire afin de compenser le mouvement diurne. Une monture de type
équatoriale est utilisée, voir figure I11-1-3. Une fois cette opération effectuée, il faut ensuite
régler au centre du tube de la lunette, le domaine bleu a 4700A du spectre, pour qu’ensuite en
insérant les filtres densité neutre 2 et filtre 4700A, on puisse avoir exactement le segment
spectral correspondant a la gamme de longueurs d’onde que ’on souhaite obtenir, centré sur
I’axe optique de la Lunette de 50 mm de diamétre et 600 mm de focale. Il faut donc ensuite
maintenir cette position durant toutes les phases précédant la totalité, en assurant le guidage
de I’instrument.

Figure II-1-1: vue des filtres amovibles de 25 mm de diametre, comprenant une densité
neutre de densité 2 suivie d’un filtre de 4700A et 120 A de bande passate, placé devant le
réseau qui peut tourner autour de I’axe optique de la Lunette.

Plus précisément le domaine spectral dans la région bleue du spectre est obtenu grace a un
filtre centré sur 4700A et de 100 A de FWHM associé a un filtre densité neutre D= 2. Ces
filtres sont placés devant le réseau par transmission. L.’atténuation est suffisante pour ne pas
s’éblouir lors du pointage car cette opération peut s’effectuer aussi visuellement et ne pas
saturer la caméra CCD avant la totalité ou les spectres éclair seront réalisés. En effet il faut
manipuler la lunette de 50 mm de diameétre et 600 mm de focale installée sur la monture
équatoriale, de telle maniere a trouver et conserver le spectre a 1’ordre 1, du coté du blaze,
maximum de brillance.

Un avantage au niveau de la conception de I’instrument, est que le réseau par transmission
peut pivoter autour de 1’axe optique, ce qui facilité les opérations de centrage et orientation du
spectre dans le sens du mouvement horaire, comme le montre la figure suivante:

Figure II-1-2: vue agrandie de I’objectif lunette + réseau tournant par transmission lorsque
la densité neutre est retirée. Le réseau peut tourner autour de I’axe optique de la lunette de
50 mm de diamétre et 600 mm de focale ce qui facilite I’orientation du spectre a ’ordre 1.

64



Le pointage est réussi, lorsqu’on voit a travers I’instrument, le halo bleuté correspondant a
I’intervalle spectral de 100 A a 4700 A du spectre solaire. Il arrive qu’en cas de voiles
nuageux trop épais, cette opération soit nécéssaire si le signal fourni par la caméra CCD est
trop faible.

Une fois 1’opération effectuée, on insere la caméra CCD, dont la mise au point a I’infini a été
réalisée au préalable sur une étoile ou le croissant lunaire, a travers le réseau par transmission
a ’ordre zéro. La butée de la bague correspond a la butée du support de la CCD. La caméra
CCD peut ainsi étre retirée ou remise, et la mise au point est conservée.

La figure II-1-3 présente I’instrument en service lors des phases du Soleil partiellement
éclipsé, et le filtre de densité neutre associé a celui de 4700A amovibles sont en place devant
le trajet des faisceaux.

' Filtre anovible densite 1 & 470 nm +- 6 nm
. : Réseau de diffract_ion

par transmission 600 tr/mr

blazé a 500 nm -au.15%0rdre

Objectif achromatique

| _#Oiam 50 mm, F =600 mm
) - :

Caméra CCD
Lumenera
B UsE2

Molette\de guidage

\
Monture
gequatoriale

A

Filtre amovible densite 2
a470 nm +i-5 nm

Figure I1-1-3: vue d’ensemble de I’expérience des spectres éclairs avec spectrographe sans
fente, avant I’éclipse le matin du 13 Novembre 2012 en Australie. On peut distinguer la
caméra CCD au foyer de I’instrument, le réseau de diffraction par transmission, les filtres
amovibles dirigés vers le Soleil, a droite de I’image. L’expérience du réseau objectif est
installée sur une monture équatoriale, et I’on peut voir les flexibles qui permettent d’assurer
le guidage et entrainement manuel. L’instrument a été mis en station les jours précédant
I’éclipse..

L’ordinateur permettant les acquisitions a été protégé par des planches en carton afin de
mieux isoler 1’écran de visualisation de la lumiere du jour.

Les filtres amovibles de densité neutre associés au filtre interférentiel centré sur 4700 A,
permettent de sélectionner facilement le segment spectral, correspondant a I’intervalle de
longueur d’onde dans lequel se situent les raies d’hélium He I 4713 A et He II 4686 A.
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Ces opérations demandent une certaine habilité et préparation de 1’observateur.

En effet, les expériences d’éclipse nécéssitent de nombreuses répétitions sur le terrain, car le
phénomeéne des phases précédant et succédant la totalité de 1’éclipse de Soleil sont tres
rapides, la durée des contacts est de 10 secondes, et demandent une certaine maitrise du
maniement des instruments. L’expérience des spectres éclairs a été améliorée a 1’éclipse totale
de Soleil du 1" Aofit 2008 en Sibérie, figure II-1-4 ot une caméra CCD Watec de sensibilité
10p Lux a été utilisée avec une cadence de 25 images/seconde. La dimension des pixels fait
9um de coté, et cette caméra a rendu possible 1I’enregistrement de la raie de faible intensité de
I’hélium ionisée He IT 4686 A (entre 10 ~* et 10 — fois plus faible que I’intensité au bord du
disque solaire) lors de cette éclipse totale du 1* Aotit 2008. En 2009 et 2010, la taille du pixel
était de 4.611, comme indiqué sur la figure II-1-4. Le maniement et guidage manuels sont
effectués plus facilement avec les molettes flexibles de la monture équatoriale de ce réseau-
objectif, en se servant des phases partielles, c'est-a-dire quand la Lune ne couvre pas encore
totalement le disque solaire. Ceci est réalisé en surveillant la progression de phases de
I’éclipse avec un verre de soudeur de densité 5, avant le début de la totalité. Cela permet
d’assurer les centrages du segment spectral, d’effectuer les recentrages, corrections des faibles
dérives de mise en station (I’axe horaire de la monture équatoriale doit correspondre au pole
celeste). Avec I’expérience d’évaluation de 1’assombrissement du ciel, le filtre de densité
neutre amovible est retiré au bon instant précédant la totalité, pour obtenir les spectres flash
dans la région spectrale autour de 4700 A.

Montage experimental d’eclipse: réseau-objectif pour obtenir
des spectres éclairs avec CCD a lecture rapide
durant les 2i¢me gt 3i*me contacts d’éclipses totales

Spectre
1% ordre

. A
- o
, ¢
& P
| o -
________________________ [ .4 _ ___________________'
| X¥ -
» i
= — — -

Réseau .;L _db}ectif lunette astronomique

de diffraction achromatique )
13 600 traitsimm Diam 50 mm, F=600 mm Caméra CCD
Eclipse 1842 Digne par transmission rapide
Eugéne Bouvard blazé 4 500 nm (8 ou 12 bits

de dynamique)

Domaine spectral 4700 +/-120 A

Caméra CCD Lumenera 8 et 2 bit, 15 images/s, pixels 4.64m
Résolution spectrale 0.012 nmipixel, spatiale 1.1 Mm/pixel
Utilisation d’'un GPS pour la chronodatation des images

Figure I1-1-4: Schéma de I’expérience des spectres éclairs utilisé aux éclipses de 2008, 2009,
2010 et 2012. Le montage, consistant en un réseau de diffraction par transmission (utilisé au
1¢" ordre), placé devant un objectif réfracteur, est fixé sur une monture équatoriale pour le
guidage. L’angle d’approximativement 25° indique la déviation du spectre solaire avec I’axe
optique du réfracteur. La caméra CCD Watec 120N+ utilisée en 2008 a été remplacée par la
caméra Lumenera Skynyx 2.1M en 2009 et 2010.
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La cadence d’acquisition a été de 25 images/seconde avec la caméra Watec 120 N+ a I’éclipse
de 2008 mais cette caméra ne permettait pas d’obtenir une résolution spatiale meilleure que
1800 km/pixel. La dynamique était limitée a 8 bit. Ensuite lors de I’éclipse du 22 Juillet 2009,
une caméra Lumenera Skynyx 2.1 M ayant des pixels de 4.6 pm a été utilisée, ou la résolution
spatiale a été de 1150 km/pixel, mais a été utilisée avec seulement 8 bit de dynamique et avec
une cadence de 15 images/seconde pilotée et controlée avec le logiciel Iris. Ce logiciel gratuit
ne permettait pas d’utiliser la caméra avec 12 bit de dynamique en mode d’acquisitions en
continu. Ce logiciel est d’avantage dédié au traitement de données, et est par ailleurs concu
pour effectuer des acquisitions avec des appareils photographiques numériques et d’autres
modeéles de caméras CCD en longue pose pour des objets du ciel profond. Par la suite, a
I’éclipse du 11 Juillet 2010 en Polynésie Francaise, cette caméra Lumenera Skynyx 2.1 M a
été utilisée en 12 bit, a la cadence de 15 images/seconde en acquisitions continues grace au
Logiciel Lucam Recorder qui permet d’effectuer des acquisitions en continu sur une durée
illimitée. La seule limitation est la capacité de stockage des données sur le disque dur de
I’ordinateur portable de type PC.

Cependant, lors de I’éclipse du 11 Juillet 2010, en raison du débit élevé de données via la
liaison USB-2, et la saturation au début des contacts, la cadence d’acquisition d’images 12 bit
qui était de 15 images/seconde avant 1’éjection des filtres a été ralentie, et est passée a environ
10 images/seconde. Cette gestion du débit de données est assurée par le logiciel Lucam
Recorder, ce qui est un avantage considérable, car il a permis de ne pas interrompre le
processus d’acquisition d’images en continu durant toute 1’éclipse. D’autre part ce logiciel de
prise en charge de la caméra CCD Lumenera, présente un autre avantage notable:

le début des acquisitions est lancé au moins 30 minutes avant le début de la totalité ce qui
permet d’obtenir les instants des contacts avant et apres la totalité ou se produisent les
spectres éclairs qui durent environ 10 secondes. L’utilisateur n’a pas plus a s’occuper du
moment de déclenchement des acquisitions de la caméra. Le répertoire contenant les fichiers
de données n’occupe pas tout I’espace disque de 1’ordinateur d’acquisition. En effet, lors des
éclipses passées, les opérateurs avaient beaucoup de difficultés, méme avec les éphémérides
et calculs des circonstances du lieu, pour déterminer a quel moment il fallait déclencher les
prises de vues pour photographier les spectres éclairs.

Le logiciel Lucam Recorder permet d’intégrer les chronodatations, et celles-ci sont indiquées
sur les en-tétes de chaque image de spectre enregistré. C’est une amélioration importante dans
le procédé d’acquisition. La chronodatation est trés importante pour déterminer les instants
des contacts lors des analyses des spectres éclairs sans fente. D’autre-part, les nouveaux
ordinateurs portables (2007 et apres) ont des capacités mémoires 300 Giga octets, vitesse
d’écriture de 5400 tours/minute, pour enregistrer et stocker les données durant plus de 40
minutes sans interruption. Typiquement la taille des séquences des fichiers des spectres éclairs
si situe autour de 30 a 50 Giga octets.

La mise en ceuvre de cette expérience requiert un guidage manuel qui s’est révélé le plus
adapté car chaque contact a une durée de 10 secondes, et les corrections des dérives a
effectuer sont plus faciles a effectuer a la main durant les minutes précédant 1’évenement.
L’inconvénient d’une motorisation est qu’il faut quasiment re-pointer manuellement avant le
troisiéme contact pour déplacer I’instrument d’un angle de 32 minutes d’arc afin d’anticiper et
bien obtenir dans le champ I’intervalle spectral de 4700 + 50A et cette manipulation de
guidage motorisé est trop risquée vue la durée limitée des phases de totalité. En effet, le
repointage du spectre au troisiéme contact nécécite d’étre effectué tres rapidement durant la
totalité. Si la motorisation est assurée, 1’entrainement s’effectue a vitesse constante. L.’action
de retirer I’engrenage du moteur pour ensuite pointer manuellement prend du temps, et est une
opération difficile, car des erreurs de manipulations sont probables. C’est pourquoi, le guidage
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manuel reste une méthode plus simple de mise en ceuvre, et des amplitudes de mouvements
différents peuvent étre assurées pour repointer, ce qui simplifie les opérations.

L’intervalle spectral est maintenu dans le champ du CCD au moyen des filtres amovibles,
durant toutes les phases partielles précédant la totalité, en effectuant un guidage sur la bande
de spectre correspondant au croissant solaire atténué par les filtres, et dont il faut maintenir
I’image sur le CCD. L’avantage du Logiciel Lucam recorder, est qu’il permet d’avoir une
visualisation des spectres en continu sur 1’écran du PC en permanence, tout en effectuant
simultanément les acquisitions des spectres en continu. C’est un avantage tres important car
I’opérateur n’a plus a se soucier de 1’acquisition des images et la gestion de la caméra CCD, et
il suffit de suivre I’image des spectres a 1’écran.

La figure II-1-5 indique les coefficients de transmission des filtres de densité neutres utilisés
aux éclipses précédentes permettant d’assurer simultanément 1’étalonnage des intensités du
disque solaire et de guider le spectre durant les phases partielles précédant le début de la
totalité de 1’éclipse. Les régions 4686 A et 4713 A sont situées dans la partie des plus courtes
longueurs d’onde de cette courbe de transmission.
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Figure II-1-5: coefficients de transmission des filtres, en fonction de la longueur d’onde,
utilisés aux éclipses de 2008 et 2010
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La gamme de longueurs d’onde 4680 a 4710A était maintenue le plus possible en centre du
champ de la caméra CCD, car en absence d’entrainement manuel, les spectres avaient une
dérive des longueurs d’onde se déplacgant vers le rouge. En entrainant la molette, cela permet
de recentrer le segment spectral en le déplacant en direction de I’UV. Cette méthode permet
d’ajuster le domaine spectral désiré quelques instants avant le second contact avant la totalité.
Une fois que le segment spectral est dans le champ de la caméra et affiché a 1’écran, il faut
effectuer un guidage manuel et des ajustements fins pour: i/ s’assurer que le sens de
dispersion spectrale est bien paralléle a 1’axe des pixels de la caméra CCD ii/ assurer les
corrections des dérives du spectre au cours des phases partielles, en orientant le réseau par
transmission, pour que le sens de dispersion reste perpendiculaire au croissant solaire
quelques minutes avant et apres la totalité.

Lorsque I’instant de contact approche, et selon 1’épaisseur nuageuse (conditions
météorologiques), il faut se préparer a 1’éjection des filtres de densité neutre, tout en assurant
le guidage du segment spectral dont I’intensité a fortement diminué a mesure que 1’on
s’approche du second contact.

L’appréciation de I’instant ou les filtres sont éjectés, est liée a 1’expérience de 1’observateur,
selon les circonstances du moment, compte-tenu de 1’assombrissement ambiant, car I’ombre
arrive trées vite avant le début du second contact précédant la totalité. Les filtres sont ejectés
quelques secondes avant lorsque tout s’assombrit, les images alors apparaissent totalement
saturées a 1’écran durant quelques secondes précédant 1’instant du contact, puis quelques
secondes ensuite les spectres éclair apparaissent et ensuite 1’écran devient noir au début de la
totalité ou les raies d’émission les plus intenses ont disparu.

Ensuite durant la totalité, il faut continuer a assurer le guidage manuel de I’instrument, pour
préparer et anticiper ensuite le troisieme contact et se trouver aux bonnes longueurs d’onde.
Cette opération est effectuée en connaissant la vitesse ot il faut tourner la molette du flexible,
(c'est-a-dire un quart de tour en une minute), et ce maniement a été préparé et répété a
I’avance en comptant les secondes mentalement ou en écoutant la trotteuse d’un réveil contre
I’oreille. Ensuite en ayant effectué ces corrections et guidages manuels nécéssaires, les
spectres éclairs réapparaissent a nouveau, et s’intensifient. Quand les images deviennent trop
saturées, les filtres de densité neutre associés aux filtres 4700 A sont remis en place devant le
réseau-objectif. Ces filtres amovibles ont été étalonnés au préalable, et permettent aussi
d’exprimer les intensités des raies du spectre éclair en unités du disque solaire moyen, comme
indiqué en Annexes 28 et 29. Grace aux phases partielles, ou les spectres de la photosphere
sont atténués, les raies d’absorption telluriques et de Fraunhofer sont visibles, et permettent
ces étalonnages.

Ensuite la caméra CCD est retirée de la bague située avant le foyer du réseau-objectif. Cette
opération est effectuée en masquant le CCD de la lumiere ambiante, et on insére devant le
CCD un objectif de courte focale, 35 mm, pour filmer I’écran d’un GPS. Cela permet de voir
les images de 1’afficheur du GPS: heure, minutes et secondes dans une séquence, et sur
chacune des images, la chronodatation est indiquée dans les en-tétes. Cela permet ensuite de
convertir les datations des images en heure GPS.

L’expérience a bien fonctionné lors de 1’éclipse de 2008, et les résultats obtenus ont permis
d’obtenir des résultats quantitatifs, et effectuer des analyses photométriques. La linéarité de la
réponse des caméras CCD utilisées a été mesurée, voir Annexe N°17.

Le procédé a été reproduit aux éclipses de 2009, 2010 mais n’a pas pu étre reproduit a
I’éclipse du 13 Novembre 2012 sur un site a Port Douglas en Australie (Queen’s Land) a
cause de nuages trop épais qui ont complétement masqué 1’éclipse et aucun spectre éclair sans
fente n’a pu étre enregistré. Par ailleurs, j’avais ajouté un autre filtre de densité neutre
intermédiare de densité 1, afin de réduire la durée de saturation apreés I’éjection du filtre de
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densité neutre D = 2 durant les secondes précédant les spectres éclair. Cette manipulation n’a
pas pu étre effectuée a I’éclipse du 13 Novembre 2012, car des nuages trop épais et étendus
ont compleétement masqué 1’éclipse, et aucun spectre éclair n’a pu étre enregistré.

D’autres expériences effectuée lors de cette éclipse du 13 Novembre 2012 ont donné des
résultats avec le spectrographe a fente, installé sur un autre site a environ 50 kilomeétres plus
au Sud-Ouest de Port Douglas, qui a bénéficié d’un ciel dégagé durant les contacts et la
totalité.

I1-2) Spectrographe a fente utilisé en 2012

Un spectrographe miniature a fente a été construit pour I’éclipse du 13 Novembre 2012, afin
d’étudier a résolution suffisante le profil de la raie verte du Fer XIV a 5302.86 A dans la
région de transition dans la basse couronne et la couronne moyenne.

Un intervalle spectral de 4650 A a 5400 A a été choisi pour étudier a la fois la raie verte, mais
aussi une autre raie coronale, celle du Nickel XIII & 5140 A, ainsi que certaines petites raies
d’émission low FIP de I’interface.

Le schéma II-1-6 décrit le spectrographe utilisé par Serge Koutchmy et Jonathan Cirtain qui
étaient installés sur un autre site « Howe Plantations » sur la bande de totalité de 1’éclipse.

Slit-Jaw o
miniature —
camera s Focal plane 50 mm diam, F 200 mm .
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Figure I1-1-6: Schéma du spectrographe a fente ajustable utilisé a I’éclipse du 13 Novembre
2012 en Australie. Les acquisitions effectuées proches des contacts ont été de 10 ms. Les
formats des images de I’appareil photo numérique images du Canon 60 D, chip CMos de 18
Meégapixels sont en 14 bit

Des spectres éclair allant de la chromosphere a la couronne solaire ont été obtenus juste apres
le second contact, au moyen d'un spectrographe a fente. La réponse instrumentale a été
sommairement évaluée, et une fente de 40 pum de large a été utilisée. La largeur des profils de
raies affectée par la fonction instrumentale dépendait aussi de la mise au point, mais celle-ci
était optimale pour le vert autour de 5300 + 80 A avec un profil gaussien. La FWHM
instrumentale produisait un élargissement au plus égal & 1.0A sur une raie du Fe I
optiquement mince, produite par une lampe a basse pression au Fe I. Une autre mesure de
fonction instrumentale a été tentée sur une raie tellurique (en absorption) aux mémes
longueurs d’onde que le Fe I avant la totalité, voir annexe 34 o des valeurs inférieures a 1A
ont été trouvées.
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Les corrections de réponse instrumentale n'ont pas encore été effectuées dans toutes les
analyses du profil de la raie verte et du continu étudiés au chapitre IV-4, car des étalonnages
et vérifications « labo » sont encore nécessaires.

Une rafale d’images a été effectuée quelques secondes aprés le second contact, au début de la
totalité, et dans cette séquence, les trois premiéres images ont été exploitées, car la durée
totale de ces images était estimée inférieure a 0.7 s, le temps de pose étant de 1/100 s. Ceci
représente plusieurs avantages, car le mouvement diurne n’a pas produit de « bougé »
important sur les spectres, et le mouvement différentiel de la Lune sur le Soleil a été de

0.35 *’, ce qui correspond a une variation d’altitude sur le limbe solaire de 760*0.35 = 220 km
au total. L’échelle spatiale est de 1.9 Mm/pixel et la dispersion spectrale est de 0.177 A/pixel.
Les détails et méthodes d’obtention de ces parametres sont décrits au chapitre III-5. L’ objectif
de cette méthode de spectrographie a fente est d’apporter une analyse quantitative et
photométrique des spectres. Ces analyses spectroscopiques nécéssitent des images en lumiére
blanche réalisées simultanément durant les phases de totalité.

I1-3) Les images en lumiere blanche aux éclipses totales de
Soleil, un complément indispensable.

Les images en lumiere blanche obtenues pendant la totalité des éclipses de Soleil
permettent d’observer les structures fines associées a la diffusion électronique dans
couronne solaire. Ce type d’observation est tres important pour le diagnostic des densités,
en analysant des profils d’intensité radiales. Un exemple d’image de la couronne solaire
en lumiére blanche obtenue a I’éclipse totale du 11 Juillet 2010 est présentée en figure II-
1-7, ou les structurations dans la couronne solaire ont été renforcées pour améliorer leur
visibilité.
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Figure II-3-1: Image en lumiere blanche de la couronne réalisée par Jean Mouette a
I’éclipse totale du 10 Juillet 2010 a Hao en Polynésie Frangaise. Superposition du
disque des images 171A, 193A de AIA/SDO.

Ces images en lumiére blanche, révélant les inhomogénéités de densité électronique, ont
été comparées avec les images en EUV de SDO/AIA pour I’analyse des protubérances et
cavités coronales, et analyser des profils d’intensité radiales, en faisant I’hypothese de
températures hydrostatiques, voir Annexe 1.

Dans le cadre de cette these, des profils photométriques d’intensité I(h) ont été réalisés
sur les spectres a fente de 1’éclipse du 13 Novembre 2012, sur la raie du Fer XIV, voir
chapitre IV-4. Le but est d’analyser les gradients du continu chromosphérique et coronal.
Le tableau II-3-2 résume les observations spectrales réalisées durant 5 éclipses totales de
Soleil, qui sont analysées et discutées aux chapitres III et IV:
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Tableau II-3-2 : description et présentation des conditions des observations des précédentes
éclipses totales de Soleil et les principaux objectifs objectifs atteints.

Les images dans les spectres éclairs sont comparées aux images obtenues depuis 1’espace dans
les UV et EUV, pour réaliser une étude plus complete des interfaces photosphére-
chromosphere/couronne, depuis les régions les plus proches du limbe solaire.

La particularité de ce travail de thése en physique solaire, est d’avoir effectué des

observations sur le bord du Soleil dans des altitudes tres basses, accessibles seulement grace
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aux éclipses totales, ce qui permet de résoudre et analyser les altitudes dans 1’atmosphere
solaire.

I1-4) Observations spatiales modernes du limbe solaire a partir
d’images EUV avec les missions spatiales TRACE et Hinode

Les observations spatiales sont utilisées dans le but de comparer la structuration des couches
de I’atmosphere solaire examinées dans plusieures raies d’émission correspondant a des
températures d’ionisation, comme le calcium une fois ionisé, raie H du Ca II et la raie du
carbone trois fois ionisé CIV. Les couches de 1’atmosphere solaire proche du limbe présentent
des embrillancements. Les altitudes ou se produisent les maxima d’émission sont comparées
aux régions ou les petites raies d’émission low FIP observées aux éclipses sont produites,
ainsi que les altitudes ou apparaissent les raies de 1’hélium neutre et une fois ionisé qui sont
des raies plus sensibles a la couronne, et se présentent sous forme d’enveloppes, voir chapitres
IV-1, IV-5. Les modeles a une dimension 1-D ne sont plus valables aux altitudes supérieures a
1000 km, a cause de la présence de structures fines et dynamiques comme les spicules,
macrospicules, jets. Ces altitudes supérieures a 1000 km correspondent aux embrillancements
observés, voir figure I1-4-1.

Des régions inhomogeénes liées aux spicules analysées grace aux spectres flash sont préséntés
dans cette these, et avec une meilleure résolution grace aux images de la mission spatiale
TRACE.

Ces travaux ont servi aussi a analyser la structure de la chromospheére, de compléter des
analyses de 'ovalisation de la chromosphere (voir these J. Vilinga, et Filippov, Koutchmy,
Vilinga 2007), et de comprendre a quelles altitudes ces enveloppes se forment, quels
processus pourraient étre responsables de I’ionisation de I’hélium comme high FIP, dans les
raies optiquement minces, observées dans ’interface entre la photospheére et la chromosphere.
L’analyse des embrillancements du limbe solaire dans les EUV est donc tres importante pour
comparer avec 1’étude des enveloppes d’hélium dans les raies visibles, et aussi la contribution
et le role des spicules pour définir les couches profondes de I’atmosphére solaire, entre 500 et
2000 kilometres au dessus du bord solaire. Les figures I1-4-1 a I1-4-13 décrivent les profils
d’intensité radiales du limbe solaire pour les raies Ly a et H du Ca II.
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Figure II-4-1: Aspect des profils des limbes avec TRACE en Lyman « et dans la raie du
carbone CIV dans une région calme le 1°" Aolit 2008. Noter que sur le disque le signal en Ly
a et en CIV n’est pas pur a cause de la fonction de transmission des filtres qui inclue du
rayonnement provenant de nombreuses raies d’émission UV aux voisinage de CIV et Ly « ,
voir Annexe 10, figure A-10-2 pour Ly « .

L’embrillancement du limbe est bien visible dans la raie du C IV a 1548.2 A tandis qu’il n’est
pas visible en Ly & a 1210 A. Cette raie du C IV a une température électronique de 100000
K, voir annexe 33, et Annexe 10 sont indiquées des altitudes auxquelles cette raie est formée
dans la chromosphere comme les raies O III et O IV, mais Ly a est une raie plus froide
comme He II 304 A ayant une température voisine de 30000 K.

Nous avons complété cette étude avec d’autres observations par imagerie avec le Solar
Optical Telescope, (SOT) de Hinode dans la raie H du Ca IT a 3970A qui est une raie

« froide » (autour de 10000 K) et la résolution spatiale est de I’ordre de 85 km/pixel sur le
limbe solaire. Les spicules sont bien résolues, mais avec nos spectres éclairs (2008, 2009,
2010 et 2012), ils n'étaient pas résolus dans les raies « low FIP » et ni la raie de I’hélium
neutre He I 4471A. Cependant nous avions pu observer les macrospicules notamment lors des
contacts juste apres la totalité de 1’éclipse du 22 Juillet 2009 dans la raie intense de 1’hélium
neutre He I 4471A qui a été analysée en détails au chapitre IV-1.

Les régions suivantes sont extraites d'une image de Hinode dans H du Ca II prise le 10
Novembre 2007, aprés avoir sommé 13 images, et linéarisé, afin de réaliser des profils
d'intensités dans cette raie avec un rapport signal/bruit suffisant. Cette date du 10 Novembre
2007 ne correspond pas aux dates des éclipses totales observées, mais s’inscrit dans une
longue période de Soleil « calme ». Il est a noter que les éclipses totales de 2008, 2009, 2010
analysées dans cette these ont eu lieu aussi en période de minimum d’activité solaire.
L’éclipse du 13 Novembre 2012 a eu lieu au début de reprise d’activité solaire. Les zones
avec les profils d’intensités radiales sont indiquées, selon les régions avec spicules ou en
dehors des spicules.
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Figure I1-4-2: Image Hinode dans la raie H du Ca II redressée le long et en dehors des

spicules du 13/11/2012.

L’image figure I1-4-3 est le résultat du renforcement de I’image figure 11-4-2, afin de
rehausser la visibilité des spicules:

Hinode Ca ll
Enhanced
North Limb
13 November
2012

At 20h44 TU

Pixels 12 4 523

Inflexions points
heights deduced
From Origin fit

of the derivative
di{h)/dh mean limbs
(see plots after)

- Along spicule region

Figure I1-4-3: limbe Hinode dans la raie H du Ca II du 13/11/2012 redressé apres traitement
pour renforcer les contrastes. Les spicules inhomogenes sont visibles.

Les profils d’intensité en fonction de 1’altitude ont été obtenus d’apres les images Hinode en
H du Ca II redressées mais non renforcées selon les régions en dehors ou le long des spicules:
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Figure II-4-4: Profils d’intensité radiale le long des spicules inclinés réalisés sur 3 zones et
moyenne de ces profils du 13/11/2012. Image dans la raie H du Ca II.
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Figure II-4-5: Profils d’intensité en dehors des spicules réalisés sur 2 zones bien choisies et
la moyenne de ces profils, du 13/11/2012

Les profils d’intensité en figures 11-4-4 et 1I-4-5 présentent un embrillancement a 200 km
étendu sur = 200 km selon les régions le long ou en dehors des spicules, ou ont été pris les
profils radiaux. Le profil noté Y499 figure I1-4-5 est plut6t caractéristique d’un profil sans
spicules, tandis que le profil Y 274 peut étre affecté par des spicules en arriére plan du disque.
Le graphique figure I1-4-6 est le résultat de la dérivée par rapport aux altitudes, - dI/dh du

profil moyen pris en dehors des spicules en vue de déduire des profils d’émissivités des
couches :
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Figure I1-4-6: dérivée premiere des intensités par rapport aux altitudes des profils
d’intensité pris en dehors des spicules, du 13/11/2012 d’aprés le profil moyen en figure II-4-5

Le premier pic du graphique figure 11-4-6 indique un maximum de brillance situé a des
altitudes autour de 400 a 450 km, avec une largeur assez étendue sur = 100 km. Il
correspond relativement au limbe solaire a 380 km mesuré par Lites et al 1983. Cependant cet
élargissement mesuré peut étre toutefois lié a des spicules ayant des intensités plus faibles qui
ont été prises en compte et ont apporté un embrillancement supplémentaire dans les profils
d’intensité. Les autres modulations avec des maxima vers 1000 km puis vers 1700 km
correspondent a la couche chromosphérique située au dessus du limbe.

Le graphique I1-4-7 est le résultat de la dérivée par rapport aux altitudes du profil d’intensité
radiale pris dans les spicules:
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Figure I1-4-7: dérivée premiere des profils d’intensité pris le long des spicules, du
13/11/2012 d’apres le profil moyen donné en figure 11-4-4
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La position du limbe est mesurée a 400 = 100 km avec les profils pris en dehors des spicules
et cette position devient 450 = 100 km avec des profils pris dans les spicules, ce qui est
plut6t en assez bon accord avec les résultats obtenus par Lites et al malgré la dispersion des
mesures. Les mesures avec le SOT (Hinode) sont plus précises sur les images car la résolution
avec SOT (Hinode) est de 85 km/pixel, c'est-a-dire 4 fois meilleure qu’avec TRACE en C IV.
Ces résultats montrent que le limbe s’étend jusqu’a 2000 km sans tenir compte des spicules,
ce qui correspond aux descriptions des modeles VAL, avant la brusque remontée de
température au-dela de 2000 km entre la chromosphere et la couronne. Lorsque 1’on considere
et prend en compte les spicules, le modele VAL n’est plus adapté.
Des images de Hinode a plus haute cadence ont été effectuées le 10 Novembre 2007. 11 a été
nécéssaire d’analyser les limbes plus en détails et d’effectuer des renforcements comme le
montre I’image extraite figure 11-4-8, ou 25 images ont été sommées sur une durée de 2
minutes durant lesquelles les spicules ont tres peu varié.

Figure I1-4-8: zone sélectionnée du limbe au pdle solaire sur I’image dans la raie H du Ca II
par le Télescope Solaire Optique (SOT) de Hinode du 10 Novembre 2007 ou 25 images ont
été sommées sur 2 minutes d’observation.

Le choix de cet intervalle de temps et cadence courts a permis de sommer suffisamment
d’images, sans que les spicules ne se soient trop modifiés, afin de mieux étudier ensuite leur
effet sur I’embrillancement du limbe. La figure 11-4-9 a été obtenue a partir du masque flou
depuis le logiciel Iris Christian Buil- Centre National d’Etudes Spatiales - CNES:

Figure II-4-9: zone extraite du limbe au péle solaire sur lequel un renforcement avec un
masque flou réalisé sur 4.7 pixels a été effectué, afin de montrer certains spicules vus sur le
disque, d’autres en arriere plan et d’autres en avant plan sur le limbe. Une légére absorption
sur la ligne de visée, est visible juste au dessus du limbe (sur-exposé).

Apres ce premier traitement de masque flou avec le logiciel IRIS, les spicules sont renforcés,
ce qui permet de mieux discerner leur base trés proche du limbe; on distingue ceux qui sont en
arriére plan et en avant plan et cela est important pour définir les altitudes ou se forment les
spicules, ou I’on commence a voir apparaitre leurs « pieds ».

Un second traitement au masque flou avec les mémes parametres dans le logiciel IRIS a été
appliqué sur I’image figure 11-4-9, afin de renforcer encore d’avantage les spicules a leur base
et de révéler plus précisément leur structuration et 1’image figure I11-4-10 a été obtenue:
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Figure I1-4-10: zone extraite du limbe au péle solaire sur lequel des renforcements avec 2
masques flous consécutifs (réalisés I’un apres I’autre) sur 4.7 pixels ont été effectués, afin de
montrer certains spicules vus sur le disque, d’autres en arriere plan et d’autres en avant plan
sur le limbe. La zone noire qui correspond a une légere absorption sur la ligne de visée, et
qui a été renforcée apres le second traitement mais peut étre aussi dffecté par des effets de
pixels d’intensités négatives produits par le traitement. L’échelle est indiquée en liaison avec
I’Annexe 7 des profils du limbe H a .

Ce type de procédé de renforcement a permis d’obtenir des résultats assez comparables a ceux
obtenus avec 1’algorithme Madmax plus sophistiqué (O. Koutchmy, 1988) et utilisé par
Tavabi et al 2012. Ces images avec le renforcement des spicules montrent que ces structures
sont inhomogenes, turbulentes, et qu’elles n’occupent pas tout 1’espace et qu’une région entre
les spicules apparait. D’autres analyses de profils radiaux sur les extraits d’images de Hinode
dans H du Ca II ont été effectuées d’apres les images en figure 11-4-11, pour rechercher plus
précisément la position du limbe solaire en tenant compte des spicules, a partir de profils
d’intensités radiales effectuées sur les images brutes, ou le courant d’obscurité, offset ont été
soustraits, ainsi que la réduction du « flat field ».
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Figure I1-4-11: Extraits des zones d'ou ont été effectuées des coupes photométriques sur les
images du SOT de Hinode du 10 Novembre 2007, dans la raie H du Ca II en tenant compte
de la localisation des spicules afin d'identifier le limbe sur lequel sont superposés les
spicules. L'échelle est 1 pixel = 85.2 km. La région étudiée est située au pble solaire et a été
redressée.

Les profils radiaux, figure 11-4-12, ont été obtenus apres intégration et moyenne sur 165 lignes
de pixels, des limbes précédents redressés. Les positions du limbe, profil moyen, spicules et
macrospicules sont indiqués. Ces analyses servent a montrer les contributions du vrai limbe
solaire et les altitudes a partir desquelles les spicules dominent, en ayant intégré suffisamment
d’images pour obtenir un bon rapport signal sur bruit.
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Figure I1-4-12: profils d'intensités en fonction de la hauteur réalisés dans différentes régions
du limbe solaire d’apreés les images SOT-Hinode réalisées le 10 Novembre 2007, afin de
différencier les contributions des spicules, macrospicules dans la structuration de
I'atmosphére solaire et tenter de définir ou se situe ’altitude h = 0 sur le limbe.

Ces profils d’intensité montrent la contribution des spicules a partir de 2000 km d’altitude et
au dela. L’émission provenant depuis I’arriére plan du limbe, est atténuée par 1’absorption des
couches chromosphériques avant de parvenir a I’observateur. Ceci peut expliquer le léger
déficit ou absorption observée dans le profil du limbe et noté « absorption région » sur les
figures 11-4-9, 11-4-10 et I1-4-11 avec les extraits « blurred mask » et qui peuvent aussi étre
traduits par « unsharpmasking ».

A partir de ces profils d’intensités radiales, I = f(h), des dérivées en fonction des altitudes sont
effectués en figure 11-4-13 afin de définir ou se situe la référence h = 0. Cette méthode a été
utilisée par Hirayama 1984 ou la référence h = 0 correspondait aux gradients les plus élevés.
Dans notre cas, nous avons effectué la dérivée de la courbe I = f(h) par rapport a la hauteur, et
nous avons considéré le limbe h = 0 km situé avant le point d’inflexion de la courbe I (h)
avant I’apparition des embrillancements dus aux spicules.

Dans cette thése nous montrerons qu’en réalité ce point d’inflexion est du a la lumiére
diffusée par les filtres et composants optiques de la mission du SOT- Hinode, et ayant pour
origine la lumiere parasite provenant du disque solaire observé hors conditions d’éclipses.
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Figure II-4-13: Profils dérivés —dI/dh, d'apres les profils d’intensités effectués sur la figure
11-4-12.

Ces analyses aves les images de Hinode en H de Ca II montrent que le limbe se situe autour
de 200 = 50 km. Ces profils radiaux obtenus d’apres les images H-Ca II de Hinode (hors
éclipses) depuis 1’espace, ont permis 1’étude de la position du limbe solaire. Ils sont comparés
avec les courbes de lumiere dans le continu et raies low FIP obtenues aux spectres éclairs lors
des éclipses.

Les profils radiaux dans la raie H — Ca II ont montré que les couches au dessus du limbe sont
afféctées par I’embrillancement du aux spicules, qui sont inhomogenes et dynamiques, ayant
une forme tubulaire, et traduisent I’émergence du champ magnétique, ot un modele
hydrostatique, homogeéne et stratifié n’est pas adapté pour décrire ces régions. D’autre part, la
région interspiculaire est mal connue, et I’analyse des spectres éclair dans les raies
optiquement minces, contribue a mieux comprendre la nature de cette région (voir la fin du
chapitre IV-2-2), ainsique les courbes de lumiere des raies low FIP.

Cependant, pour essayer d’introduire les modeles d’atmosphere, des approximations sont
effectuées en négligeant le champ magnétique en dessus de 2000km. Les auteurs en Annexe
24 utilisent les mécanismes de transfert de rayonnement.

Nous nous intéressons aux raies d’émission optiquement minces dans les spectres éclair
(obtenus par spectrographie avec ou sans fente) dans le domaine visible. Les raies « low FIP »
correspondent a la myriade de petites raies d’émission. Les raies « high FIP » associées a
I’hydrogene neutre et hélium neutre et une fois ionisé sont moins nombreuses, et les raies He I
4713 A et He I1 4686 A ont I’avantage d’étre a des longueurs d’onde voisines pour &tre
étudiées simultanément.
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L’intérét des éclipses totales de Soleil est de permettre d’étudier les interface photosphére-
couronne d’une part et d’autre part la chromosphere dominée par les raies dites « high FIP »
comme ’hélium et I’hydrogéne.

L’occultation du disque solaire durant les éclipses totales a lieu dans 1’espace, hors
atmosphere terrestre, et il n’y a plus de problémes de lumiére parasite provenant du disque
solaire tres intense. Un aspect important que nous montrerons comme résultat nouveau
concerne une équivalence entre I’interface photosphere -couronne qui serait de méme nature
que I’interface protubérance -couronne solaire (Prominence to Corona Transition Region).
Nous avons trouvé la présence des raies « low FIP », aussi bien dans les spectres de
protubérances que dans les basses couches de la région de transition photosphere-couronne
solaire des spectres éclairs.

Ces observations de spectres éclairs sans fente ont été réalisées a 1’éclipse totale du 29 Mars
2006, puis améliorées et renouvellées aux éclipses totales de 2008, 2009 et 2010. Ces
observations sont chacune décrites chronologiquement dans le chapitre III et j’ai aussi utilisé
les résultats de spectres éclairs obtenus lors de 1’éclipse du 13 Novembre 2012, avec un
spectrographe a fente.

Chapitre III) Observations CCD des éclipses totales:
Spectres éclairs, images au sol et espace simultanées

I1I-1) Premiéres études préliminaires d’avant projet a I’éclipse du
29 Mars 2006

Cette éclipse totale de Soleil du 29 Mars 2006 a été observée en Turquie, dans la partie sud,
proche d’Antalia.

Un site d’observation a été choisi le plus pres possible de la zone centrale de la bande de
totalité, afin de bénéficier de la durée d’éclipse la plus longue, et ainsi étre dans les meilleures
conditions d’assombrissement (aucune lumiére parasite diffusée du disque, entiérement
occulté par la Lune), surtout pour les instants de contact, 10 secondes avant et apres la totalité
qui nous intéressent pour cette these.

L’expérience de spectrographe sans fente de 2006 a été qualitative, afin d’évaluer, mettre au
point et développer une méthode originale d’acquisition de spectres éclair avec un réseau-
objectif, en ayant concu de facon préliminaire une petite expérience transportable,
relativement simple a mettre en ceuvre.

Un réseau de 50 mm de diameétre par réflexion a été placé devant un objectif de 100 mm de
focale diaphragmé a 5 mm. Cet objectif a été fixé sur un caméscope numérique modele

« TRV6 » afin d’enregistrer directement les spectres sur une mini-cassette de type mini DV,
et dont la cadence était de 25 images/seconde. Ce montage est décrit en figure I1I-1-1 ou le
réseau de diffraction par réflexion était orienté pour obtenir le spectre a I’ordre 1 sur le CCD
du caméscope enregistreur.
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Figure III-1-1: Schéma du réseau-objectif par réflexion avec caméscope enregistreur.
Les données des spectres éclair au 1° ordre étaient enregistrées sur cassette mini DV.

Ce montage était tres rudimentaire, car le trépied ne pouvait assuer qu’une orientation
horizontale et verticale de 1I’expérience, et les degrés de liberté étaient ainsi limités.
Cependant, différentes orientations de 1’ensemble caméscope + réseau-objectif ont été
effectuées le long du spectre ainsi formé, en vue d’examiner plusieurs intervalles de longueur
d’onde, dont notamment les séquences des contacts. Celles-ci ont été réalisées au début dans
la partie bleue-violette incluant les raies H et K du Ca II et quelques raies de 1’hydrogene
neutre H I, situées avant la discontinuité de Balmer, voir figure I11-1-2.

Discontinuité

de Balmer
EE—

Figure III-1-2: Extrait de séquence de spectres éclairs au second contact montrant les raies
H&K de 3960 et 3930A jusqu’a la partie UV du spectre avec les raies de I’hydrogéne H I les
plus intenses. La discontinuité de Balmer n’est pas visible. 3 spectres ont été superposés et
sommeés au second contact avec 0.04 secondes d’exposition.
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Durant les phases de totalité, un balayage en longueurs d’onde a été effectué en changeant
I’angle d’inclinaison de 1’expérience par rapport au disque solaire éclipsé, sans perdre les
spectres dans le champ du camescope. Le spectre de la basse couronne faiblement résolue
dans la raie verte du Fe XIV a 5303A a été centré sur le CCD du camescope, et ou des
séquences de plus de 30 secondes ont été réalisées durant la totalité. De plus, au milieu de la
totalité, I’inclinaison a été modifiée de telle facon a pointer I’ordre zéro du spectre, c'est-a-dire
I’image du disque éclipsé sans spectroscopie, pour obtenir une image de la couronne en
lumiére blanche. La figure ITI-1-3 montre les images stabilisées obtenues depuis cette
expérience. Une fois I’image de la couronne a 1’ordre zéro acquise durant 10 secondes, le
spectre a I’ordre 1 a été répoionté sur la raie verte du Fe XIV 5303A.

Figure III-1-3: Extrait de séquences ot le réseau a été placé dans I’ordre zéro du spectre
pour obtenir quelques images en lumiere blanche. Le réseau a été ensuite placé a nouveau a
I’ordre 1 sur la raie verte afin de comparer a basse résolution, la structuration de la raie
verte et du continu coronal, par comparaison avec la couronne blanche. La dispersion est de
1.3A/pixel. Les images sont dans la méme orientation. Les modulations dans le continu du
spectre correspondent aux structures. Les images a I’ordre zéro ont subi un traitement de
conversion des intensités en échelles logarithmique puis un masque flou d’une finesse de 5
pixels.

La forme de la raie verte allongée et ovalisée est due a I’orientation du réseau, c'est-a-dire que
le plan des faisceaux incidents et spectre réfléchi n’étaient pas perpendiculaires a la surface du
réseau, et donc ont produit cet effet. Malgré la résolution spatiale insuffisante, quelques
structures de grande échelle et plus étendues étaient visibles, avec quelques modulations dans
le continu coronal.

La figure I11I-1-4 représente une courte séquence stabilisée de spectres éclair dans la région de
H [, et au-dela du triplet b1, b2, b3 du magnésium neutre Mg I. Les variations des flux des
raies et surtout du continu du bord photosphérique au troisieme contact sont remarquées. Les
images étaient stabilisées durant environ une seconde. Les images sont extraites
individuellement et non sommeées. Les spectres éclair du second contact et une partie de ceux
du troisieme contact n’ont pas pu étre observés convenablement ni analysés en détails, car des
vibrations d’images importantes se produisaient a cause du trépied mal congu, et trop instable
mécaniquement. Le maniement de ce trépied au cours des repointages produisait des bougers
importants, et les raies dans de nombreux spectres ne pouvaient pas étre observées
distinctement. De nombreux spectres n’ont pas été exploités. La résolution spatiale était
insuffisante pour une analyse quantitative. Cependant cette expérience a servi a mettre en
évidence les problémes de stabilisation, choisir et définir les temps d’exposition et cadence
d’images pour observer des raies d’émission plus faibles, mettre au point la méthode de
pointage et acquisition des spectres, I’emploi d’un filtre amovible devant le réseau-objectif,
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pour ne pas saturer longtemps le CCD avant les phases de totalité des éclipses. Toutesfois
cette expérience a permi d’observer la raie verte coronale du Fe XIV a basse résolution.

63559

6580

6586

6632

Raie Fe XV p1h2b3 Mgl H; 4862 4
53034

Figure III-1-4: séquence des spectres éclairs au troisieme contact de I’éclipse du 29 Mars
2006. La numérotation permet d’indiquer I’instant du contact, et peut étre utilisée pour tenter
de définir ou est le limbe. La cadence était de 25 images/s, mais la dispersion et résolution
étaient quelque peu insuffisantes pour effectuer une analyse quantitative et photométrique.

La réapparition au troisiéme contact des raies chromosphériques, avec la raie H 8 intense sur
la partie bleue du spectre, puis le triplet b1 b2 b3 du Mg I, peut étre comparée avec le continu
entre ces raies. La raie verte coronale du Fe XIV a 5303A est visible plus faiblement a
gauche. Quelques autres raies plus faibles en émission sont aussi visibles, mais la résolution
avec cette petite expérience était insuffisante pour analyser leurs profils, avec les modulations
du relief du bord de la Lune. La raie de I’hélium ionisé He I 4686 A n’était pas visible sur un
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seul spectre. Méme aprés sommation de 30 images cette raie He II 4686 A a été détéctée avec
faible un rapport signal sur bruit.

Cette premiéere expérience dédiée al'observation des spectres éclair a été ensuite améliorée
pour I’éclipse du 1* Aofit 2008. L'utilisation d'un objectif de 50 mm d'ouverture et 600 mm de
focale a permis d’atteindre une résolution spectrale 10 fois meilleure que celle utilisée en
2006 et surtout I’utilisation d’une monture équatoriale rigide, dont le maniement est effectué
au moyen de flexibles (en ascension droite et déclinaison) a évité les bougers dans les spectres
et de perdre des images. Le maniement de cette monture était manuel, plus aisé et confortable.
Un réseau par transmission de 600 traits/mm de 50 par 60 mm sur la surface optique utile a
été mis en place et concu de telle maniere a tourner autour de 1’axe optique de la lunette
50/600 mm, ce qui a facilité 1’orientation des spectres éclairs. Un enregistrement avec CCD a
cadence élevée (15 a 25 images: seconde) a permis une analyse quantitative a I’éclipse de
2008. La méthode d’imagerie rapide des séquences de spectres éclairs, est présentée
succintement sur un extrait en figure I1I-1-4. Elle permet de définir une procédure d’analyse
de chaque spectre éclair extrait qui sera utilisée aux éclipses totales suivantes (2008, 2009,
2010..). Les spectres éclairs obtenus du 29 Mars 2006 avaient cependant été réalisés dans des
conditions météorologiques trés favorables, avec un ciel sans nuages. Les résultats de ces
quelques spectres éclair de 1’éclipse de 2006 n’ont pas été analysés en détails par les méthodes
photométriques, pour étre présentés dans cette thése. L’expérience a été beaucoup améliorée
pour 1’éclipse de 2008, mieux préparée, répétée, testée au préalable sur le spectre du croissant
lunaire pour adapter le réglage du gain et temps d’exposition de la caméra CCD de type

« Watec 120 N+ » de sensibilité élevée 10 pLux. Le choix de sensibilité est adaptée aux
faibles intensités des raies de He 14713 A et He I1 4686 A. Une meilleure résolution a été
obtenue a I’éclipse totale de Soleil du 1* Aofit 2008, et des analyses photométrques sur les
spectres ont pu étre réalisées.

II1-2) Spectres éclairs a I’éclipse du 1°" Aoiit 2008 en Sibérie

Cette expérience de spectres éclairs a été réalisée en Sibérie dans la région de 1’ Altai, voisine
de la Mongolie. Les conditions météorologiques étaient prévues mitigées le jour de 1’éclipse
sur le site de Biisk, et j’avais prévu 1’expérience transportable du réseau-objectif comprenant
la lunette 50/600 mm munie de la caméra CCD Watec 120 N+ au foyer. D’avantage
d’informations sont données en Annexe 16-2, ou un caméscope numériseur en autonomie a
permis d’enregistrer les données. En effet, par anticipation de risques de ciel couvert le jour
de I’éclipse, un site meilleur avait été choisi sur un terrain d’une station météo dans la ville
d’Ongudai, plus proche de la frontiére avec la Mongolie a 1’est de 1’Altai, ou les conditions
météorologiques se sont avérées plus favorables que sur le site de Biisk, ou d’autres
expériences avaient été installées. En effet, sur le site d’Ongudai, il a été possible d’observer
I’éclipse jusqu’au début de la totalité, avant 1’arrivée des nuages. Des spectres éclair ont pu
étre enregistrés au second contact avec une cadence de 25 spectres/seconde. Une trouée entre
2 nuages avec le fond bleu du ciel s’était présentée sur ce site a I’instant du second contact
jusqu’au début de la totalité, et la transparence dans cette zone du ciel était relativement
bonne. Cependant, les nuages se sont déplacés apres le début de la totalité de 1’éclipse, et
ensuite ont totalement couvert 1’éclipse jusqu’a la fin, et il n’a pas été possible d’observer le
troisieme contact. La figure II1-2-1 représente le profil du relief du bord de la Lune avec une
résolution de I’ordre de une seconde d’arc. Les indications des positions des instants de
contacts C2 avant la totalité et C3 juste apres la totalité sont indiquées. Les instants et
positions des circonstances de 1’éclipse ont été calculés pour notre site a Ongudai. La
direction du zénith est indiquée par une fleche rose en haut de la figure I11-2-1.
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Eclipse totale de soleil du 1 aciit 2008
Profil du limbe lunaire a 10:54:18,3 UTC

Libration topoceningus: FRapport des diamitres LuneSolsil: 1,0384
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Figure III-2-1: calcul des instants et position des contacts sur la carte du relief lunaire, pour
I’éclipse totale du 1°" Aotit 2008, sur le site d’Ongudai, proche de la frontiére avec la
Mongolie. C2 et C3 représentent les contacts avec un profil lunaire calculé sans relief lunaire
et C’2 et C’3 sont les contacts (pointillés) corrigés avec le relief lunaire.
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Nous étions plusieurs observateurs sur le site d’Ongudai. Des images des contacts, juste avant
la totalité ont été réalisées, figure I11-2-2. Celles-ci m’ont servi pour I’orientation des spectres
éclair et I’identification des modulations dans les spectres du continu des grains de Baily.

Figure III-2-2 : vues du second contact a I’éclipse de 2008 en lumiere blanche ot
simultanément les spectres flash ont été enregistrés. Image réalisée par Thierry Legault avec
un appareil photo-numérique Canon EOS SD Mark I1, poses de 10 ms a 400 iso. 3 a 4
secondes séparent ces 2 images.

Ces images en lumiere blanche, notamment celle de droite, montre le mélange et
superposition du continu de la haute photospheére, avec la frange rosée de la chromospheére qui
s’ajoutent sur la ligne de visée. La couleur rosée de la chromospheére est due aux raies de
I’hydrogéne H a a 6562.8 A, la raie D3 de I’hélium a 5876A, et raie H 8 a 4860A. Le
mélange de celles-ci conduit a cette colaration. Les modulations sur le limbe vu comme un
arc, sont dues au relief lunaire, ou le bord de la Lune présente des montagnes et vallées et qui
se découpent sur le bord du Soleil et produisent les grains de Baily lors des contacts. L.’image
de droite présente un arc limité de la frange chromosphérique et ou la Lune a complétement
occulté le bord photosphérique, les grains de Baily ont disparu. Des spectres éclair en
enregistrement continu avec une cadence de 25 spectres- images/seconde ont été obtenus au
méme moment que ces images en lumiére blanche, figure I1I-2-2. Chaque spectre individuel a
été analysé en relevant I’intensité dans le continu correspondant aux spectres des grains de
Baily, dans certaines raies d’émission comme le Fe 1T 4629 A, He 14713 A, He 11 4686 A.
Pour améliorer le rapport signal sur bruit dans les raies d’hélium de plus faible intensité que la
raie du Fe II, des sommations de 10 spectres tous les 5 spectres ont été effectués. Les
séquences sont présentées en figure I11-2-3 pour illustrer les variations rapides dans les
spectres éclair. La premiére image de spectre en figure I11-2-3 est obtenue 20 secondes avant
I’éjection des filtres de densité neutre, montrant les raies d’absorption telluriques et de
Fraunhofer, comme la raie du Mg I 4702.8 A qui est plus large et profonde. Le temps de pose
est de 40 millisecondes et reste le méme durant toute la séquence d’acquisition en continu. La
raie de Fraunhofer du Mg I 4702.8 A correspond aux couches de la haute photosphére solaire
et les spectres éclair de la figure I11-2-3 sont obtenus apres I’éjection de la densité neutre.

90



_ +— VErs le rouge Mg | 4703

s before 2™ contact

Frames 70 Frames 715

Framas 720 Frames 725 Frames 730

Frames 735 Frames Frames 745

75 Frames 760

Frame Frames

Frames Frames 770 Frarnes 775
Frames 780 Frames 785 Frames 790
- -
Frames 795 Framas 800 Frames 805
- -
Frames 810 Frames 815 Frames 820

Figure III-2-3: Montage d’une séquence de spectres éclairs au moment du second contact
C2 de I’éclipse du 1°" Aolit 2008. Durant 20s avec le filtre densité neutre avant le début du
second contact, et apres éjection du filtre, séquences des spectres éclairs révélantles basses
couches de I’atmosphere solaire au-dela du profil de la Lune. Entre les spectres N° 705 et N°
820, 5 secondes se sont écoulées. Le temps de pose est de 40 milli-secondes.
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La figure III-2-4 montre le résultat d’un empilement de 40 spectres pour montrer la présence
d’une seconde enveloppe d’hélium ionisé dans la raie He IT 4686 A.

A PR e S Pttt S S St St S oy A P

Hell
E68

Figure III-2-4: Extrait de la séquence spectrale obtenue au voisinage du second contact de
I’éclipse totale de Soleil du 1" Aolit 2008. La bande blanche correspond a la partie
surexposée de la haute photosphere, ot les raies sont toujours mesurées en absorption. En
simultané sur une plus grande étendue de la chromosphere autour du Soleil, les raies de
I’hélium neutre 4713 A, et de I’hélium ionisé 4686 A se présentent sous forme d’enveloppes
entourant le Soleil vues au-dela du bord lunaire. Les échancrures du limbe lunaire
(montagnes et vallées) modulent fortement les intensités du spectre des enveloppes d’hélium.
Les intensités de la 2°™ raie d’hélium varient d’une fagon plutét monotone sur I’extension du
croissant, d cause de la sur-occultation du Soleil par la Lune. Spectres éclairs obtenus avec
le réseau-objectif de 600 tr/mm et un réfracteur achromatique de 600 mm de focale, avec un
CCD au foyer. La vitesse de lecture originale était de 25 images/s. Moyenne de 10 spectres
apres soustraction du courant d’obscurité et le biais.

Ces spectres montrent les raies d’émission d’hélium neutre et ionisé, séparées de 27 A, qui ont
I’apparence d’une enveloppe. La raie d’hélium ionisé He II 4686A vue comme une
enveloppe, est probablement un résultat nouveau, car il était difficile autrefois de 1’observer
comme une enveloppe, pour les raies optiquement minces. D’autre part les modulations dans
le profil des enveloppes traduisent une corrélation avec le relief lunaire. Le continu
chromosphérique et le continu coronal sont visibles entre les enveloppes d’hélium, sous forme
de bandes dans le sens de dispersion spectrale.

Le continu photosphérique est un moyen aussi de déduire I'étendue de la « mésosphére »
située juste au dessus de la haute photosphére ou les intensités des raies d’émission « low

FIP » et des grains de Baily commencent a décroitre. Ces spectres du continu modulés par le
relief lunaire correspondent aux grains de Baily comme sur I’image de gauche figure I11-2-2.
La diminution du flux de ce continu constitue la fin du bord photosphérique dans les vallées
lunaires. Aux altitudes plus élevées, ou le continu photosphérique a disparu, il reste le continu
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chromosphérique d'intensité 100 fois plus faible, comme le montrent les extraits des figures
III-2-5, I11-2-6 et I11-2-7 de spectres éclairs obtenus a 1’éclipse totale du 1* Aofit 2008.

Figure III-2-5: sommation de 10 spectres éclairs obtenus le 1°" Aoiit 2008, début du second
contact, converti en échelle logarithmique. Cet extrait montre les 2 enveloppes d’hélium
neutre He 14713 A et sans doute pour la premiére fois celle de 1’hélium He II 4686 A, et le
continu photosphérique correspondant aux spectres des grains de Baily sur cet extrait.

Figure II1-2-6: sommation de 10 spectres éclairs obtenu le 1°" Aolit 2008, au milieu du
second contact, converti en échelle logarithmique, montrant les 2 enveloppes d’hélium neutre
He 14713 et He 11 4686 A, et le continu photosphérique correspondant aux spectres des
grains de Baily.
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Figure III-2-7: Extrait d'une séquence de spectres éclairs obtenue a la fin du second contact
de I'éclipse du 1" Aoiit 2008, dans le domaine spectral 4700 + 60 A, avec les nombreuses
raies en émission entre les quelles se situent les continus photosphériques et
chromosphériques, modulés par le relief lunaire. Le continu le plus intense (grains de Baily)
correspond a la référence ou I’altitude maximale est prise pour I’instant de contact.

Le bord de la lune module le profil des raies, et le spectre continu le plus intense (grains de
Baily) correspond a la référence ou I’altitude maximale est prise pour définir I’instant de
contact. Les numéros affectés a chaque spectre individuel sont ensuite convertis en altitudes et
la référence h = 0 km est prise pour les flux les plus intenses, située dans la vallée lunaire la
plus profonde, au centre du croissant, comme indiqué par la fleche C2 et C3 sur les figures
I11-2-8 et I1I-2-9. A partir des séquences de spectres éclairs numérotés et des relevés de
variations des flux du continu, il a été possible de tracer la correspondance numéros de
spectres avec les altitudes correspondantes prises au dessus du limbe. La vallée lunaire la plus
profonde correspond au point de contact, comme indiqué en figure I11-2-10. L’intervalle
d’altitude entre 2 spectres consécutifs était de 16 km, compte-tenu de la cadence d’acquisition
de 25 spectres/ seconde et du mouvement naturel du bord de la Lune sur le disque solaire de
0.52°’ d’arc / seconde.
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Figure III-2-8: correspondance des spectres éclairs et des grains de Baily avec le profil
lunaire de Watts. Second contact a I’éclipse du 1°" Aotit 2008.

La figure I1I-2-9 donne le profil lunaire détaillé sur la région du profil lunaire ou est indiqué
par une fléeche orange le contact:

f

4 104 105 108 07 108 109 1o LRR] 1z 113 114 115 118 17 18 119 120 121 12z 123 124 125 128° 127 128 129

j/‘mﬂ\ //\\/*\ A M/k/"/\‘

. Y ”\f’/\\w PY.VVAY /’””

........................................................................ T, et SRS (o o Moo e GO A e o Kt e S A
1
2
TN g 4 > - 2
4 104 105* 106" 107 108° 109 110° 111" 112 113° 114* 115 116* b i rad 18* 119° 120" 121* v 123°  124° 125° 126* 17 128* 129*

Figure III-2-9: détail du relief lunaire a I’instant du second contact a I’éclipse totale de
Soleil du 1° Aolit 2008 a Onguday, ou ont été enregistrés les spectres éclair. Les vallées
lunaires correspondent aux grains de Bailly dont les spectres ont été réalisés. L’échelle entre
2 graduations verticales correspond a 0.5 secondes d’arc.

95



Les coordonnées du site ot nous avons observé le ler Aofit 2008, a Ongudai, proche frontiére
Mongolie-Altai étaient: 50,7463° Nord; 86,13550° Est. L’altitude était de 836 m au dessus du
niveau de la mer.

A partir des premieéres analyses effectuées sur les spectres éclair, les correspondances altitudes
et numéros d’images ont été établies dans le graphique de la figure I11-2-10 pour seulement le

second contact qui a été observé a 1’éclipse du 1* Aofit 2008 :
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Figure III-2-10: Altitudes estimées des images (position moyenne du bord lunaire) en
fonction du numéro d’image au 2°™ contact C2 a I’éclipse du 1¢ Aotit 2008

Ces correspondances ont été établiées pour la partie la plus intense des spectres de grains de
Baily. La caméra CCD Watec 120 N+ qui est limitée en 8 bit de dynamique, saturait pour les
grains de Baily. Pour les mémes altitudes, la caméra Lumenera Skynyx 2.1 M de 12 bit de
dynamique utilisée en 2010 n’était pas saturée. Les grains de Baily montraient les raies
d’absorption de Fraunhéfer, avec simultanément une myriade de raies d’émission.

Les altitudes des extensions des enveloppes d’hélium neutre He I 4713 A et une fois ionisé He
IT 4686 A ont pu étre évaluées sur cette éclipse du 1° Aoiit 2008. Les courbes de lumiére sont
données dans le chapitre IV-1.

La caméra utilisée en 2008 était plus sensible, Gain 60 % . Le capteur est constitué de pixels
de 9 x 9 p et 8 bits de dynamique. D’avantage d’informations techniques sur cette caméra
Watec 120 N+ sont données en partie 2) de I’Annexe 16. La caméra utilisée en 2010 avait un
gain de 2, les pixels font 4.6x4.6 pm ce qui a permis une meilleure résolution, 1150 km/pixels
au lieu de 1800 km/pixels en 2008. Enfin, les régions sur le limbe solaire observées sont
différentes entre 2008 et 2010. L.’étalonnage a été réalisé avec les mémes filtres et densité
neutre suivi d’un filtre interférentiel centré sur 4700 A. Une saturation importante a 1’éclipse
de 2008 a empéché de faire des analyses des raies d’émission d’hélium a des altitudes
inférieures a 600 km au desus du limbe solaire occulté par le bord lunaire.

Nous avons observé par conséquent 1’étendue de cette raie d’hélium He I 4388 A jusqu’a
3500 kilometres au dessus du limbe, tandis que Mictchell et al a 1’éclipse de 1930 ne 1’ont
observée pas plus loin que 2000 km au dessus du limbe. Cela s’explique en partie a cause des
limitations des plaques photographiques utilisées a cette époque.
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I11-3) Spectres éclair a I’éclipse du 22 Juillet 2009 en Chine

Les expériences des spectres éclairs du 1 Aofit 2008 ont été reproduites lors de 1’éclipse
totale du 22 Juillet 2009 en Chine. Cette éclipse totale présentait un intérét notable: sa durée
était exceptionellement treés longue, de plus de 5 minutes sur notre site a Tianhuanping en
Chine, et plus de 6 minutes sur les Iles Marshall proches du Japon. Les autres éclipses avaient
une durée plus courte:

Environ 4 minutes pour 1’éclipse de 2006, 2 minutes pour celle de 2008, 2 minutes 30
secondes pour 2010 et moins de 2 minutes pour celle de 2012.

L’intérét d’une éclipse totale de plus de 5 minutes de durée est que de plus nombreuses
expériences et acquisitions plus longues peuvent étre tentées durant la totalité, et surtout, le
fond du ciel est encore beaucoup plus sombre que pour des éclipses totales ayant des durées
plus courtes, car I’occultation du disque solaire par la Lune est plus importante.

Cependant la météorologie a hélas été décevante sur de trés nombreux sites en Chine et en
Asie, car la date du 22 Juillet 2009 était située dans la période de la saison des pluies.

Nous avons bénéficié d’un ciel voilé, mais heureusement suffisamment transparent a travers
lequel il a été possible de voir 1’éclipse et réaliser de nombreux spectres éclair.

Nous étions hébergés et installés dans dans un hotel de montagne a Tianhuanping a 150 km a
I’Est de Shanghai, dans la région d’ Anji au Zejiang. A coté de 1’hotel nous avions acces a un
terrain dégagé sur lequel nous avions préparé nos expériences.

Nous étions aux coordonnées suivantes:

Lat.= 30°28.1'N ou plus précisément 30° 28' et 5,14"

Long.=119°35.4'E ou plus précisément 119° 35' et 22,5"

Elevation = 890.0 m

La figure III-3-1, comme pour 1’éclipse de 2008, représente le profil du relief lunaire agrandi
avec les indications des positions des instants de contacts C2 avant la totalité et C3 juste apres
la totalité, avec une échelle en secondes d’arc (arcseconds).
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Figure III-3-1: calcul des instants et position des contacts sur la carte du relief lunaire, pour
I’éclipse totale du 22 Juillet 2009, sur le site de Tianhuanping en Chine au Nord Ouest de
Shangai. C2 et C3 représentent les contacts avec un profil lunaire calculé sans relief lunaire
et C’2 et C’3 sont les contacts (pointillés) corrigés avec le relief lunaire.

Le continu le plus intense (grains de Baily) sur la partie centrale correspond a la référence ou

I’altitude maximale est prise pour définir 1’instant de contact et ensuite déduire la référence
des altitudes h = 0 km. Le montage extrait de la séquence du second contact de 2009, figure
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I11-3-2 permet d’identifier les correlations entre une image en lumieére blanche et le spectre
éclair correspondant réalisé aux mémes instants:

Figure III-3-2 : Images des spectres éclair N° 60, 70 et 75 obtenus au second contact de
I’éclipse du 22 Juillet 2009 a la cadence de 15 images/seconde, associés a une image en
lumiere blanche a la méme échelle (arc rouge a gauche). Des grains de Baily sont obtenus
avec un objectif de 500 mm de focale avec un appareil photo-numérique Canon, poses de 1

ms a 400 iso avec un appareil photo numérique Canon EOS SD Mark II par Jean-Marie
Munier.
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Lors de I’éclipse du 22 Juillet 2009, le logiciel « Lucam Recorder » n’était pas installé sur
I’ordinateur ayant servi aux acquisitions, et celles-ci ont été effectuées au moyen du logiciel
Iris, qui pouvait effectuer des acquisitions pour des caméras de type « Skynyx- 2.1 M
Lumenera », en générant un fichier de format AVI. La dynamique de 8 bit a été utilisée et la
cadence était de 15.1 images par seconde quel que soit le débit de données. La saturation des
spectres lors des contacts (spectres de grains de Baily encore intenses apres 1’éjection des
filtres amovibles) n’a pas ralenti la cadence d’acquisition, ce qui a été un avantage
considérable, et ou le processus d’acquisition n’a pas été interrompu.

A partir des numéros d’images des séquences, il a été possible d’étalonner la
correspondance numéro d’image et altitude pour déterminer les altitudes, voir figure I11-3-3 et
11-3-4.
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Figure I11-3-3: courbe d’étalonnage des altitudes en fonction du numéro d’image au 2™
contact de I’éclipse du 22 Juillet 2009.

Les hauteurs ont été étalonnées avec les numéros d’image, compte-tenu de la cadence de 15
images par seconde et du mouvement différentiel de la Lune sur le Soleil et en prenant en
compte le spectre du dernier grain de Baily le plus intense au centre du croissant au second
contact. De la méme facon, le premier spectre du grain de Baily a été relevé avant le troisieme
contact a la fin de la totalité, comme représenté en figure I11-3-4:
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Figure III-3-4: courbe d’étalonnage des altitudes en fonction du numéro d’image au 3*™
contact de I’éclipse du 22 Juillet 2009.

Une vérification avec le profil de la Lune est effectuée afin de distinguer des corrélations
d’origine solaires au second et troisiéme contact de 1’éclipse du 22 Juillet 2009, voir figures
[11-3-5 a I11-3-9. Le bord de la Lune est aussi utilisé pour analyser les basses couches de
I’atmosphere solaire, grace a son mouvement naturel de 1’ordre de 0.5 secondes d’arc par
seconde de temps avec la caméra CCD Lumenera a la cadence de 15 images/seconde.
L’intervalle d’altitude entre 2 spectres éclairs consécutifs limités par le mouvement naturel de
la Lune était de 26.3 kilometres, dans 1’atmospheére solaire au dessus du limbe.

La région de transition photosphere - couronne solaire était autrefois appelée couche
renversante car elle correspond a une inversion, ou les raies d'absorption de Fraunhéfer une
fois le disque occulté sont vues en émission, sur une tres fine couche d’étendue inférieure a
500 km qu’il était trés difficile de résoudre avant I’apparition des caméras CCD rapides. Le
continu entre ces raies est aussi un élément important qu’il faut considérer pour appréhender
le « vrai bord » du Soleil défini pris en dehors des raies d'émission qui produisent un
embrillancement sur le limbe. Ce continu situé entre des raies d’émission est le prolongement
du continu photosphérique superposé au continu chromosphérique lorsqu'on integre sur la
ligne de visée.

Nos résultats de spectres éclairs nous ont conduits a définir une nouvelle couche, la

« mésospheére », située dans les parties les plus profondes des interfaces photosphere-
chromospheére. La figure V-3-4 décrit ces couches de mésospheére, ot elle est est associée a la
mésogranulation par analogie. La couche mésosphérique est définie comme une partie de
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I'atmospheére solaire située au dessus de la haute photosphére (proche du minimum de
température, comme on le verra plus loin dans les analyses des courbes de lumiere), et qui
correspond au continu sur les spectres éclairs. Dans la mésosphere, la couronne n'est pas
dominante. Elle est constituée d’un mélange de plasma composé d’atomes excités et une fois
ionisés (en dessous de la chromosphere plus dynamique).

La référence donnée a cette nouvelle couche mésosphérique a fait 'objet d'un article paru dans
Journal of Advanced Research -JARE suite a la conférence IAGA 111, Bazin Koutchmy 2012,
voir Annexe 2. Cette couche de mésophere est aussi discutée au chapitre IV-3.

La figure III-3-5 montre un extrait de séquence de spectre éclair pour mieux décrire la
mésosphére, mais réalisé dans un domaine de longueur d'onde situé autour de 4550A, ol une
partie des raies d’émission les plus intenses ont été identifiées, et ou ont été indiqués les
potentiels d’excitation en électrons-volts d’atomes neutres et une fois ionisés (low FIP).

Ce potentiel, pour n’importe quelle raie est I’énergie en électron-volt qui est requise pour
élever I’atome depuis son plus bas niveau d’énergie vers 1’état excité. D’apres 1’ Atlas de
Moore, 1966.
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Figure III-3-5: extrait de spectre éclair lors du second contact a I'éclipse du 22 Juillet 2009,
montrant les myriades de raies low FIP dans le domaine spectral de 4480 a 4640 A. Le
continu du spectre du grain de Baily central plus intense est visible, et correspond a la fin du
continu photosphérique ou commence la mésospheére. La trace blanche correspondant au
continu intense (grains de Baily) correspond a la référence ou I’altitude maximale est prise.
Les potentiels d’excitation sont indiqués en eV.

Parmi les raies d’émission enregistrées aux spectres éclair, les raies du Barium Ba II 4553.8 A
Fe I1 4629.3 et Ti II seront étudiées en détail dans le chapitre IV-2, avec des courbes de
lumiere, I = f(h). En effet ces raies et surtout le Barium présentent des propriétés de faible
potentiel d’excitation.

La raie du Fe II 4629.3 A est en fait non résolue et le mélange de 3 raies:

Ti I, CoI.D’apres les tables de Dunn et al 1968, ces 3 raies ont les mémes intensités pour
chaque élément. L.’expérience des spectres éclair n’a pas permis de les différentier.

Une raie intense a été obtenue au troisiéme contact dans I’intervalle spectral 4380 A a 4540
A. 11 s’agit de la raie de 1’hélium neutre He I 4471 A qui est une raie environ 100 fois plus
brillante que la raie He I 4713 mais 3 a 4 fois moins brillante que la raie D3 de He I 4 5876 A.
Cette raie He 1 4471 A a été observée jusqu’a des altitudes supérieures a 8000 km au dessus
du limbe solaire a la fin de la totalité de 1’éclipse du 22 Juillet 2009, et juste avant le troisieme
contact. Cependant les voiles nuageux ont atténué les domaines plus intenses des courbes de
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lumiére des raies d’hélium neutre He I 4471 A et He 1 4387.9 A, voir figures IV-2-1-9 et IV-
5-1. Des correlations entre la raie He I 4471 « high FIP » et le relief lunaire d’une part puis
avec le Ti II « low FIP » sont présentés sur la figure I11-3-6.

Mn | 4461
Nd 11 4463

Ti Il 4468

7 ”&—‘. :

He | 4471

Smll 4477.9

Figure III-3-6: Corrélations entre le relief Lunaire (Calculé par Xavier Jubier) et les profils
agrandis des spectres des raies low FIP, enveloppe d'hélium He I 4471 A, et continu de 18
spectres éclairs sommés non redressés N°2474 a 2482. Les instants étaient entre 1h 38 min et
29.5 seconde a 1h 38 min et 30.0 seconde, qui correspondent aux altitudes de 1776 a 1555
km avant le 3*™ contact de I'éclipse totale du 22 Juillet 20009.

Les embrillancements dans les raies « low FIP » et He I 4471 A sont corrélés avec le profil du
bord de la Lune.

Ces résultats montrent que les interruptions les plus larges (10 a 20 Mm) sont liées au relief de
la Lune. La diminution d’intensité produite par la petite montagne notée m est faible sur la
raie He I 4471 A. Elle devient plus importante sur la raie du Ti II 4468 A, et encore plus
importante pour les ions Mn I et Nd II. Ceci s’explique par le fait que ces raies Nd II, Mn I, et
Ti II sont produites autour de 600 km d’altitude dans la région du minimum de température
dans I’atmospheére solaire au dessus du limbe. Ces raies low FIP ont une étendue limitée
contrairement a la raie He I qui s’étend radialement sur plusieurs milliers de kilometres
(enveloppe étendue), d’ou cette modulation profonde par cette petite montagne m par le bas.
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Le M, qui est une montagne lunaire étendue, se traduit par une diminution d’intensité plus
étendue sur la raie de He I 4471, et la raie du Ti II 4468 A est trés atténuée, par rapport aux
régions sur la partie centrale des croissants.

Le I indiqué en rouge sur la raie du Samarium une fois ionisé Sm II 4477.9 A du spectre de la
figure I11-3-6 indique un point brillant qui semble anti-corrélé avec le profil lunaire. Ce point

est environ 1.6 fois plus brillant que la partie juste a coté, mais sur la raie de 1’hélium He I
ceci est difficile a voir car cette raie est beaucoup plus intense que la raie du Sm II. La partie
centrale des raies Mn I 4461 A, Nd II 4463 A, Ti II 4468 A et Sm II 4477.9 A semble un peu
surexposée. Le S indique un embrillancement qui ressemble a un « Surge » tel que décrit dans
I’article de Georgakilas et al 2001, et qui pourrait correspondre a une éruption.

Les images figure I1I-3-7 montrent cette méme région spectrale agrandie 2 fois par rapport a
la figure I11-3-6, mais ce sont des images originales qui ne résultent pas d’une sommation
d’images. Au début de I’instant du troisiéme contact, ou le continu chromosphérique
commence a s’intensifier, les raies s’embrillancent également.

Figure III-3-7: Extraits de spectres originaux (non sommés) agrandis 2 fois a I’instant du
troisieme contact ou les raies ne sont pas surexposées. 330 milli- secondes séparent ces 2
images. Le renforcement (point brillant) semble bien corrélé entre les raies low FIP et la
raie He 1 4471 A. Frames N° 2500 a 1h 38 min et 31.2s, et frame N° 2505 a 1h 38 min et
31.6 secondes, correspondant a des altitudes comprises entre 850 et 1000 km au dessus du
limbe. La cadence était de 15.1 images/seconde.

D’apres ces résultats, il est possible de dire que cet embrillancement est présent dans les
couches plus basses ou sont formées les raies low FIP et Terres rares. La raie de I’hélium
neutre He I 4471A est observée a des altitudes plus élevées et au dessus des raies low FIP.
L’interprétation demande une étude plus ciblée avec des documents complémentaires
(observations au sol et espace) qui sont donnés dans le chapitre V.

D’autres corrélations sont bien visibles entre le continu et les raies low FIP dans une vallée
lunaire ou ces 2 types d’émission s’ajoutent en observant sur la ligne de visée, mais se
différencient lorsqu’on regarde vers 1’extrémité et prolongement des croissants, ou le continu
a disparu, tandisque les raies d’émission low FIP sont encore visibles. Ceci confirme que le
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continu provient des structures des couches plus profondes au-dessus de la photosphere, de la
mésospheére et de la chromosphere qui se superposent sur la ligne de visée.

Cette méme étude des corrélations a été effectuée au second contact de cette éclipse de 2009,
et nous avons utilisé 60 images sommées autour du Ba II 4553.8 A et les mémes notations que
précédemment sont utilisées, voir les figures I11-3-8 et III-3-9.
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Figure III-3-8: Corrélations entre le relief Lunaire (Calculé par Xavier Jubier) et les profils
agrandis 4 fois des spectres des raies low FIP, et continu. 60 spectres éclairs sommés non
redressés quelques secondes apres le deuxieme contact avant le début de la totalité, de N° 60:
1h 32 min et 34.4 seconde a N°120: 1h 32 min et 38.4 seconde. Les altitudes
correspondantes sont de 619 a 2197 km au dessus du limbe. Eclipse totale du 22 Juillet
2000.

105



Les corrélations entre le continu et les raies low FIP dans les vallées lunaires, sont confirmées
sur cet extrait de spectre au second contact en ayant ajusté la taille du profil lunaire avec
I’extrait des spectres éclairs, ou les embrillancements dus aux spectres des grains de Baily
coincident avec les profils des vallées lunaires calculés. Les 2 extraits de spectres éclairs
agrandis 4 fois en figure I1I-3-9 du second contact, servent a comparer les modulations plus
faibles dans les images des raies d’émission. Par exemple, les raies du Ba II et Fe II qui ont
des intensités voisines ont des modulations correlées dans leurs embrillancements.

Ce Il 4562

Til 4555

Ball

4554

Figure III-3-9 : Spectres non sommés agrandis 4 fois. 330 milli- secondes séparent ces 2
images. Le renforcement (point brillant) semble bien corrélé entre les raies low FIP du Ba II,
FeIl, Ti I. Frames N° 100 : 1h 32 min 37.1 seconde soit h=1671 km et N° 105:1h 32 min
37.4 s soit h =1806 km. Cadence de 15.1 images/seconde. Second contact de I’éclipse du 22
Juillet 2009.

Les spectres éclair obtenus a I’éclipse totale du 22 Juillet 2009 ont été analysés plus en détails,
a partir de mesures d’intensités en fonction de 1’altitude. Elles ont été réalisées sur les zones
indiquées par la lettre « 1 » en rouge figure I11-3-9 pour quelques raies d’émission low FIP
comme le Fe II, Ti II, Ba II, dans le continu et la raie high FIP de I’hélium He I. Ces relevés
d’intensité ont été répétés pour chaque spectre, afin de construire les courbes de lumiere. La
limitation ayant affecté les spectres éclair de 2009 provient de I’utilisation de la caméra
Lumenera avec une dynamique limitée a 8 bits (256 niveaux d’intensité). Il n’a pas été
possible d’observer les raies d’absorption de Fraunofer sur les grains de Baily encore intenses,
car ceux-ci étaient saturés. Ce probléme a été résolu en utilisant un autre logiciel, Lucam
Recorder, qui a permis d’utiliser cette méme caméra, avec une dynamique de 12 bits (4096
niveaux d’intensité), lors de 1’éclipse totale du 11 Juillet 2010.
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I11-4) Spectres éclair a I’éclipse du 11 Juillet 2010

Cette expérience de spectres éclairs a été réalisée en Polynésie Francaise, sur 1’atoll de Hao
dans les Iles Tuamotu a 1000 km a I’ouest de Papeete. La méme expérience transportable du
réseau-objectif avec la lunette 50/600 mm munie de la caméra CCD Lumenera Skynyx 2.1 M
a été utilisée. La table récapitulative II-1-8 indique les principaux parameétres. Nous étions
situés au bord de I’océan vers I’Est ou avait lieu 1’éclipse, et nous avions le courant électrique.
Les conditions météorologiques étaient voilées au moment de 1’éclipse sur I’emplacement ou
nous étions mais cela n’a pas empéché de réussir nos observations. Une expérience du CNES
de mesure photométrique des courbes de lumiere lors de 1’éclipse a été réalisée, et décrite
dans I’article Koutchmy et al 2011 MTPR 10. Cette expérience a consisté a utiliser plusieurs
photométres répartis sur plusieurs sites dans la bande de totalité, et un des photometres a été
utilisé sur notre site de Hao. Cependant des spectres éclair ont pu étre enregistrés au second et
troisieme contact avec une cadence moyenne de 10 spectres/seconde, et nous avons pu
comparer les chronodatations des photomeétres CNES avec les chronodatations GPS. Une
autre expérience de spectrographe sans fente, avec réseau-objectif a été assurée par Serge
Koutchmy avec un objectif de 300 mm de focale précédé par un réseau en transmission de
1200 traits/mm, et au foyer un appareil photo numérique Canon 60 D a été utilisé.

La figure I11-4-1, comme pour les éclipses de 2008 et 2009, représente le profil du relief
lunaire agrandi avec les positions des instants de contacts C2 avant la totalité et C3 juste apres
la totalité, et la fleche rose indiquant la direction du zénit est indiquée en haut.
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Eclipse totale de soleil du 11 juil. 2010
Profil du limbe lunaire 3 18:43:18,5 UTC

Libration topocentrique: Rapport des diamétres Lune/Soleil: 1,0551 Nl = pble nord de la lune
|--2,72° AT: 66,255
b: 0,207 duT1:-0,05s5
c: 6,67 Zn = zéenit ur |
Lieu de I'observateur: SIS
Lat.: 18°06,180°S
Lon.: 140°64 3580
Alt.: 5,0m

Contacts sans comection:
C1:172444 6 UTC
C2:1841342 UTC
C3:18:45:049 UTC

Durée moyenne: 3mad, 7s

C4:20:13:07,4 UTC Durée corrigée: 3m29,5s (-1,2s)
Contacts comigés (Kaguya/LRO):

C2718:41:33,1 UTC (-1,15) Solar Eclipse Maestro - Xavier M. Jubier
C3' 18:45:02,6 UTC (-2,2s) (http:ifjubier free fif)

Figure III-4-1 : calculs du relief lunaire et instants des contacts de I’éclipse totale du 11
Juillet 2010 pour ’atoll de Hao en Polynésie Frangaise, d’apres Xavier Jubier

Une séquence de spectres éclair a été obtenue sur une petite expérience auxiliaire au moyen
d’un réseau 1200 tr/mm devant un objectif F = 300 mm et de 40 mm de diamétre utile,
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voir figure I11-4-2, incluant le méme domaine spectral que celui utilisé en 2009.

Hel 4471

Figure I11-4-2: séquence de spectres éclair, cadence de 2 spectres/seconde au 2" contact de
I’éclipse du 11 Juillet 2010, région des raies Hy 4340A et raie de I’hélium neutre He I 4471
A. Le premier spectre avant le contact, est atténué avec une densité neutre. Canon 60D.
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Les continus chromosphérique et coronal sont visibles sur ces spectres éclair, ainsi qu’une
myriade de petites raies en émission, et les raies de I’hélium neutre He 14471 A etHI y
4340 A, plus intenses. Le premier spectre réalisé quelques secondes avant le second contact et
avant 1’éjection de la densité neutre, présente les raies d’absorption de Fraunhofer. L’extréme
limbe de la haute photosphere intense était encore visible, avant le second contact.

Les photomeétres du CNES situés dans différents sites, dont certains en bordure de la bande
de totalité, ont permis d’enregistrer des courbes de lumiere. Les résultats obtenus sur le site de
Hao Nord (atoll Polynésie Francaise) ou nous avions installé nos expériences, sont indiqués
dans les figures I11-4-3, I11-4-4 et I11-4-5. Les contacts sont indiqués par « C2 », « C3 ».

intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure III-4-3: courbes de lumiere obtenues avec le photométre du CNES a raison de 100
points/seconde en contribution a la mission spatiale Picard. Les fluctuations peuvent étre
dues aux voiles nuageux. Les indications C2 et C3 indiquent le second et troisieme contact.

zoom intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure III-4-4: zone agrandie de la figure 11I-5-3 autour du second contact C2 estimé a 18h
41min et 33.6 s, montrant le changement de pente des variations du flux.
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intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure III-4-5: zone agrandie de la figure 11I-5-3 autour du troisiéme contact C3, montrant
le changement de pente des variations du flux. Cet instant est estimé a 18h 45min et 2.6 s

Ces courbes de lumiére ont servi a évaluer les instants de contact, et estimer les fluctuations
du fond de ciel durant la totalité. Ils ont permis de comparer et vérifier les instants des
contacts déterminés par nos expériences de spectres éclair et imagerie W-L. Les résultats de
chronodatations étaient en bon accord avec des éccarts inférieurs a une seconde. Ces résultats
ont été déterminés en analysant chaque spectre éclair chronodaté, et pour lesquels des mesures
d’intensité sur la partie continue du spectre a été réalisée.

L’extrait de spectre éclair I11-4-6 illustre les corrélations entre le relief lunaire (vallée lunaire
larges) avec le continu et les raies d’émission low FIP. Les raies He II 4686 A et He 1 4713 A
sont a droite en bordure de champ.

He 1l 4686 He 1 4713

Figure II1-4-6 : spectre éclair au second contact, avec la raie He II 4686 A au bord du
champ et la raie He I 4713 A en bordure du champ. 23 images sommées de N° 2793 a
2816. Deuxieme contact lors de I’éclipse totale du 11 Juillet 2010.

Les parties les plus intenses correspondent aux embrillancements produits dans les
vallées lunaires qui laissent passer une partie encore intense du rayonnement provenant
des hautes couches de la photosphere encore tres intenses. Ces embrillancements
diminuent en s’éloignant vers 1’extrémité des croissants dans 1’image des raies
d’émission, ou le bord de la Lune occulte des altitudes de plus en plus élevées de la
chromosphere (Soleil plus petit) comme sur le spectre éclair en figure I11-4-7.
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Figure III-4-7: Image résultant de 26 spectres sommés (images 5120 a 5146)
correspondant a une altitude moyenne estimée a 400 km au dessus du limbe
photosphérique une seconde avant le 3iéme contact. Ces spectres ont été convertis en
échelle logarithme puis un masque flou de 2 pixels a été appliqué, contraste 2 pour faire
apparaitre plus de détails et les faibles intensités. Une myriade de petites raies low FIP
ainsi que les 2 enveloppes d’hélium neutre He I 4713 A et hélium ionisé He II 4686 A
apparaissent au milieu du spectre comme des arcs étroits et étendus.

L’extension du continu entre les raies low FIP est bien visible dans les grains de Baily et
il est modulé par le relief lunaire. Ceci montre une bonne corrélation entre le spectre du
continu et les raies d’émission « low FIP » qui sont formées au dessus du continu.

Par ailleurs, ces spectres mettent en évidence que les enveloppes d’hélium apparaissent
plus élevées que les raies low FIP. En effet, le bord de la Lune n’occulte pas entierement
les enveloppes d’hélium plus étendues. Taandisque les arcs correspondant aux raies low
FIP sont moins étendus et plus étroits et plus afféctés par les modulations du relief
lunaire. Les raies «low FIP » sont formées plus proches du limbe au dessus de la
photospheére, et ou commence la mésosphere. Cette structuration et formation des raies
«low FIP » au dessus de la photosphere est observée sur la figure I1I-4-8 ou les raies
d’absorption de Fraunhofer sont observées simultanément en absorption avec les raies
«low FIP » en émission. Une évaluation des spectres éclairs d’aprés la figure I1I-4-7
permet de déterminer a partir des extensions, et étendues des croissants des raies
d’émission, que les raies d’hélium neutre et ionisée sont formées a des altitudes au dessus
de 700 km par rapport a la myriade de raies low FIP qui apparait dans la région du
minimum de température en dessus de 600 km, au dessus de la haute photosphere voir
figure IV-3-3-1 des courbes de lumiere de 2010.
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Figure III-4-8: Comme sur la figure III-5-7, 36 spectres sommés (N°5126 a 5166) au
troisieme contact de I’éclipse du 11 Juillet 2010 montrant a la fois les myriades de petites
raies low FIP en émission ainsi que le spectre du continu révélant simultanément les raies de
Fraunhéfer vues en absorption.

Les modulations la térales des spectres du continu révelent les raies d’absorption dans la
partie centrale, ou le continu est le plus intense, et correspond aux spectres des grains de
Baily.

Le montage I11-4-9 décrit une séquence de spectres avec leurs hauteurs maximales moyennes
attribuées <h>, au moment de la disparition des grains de Baily. Les raies d’émission « low
FIP » présentent une décroissance en flux moins rapide que celle du continu correspondant
aux grains de Baily. Cette observation contribue a définir ce qu’est le bord du Soleil sans
lumiéere parasite venant du disque solaire, en séparant les raies « low FIP » du continu, car
celles-ci ajoutent un certain embrillancement qui ne correspond pas au « vrai » bord du
Soleil. Ainsi en prenant en compte le continu en dehors des raies low FIP, cela permet de
différencier les natures différentes des basses couches de 1I’atmosphére solaire.

Ainsi, la couche renversante a été résolue spatialement et temporellement avec une cadence de 15

images/seconde, lors de 1’éclipse totale du 22 Juillet 2009 et a 10 images/seconde a I’éclipse du
11 Juillet 2010, ce qui permet de sonder les basses couches de 1’atmosphere solaire avec un
échantillonnage de 25 km sur les pas en hauteur. L’apport des nouvelles caméras CCD
numeériques, o1 la dynamique de 2 '* niveaux et plus, permet d’analyser les faibles variations de
I’extréme-limbe solaire avec une dynamique suffisante en 1’absence de lumieére parasite, ou sont
indiquées les altitudes et chrono-datations des instants en figure I1I-4-9. Ces observations sont

totalement impossibles a obtenir en dehors des éclipses, méme avec de tres grands coronographes.
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Figure I1I-4-9: Extrait de séquences des spectres éclair CCD du second contact de 1'éclipse
de 2010 pour montrer la diminution d'intensité dans les vallées lunaires, les raies d'émission
et la transition du continu photosphérique au continu chromosphérique. La sommation de 6
spectres a permis d’améliorer le rapport signal sur bruit et de distinguer de plus faibles
détails dans le continu et les raies d’émission.




Cette séquence montre que le continu photosphérique et le continu chromosphérique se
raccordent ou se prolongent de maniére monotone, définissant la limite du bord solaire
photosphérique et ou se situe la mésosphere.

Le second et troisieme contact de 1’éclipse du 11 Juillet 2010 sont données dans le tableau III-
4-10. Les correspondances entre les numéros d’images avec 1’altitude sont indiquées ainsique
I’heure de I’horloge interne de 1’ordinateur (PC) ayant été utilisé pour les acquisitions.

Frames M® PC time height (km) Frames MN® PC time height (km)

X778 1 324 479 626 5065-70 58,726 2130
277581 3159 832 956 5067-72 59 022 2008
277584 31,785 120,781 5070-75 58 451 1832
2781-87 31,9383 1330 5073-78 53 643 1751
2784-90 32214 1539 616 5076-81 B0 077 1575
278793 32675 1618 222 5079-84 B0 275 1494
2790-95 32 939 1696 431 5032-85 B0 407 1440
279395 33272 1775037 5037-92 51,133 1142
2796-2802 J3 /32 1853 B43 5090-95 61,33 1061
2B02-2807 33 995 1932 249 5093-95 51,528 979
2805-25310 34 193 2037 057 5096-5101 61,726 893
2808-2813 34,72 2115266 5029-5104 51,924 317
2B811-2816 35,248 2220074 5102-5107 52122 735
2814-2818 35 446 2508 296 5105-5110 B2 452 GO0
28172822 35 643 287477 5108-5113 B2 549 520

Tableau II1-4-10 : correspondances entre les numéros d’images sommées, les altitudes et I’
heure de I’horloge interne de I’ordinateur ayant effectué les acquisitions, avant les
corrections du temps GPS.

Dans le procédé utilisé pour les acquisitions des spectres éclair, la caméra CCD Lumenera
continuait a enregistrer en continu apres les phases de totalité de I’éclipse. La caméra a été
ensuite retirée de son logement au foyer du réseau-objectif, et le capteur a été protégé de la
lumiere ambiante, avant d’enregistrer les images de 1’écran du GPS.

Un petit objectif de 35 millimetres de focale a été aussitot placé et inséré devant la caméra
CCD, et pour enregistrer les images de 1’écran du GPS affichant 1’heure, les minutes et
secondes, sans avoir interrompu |’enregistrement depuis le début avant la totalité de I’éclipse.
Ce procédé a permis d’effectuer la correspondance entre heure du PC et heure GPS. Sur
chaque image enregistrée 1’heure du GPS est visible. Ces mémes images contiennent la
datation effectuée par le PC. En annexe N°12 sont donnés plus de détails sur le procédé.
Les altitudes ont été calculées avec la moyenne sur les images sommeées voir table I1I-4-11.
L’étalonnage entre I’heure de 1’ordinateur et du GPS est donné avec la dispersion suivante:
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Figure III-4-11: calcul des différences de I’heure lue au GPS et indiquée sur la datation du
PC. Ces relevés ont été effectués a partir d’images filmées du GPS, au moment du
changement de digit des secondes, et a partir du temps affiché dans I’entéte des images

Des mesures de courbes de lumiére ont étés réalisées le long de la raie Fe II 4629 A, et du
continu relevé entre les raies d’émission pour prendre en compte le vrai flux du continu
correspondant au vrai bord solaire, simultanément dans une vallée lunaire. Les intensités ont
été relevées dans I’étendue limitée par la largeur de la vallée lunaire. Les mesures des raies
d’émission et du continu ont été réalisées dans les mémes conditions sur chaque spectre pris
individuellement.

Les figures I1I-4-12 et I11-4-13 montrent un extrait de séquence de spectre éclair agrandie 10
fois pour montrer les fluctuations du vrai continu et des raies d’émission le long du relief
lunaire et comment prendre en compte le relief lunaire pour analyser le « vrai » bord solaire.
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Figure I1I-4-12: correspondance entre les spectres éclair modulés par le relief lunaire et le
profil de la Lune (données nouvelles de Kaguya, et calculs de Patrick Rocher, IMCCE)

Le schéma figure I11-4-13 représente comment peut étre structurée une vallée lunaire et
effectuer des tranches succéssives pour 1’évaluation des flux relevés sur le bord du Soleil lors
des contacts d’éclipses. Cette analyse a fait I’objet d’un article dans les actes du colloque de la
Société Francais d’ Astronomie et d’ Astrophysique SF2A, Bazin, Koutchmy, Rocher 2012,
voir Annexe 4. Elle présente quelques analyses du bord du Soleil aux éclipses affectées par
les reliefs du bord de la lune, en 1’abscence de lumiére parasite et d’autre part une étude de
lumiére diffractée du bord solaire sur un mur vertical a 150 m du lieu d’observation.
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Figure II1-4-13: Profil agrandi 10 fois de Kaguya de la vallée a I’angle AA-147° et 148
durant le second contact C2 de I’éclipse totale du 11 Juillet 2010. Les grains de Baily sont
Supposés étre représentés par des niveaux successifs qui s’additionnent sur la ligne de visée
a travers cette vallée. L’aire dans la coupe de la vallée est divisée en 20 sous-segments
équidistants de 20 milli-secondes d’arc et correspondent a des intervalles de temps de 50
milli-secondes. Durant les instants des contacts avant et apres la totalité, chaque coupe est
remplie avec différentes sous-couches du limbe solaire a intervalles de temps constants: une
seconde pour tout ce grain au total.

Arcseconds from average lunar limb

La méthode d’analyse des grains de Baily en lumiére blanche est décrite 1’article
Sigismondi, Raponi, Bazin, et Nugent, 2011 voir Annexe 3. Les 50 millisecondes indiquées
dans la légende de la figure I11-4-13 sont liées a la cadence d’acquisition de 15
images/seconde de la caméra CCD Lumenera utilisée a 1’éclipse de 2010 ou le temps
d’exposition était de 55 millisecondes (Annexe 17).

Cette méthode est utilisée pour I’analyse des spectres des grains de Baily, notamment pour les
décroissances du spectre continu mesuré lors des contacts d’éclipses. Une partie du continu
est relevée entre la myriade de raies d’émission pour définir le « vrai bord » du Soleil. Cela
sert a distinguer les contributions des raies d’émission « low FIP » qui se superposent au

« vrai bord » du Soleil considéré sans la contribution des raies d’émission. Cette structuration
relativement complexe est représentée dans le montage figure I11-4-14 avec un spectre éclair
extrait et agrandi provenant de I’éclipse de 2010 (avec spectrographe sans fente) auquel les
profils d’intensité et relief lunaire ont été ajustés pour indiquer les corrélations.
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Figure I1I-4-14: vue agrandie d’un extrait des spectres des grains de Baily a l'éclipse de
2010 montrant au troisieme contact C3, la structuration complexe des raies d’émission, du
continu, et des raies d’absorption séparées, constituant le vrai bord solaire, appelé autrefois
« couche renversante », avec mention des échelles.

Cette figure permet d’illustrer, apres un agrandissement de 20 fois, une observation des
couches mésosphériques plus en détail, lors de 1'éclipse du 11 Juillet 2010. Dans les vallées
lunaires, le fin liseret du continu photosphérique se superpose avec la myriade de petites raies
d'émission le long de la ligne de visée, ou ces raies apparaissent distinctement au dessus du
continu. Cette transition entre le spectre continu et I’apparition des raies d’émission peut
correspondre aux régions (200 a 600 km) ou pourraient se former les spicules, ou le champ
magnétique est dominant ( 8 ,usmq < 1) et qui correspond au minimum de température.

Les spectres sans fente ont permis d’utiliser comme « fente naturelle », le mouvement
apparent de la Lune sur le limbe solaire pour étudier structurations des couches de
I’atmosphere solaire et ot il est possible d’analyser les flux des raies d’émission sur chaque
spectre éclair. Ce type d’analyse permet d’étudier que les altitudes transversales, limitées
seulement par le bord accidenté de la Lune. Cette étude est restreinte car on ne peut pas
évaluer les distances prises radialement a partir du limbe solaire. C’est pourquoi, j’ai utilisé
les résultats de spectres obtenus a 1’éclipse totale du 13 Novembre 2012, ou un spectrographe
a fente a été utilisé au voisinage de I’intervalle spectral contenant la raie verte coronale du Fer
XIV et du triplet b1, b2, b3 du magnésium neutre Mg I. Ces spectres obtenus avec un
spectrographe a fente a I’éclipse de 2012 apportent des observations complémentaires du bord
solaire, par rapport aux observations réalisées aux éclipses de 2008, 2009 et 2010 utilisant un
spectrographe sans fente. Ces expériences sur le bord Solaire entrent dans le contexte de
I’expérience Picard.
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II1-5) Spectres effectués sur la raie verte du fer Fe XIV a 5303,
Eclipse du 13 Novembre 2012

Les observations ont été réalisées en Australie dans la partie Nord, proche de la barriére de
corail, appelée Queensland. Des expériences ont été préparées, et installées sur plusieurs sites
autour de la bande de totalité, afin d’augmenter les chances d’obtenir un ciel dégagé au
moment de la totalité, car les conditions météorologiques étaient prévues peu favorables en
cette période de Novembre au Nord de I’ Australie.

Les expériences de Serge Koutchmy, Jaime Villinga et Jonathan Cirtain ont été réalisées sur
le site de Howe Plantation, dont les coordonnées sont indiquées sur la figure III-5-1. Les
instants et positions du second et troisieme contact sont indiqués pour ce site. Les conditions
météorologiques ont été favorables et de nombreuses expériences ont réussi.

Dans ce chapitre, nous nous intéréssons exclusivement aux résultats obtenus avec le
spectrographe a fente, et pour un intervalle spectral, situé autour de la raie verte coronale du
Fe XIV a 5303A.
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Eclipse totale de soleil du 13 nov. 2012
Profil du limbe lunaire a 20:39:42.3 UTC
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Figure III-5-1: Profils lunaires calculés pour le lieu d’observation des spectres discutés dans
ce sous chapitre (Howe Plantation) par Xavier Jubier, montrant les instants des contacts. Les
orientations du disque solaire et les coordonnées précises du site d’observation de I’éclipse
totale de Soleil du 13 Novembre 2012 sont indiqués. Les positions relatives de la fente du
spectrographe avant et apres la totalité, sont indiquées a partir des prises de vue des images
réfléchies par la fente d’entrée.

L’expérience du spectrographe miniature a globalement bien réussi et une vingtaine de
spectres éclairs ont été obtenus au total, durant les instants du second contact et pendant les
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phases de totalité. Quelques séquences de spectres éclairs ont été perdues au début du second
contact, car d’une part la caméra « slit jaw » voir schéma figure II-1-6 a été paramétrée avec
un gain automatique et son temps de réponse était ralenti a cause du débit plus important lié
aux images saturées au début du second contact, et d’autre part, les déclanchements des prises
de vues des spectres éclairs avec I’appareil photographique numérique ont été réalisés plus
tardivement au milieu et a la fin du second contact.

Je me suis intéressé aux 3 premiers spectres éclairs consécutifs obtenus par rafale quelques
secondes apres le second contact au début de la totalité. Ces spectres montrent simultanément
le continu de I’interface chromosphére-couronne, avec de nombreuses raies « low FIP ». Le
choix initial de I’intervalle de longueurs d’ondes entre 4650 et 5450 A dans le champ du CCD
du Canon, a permis 1’obtention de spectres de la raie verte coronale dont I’émission est
renforcée dans la région d’interface chromosphére-couronne. 3 spectres correspondant a la fin
du second contact juste avant la totalité ont été additionnés et ajustés. Le spectre résultant de
ce traitement est indiqué en figure I11-5-2. En effet I’observation de la raie verte verte du Fe
XIV a 5303 A dans ces régions plus basses, permet d’étudier si la couronne chaude entre 1 et
2 M K, peut étre présente (mais sans dominer) dans I’interface photosphére-couronne solaire.
La raie verte du Fe XIV est une raie coronale interdite et qui a pour origine des atomes
hautement ionisés (plus de la moitié des électrons d’atomes de fer ou nickel arrachés). Ces
atomes hautement ionisés dans la couronne ont une température électronique supérieure a 1
million de Kelvins (Evans 1963, Shklovskii, 1965).

La compréhension des mécanismes d’ionisation et d’identification des raies coronales est due
aux travaux de Grotrian 1939 qui a montré que les longueurs d’onde des transitions entre les
composantes du Fe IX et du Fe X étaient proches des longueurs d’onde coronales, comme le
Fe X 246374 A et Fe X 7892 A. C’est ensuite Edlen 1936 et 1942 qui a montré en laboratoire
que le fer ayant perdu 13 électrons produisait la raie verte & 5303A.

Figure III-5-2: Somme de 3 spectres obtenus le 13 Novembre 2012 par Serge Koutchmy et
Jonathan Cirtain au moyen d'un spectrographe a fente. Le temps d'exposition est de 10 ms,
obtenus au moyen d'un appareil numérique Canon 60D, a chip CMos de 18 Mpixels
numérisé sur 14 bit (format RAW). Le bord au Sud-Est solaire est dans la partie supérieure et
est situé un peu sur le coté du contact C2.
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La fente de 40pm interceptait une bande de 24.5° de large sur 1’image du disque solaire
éclipsé. La partie un peu plus brillante correspond a de la lumiére résiduelle située entre la
haute photosphére et la basse couronne, juste au début de la totalité. Les raies d’émission de
I’interface photosphere-chromosphére/couronne sont identifiées figure I11-5-6 et répertoriées
dans la table III-5-5. La détermination des altitudes des couches de 1’atmospheére solaire est
déterminée et calculée a partir de la figure I1I-5-3 qui présente des extraits de la

séquence d’images de la caméra « slit jaw » montrant quand et ou les spectres précédents ont
été réalisés:

Disparition de |'extreme limbe
Photosphérique, grains de Baily

Instant du contact
(référence)

N*123

de I'image N*137 a N"141
ol les spectres éclairs
ont été obtenus

> Extrait de séquence

Figure III-5-3: extraits des images de la web-cam « slit jaw » montrant la position de la
fente sur le limbe solaire, a partir desquelles les spectres en rafale ont été réalisés.
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D’apres les images figure I11-5-3, la fente a coupé le disque solaire éclipsé sur une corde et le
mouvement apparent du Soleil a produit un léger déplacement vers le bas de la fente sur la
derniere image. Ce qui signifie que le bord ouest Solaire devrait étre situé sur la partie
supérieure du disque. L’obtention des positions précises des limbes ouest, est, nord et sud est
délicate, et les positions calculées par Xavier Jubier nous ont aidé.

Cette méthode d’enregistrement d’images du disque solaire éclipsé sur la fente d’entrée du
spectrographe au moyen d’une caméra webcam (slitjaw) est indispensable pour controler les
positions et les altitudes dans les couches de I’interface photospheére - couronne. Elle permet
aussi de mieux établir les orientations sur le disque, afin d’assurér les étalonnages des
altitudes des spectres éclairs étudiés. La fente était située en dehors de la zone du contact tres
intense, comme indiqué sur le montage en figure I1I-5-4. L.’évaluation des altitudes
correspondant a la position du limbe lunaire dans 1’atmosphere solaire était limité par la
largeur de la fente d’analyse. Nous présentons une méthode pour déterminer les altitudes, ou
les évaluations ont été difficiles a cause de légeres vibrations lors des déclanchements des
vues et de la résolution limitée de 1’image obtenue avec la web-cam « slit-jaw ». La cadence
d’acquisition des images de la webcam était de 5 images/s mais cette valeur reste une
estimation, car les fortes variations des flux au second contact, apres 1’éjection du filtre de
densité neutre, ont conduit a une augmentation du débit de données et la cadence a été ralentie
a cause de la saturation de la webcam. D’apres les numérotations des images de la webcam,
trois secondes se seraient écoulées entre I’instant de contact de I’image N° 123 et I’image
N°137 ou le premier spectre a été réalisé. Ces 3 secondes d’écart permettent une évaluation de
I’altitude moyenne limitée par le bord de la Lune. En une seconde de temps, la Lune s’est
déplacée de 0.5’ d’arc environ. Or une seconde d’arc correspond a environ 760 km d’altitude
sur le limbe solaire. Donc en 3 secondes 1’altitude explorée est de 0.5*3*760 = 1140 km pres
du contact sur limbe solaire. Or la fente du spectrographe n’était pas située exactement au
point de contact, mais coupait I’atmosphere solaire sur une corde comme le montre le schéma
figure I11-5-4:
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"ay le bord de la Lune, et correspondant
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Figure III-5-4: Schéma du disque solaire projeté sur la fente d’entrée pour expliquer
comment définir les altitudes correspondant aux spectres analysés, et I’inclinaison des raies.
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A partir du schéma I11-5-4, 1’élévation correspondant a la position de la fente sur la partie la
plus basse dans I’atmosphére solaire dont le spectre est effectué, correspond a un angle de 26°
entre le rayon pris perpendiculairement a la fente et les premieres couches de 1’atmosphére
solaire interceptées par le prolongement supérieur de la fente avant la totalité de 1’éclipse.
L’altitude prise comme référence sans tenir compte de la fente est de 1140 km au dessus du
limbe solaire, en tenant compte des 3 secondes écoulées apres le second contact. A cette
altitude s’ajoute une certaine tranche d’altitude correspondant a la largeur de la fente, et de
son inclinaison de 26° par rapport au rayon solaire. L.’élévation résultante est alors de: 1140 +
sin(26°)*1140 = 1640 km au dessus du limbe solaire. A partir du schéma optique utilisé pour
le spectrographe miniature (voir figure II-1-6), un diamétre solaire voisin de 0.009 radians au
foyer primaire de la lunette de 500 mm fait un angle de 32’ et son diamétre moyen fait
500*tan(32’)= 4.6 = 0.3 mm sur la fente d’entrée du spectrographe. Avec le systéme
collimateur utilisé, un objectif de 200 mm est suivi d’un objectif de 135 mm. La taille de
I’image au foyer CCD du spectrographe fait 4.6*135/200 = 3.1 = 0.2 mm. La dimension
exacte des pixels de I’appareil photo numérique Canon 60 D couleur est de 4.7*4.3 pm. Donc
un diameétre solaire moyen au foyer du spectrographe correspond a 3100/4.3 = 720 pixels. En
prenant le diameétre solaire égal a 1392 Mm ce calcul aboutit finalement a une échelle de 1.9
Mm/pixel et cette valeur a été adoptée par la suite. Une fois les évaluations des altitudes
déterminées et les échelles, les spectres ont été analysés. De nombreuses raies d’émission sont
visibles (voir figure ITI-5-6) et sur une plus grande étendue au-dela de la chromospheére, on
distingue la raie verte du Fe XIV a 5303 A qui s’étend dans la couronne adjacente bien plus
haut. Les identifications des raies d’émission « low FIP » ont été effectuées a partir des tables
de R.B. Dunn. Les raies caractéristiques du triplet du Mg I b1 5183.60A, b2 5172.68A et b3
5167.32A, sont situées & gauche du spectre, voir Figure I1I-5-6 et la position de la raie verte a
5303 A, & droite, a permis d’établir une dispersion de 0.177 A/pixel. Les longueurs d’onde
des autres raies ont pu étre mesurées et les éléments identifiés, comme par exemple la raie
«low FIP » du Fe I1 5169 A a c6té de la raie b3 du Mg I.

L’inclinaison des raies dans la couche chromosphérique peut s’expliquer soit parce que la
fente coupe une tranche de chromosphere d’étendue limitée par la bord de la Lune avec un
angle de 26° par rapport au rayon du Soleil, soit par une éventuelle erreur de parallélisme
entre le sens des sillons du réseau et le sens de la longueur de la fente. Ces effets conjugués
pourraient étre a 1’origine de I’inclinaison des raies « low FIP » par rapport au sens de
dispersion. Au-dela de la chromosphére, o commence la couronne, le profil de la raie verte
n’est pas incliné. Une fois les raies identifiées, il a été utile de comparer les potentiels
d’excitation et d’ionisation pour quelques raies identifiées, afin de les comparer avec ceux des
raies « low FIP » observées aux éclipses de 2008, 2009 et 2010.

Le tableau figure ITI-5-5 indique pour quelques raies sur le spectre figure I11-5-6, les
potentiels d’excitation et de premiere ionisation des éléments chimiques correspondants.

A A 516 | 517 | 518 | 520 |[520 |520 |522 |[523 |523 |[526 |[530 |531 |532 (5337
9 0 8 4 5 8 6 4 7 1 3 6 8
element Fell | MgI | Till [ Fel |YII | CrI | Till | Fell | Crll | Cal | Fe Fell [ CrI | Till

X1V

Potentiel de | 7.86 | 7.64 | 6.83 | 7.86 | 6. 6.74 |1 6.83 | 786 | 6.74 | 6.11 | 7.86 | 7.86 | 6.74 | 6.83
premiére

ionisation

(eV)

Potentiel 2.87 (271 | 1.57 [0.09 [0.92 {093 |1.55 | 3.2 4.05 | 251 [ 355 |[3.20 | 2.90 | 1.57
d’excitation

(eV)
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Tableau III-5-5 : potentiels d‘excitation et de premiere ionisation pour certaines raies
étudiées dans les spectres éclair de I’éclipse totale du 13 Novembre 2012. D’apres “The
Solar spectrum 2935 A to 8770 A, C Moore et al 1966.

Les valeurs des potentiels d’excitation des raies low FIP sont inférieurs a 10 eV, et sont
comparables & ceux obtenus dans les régions spectrales de 4500A et 47004, des éclipses
totales antérieures.

En Annexe 18 est indiquée une table d’ou proviennent les valeurs des premiers potentiels
d’ionisation des éléments chimiques observés.

Y1l 5203

Fe 15204 Sc 115239 Ca | 5265

Fe Il 5234 Cal 5261
Cr 15264 Cr 15328

Fe 15194

Fe 15191
Ti 115226 Ca | 5261

Ti 115185 i Fe 15232 Ti 115337

Fe 15266
o Fe Il 5316
Ti 15188 Cr ll 5237 Fe ll 5269

Fe 15192
Fe 11 5169 Fe 15269

Cr 15197

Lunar shadow

Figure III-5-6: image traitée, renforcée et colorisée avec identification des raies
chromosphériques low FIP encore visibles a des altitudes supérieures a 1690 km au dessus
du limbe solaire. L’identification des espéeces chimiques a été réalisée avec les tables de C.
Moore, Revised Rowland Spectra 1966.

Dans ce chapitre III, nous avons décrit et présenté les principaux résultats des spectres éclair
sans fente obtenus a 1’éclipse totale de 2006, puis améliorés en 2008, 2009 et 2010 avec une
meilleure résolution spatiale et dispersion spectrale. Ces nombreux spectres éclair, 100 a 150
par contact, ont été analysés un par un, pour bien montrer les variations importantes
d’intensité. Et enfin les résultats de spectres éclairs avec spectrographe a fente en 2012 ont été
décrits dans le but de présenter 2 méthodes complémentaires d’observations et d’analyses.
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Des analyses des profils de la raie verte ou elle a été observée dans les régions de 1’interface
photosphere-couronne ont été tentées en ayant retranché le continu coronal.

Chapitre IV) : Analyses des résultats de chaque éclipse totale

IV-1) Eclipse du 1* Aotit 2008

Les séquences des spectres éclair obtenues a I’éclipse totale du 1* Aofit 2008 ont été extraites,
et chaque spectre a été visualisé un par un afin de vérifier le nombre de spectres exploitables,
a partir desquels les intensités maximales sont relevées dans des zones des spectres
correspondant au continu, et a quelques raies d’émission du Fe II, He I, He II.. qui ont été
identifiées. Des relevés ont été effectués dans les grains de Baily et continu en dehors des
raies. Pour les étalonnages en intensités du disque solaire moyen en Arbitrary Digital Unit —
ADU, 1 ADU = 5.76923*10 ~°® unités du disque solaire moyen, lors du second contact de
I'éclipse du 1 Aofit 2008. Un tableau des étalonnages des caméras utilisées pour chaque
éclipse est donné en Annexe 17-3. Les coefficients de transmission des filtres sont indiqués en
figure I1-1-5 et le choix de I’unité en unités du disque solaire est précisé en Annexes 28 et 29.
Les intensités ADU mesurés par la caméra Watec 120 N+, sont codées sur 256 niveaux.

Selon le profil du limbe lunaire, des variations dans les profils des courbes de lumiére (relevés
sur les spectres éclairs) pour le continu et pour la raie du Fe II 4629 A peuvent étre constatées:
vallées larges et peu profondes, ou vallées étroites et profondes, comme le montrent les
courbes de lumiére tracées et ajustées avec le tableur Excel, voir figures IV-1-1 et IV-1-2:

B,0E-02

] # Continuum in large and not deep valley
55E-02 4

Fe Il 4629 in large and not deep valley

5 0E02 ] & Cantinuum in sharp and deep valley

4 BE-02 _ Fe Il 4629 in sharp and deep valley

4 0E-02
3 5E-02
30E-02
2 FE-02

2 0E-02

intensity in average solar disc unit*Mm

1,5E-02
1 0E-02

50E-03 ]

0,0E-+00

_5 IDE'D3 ] T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
G600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000 2200
height above the limb {km})
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Figure IV-1-1: Intensités linéiques relevées dans le continu en dehors des raies d’émission et
relevées sur la raie du Fer I 4629 A (« low FIP »), prises dans deux types de profils de vallée
lunaire sur une étendue de plusieurs pixels en considérant i/ vallée étroite profonde et ii/
vallée large et peu profonde. Second contact C2 de I’éclipse du 1°" Aoiit 2008.

Ces premieres courbes servent a montrer 1’effet du relief lunaire sur les mesures des courbes
de lumiere, et ou les fluctuations peuvent étre importantes, autour des courbes d’ajustement.
Des premiers résultats avec des courbes d’ajustements ont été effectués, et les exponentielles
décroissantes sont adaptées sur I’étendue des courbes I = f(h) expérimentales.

Les écarts entre les valeurs de brillance de la courbe d’ajustement et les points de mesures
sontde * 0.003 unités du disque solaire*Mm, pour une brillance de 7%10 ~* unités du
disque solaire moyen*Mm autour de 1200 km d’altitude.

Les unités de ces relevés en « unités du disque solaire moyen*Mm » proviennent du procédé
ou chaque mesure correspond a un relevé d’intensités prises dans toute 1’étendue de la vallée
lunaire (largeur en Mm), et multiplié par les intensités moyennées relevée dans cette méme
vallée. Ces valeurs peuvent étre assimilées a une brillance linéique. Les équations des courbes
d’ajustement ont été appliquées sur les courbes de lumiére et données ci-dessous :

Equation fit courbe de lumiére Fe IT Y243 : I(h) = 15.16194%*e ~°-004400322h
Equation fit courbe de lumiére Fe II Y277 : I(h) = 6.255083*¢ ~°-0038715%9"
Equation fit courbe de lumiére Continu Y277 : I(h) = 8.36297*e 0004539491
Equation fit courbe de lumiére continu Y243 : I(h) = 5.667979* e ~0.006779284h

Ces équations montrent des différences pouvant atteindre un facteur 2 pour le terme pré-
exponentiel, ce qui traduit I’effet de la nature du relief lunaire (topologie, vallées étroites ou
profondes) sur les courbes de lumiere du limbe solaire sans lumiére parasite.

A partir des courbes de lumiere obtenues et de leurs courbes d’ajustement, il est possible de
déduire un autre parametre, 1’échelle de hauteur H, en faisant I’hypothése d’un milieu
homogeéne, hydrostatique et stratifié.

Les méthodes de R. Wildt pour le calcul des échelles de hauteurs, voir Introduction Chapitre
I-3 ont été utilisées. Il suffit de prendre 1’inverse du coefficient dans le terme exponentiel,
précédant la variable h, pour déduire directement H en kilomeétres. Une premieére estimation
d’échelles de hauteur apparente déduite des courbes de lumiére pour 1’ion Fe II 4629 A donne
227 = 50 km pour une vallée large et peu profonde, et devient 258 = 50 km pour les
relevés dans une vallée étroite et profonde. Pour le continu, ces résultats conduisent a 220 km
pour une vallée étroite et profonde, et 147 km pour une vallée large et peu profonde.

Pour vérifier ces résultats, nous avons refait les mémes analyses mais en utilisant le tableur
Origin. Les résultats sont présentés en figure [V-1-2. Il a été possible d’ajuster le profil du
continu dans la vallée large et peu profonde.
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Figure IV-1-2: Profils des courbes de lumiere selon le type de vallée lunaire considéré, pour
le continu relevé entre les raies et I’intensité dans la raie du Fe IT 4629 A, obtenu avec le
Tableur Origin.

D’apres ces résultats les termes constants des exponentielles décroissantes d’ajustement
permettent de déduire directement les échelles de hauteur, H, dans les équations types des
exponentielles décroissantes:

I(h) = A*e "'

Le tableau IV-1-3 indique les différentes valeurs de H selon le type de vallée pour lesquelles
les courbes de lumiére des raies et continu ont été effectués et relevées selon le type de tableur
utilisé, Excel 2003 et Origin 7, afin de comparer les résultats obtenus par les 2 logiciels.
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Echelles de hauteur du 147 £20 km
continy dans une vallée
lunaire large et peu profonde
Echelles de hauteur du 220 £50 km
continu dans une vallée
lunaire &troite et profonde

Echelles de hauteur duFe 1T 227 250 km
4629 dans une vallée lunaire
large et peu profonde

Echelles de hauteur duFe IT 258 £ 50 km
4629 dans une vallée lunaire
etrolte et profonde

Tableau IV-1-3: Résultats des mesures d’échelles de hauteur apparente du continu et des
intensités du Fe IT 4629A selon le type de vallée lunaire considéré, et le type de logiciel
utilisé.

Les barres d’erreurs sont de 1’ordre de = 50 km sur chaque estimation d’échelles de hauteur
du Fe II, mais deviennent 2 fois plus faible pour une vallée large et peu profonde pour le
continu. Ces résultats montrent que le relief lunaire a une influence sur I’estimation de
’échelle de hauteur, selon topologie (la largeur et profondeur des vallées lunaire). Les
coefficients de corrélation se situent entre 95 et 98 % dans tous les cas, ce qui indique un bon
ajustement. Les échelles de hauteurs sont plus élevées dans les vallées plus profondes.

Les dispersions des points pour cette courbe de lumiere du Fe II et du continu sont de =+ 3*10
~* unités du disque solaire*Mm. Les fluctuations de ’ordre de 5%10 ~* unités du disque
solaire moyen situées a 1200 km peuvent étre liées aussi a la météo.

Le tableau IV-1-4 indique les températures hydrostatiques déduites a partir des premieres
RH

IJion * Gsol
J*K ! est la constante des gaz parfaits, H est I’échelle de hauteurs en kilométres, j ;,, estla
masse atomique de I’espéce considérée, et G ., est la constante de gravitation a la surface du

Soleil qui vaut 273 m*s ~° .

évaluations des échelles de hauteur. L’expression T ;,q,, = a été utilisée. R = 8.32

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Températures hydrostatiques
C2/2008 (A) g/moles (modele hydrostatique)

H1 continu 4700 1.0 4820 * 500 K large peu profonde
Fe Il 4629 55.8 410000 K large et peu profonde
H1 continu 4700 1.0 7220 =+ 500 K étroite et profonde
Fe Il 4629 55.8 470000 K étroite et profonde

Tableau IV-1-4: températures hydrostatiques du continu et du Fer II selon le relief lunaire,
déduites des échelles de hauteurs mesurée et présentées au tableau IV-1-3.

Les températures pour les ions associés aux raies « low FIP » sont représentées en grisé, car
elles apparaissent 50 a 100 fois plus élevées que les températures évaluées pour le continu.
Ces valeurs n’ont pas de sens dans ces régions proches du minimum de température.

Ces résultats montrent que le modele hydrostatique stratifié ne permet pas de déduire les
températures des ions associés aux raies « low FIP » dans les couches profondes de la région
de transition, située au dessus de la photosphere.
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D’autres raies d’émission a « low FIP » ont été observées, mais n’ont pas été étudiées en
détail. Les raies d’émission de 1’hélium neutre He I 4713 A et He 11 4686 A qui sont des raies
dites « high FIP » (c'est-a-dire que leur potentiel de premiére ionisation est supérieur a 10 eV)
ont été enregistrées sur chaque spectre éclair. Les variations de ces raies ont été relevées pour
chaque spectre sur une méme région équatoriale. Les intensités dans les raies ont été mesurées
au moyen du logiciel Iris, en utilisant le curseur pour effectuer les mesures d’intensité
maximales prises dans un seul pixel a la fois, aux mémes coordonnées dans les croissants des
raies étudiées du spectre éclair (et ici ces mesures ne sont pas effectuées dans 1’aire limitée
par une vallée lunaire, car ces raies d’hélium sont formées plus haut que le continu et raies

« low FIP »).

Ces mesures ont été répétées plusieurs centaines de fois, et en ayant tenu compte du
mouvement du spectre. Les altitudes définies sur les courbes de lumiére, intensité en fonction
de I’altitude, I = f(h), des raies d’hélium ont été déduites a partir des altitudes exprimées dans
les courbes de lumiere mesurées sur les spectres du continu. Les courbes de lumiere du
continu servent a définir la référence h = 0. Ces altitudes correspondent au prolongement de
la diminution des flux des spectres des grains de Baily de la haute photosphére, lors des
instants de contacts. Les enveloppes d’hélium (raies optiquement minces) « high FIP » ont un
potentiel de premiere ionisation supérieur a 10 eV. Les courbes de lumiere des raies de
I’hélium neutre, et ionisé ainsi que le continu sont données sur la figure IV-1-4 en unités du
disque solaire moyen ou cette unité a été utilisée pour étalonner la brillance de la couronne
voir cette méthode en Annexes 28 et 29.

5,0E-04

1AEE 1 + mean continuum in solar limb units

4 0E-04 1 mmean He | 4713 in solar limb units

Amean He |l 4686 in solar limb units

35E-04 -

intensity

3,0E-04 4

25E-04 4

20E-04 1

15E-04 -

units of mean solar limb

10E-04 -

5,0E-05 4

0.0E+D -

/00 800 9S00 1000 1100 1200 1300 1400 1500 1600 1700 1800 1900 2000 2100 2200 2300
height above the limb (km)
Figure IV-1-4: Profils d'intensités des courbes de lumiere obtenues a I'éclipse du 1°" Aotit
2008 au second contact. L'incertitude des hauteurs est de + 100 km, avec un niveau de
confiance de 1 sigma. Remarquer la grande différence de gradients continu et intensité des
raies d’hélium.
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Les courbes d’ajustement des enveloppes d’hélium peuvent étre effectuées avec des
polynémes de degré 5 ou 6 si on souhaite étudier les modulations de plus faible amplitude des
enveloppes. Mais aussi, des exponentielles décroissantes conviennent si on ne prend pas en
compte des variations plus faibles (émissivités des enveloppes), pour déduire les échelles de
hauteur et effectuer ensuite les inversions d’intégrale d’ Abel.

L'équation de la courbe d’ajustement sur la courbe de lumiere I(h) du continu est une
exponentielle décroissante en négligeant les effets d’enveloppe :

I() coniny = 6.925051%10 ~3 *e —1/300 H = 300 km

avec h, altitude au dessus du limbe en kilométres. La barre d’erreur est de = 5*10 > unités
du disque solaire moyen. Le coefficient de corrélation entre les points expérimentaux et la
courbe d’ajustement est :

R ? =0.9925457

Ceci montre un bon accord entre les points expérimentaux et la courbe d’ajustement.
De méme pour les courbes de lumiére des raies d’émission d’hélium neutre He I et ionisé He
I1, les équations d’ajustements type « exponentielle décroissante » sont :

4713
I(h) me =1.179298%10 ° *e "' H =821 km
0

Les barres d’erreurs sont de + 4*10 ° unités du disque solaire moyen
Le coefficient de corrélation entre les points expérimentaux et la courbe d’ajustement est :

R? =0.9433009

I(h) 1, =1.935862%10 ~* *e "'%**  H =926 km
La barre d’erreur est de = 6*10 > unités du disque solaire moyen et le coefficient de
correlation pour cette courbe d’ajustement est :

R ? =0.9496437

Le coefficient de corrélation des profils exponentiels est meilleur pour la courbe de lumiére
du continu que pour les courbes de lumiere des raies d’hélium neutre et ionisé, a cause de la
« bosse » qui correspond a I’effet « enveloppe » sur les raies d’hélium neutre et ionisé et
introduit un éccart.

Pour les enveloppes d'hélium, les ajustements avec des courbes polynomiales de degré 6 ont
été effectués. Ce type d’ajustement est adapté car un polyndéme de degré 6 a permis de
prendre en compte la « bosse » autour de 1700 km pour le profil de I’hélium neutre He I 4713
A. L’analyse suivante a consisté a utiliser des méthodes de calculs d’inversion d’intégrales
d’Abel pour déduire les échelles de hauteur et ensuite a partir des mémes courbes de lumieére,
rechercher les altitudes des maximum d’émissivité une fois I’inversion effectuée. Les
meéthodes de calculs, formules sont décrites en Annexe 30. La méthode utilisée a consisté a
effectuer des simplifications selon les étapes suivantes :
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- application d’une courbe d’ajustement de type exponentielle décroissante sur chaque
courbe de lumiere

- application d’une courbe d’ajustement de type polynomial sur chaque courbe de
lumiere

- Ensuite j’ai effectué la dérivée par rapport aux altitudes pour chaque courbe
d’ajustement dans les 2 types d’ajustement et pour chaque courbe de lumiere.

- J’ai ensuite divisé chaque point des courbes dérivées par la valeur de la corde
correspondante a chaque altitude pour tenir compte des effets de ligne de visée

- J’ai ensuite intégré par approximations rectangulaires et ou j’ai appliqué les calculs sur
les lignes des colonnes dans le tableur Excel (Annexe 30)

- A partir des courbes obtenues, il a été possible d’obtenir des échelles de hauteur

Les courbes figure IV-1-5 indiquent le tracé des émissivités apres 1’inversion d’intégrale
d’Abel effectuée d’apres les équations des courbes d’ajustements (fit) avec 1’approximation
des exponentielles décroissantes, sans tenir compte de 1’effet d’enveloppe. Ces résultats
correspondent aux analyses du second contact avant la totalité de 1’éclipse du 1* Aofit 2008.
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35E-10 i m Abel inversion of He | 4713 C2_2008
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Figure IV-1-5: émissivités déduites par inversion d’intégrale d’Abel d’apreés les courbes
d’ajustements avec approximations d’exponentielles décroissantes des courbes de lumiere au
second contact de I’éclipse du 1°" Aotit 2008.

Les échelles de hauteur peuvent étre déduites sur les courbes en décroissances exponentielles,

car I’inversion d’intégrale d’ Abel appliquée conserve 1’allure exponentielle et ne modifie pas
ou tres peu les valeurs des échelles de hauteurs. Celles-ci peuvent étre estimées aussi bien sur
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les courbes d’émissivité en fonction de la hauteur comme sur les courbes d’ajustement I =

f(h).

Les équations des courbes d’ajustements déduites des graphiques d’inversions d’intégrales
d’Abel au second contact de 1’éclipse de 2008 sont indiquées pour le continu et les raies de
He I 4713A et He II 4686A:

Continu a 4700A: E(h) = 9.969444*10 ~° *e "> H = 265 km

Les valeurs en précision des barres d’erreurs sont = 6*10 ' unités du disque solaire
moyen/km. Les unités sont exprimées en unités du disque solaire moyen par kilometre, méme
si ce type d’unité n’est pas usuel pour exprimer des émissivités. Ces émissivités évaluées ici
sont exprimées en fonction de la brillance du disque solaire moyen, pris comme référence.
He 1 4713: E(h) = 1.292673%10 ° *e /%3 H =643 km

Les valeurs en précision des barres d’erreurs sont + 5*10 ~'' unités du disque solaire
moyen/km

He II 4686: E(h) = 1.880803*10 ~1* *e /%% H =696 km
Les valeurs en précision des barres d’erreurs sont + 6*10 ' unités du disque solaire
moyen/km.
D’apres la courbe d’émissivité figure IV-1-5 et les équations d’ajustement déduites, 1’échelle
de hauteur de 265 km est mesurée pour le continu associé a I’ion H I de I’hydrogéne neutre
(Hiei 1962). Cette valeur conduit a une température hydrostatique de 8685 K qui est excessive
car les altitudes correspondent aux régions du minimum de température (T< 5000 K). Cette
valeur exscissive peut s’expliquer des fagcons suivantes : i/ instrumentales, ou la caméra
manquait de dynamique, seulement en 8 bit, et les spectres étaient saturés dans les couches
profondes, ce qui rendait les mesures difficiles a des échelles de hauteurs plus faibles. ii/ le
relief lunaire dans le quel le continu a été mesuré correspond a des vallées étroites et
profondes, ce qui conduit a des valeurs plus élevées des échelles de hauteurs, voir tableau IV-
1-3.

A partir des échelles de hauteur, il est possible de déduire des températures, en faisant
I’hypothese de 1’équilibre hydrostatique, et que les couches sont homogenes et stratifiées.
Le tableau IV-1-6 indique les températures hydrostatiques, déduites a partir des mesures des
échelles de hauteur aprés I’inversion d’intégrales d’ Abel.

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Température hydrostatique
C2/2008 (A) g/mole (modéle hydrostatique)
HI continu 4700 1.0 8685 *+ 656 K

He I 4713 4.0

He Il 4686 4.0

Tableau IV-1-6 : températures hydrostatiques déduites des échelles de hauteur a partir des
courbes d’émissivité des ions de raies He I et He II et une raie « low FIP » Fe II 4629 A.

Les températures indiquées en grisé, pour les ions associés aux raies « low FIP » n’ont pas de
sens dans ces régions si proches du minimum de température ou celle-ci ne peut excéder
10000 K.
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Ces résultats montrent que 1’hypothese de modele hydrostatique stratifié est inadaptée pour
déduire les températures des ions associés aux raies « low FIP » dans les couches profondes
de la région Ph-C/I, située au dessus de la photosphere jusque dans la chromospheére.

Les courbes Figure IV-1-7 donnent I’inversion d’intégrale d’ Abel en ayant pris des
ajustements polynomiaux qui tiennent compte des variations dues a 1’enveloppe vers 1700
km:

9E-1j_—_—

—a— Abel fit Hel 4713
8E-11 ] —m— Abel fit continu
] —&— Abel fit He Il 4686

7E-11 1
6E-11 -
Continuum 4700
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emissivity (mean solar disc units/km)
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1E-11 4

height above the limb (km)

Figure IV-1-7: émissivités déduites par inversion d’intégrale d’Abel d’apreés les courbes
d’ajustements de type polynomiales des courbes de lumiere au second contact de I’éclipse de
2008.

Les équations des courbes d’ajustements polynomiales pour les courbes de lumiere, I = f(h)

avec h en km, de I’hélium neutre He I 4713 A et hélium ionisé He IT 4686 A sont les
suivantes :

He 14713 A : I(h) = 7,382085*10 ~*° *h° -4,139790*10 ~'°> *h * + 8,630895*10 ' *h* -
8,121657*10 7 *h? + 3,055533*10 ~° *h + 5,570210*10 °

He 114686 A : y =-1,32786410 '° *h°> +6,989322*10 ~'© *h* -1,332817*10 ~'* *h*® +
1,106825%10 ~? *h? -4,131881*10 7 *h + 1,221720*10 ~*
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La courbe du continu ne montre pas de point d’inflexion. Ce résultat est important pour la
définition du bord solaire, ot les modeéles prévoyaient un point d’inflexion. Ce point
d’inflexion observé hors conditions d’éclipses est du a I’étalement de la lumieére parasite
provenant du disque solaire, et des effets instrumentaux.

Les courbes de lumiére des raies d’hélium neutre 4713 A et hélium ionisé 4686 A obtenues en
2008, ont été a nouveau reproduites a partir des résultats de 1’éclipse du 11 Juillet 2010, ou
ces mémes raies ont été observées. Des nouvelles courbes de lumiére ont été obtenues pour
ces mémes raies. Cela a permis de comparer les résultats obtenus lors de I’éclipse du 1* Aofit
2008 avec ceux du 11 Juillet 2010 sur les mémes raies. Le maximum d’émissivité pour la raie
de ’hélium He I 4713A se situe autour de 1670 km. Le maximum d’émissivité de 1’enveloppe
de I’hélium ionisé He II 4686 a été difficile a mesurer a cette éclipse de 2008.

Les 2 méthodes d’inversion, I’une avec un ajustement de type décroissance exponentielle et
’autre par ajustement polynomial, permettent d’obtenir des parameétres complémentaires
(échelles de hauteurs ou maxima d’émissivité des enveloppes) en faisant des approximations.
En conclusion, 1’ajustement de type « exponentielle décroissante » ne tient pas compte des
enveloppes, et il est possible de déduire des échelles de hauteurs. L.’ajustement de type
polynomial permet d’accentuer les variations des émissivités dans les enveloppes d’hélium,
mais le profil du bord de la Lune introduit des fluctuations, ce qui rend difficile les mesures
de I’enveloppe d’hélium ionisé 4686A obtenue en 2008.

Par ailleurs d’autres raies d’hélium neutre He I 4471 A et He 1 4387,9 A ont été observées lors
de I’éclipse du 22 Juillet 2009, avec la méme expérience mais sur un intervalle spectral
différent et centré sur 4450 + 120A.

Les résultats des analyses des spectres éclair obtenus a I’éclipse du 22 Juillet 2009 sont
présentés dans le chapitre IV-2, ou des effets d’enveloppe ont été bien observés dans la raie de
I’hélium neutre He I 4471A et aussi constatés dans la raie du Baryum une fois ionisé Ba II
4554 A, et plus faiblement dans une raie du Fe II 4541A.

IV-2) Analyses des résultats de I’éclipse du 22 Juillet 2009

IV-2-1) Analyses des courbes de lumiére des raies low et high FIP, et du
continu

Le contenu de ce chapitre IV-2-1 a pour objectif de présenter les analyses des profils des
courbes d’émissivités, ou de brillance a partir des courbes de lumiére des spectres éclairs de
2009, pour en déduire les échelles de hauteur pour plusieurs raies d’émission observées. Ce
chapitre a pour objectif de rechercher des corrélations a partir des raies « low FIP » et « high
FIP » des spectres éclair de 1’éclipse de 2009 entre I’interface photosphére-couronne et
I’interface protubérance-couronne, pour les ions correspondant aux éléments « low FIP » (Fer,
Titane) et « high FIP » He I 4471A. Des analyses d’extensions des macrospicules dans la
chromosphere et jusqu’a la couronne sont effectuées, ot des condensations sont observées
dans la raie de He I 4471A aprés traitement, aux limites de 1’enveloppe, dans I’interface
macrospicule-couronne. La mésosphere solaire ou atmosphere intermédiaire est introduite, en
vue d’apporter plus de détails sur la couche située au-dessus de la photosphere, qui était
appelée autrefois « couche renversante » et qui avait une étendue de 500 km. Grace aux
spectres éclairs CCD et avec la résolution atteinte de 25 km dans 1’atmosphere, cette couche
mésosphérique, constituée de la myriade de raies d’émission « low FIP » et située dans la
région du minimum de température, et trés bas dans I’interface Ph-C/I a pu étre analysée plus
en détails a partir des courbes de lumiére analysées sur quelques raies « low FIP ».
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Les spectres éclair obtenus a 1’éclipse du 22 Juillet 2009 ont été analysés un par un et des
courbes de lumiére, intensité dans les raies en fonction de 1’altitude, sont données, ainsi que
les évaluations d’échelles de hauteur, d’apres les courbes d’ajustement de type exponentielles
décroissantes et polynomiales. Les résultats sont présentés pour quelques raies « low FIP » (Ti
I, Ba II, Fe II), et « high FIP » hélium neutre He I. Quelques calculs et tracés de des
variations de I’émissivité en fonction de 1’altitude ont été effectués, aprés inversion
d’intégrale d’Abel, afin de renforcer la visibilité et extentions des enveloppes.

La figure IV-2-1-1 montre les profils d'intensité de quelques raies lors du second contact de
I’éclipse du 22 Juillet 2009. Le choix sur 1’axe des ordonnées des unités du disque solaire
moyen des intensités des raies low FIP dans les courbes de lumiere, reprend la méthode
décrite aux Annexes 28 et 29.
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Figure IV-2-1-1: profils des intensités des courbes de lumiére obtenues par les mesures des
intensités dans les raies du Fe II, Ti II, et Ba II lors du second contact C2 a I'éclipse totale de
Soleil du 22 Juillet 2009. Des courbes d’ajustements polynomiaux sont effectuées en traits
pleins, et avec des exponentielles décroissantes représentées en pointillés.

Les altitudes représentées en abcsisse sont déduites des étalonnages donnés en figure I11-4-3.
Les formules des courbes d’ajustements polyndmiaux du Ba II 4554 A et Fe II 4549 A sont
les suivantes:

Ba IT 4554 A: I(h) = 4,029954*10 ~%* *h ® - 5584986*10 ~'° *h° + 3,102089*10 > *h *
-8,817311*10 ' *h® + 1,350853*10 © *h? -1,064299*10 ~° *h + 3,491768*10 —°

Fe I1 4549 A: y =3,319240*%10 * *h°® -4,276436*%10 " *h°> +2,23660510 > *h* -
6,072323*10 "2 *h® +9,053776*%10 ° h? -7,135072*10 ~° *h + 2,436966*10 —°
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Les formules des exponentielles décroissantes d’ajustement pour les courbes de lumiére des 4
éléments chimiques sont les suivantes :

Ba I1 4554 : y = 6,288087E-04e-1,425572E-03x

Fe 114549 A : I(h) = 5,009585*10 ~* *e —0.001403227h
Fe 11 4541 A : I(h) = 3,869843*10 ~* *e ©-002612912h
Ti I1 4500 A : I(h) = 3,169448+%10 —4 @ —0.001300093h

La courbe du Ba II montre clairement une distribution due a 1’effet d'enveloppe entre 1250 et
1750 km, ce qui est un résulat nouveau.
Pour le Ba IT 4554 A et Fe 11 4549 A. Les précisions des différentes raies analysées sont

présentées dans le tableau suivant et servent a évaluer les barres d’erreurs dans les courbes
d’émissivités présentées plus loin:

Raie étudiée longueur Précision sur les mesures d’intensités autour de h = 1400
d’onde km au dessus du limbe solaire
(A)
Fell 4541 1.0%10 > =+ 0.9*10 ° unités du disque solaire moyen
Fe Il 4549 7.8%10 > + 1.2*10 ° unités du disque solaire moyen
Ball 4554 9.4*10 > + 1.0*10 > unités du disque solaire moyen
Till 4500 5.0%10 ° + 1.6*10 ° unités du disque solaire moyen

Tableau IV-2-1-2 : dispersions des mesures d’intensité dans les relevés des courbes de
lumiere pour le Fe II, Ba II, Ti II pour une altitude 1400 km au dessus du limbe

Les dispersions sur les points de mesures dans les courbes de lumiére incluent les fluctuations
dues aux conditions météorologiques qui sont 5 a 10 fois plus importantes que les fluctuations
autour de la linéarité lors des étalonnages de la caméra Lumenera Skynyx utilisée en 8 bit a
cette éclipse (Voir annexe 17.1, figure 17.1.1).

Les courbes figures IV-2-1-3, IV-2-1-4 et IV-2-1-5 donnent I’émissivité déduite par inversion
d’intégrales d’Abel des courbes d’ajustements effectuées sur les courbes de lumiere
précédentes avec un ajustement de type exponentielle décroissante. Les méthodes de calcul
d’inversions d’intégrales d’ Abel et simplifications, a partir des tableaux de données sont
indiquées en annexe 30.
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Figure IV-2-1-3 : émissivités (ou brillances) des raies du Fe II 4549 A, Fe II 4541 A, Ba Il
4553.8 A et Ti IT 4500 A déduites des courbes de lumiére précédente du second contact C3, a
partir d’ajustements d’exponentielles décroissantes, sans tenir compte des effets
d’enveloppes.
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Figure IV-2-1-4: émissivités (ou brillances) des raies du Fe II 4549 A, Fe 11 4541 A, Ba II
4553.8 A et Ti IT 4500 A déduites des courbes de lumiére précédentes, en ayant utilisé les
ajustements polynomiaux pour prendre en compte les enveloppes. Résultats apres calcul
d’inversion d’intégrales d’Abel du second contact C2 de I’éclipse totale de Soleil du 22
Juillet 2009.
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emissivity (mean solar disc/km)

Le maximum d’émissivité du Barium Ba II 4553.8 A se situe autour de 1550 km d’altitude au
dessus du limbe solaire. Cette altitude correspond aussi au maximum de brillance des
enveloppes d’hélium neutre He 1 4713A, observées en 2008 et 2010. Les courbes figure IV-2-
1-4 sont ensuite converties en échelle log pour mieux évaluer 1’enveloppe plus faible de la

courbe d’émissivité du Fe I 4549 A en figure IV-2-1-5.
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Figure IV-2-1-5: émissivités (ou brillances) déduites des courbes de la figure précédente
aprés conversion en échelle logarithmique des raies du Fe II 4549 A, Fe I1 4541 A, Ba 11
4553.8 A et Ti I1 4500 A.

Les courbes d’ajustement appliquées sont des polynomes de degré 6, pour les courbes de
lumiére (avant inversion d’intégrale d’Abel) du Ba I1 4553.8 A et du Fe 11 4549 A. C’est a
partir de ces équations des courbes d’ajustements que les calculs d’inversions d’intégrales
d’Abel ont été effectués.

Le calcul d’inversion d’intégrale d’ Abel a permis de renforcer la visibilité des enveloppes du
Ba II 4553.8A et surtout du Fe II 4549A afin de mieux déduire 1’étendue de I’enveloppe du
Barium une fois ionisé, mais dont 1’existence et la vraisemblance sont discutables a ces
altitudes, car bien que ces enveloppes soient observées pour les raies He I « high FIP », ces
enveloppes ne sont pas observées pour les autres raies du Ti IT 4500 A et Fe I1 4541 A. En
effet, la raie du Ba II est sensible a la raie Lya tres intense, et cette raie UV augmente la
visibilité de I’enveloppe de Ba II voir Landman 1985.

Cependant, 1’ajustement avec un polynome de degrés 5 et 6 a été difficile a effectuer pour les
courbes de lumiére de Ti II 4500 A et Fe II 4541 A car les intensités relevées sur les courbes
de lumiére étaient plus faibles que ceux du Ba II 4553.8 A et Fe II 4549 A.

Nous avons effectué un ajustement avec une exponentielle décroissante pour les raies du
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Ti 11 4500 A et Fe I1 4541 A, car I’ajustement de type polynomial ne permettait pas de
distinguer des effets d’enveloppes sur ces raies.

D’apres ces courbes d’émissivités obtenues par les approximations d’exponentielles
décroissantes, sans tenir compte des effets d’enveloppes, les équations des courbes
d’ajustement obtenues pour les différents éléments au second contact de 2009 sont les
suivantes :

Fe 114541 A : 5.988131%10 10 *e 000314

Fe 11 4549 A : 4.354371%10 10 * g ~0- 001781407

Ba 114553 A : 5.551069%10 10 * g ~7-00180380h

Ti 114500 A : 2.174547%10 ~'0 * @ ~0-001646436h

Le tableau IV-2-1-6 présente les échelles de hauteur déduites a partir des équations des
courbes d’ajustement précédentes:

Raie étudiée longueur d’onde Echelles de hauteur
C2/2009 (A)

Fe Il 4541 319 = 50 km

Fe Il 4549 561 = 60 km

Ba Il 4554 554 + 60 km

Ti II 4500 607 =+ 60 km

Tableau IV-2-1-6 : Echelles de hauteurs déduites d’apres les courbes d’émissivité, apres
inversion d’intégrale d’Abel.

A partir de I’équation suivante exprimant la relation linéaire entre I’échelle de hauteur et la
température hydrostatique, il est possible de déduire des températures en faisant 1’hypothese
d’un modele hydrostatique stratifié.

RT

hydrostatique
Hion Gsolaire
R=8.32JK ', G y4ie =273 ms °
Nous déduisons des températures hydrostatiques pour les émissivités déduites des courbes de
lumieére des différents ions, a partir des échelles de hauteur mesurées.

H =

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Températures hydrostatiques
C2/2009 (A) g/moles (modele hydrostatique)

Fe Il 4541 55.8

Fe Il 4549 55.8

Ball 4553 137.3

Till 4500 47.9

Tableau IV-2-1-7: températures hydrostatiques déduites des échelles de hauteur de
rayonnement a partir des courbes d’émissivité des ions de raies low FIP.

Ces résultats montrent que 1’hypothese d’un modele hydrostatique stratifié est inadaptée pour
déduire les températures des ions associés aux raies « low FIP » dans les couches profondes
de la région de transition, située au dessus de la haute photosphere. Les courbes de lumiére
obtenues au troisieme contact de 1’éclipse de 2009, ont permis de comparer les profils obtenus
pour des raies « low FIP », et simultanément avec la raie de 1’hélium neutre He I « high FIP ».
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Les courbes de lumiére figure IV-2-1-8 ont été obtenues a I'éclipse du 22 Juillet 2009 en
Chine, lors du troisiéme contact. Les altitudes ont été déduites a partir de la figure I11-4-4.
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Figure IV-2-1-8: profils des intensités des courbes de lumiére obtenues par les mesures des
intensités dans les raies du Fe II, Ti II (« low FIP »), et He I (« high FIP ») lors du troisieme
contact a l'éclipse totale de Soleil du 22 Juillet 2009.

En dessous de 2500 km, les profils présentent des fluctuations qui sont difficiles a expliquer:
elles pourraient étre dues aux instabilités météorologiques (a cause des voiles nuageux
pendant I’éclipse), mais les maxima constatés sur la courbe de He I 4471A correspondent aux
altitudes ou I’intensité de 1’enveloppe est maximale en dessous de 2000 km, ce qui a été
observé également pour la raie He I 4713A aux éclipses de 2008 et 2010, voir chapitres IV-1,
IV-3-3, IV-5 et figures IV-1-4, IV-3-3-1, [V-3-3-2 et [V-5-1.

Les précisions des mesures d’intensité sur les profils des courbes de lumiére obtenues sur la
figure IV-2-1-8 sont les suivantes :

Pour la raie He I 4471 A c’est 9.0%10 ~* =+ 1.0*10 > a 3000 km
Pour la raie Fe IT 4541 A c’est 6.0%10 ° =+ 1.5*10 > 4900 km
Pour la raie Fe IT 4549 A c’est 1.7%10 ~* + 0.8*10 > a 1200 km
Pour la raie du Ti I 4500 A c’est 1.4*10 ~* =+ 1.2*10 > a 1200 km

Les fluctuations importantes d’intensité sont constatées pour toutes les courbes de lumiére.
Afin d’améliorer la lecture des fluctuations sur 3 ordres de grandeurs, les courbes de lumieére
dans les raies du Fe II, Ti II et He II sont tracées en échelle logarithmique voir figure IV-2-1-

142



9. Cette méthode de tracé permet d’améliorer la lecture afin de déceler si des corrélations
existeraient entre les courbes de lumiére des différents éléments chimiques. Il est possible
qu’autour de 1600 km d’altitude ou le premier maximum apparait pour He I 4471, un
maximum de modulation soit aussi constaté pour la courbe de lumiere du Ti II. Cette
constatation reste difficile a confirmer sur les courbes affectées par les fluctuations d’origine
météorologiques. Ces résultats confirmeraient des effets d’enveloppe comparables a ceux de
la raie He 1 4713 A dans la courbe de lumiére figure IV-1-4 et d’émissivité IV-1-7. Les
graphiques en figure IV-2-1-9 ont été tracés en échelle Logarithme et la raie du Fe II 4549A
n’a pas été représentéée (car le nombre de ses points est trop limité).
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Figure IV-2-1-9: profils des intensités des courbes de lumiére tracés en échelle logarithme,
obtenues par les mesures des intensités dans les raies du Fe II, Ti II, et He I lors du troisieme
contact C3 a I'éclipse totale de Soleil du 22 Juillet 2009, et ajustements avec courbes
exponentielles décroissantes, afin d’évaluer les modulations.

Les fluctuations autour des courbes d’ajustement (exponentielles décroissantes) sont évaluées
pour distinguer quelques corrélations autour de 1700 km entre le Ti IT 4500 A et He 11 4471 A
qui pouraient étre des effets d’enveloppes. Les altitudes commencent a 330 km au dessus du
bord solaire, avec 1’épaisseur optique Tsop9 = 1 définie pour la haute photospheére, voir
Annexe 24. Les couches de la haute photosphere émettent du rayonnement continu encore
intense, et ce rayonnement est relevé dans les spectres sur la partie continue, prise entre les
raies d’émission.

Les résultats des relevés dans le continu des spectres éclair (mesuré entre les raies d’émission
« low FIP ») ont permis de définir le bord solaire a partir de courbes de lumiére, voir figure
IV-2-1-10. Ces résultats reproductibles par rapport a ceux de 2008 et 2010 ont permis de
montrer qu’il n’y a pas de point d’inflexion et des échelles de hauteur situées entre 100 et 200
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km ont été déduites. Ces valeurs sont en trés bonne adéquation avec les modeles
hydrostatiques stratifiées et homogéenes. Ces courbes du continu ont été relevées avec une
résolution suffisante aux altitudes proches du minimum de température.

Les profils des continus sont pris dans différentes vallées lunaires, pour les 2 contacts C2 et
C3, sur ce méme graphique (voir figure IV-2-1-10) afin d'évaluer les dispersions sur les
profils.
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Figure IV-2-1-10: Intensités du continu entre les raies mesuré aux second et troisieme
contacts de l'éclipse de Soleil du 22 Juillet 2009, et avec la valeur moyenne du continu a
45004, et courbe d’ajustement. Etalonné en unités de disque solaire moyen.

L'appréciation du continu entre les raies se trouve améliorée dans la région 4450 + 80 A
plutét qu'a 4700 A. Cela montre que le "vrai" continu du bord solaire est mieux évalué ou
défini en allant vers les UV, mais ot les raies low FIP sont plus abondantes.

A partir de la figure IV-2-1-10 sur les variations d’intensités du continu en fonction de
I’altitude, il est possible d’interpréter 1’allure de la courbe moyenne aux altitudes inférieures a
1000 km, comme étant la fin du continu photosphérique et du début du continu
chromosphérique, et ou les contributions se superposent sur la ligne de visée sans
discontinuité apparente, et sans point d’inflexion.

Pour les étalonnages en intensité, 1 ADU = 6.9745*%10 ~/ unités du disque solaire avec la
caméra Lumenera utilisée en 8 bit de dynamique lors de 1’éclipse du 22 Juillet 2009. Le
tableau Annexe 17-3 indique les étalonnages des intensités et compte-tenu des filtres utilisés
pour cette éclipse. La caméra (modele Skynyx 2.1 M - Lumenera) fonctionnait a raison de 15
images/seconde soit un pas de hauteur équivalent a 26 km dans I'atmosphere solaire. Les
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relevés obtenus en figure IV-2-1-10 au 2™ et 3™ contact sont comparables et ont été tracés
sur un méme graphique afin de comparer les profils obtenus dans les 2 cas.

La précision des mesures des dispersions d’intensités des profils moyennés du continu a été

évaluée pour I’altitude h =750 km. L’intensité moyenne correspondante mesurée est de 9*10
~> 4 2*10 ~° unités du disque solaire moyen.

Les équations des courbes d'ajustement des courbes de lumiére I(h), des différents ions et du
continu moyenné sont données ci-apres pour les 3 éléments présentés en figure IV-2-1-9. Le
terme au dénominateur dans 1’exponentielle indique une valeur de 1’échelle de hauteur en
kilomeétres, avant I’inversion d’intégrale d’ Abel.

Hel 4471 A : I(h) = 8.2%10 ~* *e /1219 H=1219 km

Fe 114541 A : I(h) = 1.2218*10 > *e "% H =297 km

Ti 114500 A : I(h) = 6.428%10 ~* *e /674 H =674 km
Continu : I(h) = 5.368%10 > *e ~"/180 H = 180 km

A partir des équations des courbes d'ajustement des ions précédents, il est possible d'en
effectuer I'inversion d'intégrale d'Abel pour déduire I'émissivité en fonction des altitudes,
réprésentées sur la figure IV-2-1-1:
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Figure IV-2-1-11 : émissivités (ou brillances) des raies de I’hélium neutre 4471 A, Fe II
4541 A et Ti 11 4500 A déduites des courbes de lumiére précédente du troisiéme contact C3,
avec la méthode décrite au chapitre VI-2.

Concernant 1’émissivité de I’hélium He I 4471 A indiquée sur la figure IV-2-1-11, les valeurs
situées en dessous de 3000 km n’ont pas été représentées a cause de fluctuations trop
importantes, et dont I’interprétation est difficile.

Les équations suivantes pour quelques raies proviennent des courbes d’ajustement effectuées
sur les courbes d’inversions d’intégrales d’Abel figure IV-2-1-11 et pour le continu IV-2-1-13
au 3™ contact de 1’éclipse de 2009:
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He 14471 A : E(h) = 4.956411%10 7 *g ~0-0009103888h
Fe 114541 A : E(h) = 6.803320%10 ~° * g ~:0%%800014
Ti I1 4500 A : E(h) = 1.132399*10 8 % @ —0.001756678h

Pour I'hélium neutre 1'échelle de hauteur est : 1098 = 50 km
Pour le Fer II 4541 I'échelle de hauteur est : 263 *= 60 km
Pour le Ti II 4500 I'échelle de hauteur est : 569 = 60 km

Pour le continu de Paschen « associé a I’hydrogéne neutre H I (voir Hiei 1962), 1’échelle de
hauteur est : 161 = 10 km

Ces valeurs d’échelle de hauteur déduites apres inversion d’intégrale d’Abel, sont inférieures
a celles déduites dans les équations d’ajustement des courbes de lumiere.

La différence entre I'échelle de hauteur mesurée directement sur les courbes de lumiére pour
les raies low FIP et par méthode d'inversion d'intégrale d'Abel est de 110 + 10 km c'est-a-
dire : H courbedelumiére = H inv .integraleAbel +110 km

Nous appliquons I’hypothése d’un modeéle homogéne, hydrostatique stratifié pour déduire des
températures hydrostatiques a partir des mesures des échelles de hauteur des courbes de
lumiere et émissivités. Le tableau IV-2-1-12 présente les températures déduites:

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Températures hydrostatiques
C3/2009 (A) g/moles (modele hydrostatique)

Fe Il 4541 55.8 0.48 MK

H I continu 4500 1.0 5282 K

Hel 4471 4.0

Till 4500 47.9 0.89 MK

Tableau IV-2-1-12: températures hydrostatiques déduites des échelles de hauteur a partir
des courbes d’émissivité des ions de raies low FIP.

Bien que ce résultat soit attendu pour les raies low FIP, les températures indiquées indiquées
en grisé n’ont pas de sens pour les ions Ti II, Fe II, He I dans ces régions proches du
minimum de température, mais situées au dessus de la haute photosphére, ou commencent la
mésosphere et la basse chromosphere.

Ces résultats montrent que le modele hydrostatique stratifié est a nouveau inadapté pour
déduire les températures des ions associés aux raies low FIP dans les couches profondes de la
région de transition, située au dessus de la photosphere, pour les résultats de cette éclipse.

Par contre la température de 5282 K pour le continu autour de 4500 A associé HI (P « ) a un
sens et le modéle hydrostatique stratifié est adapté pour ces altitudes situées autour du
minimum de température, et au dessus de la haute photospheére. En effet, la température de
5282 K est en adéquation avec la région du minimum de température, inférieure a 6000 K, et
pour les altitudes situées entre 500 et 1000 km, 1’émission a 4500 A et 4700A est directement
associée a la diffusion éléctronique et la température électronique est de 5750 K pour h = 500
km d’apres Athay, Menzel, Pecker, Thomas 1955.

La courbe IV-2-1-13 indique la courbe résultant de I’inversion de I’intégrale d’Abel, pour les
continus moyennés aux seconds et troisiemes contacts de 1’éclipse de 2009 a partir de laquelle
I’échelle de hauteur de 161 km et la température hydrostatique de 5282 K sont déduites.
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Figure IV-2-1-13: émissivités des courbes du continu aux 2 “™ et 3 “™ contacts de
I’éclipse de 2009, obtenus par inversions d’intégrale d’Abel sur les équations des courbes
d’intensités des courbes de lumiére du continus I = f(h).

L’équation de la courbe d’ajustement pour I’émissivité moyenne du continu en 2009 (2™ et
3iemes contacts) est:

E(h) = 1.85161*10 =8 xq —0.006201321h

L’échelle de hauteur déduite est: 161 km pour une longueur d’onde moyenne de 4500 A.
Pour la décroissance exponentielle appliquée aux courbes de lumiere du continu, la valeur de
I’échelle de hauteur se conserve, aprées inversion d’intégrale d’Abel. La température
hydrostatique associée a cette échelle de hauteur est de 5286 K. Par contre les échelles de
hauteur ont une différence de 100 km entre les approximations d’exponentielles
d’écroissantes ajustées aux courbes de lumiere et apres inversion d’intégrales d’ Abel pour les
raies « low FIP » comme les ions Fe II et Ti II. Cette différence peut s’expliquer par la nature
inhomogene des basses couches de I’atmospheére solaire ou se forment ces raies « low FIP ».
Ces basses couches sont aussi le siege du champ magnétique concentré qui émerge, et cela
entraine des instabilités dans le plasma.

Le chapitre IV-2-3 décrit d’autres études sur une protubérance en boucle observée dans les
spectres éclairs de 2009. Cette structure est comparée avec d’autres observations réalisées
depuis la mission spatiale SOHO, aux mémes horaires qu’a 1’éclipse du 22 Juillet 2009. Ce
type d’observation a été aussi complété avec d’autres spectres éclair qui ont révélé des
condensations dans 1’interface chromosphére-couronne, dans le prolongement des spicules.

IV-2-2) analyse d’une petite protubérance en boucle et interface
chromosphere-couronne a I’éclipse du 22 Juillet 2009
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Une petite protubérance en boucle, notée « pp-b » est visible dans le prolongement de raie de
I’hélium neutre He I 4471A et indiquée comme « loop-prominence » sur la figure IV-2-2-1.
Elle est située sur la partie supérieure du spectre. A I’altitude de 1500 km au dessus du bord
solaire, les nombreuses raies « low FIP » de la mésosphere ont disparu. Les raies d’émission
ayant des extensions plus élevées jusque dans la chromosphere, et les modulations du continu
chromosphérique et coronal sont encore visibles.

Til
4427.1 He |
1.50 eV 4387.9

Till
4374.8

24.04 eV 2.06 eV

L]
-

? Loop
prominence
H | 4340
13.01 eV

= Loop prominence
He | 4471
23,72 eV

Figure IV-2-2-1: Sommation de 90 spectres éclairs quelques secondes aprés C3 a 1h 38min
et 28 s TU pour montrer notamment la structuration du profil de la raie de I'hélium neutre He
14471 A avec des groupes de macro-spicules, et les modulations du continu chromosphérique
et coronal. Les potentiels d'excitation sont indiqués en eV sous les longueurs d’onde des raies
(Moore et al 1966, The solar spectrum2935 A to 8770 A). Remarquer aussi les images de
protubérances.

Les 90 images de spectres éclairs sommées précédentes prises environ 10 secondes avant le
troisiéme contact a la fin de la totalité a 1h38 39 s TU, révelent des fines structures avec des
embrillancements le long du croissant de la raie de I’hélium neutre He I 4471A limitée par le
bord de la Lune. Les grandes amplitudes de cette structuration voir figure IV-2-2-1 sont liées
en partie aux motifs du profil du bord de la Lune. Les autres petits embrillancements sont dus
a la présence de macrospicules. Ces structures de spicules et macrospicules en forme de tubes
sont décrits dans les ouvrages de Athay 1961. Le matériel chromosphérique serait concentré
dans ces structures (Koutchmy Stellmacher 1976). Des modeles ont été proposés par Lorrain
Koutchmy 1996. L’orientation de ce spectre a été choisie dans le sens de défilement du
spectre de la gauche vers la droite, longueurs d’onde décroissantes. La pp-b dans I’hydrogéne
neutre HIy 4340 A disparait en bordure de champ, & mesure que la séquence de spectres se
rapproche du troisieme contact C3.

Les images des figures IV-2-2-2 et IV-2-2-3 représentent la comparaison d’une image SoHO
dans I’hélium 304A et d’une image en lumiére blanche réalisée par Sylvain Weiller aux
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mémes échelles, quelques instants avant le troisieme contact de 1’éclipse du 22 Juillet 20009.
Ces images indiquent la position de la protubérance sur le limbe sud suest d’ou elle a été
observée simultanément sur les spectres éclairs voir figure [V-2-2-1. L’analyse de cette
boucle de plasma « froid » consiste a rechercher la signature d’une absorption par du plasma,
qui pourrait étre observée sur la ligne de visée et mesurée a ses pieds. Par ailleurs un autre
objectif consiste a étudier I’environnement coronal de cette boucle, c'est-a-dire I’interface
entre cette pp-b « froide » et la couronne « chaude » ambiante a des altitudes supérieures a
1700 km au dessus du limbe.

Figure IV-2-2-2: image en He I1 304 A SoHO le 22 Juillet 2009 a 2h36 TU a droite et a
gauche image en lumiere blanche réalisée par Sylvain Weiller quelques instants avant le 3
ieme contact vers la fin de la totalité de I’éclipse totale. La fleche blanche indique la pp-b.

La figure IV-2-2-2 permet de montrer les disques solaires en entier de 1’éclipse totale en
lumiere blanche, et ou les protubérances apparaissent de coloration rosée liée a la raie H o
de I’hydrogene neutre HI et a la méme échelle pour I’image en entier obtenue par la mission
SoHO dans la raie optiquement épaisse de 1’hélium He II 304A. La figure IV-2-2-3 est un
extrait de la figure IV-2-2-2 sur la région de la pp-b agrandie 5 fois au moment de 1’éclipse
totale du 22 Juillet 2009.
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Figure IV-2-2-3: Montage d'une image W-L réalisée par Sylvain Weiller et d'une image
SOHO dans I'hélium He IT 304 A montrant la petite protubérance en boucle et son
orientation ; dans le prolongement, la fleche blanche indique sa position au limbe Sud-Ouest.
Une autre protubérance plus faible et plus élevée est visible un peu plus haut sur I’image et
indiquée par la fleche bleue.

Les images de la pp-b en H o sont optiquement minces tandis que I’image de la pp-b dans la
raie de I’hélium He II 304A est optiquement épaisse et correspond a des températures du
plasma inférieures a 30000 K. Cette pp-b est associée a du plasma « froid » et ne correspond
pas a une boucle coronale.

Les vues figure IV-2-2-4 et IV-2-2-5 sont extraites d’une image EIT en 304 A traitée, a bord
de la mission SOHO Delaboudinére 1995, afin d'étudier les contours de I’interface de la pp-b
avec la couronne environnante.

Figure IV-2-2-4: extrait d'une somme brute de 2 images EIT (SOHO) en 304 A sur la région
de la protubérance en boucle, dans la raie He II 304 (30000 K) du limbe sud ouest.

La pp-b n'apparait pas en absorption aux températures coronales, probablement a cause de la
présence de plasma coronal en émission sur la ligne de visée. Cette pp-b est aussi observée
dans les raies « low FIP » comme le Titane ionisé Ti II 4501 A, Ti IT 4443 A, Ti I1 4395 A
voir en figure IV-2-3-1, sans doute pour les parties les plus denses.
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Par ailleurs, des images de la couronne vue dans les rayons X provenant de la mission Hinode
XRT prises 30 minutes avant 1'éclipse ont été analysées afin de localiser le plasma froid vu en
absorption associé aux protubérances. Il a été possible d’analyser la structuration complexe de
la couronne environnante autour de la pp-b, aprés sommation de 6 images converties en
échelle logarithmique pour une meilleure visibilité, voir figure [V-2-2-5.

Figure IV-2-2-5: Somme de 6 images de Hinode SXR avec filtre Ti/poly correspondant a des
températures supérieures a 2 millions de Kelvins pour des longueurs d’onde entre 5 et 40 A.
Image convertie en échelle Logarithme, prises entre 1h 08 et 1h 10 TU, soit une demi-heure
avant I’éclipse totale du 22 Juillet 2009. La fleche bleue indique la région correspondante ot
se situe la protubérance en boucle observée simultanément dans le domaine visible.

L’image du disque solaire dans les EUV, révele un embrillancement du limbe qui sera étudié
plus en détails au chapitre IV-7. La petite protubérance en boucle n’est pas visible en
absorption sur I’image figure IV-2-2-5, au bord du disque indiqué par la fleche bleue. Un
agrandissement d’environ 10 fois autour de cette région a été effectué en figure IV-2-2-6 pour
montrer cependant un léger déficit de plasma.
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Figure IV-2-2-6: Extrait sur la région autour de la protubérance en boucle a partir de
I’image de la figure IV-2-3-5, avec 6 images sommées espacées de 30 secondes, convertie en
échelle Logarithme pour une meilleure visibilité des détails plus faibles. Le carré bleu en
pointillés indique le champ des vues précédentes examinées avec SOHO et correspondent a
I’emplacement de la petite pp-b, et ot un faible déficit de plasma est constaté.

Cette figure IV-2-2-6 avec la zone carrée indique la présence de plasma coronal en émission
et sur une plus grande étendue, que pour le plasma « froid » correspondant a la pp-b.

Bien que I’agrandissement de 10 fois ait été effectué, la pp-b n’est pas visible en absorption,
meéme apres sommation d’images ou le rapport signal sur bruit a été amélioré. Cela peut
s’expliquer par le fait qu’il n’y ait pas assez d’hélium He II susceptible de s’ioniser en He III.

Cette pp-b de plasma est étudiée plus en détail dans I’image de la raie de I’hélium He I
4471A ou elle est visible dans cette raie optiquement mince et « froide », dans le but de
rechercher des zones d’absorption dans ses pieds ou aux altitudes plus basses, limitées par le
bord de la Lune, et aussi analyser les variations d’intensité en considérant 1’interface entre
cette protubérance en boucle et la couronne ambiante. Une interface de transition entre cette
pp-b et la couronne ambiante est considérée comme au chapitre V-1 a venir. Un extrait a été
effectué, sur une image résultant de la somme de 30 images, puis a été agrandi et une analyse
avec des isophotes a été effectuée en figure IV-2-2-7 au moyen du logiciel DS9, pour
rechercher des faibles variations d’intensité autour de la pp-b.
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Figure IV-2-2-7: Image agrandie extraite du spectre éclair figure IV-2-2-1, centrée sur la
boucle de plasma a 4471A sur laquelle une cartographie d’isophotes a été effectuée.

Les lignes d’isophotes, ou isodensités révelent un « étranglement » ou rétrécissement a la base
des pieds ou se situe le limbe solaire. Cependant il est difficile de déceler 1’absorption méme
faible, liée a la chromosphere, car il faudrait pouvoir observer en détail la frange de la raie
plus proche du limbe solaire. Or ces vues sommées correspondent a des altitudes supérieures a
1600 km. En dessous de cette altitude de 1600 km, les spectres sont trop intenses (parfois
saturés) pour distinguer des détails dans la pp-b a 4471 A, pour les spectres éclairs se
rapprochant du 3™ contact. La dynamique de la caméra CCD était limitée a 256 niveaux
d’intensité (8 bit), ce qui a limité 1’analyse.

Il est difficile de conclure si une quelconque absorption pourrait étre observée au pied de cette
boucle, avec la limitation donnée par le limbe lunaire au dessus du limbe solaire.

Par ailleurs, aux altitudes plus élevées 7930 a 7457 km au dessus du limbe, cette boucle a bien
été observée simultanément dans les raies de I'hélium neutre He 1 4471 A et Hy de
I’hydrogene neutre HI, avec des condensations coronales comme le montre 1'extrait de 18
images sommées, voir figures IV-2-3-1 et IV-2-3-2 au chapitre suivant IV-2-3.
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IV-2-3) Analogies interfaces photosphére-chromosphére/couronne,
condensations aux extrémités des macrospicules et continu coronal a
I’éclipse du 22 Juillet 2009

Les spectres éclairs obtenus au 3™ contact de 1’éclipse de 2009 ont été additionnés a raison
de 6 spectres espacés de 3 spectres afin d’améliorer le rapport signal sur bruit. Les spectres
sommés ont permis de distinguer des structures dans la raie de I’hélium He I 4471 A. Ces
structures apparaissent sous forme de condensations situées dans la haute chromosphére. Ces
structures ont un intérét pour notre étude des interfaces, car elles pourraient étre situées au
niveau de la transition entre la fin des macrospicules qui constituent la raie He 1 4471 A et le
début de la couronne solaire ou se termine la chromospheére.

Les macro-spicules ont été étudiés dans le passé sur les images de la mission Skylab a partir
de spectrohéliogrammes dans la raie de I’hélium a 304 (Bohlin, Vogel, Purcell, et al 1975).
Elles ont la forme de structures en forme de « spikes ». Elles ont été analysées relativement
plus récemment en période de minimum d’activité avec le satellite Yohkoh, ou des
phénomeénes éruptifs polaires et macrospicules ont été observés aux régions polaires par A.A.
Georgakilas, Koutchmy et Christopoulou, 2001. L’intérét de ces structures de macrospicules
vient de ce qu’elles peuvent étre associées a des éruptions dans les rayons X de type flares, et
ceci a été observé pour la premiere fois par Moore et al, 1977.

Les macrospicules ont été aussi analysées au pole sud solaire avec une lunette doublet de 200
mm de diametre et 3 m de focale, avec du film Ektachrome sur une plaque de 18x24 cm,
durant 1I’éclipse totale du 30 Juin 1973, par Koutchmy, S. et Stellmacher, G. 1976. Les auteurs
avaient donné le nom de « spikes » pour désigner les spicules ou macrospicules. Ils avaient
mesuré que leurs largeurs étaient de 1.6°” et d’une densité de I’ordre de 10 ' /cm * .
D’avantage d’informations sont données en Annexe 27.

Les structurations de plus petites échelles dans la raie de I’hélium He I 4471 A aux spectres
éclairs 2009, sont liées aux spicules et/ou macro-spicules dont la taille n’est pas résolue. Les
images sont quasi monochromatiques. On ne peut guére voir un décalage produit par une
vitesse dans une protubérance. En effet, un décalage correspondant a 1 pixel correspond a

SA
0.125 A 44471 A, ce qui se traduit par une vitesse qui correspondraita v, =c —— =3*10° *

A

0.125 ) , ,

- 8 km/s. Or les vitesses dans les protubérances sont de 1’ordre de 10 km/s dans
I’interface protubérance — couronne (voir Labrosse 2010), mais les résolutions spectrales et
spatiales sont insuffisantes sur ces spectres pour évaluer de facon plus précise ces faibles
décalages, sur 2 pixels.
La protubérance en boucle est également observée dans les raies du titane une fois ionisé low
FIP Ti II, comme le montrent les images sommées figure IV-2-3-1, ce qui permet d’établir
une analogie entre I’interface de transition photosphere-chromosphere et protubérance-

couronne ou ces mémes raies sont présentes.
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Figure IV-2-3-1: Identification des images monochromatiques de la protubérance en boucle
observée dans les raies du titane une fois ionisé. Somme de 50 images (N° 2240 a N° 2290)
correspondant aux altitudes voisines de 7000 km par rapport au bord lunaire moyen au
dessus du limbe solaire, et avant le troisieme contact de I’éclipse du 22 Juillet 20009.

Les modulations du continu coronal sont apparentes sur la figure IV-2-3-1 et correspondent a
la diffusion Thomson des électrons libres dans la couronne. Les renforcements d’intensité des
modulations montrent une corrélation avec les protubérances vues en émission dans les raies
« low FIP » et de la méme maniere qu’a I’éclipse de 2008, ces modulations sont aussi
corrélées avec les embrillancements dans les structures chromosphériques, comme les petites
protubérances dans la raie de I’hélium neutre He I 4471A.. Ces résultats ne montrent pas de
facon évidente des corrélations du continu coronal avec les régions de macrospicules observés
dans la raie de I’hélium neutre 4471 A. Malgré le ciel voilé, il a été possible d’améliorer les
observations et de renforcer le continu coronal en sommant beaucoup d’images, ce qui a
permis d’atteindre les faibles niveaux d’intensité en figure [V-2-3-1.

On distingue plus faiblement I’image monochromatique de la pp-b dans la raie d’émission de
faible intensité de I’hélium neutre 4387.9 A, malgré le continu de la protubérance. Cette
image monochromatique de He 1 4387.9 A 4 a pu étre identifiée et localisée car située entre
les images monochromatiques dans les raies de I’hélium neutre He 1 4471A et Hy 4340 A

« high FIP ». Ces images monochromatiques permettent ainsi une mesure de longueur d’onde
plus précise. Les images monochromatiques de la pp-b dans le Ti IT « low FIP » confirment
I’équivalence et la présence du titane entre les 2 types d’interface de transition photosphere-
chromosphere d’une part et d’autre part, 1’interface protubérance-couronne ambiante.
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L’image figure IV-2-3-2 a été obtenue en sommant 100 spectres, afin de montrer cette pp-b a
des altitudes plus basses et quelques secondes avant le troisieme contact ou les autres raies
d’émission des couches inférieures apparaissent en forme de croissants:

"lri I i Till
4501 44 4443

Figure 1V-2-3-2: Identification des images monochromatiques de la protubérance en boucle
observée dans les raies du titane une fois ionisé. Somme de 100 images de spectres éclairs
aux altitudes entre 2500 et 1500 km par rapport au bord lunaire moyen, et avant le troisieme
contact de I’éclipse du 22 Juillet 2009. La protubérance en He I 4388 A n’est plus visible.

1l apparait que les images monochromatiques de la pp-b dans les raies du Ti II 4443A et Ti I
4501A se situent dans le prolongement de ces mémes raies vues comme des croissant.

On ne voit plus I’image monochromatique de la protubérance en boucle dans la raie de
I’hélium He 14388 A, car cette raie est trés faible intensité, et peut étre vue plus facilement
dans la phase de totalité, avant le 3*™ contact. Dans I’image des spectres éclairs sommés de
la figure IV-2-3-2, les composantes continues chromosphériques et photosphériques
s’intensifient, avec la réapparition des grains de Baily a la fin de la totalité sur la partie
centrale des croissants. On retrouve les mémes éléments chimiques présents dans les raies low
FIP de la région d’interface photosphére-chromosphere, que dans les protubérances. Ce
résultat et cette corrélation sont importants pour 1’analyse des mécanismes d’interface, ou I’on
retrouve notamment la présence du Ti II « low FIP » dans I’interface photosphére-couronne et
dans I’interface protubérance-couronne.

Une étude approfondie et détaillée est effectuée sur la structuration des spectres des raies du
Ti IT et He I en fonction de I’altitude. Il s’agit de 2 raies voisines en longueur d’onde, I’une est
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« low FIP » et I’autre « high FIP », et des extraits de séquences de spectres sommés sont
assemblés pour montrer 1’évolution sur un méme montage. Nous avons sommeé 6 spectres pris
tout les 3 spectres et pour étudier les profils, les modifications dans la structuration des
images dans les raies juste avant le 3™ contact (éclipse 2009). Comme ces images ont une
forme de croissant (bord lunaire), il a été utile de linéariser en vue de réaliser ensuite des
profils d’intensité. La figure IV-2-3-3 montre une image résultante de 6 spectres sommeés, puis
redressée ensuite, a partir de laquelle des analyses détaillées des profils d’intensité sont tracés
dans le sens transverse des raies He 1 4471 A et Ti II 4468 A:

He | 4471
Till 4468

Figure IV-2-3-3: vue agrandie « redressée » des spicules et macro-spicules dans la raie de
I’hélium neutre He I 4471 A. Somme de 6 spectres tous les 3 spectres, pour respecter le
critere de Shannon. Echelle Logarithme. Altitude moyenne 2749 km par rapport au bord
lunaire moyen et au dessus du limbe solaire.

Les embrillancements tres rapprochés et leurs décalages comme des « stries » correspondent
aux effets Doppler dans les macrospicules, modulés par le relief du bord lunaire. Ces effets
Doppler observés dans les spicules, sont décrits en Annexe N°7, profils du limbe en H « .

Les altitudes ont été déterminées d’apres la figure I11-4-3 qui exprime 1’altitude en fonction du
numéro d’image. D’autre part 1’instant de contact a été relevé et a été pris comme référence.
La cadence d’images était constante a raison de 15.1 images/seconde. L’altitude d’espacement
dans I’atmosphére solaire entre 2 spectres consécutifs limité par le bord de la Lune est de 26.3
km. Mais en sommant 6 spectres éclair tous les 3 spectres, cela revient a un espacement
résultant d’environ 80 km.

A I’altitude de 2749.7 km (par rapport au bord moyen de la Lune), I’extrait figure IV-2-3-3
présente une raie « low FIP » du Ti II 4467.7 A qui est visible sous celle de I’hélium He I
4471A apreés la linéarisation. Les montages en tranches regroupés de facon séquentielle, les
uns en dessous des autres, aux figures IV-2-3-4 a IV-2-3-9 servent a montrer I’évolution puis
disparition des condensations coronales limitées par le bord de la Lune vers 7930 km. Ces
condensations se situent dans le prolongement des macrospicules vues par effet Doppler. Ces
condensations s’affaiblissent aux altitudes de 5000 km et ne sont plus guere visibles aux
altitudes inférieures, ou les macrospicules s’intensifient, avant le troisiéme contact. Cette
méthode d’analyse visuelle, grace au mouvement naturel du bord de la Lune, s’apparente un
peu a celle d’un « scanner ». Elle montre les variations de la structuration de ces 2 raies (He I
4471A « high FIP » et Ti II 4468A « low FIP ») par altitudes décroissantes, (avant le contact
C3) de I’éclipse du 22 Juillet 2009. Cette méthode permet aussi une analyse tres précise des
variations d’intensité dans les macrospicules directement dans 1’image des raies, pour étudier
leurs extensions, les corrélations, et 1’interface entre le sommet des macrospicules et la
couronne ambiante.
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Figure IV-2-3-4: Aspect des spectres dans les parties supérieures des condensations des
macro-spicules une fois les profils des raies He I 4471A (Le Ti II 4468A n’est pas encore
visible dans cette série) redressées, avec les altitudes correspondantes, en échelle linéaire

pour les intensités. Altitudes 6011 a 7931 km par rapport au bord lunaire moyen, au dessus

du limbe solaire. Le sens de dispersion spectral est aussi dans le sens vertical.

158



-
-
R
E ol
-
-
-
-
-
-
R
.
p—

6090 a 5958 km
6037 a 5905 km
5984 a 5853 km
5932 a 5800 km
5879 a 5748 km
5827 a 5695 km
5774 4 5642 km
5721 a 5590 km
5669 a 5537 km
5616 a 5485 km
5564 a 5432 km
5511 a 5379 km
5458 a 5327 km

5406 a 5274 km

5353 a 5222 km
5301 a 5169 km
5248 a 5116 km
5195 a 5064 km
5143 a 5011 km
5090 a 4959 km
5038 a 4906 km
4985 a 4853 km
4932 a 4801 km

4880 a 4748 km

Figure IV-2-3-5: Remarquer I’apparition de la raie du Ti II 4468 A a partir de 5200 km sur
le tirage papier mais elle est décelée des 5400 km sur les images visualisées avec le logiciel
Iris. Altitudes 4748 a 6090 km par rapport au bord lunaire moyen, au dessus du limbe

solaire. En dessous de 5400 km, les décalages Doppler du aux macrospicules commencent a

étre visibles.
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Figure IV-2-3-6: altitudes de 3617 a 4827 km au dessus du limbe solaire par rapport au

bord lunaire moyen.
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Figure 1V-2-3-7: altitudes 2671 a 3828 km au dessus du limbe solaire par rapport au bord
lunaire moyen.
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Figure IV-2-3-8: altitudes 1566 a 2749 km au dessus du limbe solaire par rapport au bord
lunaire moyen.
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Figure IV-2-3-9: altitudes 856 a 1645 km par rapport au bord lunaire moyen, au dessus du
limbe solaire proches de I’instant du troisieme contact, selon le spectre continu du grain de
Baily qui s’intensifie plus au centre.

Des structurations en forme de « grumeaux » sont visibles au dessus de la chromospheére, dans
la région de transition chromosphere-couronne en figures IV-2-3-4 a IV-2-3-6. Ces

« grumaux » qui sont assimilés a des condensations sont situés sur la partie supérieure de la
raie He 1 4471 A, a sa terminaison. Cette raie comprend des inhomogénéités associées aux
macrospicules. Ces structures apparaissent limitées par le bord de la Lune sur la ligne de visée
et leurs extrémités sont situées dans la région d’interface chromosphére-couronne ot ils
disparaissent ensuite lorsque la Lune les a recouverts au moment de la totalité de 1’éclipse.
Ces résultats pourraient en partie apporter un éclaircissement sur des structures similaires
(bulles chromosphériques) observées en période de Soleil calme par Guy Simon et Zadig
Mouradian, 1975.

Les sommations de 6 spectres tous les 3 spectres ont permis d'analyser les variations le long
des profils d’intensités des raies de 1'hélium neutre 4471A et du Ti II 4468 A. Cette
sommation est utile pour analyser plus en détails la nature du plasma entre les macrospicules
et le continu entre les raies He I et Ti II.

Des profils d’intensité ont été réalisés dans le sens transversal, afin d’étudier la structuration
du milieu interspiculaire de la raie He I 4471A, et étudier ce milieu encore mal connu a ce
jour.

Les figures IV-2-3-10 montrent un tel profil d’intensité réalisé sur une largeur de 14 Mm et
une longueur équivalente de 510 Mm avec la correspondance des images linéarisées dans la
raie He I 4471 A:
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Figure IV-2-3-10 : Profils d’intensités relevées sur la tranche a 2749.7 km d’altitude
maximale (par rapport au bord lunaire moyen) dans la raie redressée de I’hélium neutre He 1
4471 A et correspondances avec le profil linéarisé. L’intégration est effectuée dans le sens de
la raie de I’hélium neutre sur un rectangle de 14 Mm de largeur. Le niveau du continu n’a
pas été soustrait et échelle Logarithme pour les intensités.

Les modulations d’étendues supérieures a 30 Mm sont liées au relief lunaire, car on retrouve
ces mémes étendues de modulations sur les autres raies comme le Ti I 4468 A.

Les maxima d’intensité les plus étroits correspondent a la contribution des macrospicules. La
majeure partie de ceux-ci mesurent moins de 10 Mm de largeur a mi-hauteur.

D’autres sommations voir figure IV-2-3-11 ont été réalisées avec 18 spectres sommés espacés
tous les 9 spectres, et ajustés pour améliorer le rapport signal sur bruit et représenter une
séquence plus courte entre 1555 et 4040 km d’altitudes afin d'analyser si des corrélations
existent entre les raies low FIP, leur altitude d'apparition avec la raie chromosphérique de
I'hélium neutre 4471A. Les altitudes sont indiquées & droite des figures en km.
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Figure IV-2-3-11: Séquence de spectres résultant de sommes de 18 spectres tous les 9
spectres, redressés, puis convertis en échelle logarithmique pour une meilleure visualisation.
L'apparition de raies low FIP (Mn I, Nd II) est indiquée a gauche. Les altitudes examinées
sont indiquées a droite et par rapport au bord lunaire moyen.

Les corrélations entre les raies « low FIP » et la raie de 1’hélium He I 4471 A sont d’origine
solaire, c'est-a-dire que les déficits d’intensités entre la raie du Ti II 4468 A et du Mn I 4461
A coincident et aussi avec la raie He I 4471 A qui est formée plus haut que les raies low FIP
(Mn I, Till, FeII...).

Une interprétation de la forme de la structure des macrospicules observés peut étre donnée par
le schéma IV-2-3-12 ou les tubes des macrospicules sont observés sur la ligne de visée et
coupés par le bord de la Lune.
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Figure IV-2-3-12: Schéma selon la ligne de visée a travers les spicules en dehors du limbe.
D’apres Brueckner, Nicolas 1973, figure 5 page 311. Une fine zone de transition entoure
chaque spicule. Partie B: Représentation schématique sur le disque montrant leur surface
projetée a 2000 km au-dessus de la surface solaire a p = 1.0. Dans ce modele, les spicules
sont placés sur des positions aléatoires dans chaque rectangle. Ces représentations ont été
améliorées dans I’article Tavabi, Koutchmy, Ajabshirizadeh 2011.

La résolution des spectres éclairs avec 1’expérience transportable du réseau-objectif et caméra
CCD Lumenera décrite aux figures I1-1-3 et II-1-4 n’atteind pas une résolution spatiale
suffisante pour résoudre les spicules dont les dimensions sont inférieures a 500 km (Tavabi et
al 2011), et on peut considérer que le schéma de la figure IV-2-4-12 s’applique aussi pour les
macrospicules observés a 1’éclipse du 22 Juillet 2009.

Une analyse complémentaire est effectuée a partir des spectres éclair non redressés dans la
raie de I’hélium neutre He 14471 A, ot des embrillancements dans les macro-spicules ont été
constatés sur le limbe a I’équateur ouest. Un ajustement est effectué pour identifier avec une
image SoHO (dans la raie de ’hélium He II 304 A) que ces embrillancements coincident avec
une protubérance calme et de plus faible intensité.

Le S représenté en rouge sur la figure IV-2-4-13 des spectres sommés avec le profil lunaire au
3*me contact de I’éclipse de 2009, indique la présence d’un renforcement en intensité ou

« spike ». Il a été localisé sur le limbe ouest solaire, et par comparaison avec 1’image de
I’hélium He II 304 A de SoHO. Les correspondances sont indiquées sur la figure IV-2-4-13
en traits pointillés bleus, entre les embrillancements de petite échelle sur une partie de la raie
He I 4471 A (quelques macrospicules) et la protubérance calme observée simultanément dans
la raie He II A 304 avec SoHO, sur le méme limbe.
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Figure IV-2-3-13 : Analyse du renforcement ou « spike » dans les macrospicules par
comparaison avec une image de SOHO en He II 304 A et I’image monochromatique dans la
raie He I 4471A (spectre éclair) avant le troisiéme contact de I’éclipse totale du 22 Juillet
2009. L’image de SoHO est prise a Oh 36 TU, soit environ 1heure avant cet instant du 3*™
contact. La pp-b visible en bas des images a servi pour ’orientation et a peu varié.
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Ces renforcements pourraient étre probablement liés a un embrillancement de macrospicule.
Le montage figure IV-2-3-13 montre que cette structure est associée a une faible protubérance
calme observée en He II 304 A. Ces observations semblent confirmer qu’un embrillancement
de type « spike » observé dans quelques macro-spicules pourrait étre lié ou corrélé avec
I’apparition d’une protubérance. Ceci peut-étre un autre moyen d’analyser les phénomenes
similaires dans les interfaces chromosphére-couronne et protubérance-couronne.

Ce chapitre IV-2-3 a montré la structuration des macro-spicules dans la raie « froide » He I
4471A, et des phénoménes d’interface chromosphére-couronne qui sont de méme nature que
I’interface protubérance-couronne, grace aux correlations observées. Ce phénoméne de méme
nature dans les interfaces se confirme aussi par la présence des raies « low FIP » comme le
Titane Ti II 4468 A présent dans I’interface protubérance-couronne et visible dans 1’interface
photosphére-couronne, dans le prolongement de 1’image de ces raies en croissants. Ces
résultats montrent que le titane est un élément chimique important comme « traceur » dans les
interfaces photosphére-couronne et protubérance-couronne.

Bien que I’intervalle spectral autour de 4500 A obtenu a I’éclipse de 2009 ait été différent de
celui de I’hélium He 11 4686 A et He 1 4713 A aux éclipses de 2008 et 2010, ces observations
de I’éclipse de 2009 ont été fort utiles et complémentaires, pour analyser les interfaces graces
aux éclipses totales.

Le chapitre IV-3 présente quelques analyses des résultats obtenus lors de 1’éclipse totale du 11
Juillet 2010, ot I’intervalle spectral était situé autour de 4700 A avec simultanément les 2
raies de I’hélium He I 4713 et He 11 4686 A, ainsi que les raies « low FIP » du Fe II 4629 A et
Mg 14702 A. Les protubérances visibles dans ces mémes raies d’hélium ainsi que dans le
titane une fois ionisé Ti II sont discutées au chapitre V.

168



IV-3) Analyses et interprétations des résultats de I’éclipse du 11
Juillet 2010. Vers une nouvelle définition du bord solaire

IV-3-1) Definition, analyse de la structuration du bord solaire sans lumiére
parasite

Les résultats des spectres éclair obtenus a I’éclipse totale de Soleil du 11 Juillet 2010 ont
permis d’aboutir a une nouvelle conception du bord du Soleil. Les analyses qui vont suivre
présentent en détail la facon dont le bord du Soleil apparait, en 1’abscence de toute lumiére
parasite, avec une certaine complexité. Les modulations liées au bord de la Lune d’une part, et
d’autre part I’enchevétrement des raies d’émission low FIP et de raies de Fraunhofer en
absorption se superposent au « vrai » continu qui définit le bord solaire (sans lumiére
parasite).

L’extrait agrandi 5 fois figure IV-3-1-1 provient de spectres éclair de la séquence au troisieme
contact de 1’éclipse du 11 Juillet 2010. Les raies d’émission et d’absorption sont vues
simultanément, avec un renversement, et ces spectres sont modulés par les vallées et

montagnes du bord de la Lune.
| | I

Figure IV-3-1-1 : vue agrandie extrait des spectres précédents avec un renforcement des
contrastes et colorisation, pour illustrer les observations simultanées de raies en absorption
et de raies en émission avec le spectre continu du bord photosphérique

Le renforcement des contrastes permet de mieux distinguer la structuration des raies en
émission, simultanément avec les raies en absorption, au bord du Soleil sur un méme spectre,
et pour définir la région de la mésosphére comme introduite et discutée au chapitre III-3.

La distinction entre 1’absence d’émission et I’absorption s’effectue dans un intervalle limité
d’une méme bande de spectre de grain de Baily sur le continu. Les raies en absorption
conduisent a un déficit dans le continu, tandis que les raies d’émission qui s’ajoutent a ce
continu, produisent une augmentation d’un facteur 2 en intensité. L.’abscence d’emission,
correspond au domaine spectral, pris en dehors des raies d’émission et d’absorption, et
correspond au « vrai » bord solaire, c'est-a-dire sans superposition de raies.
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Ces nouvelles observations avec la caméra CCD Lumenera de 12 bit de dynamique (4096
niveaux d’intensité), permettent d’apporter une nouvelle conception et définition de la couche
renversante au moment des contacts des éclipses totales de Soleil a partir des séquences de
spectres éclairs sans fente. Ces observations simultanées apportent ainsi une nouvelle facon de
définir et traiter la question de la définition du bord du Soleil et de la mésospheére sans effets
de lumiere parasite, ou le bord solaire est étudié en prenant en compte le spectre continu,
relevé entre les raies d’émission.

Le montage Figure IV-3-1-2 décrit le procédé pour extraire une fine bande spectrale de 1.5 A
de large sur chaque spectre pour reconstruire 1’extinction du limbe solaire par le bord de la
lune a une seule longueur d’onde. Les raies d’absorption de Fraunhofer sont observées
simultanément avec la myriade de petites raies faibles en émission grace a la dynamique
suffisante de 4095 niveaux (12 bits) de la caméra CCD Lumenera Skynyx 2.1 M.

Ces caméras permettent d’obtenir des images de qualité photométrique.

N°5158 ---- N°5162 ---- N°5170
#
=) =
Selection
bande spectrale
4701 A
| |
I I I
Tranches Tranches
Extraites Extraites
15A 15A

Figure IV-3-1-2 : montage permettant de décrire chaque procédé pour extraire une par une
les tranches de spectre dans les grains de Baily de 1.5 A de large (rectangle rouge). Etapes
préliminaires de reconstruction de la disparition du bord solaire (et sa réapparition), résolu
spatialement, avec le mouvement du profil du bord de la Lune.
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Ces montages permettent de décrire le procédé d’extraction d’un rectangle noté « tranche
extraite » sur la figure IV-3-1-2, de 1.5 A de large. Chacune des tranches extraites est accolée
et ajustée a la suivante, de fagon a toutes les empiler. Cette reconstruction des profils en coupe
du bord du Soleil résolue temporellement (spatialement) en altitude tient compte des
modulations du relief lunaire. Cela est ensuite utilisé pour comparer ces reconstructions avec
un profil d’intensités relevées transversalement dans les grains de Baily, voir figure IV-3-1-5.
Les figures IV-3-1-3 et IV-3-1-4 décrivent une autre maniére d’appréhender ce qu’est le vrai
bord du Soleil, en ayant extrait des intervalles de coupes dans une tranche de spectre pris dans
le continu des grains de Baily, selon le procédé figure IV-3-1-2 et reproduit pour les contacts

précédant et succédant la phase de totalité.
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Figure IV-3-1-3: structuration des profils par coupe de 1.5 A de largeur agrandis, du vrai

bord solaire observé, relevé dans le continu, afin de quantifier I’assombrissement puis

I’extinction de I’extréme limbe solaire au moment du 2™ contact, juste avant la totalité de
I’éclipse du 11 Juillet 2010. Les instants correspondant a chaque tranche sont indiqués a
droite. Les symboles colorés indiquent les positions des grains de Baily étudiés pour lesquels

des courbes de lumiére ont été analysées.

La différence entre le fond de ciel sur la tranche N° 2789 (32.379s) et N° 2791 (33.039) peut
s’explique par I’ajustement des niveaux d’intensité permettant de mieux visualiser les plus

faibles intensités dans les grains de Baily plus faibles.

De la méme fagon, cette analyse a été effectuée au 3™ contact, voir figure IV-3-1-4,

montrant un profil avec la méme méthode que la figure IV-3-1-3 du « vrai » bord solaire

modulé par le relief lunaire au moment de la réapparition.
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Figure IV-3-1-4: empilement des profils en coupe de 1.5 A du vrai bord solaire observé,
relevé dans le continu (grains de Baily), afin de décrire les structurations correspondantes
liées au profil lunaire (altimétrie Kaguya). L’assombrissement puis I’extinction de I’extréme
limbe solaire au moment du 3™ contact apparaissent progressivement, juste apreés la totalité
de I’éclipse du 11 Juillet 2010. Les instants correspondant a chaque tranche sont indiqués a
droite.

Ces coupes sont réalisées en vue d’expliciter et révéler la structuration complexe du « vrai »
bord du soleil limité par le relief du bord lunaire en utilisant un procédé de reconstruction
visuel, pour ensuite réaliser des profils d’intensité en 2 dimensions sur 1’étendue des spectres
des grains de Baily, voir figure IV-3-1-5. Cela permet de définir au moyen des courbes
d’intensités les variations du profil d’intensité du bord du Soleil occulté et découpé par le
relief du limbe lunaire.

Ce type d’analyse et de reconstruction du bord du Soleil est une approche nouvelle par rapport
a ce qui a été publié sur le sujet. En effet, les courbes de lumiére en figure IV-3-2-1 montrent
une différence entre 1’instant du contact défini par les éphémériques et la bifurcation qui
pourrait correspondre a I’instant ou le dernier grain de Baily disparait, avec la raie d’émission
du Fe II 4629A qui apparait et se distingue du spectre continu. Cette méthode permet de
mieux définir le bord solaire lors des contacts d’éclipses. Les profils d’intensité sont une
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autre maniére de le représenter. La figure IV-3-1-5 représente les profils d’intensités, au 3™
contact concernant les mémes régions présentées en figure IV-3-1-4.

C3 Baiy's bead profies from flash spectra {Solar eclipse July 11th 2010)
Add 18 H 45 TU for each graph
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Figure IV-3-1-5: profils d’intensité transverse relevés le long des tranches des spectres des
grains de Bailly sur un intervalle spectral étroit 1A a la longueur d’onde de 47004, avec un
intervalle variant entre 0.1 et 0.3 s entre chaque spectre. Les intensités sont exprimées en
ADU (Arbitrary Digital Unit), et au-dela de 4095 ADU il y a saturation.1 ADU équivaut a
0.823*10 ~° unités du disque solaire moyen (voir Annexe 17-3).

Ces résultats ont contribué a montrer ce que le satellite de la mission Picard aurait dii observer
depuis 1’espace pour définir le « vrai » bord du Soleil en 1’absence de lumiére parasite
diffusée, en vue de mesurer ensuite son diameétre, une fois le bord ainsi défini a cette longueur
d’onde 4700 A. Ceci montre I’importance des éclipses totales, et de la réalisation des spectres
éclair, en I’abscence de lumiére parasite, pour appréhender le vrai bord du Soleil.

Cependant, le relief lunaire, montagnes et vallées rendent le travail difficile pour évaluer les
altitudes et hauteurs au dessus du limbe solaire lors des contacts des éclipses totales. La
détermination de la référence d’altitude h = 0 est difficile. Lites 1983 a tenté d’estimer des
fluctuations du limbe solaire avec des modeéles théoriques et des observations.

Dans sa publication, il indique clairement les inconvénients pour savoir ou définir la référence
h = 0 des hauteurs lors des observations d’éclipses. Cependant dans cette theése nous avons
considéré le bord comme étant la région ou I’intensité présente la décroissance la plus
abrupte, c'est-a-dire ou le gradient d’intensité est le plus élevé.
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Chaque grain de Baily dont le spectre est réalisé correspond en réalité a un bord du Soleil
découpé dans une valée lunaire, dont il est possible de réaliser les profils d’intensité.
Cependant a cause des irrégularités du relief lunaire, ceux-ci sont décalés comme le montrent
les courbes de lumiere IV-3-1-6:
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Figure IV-3-1-6: courbes de lumiére en fonction du temps pour 3 spectres de grains de Baily
relevés dans des vallées lunaires différentes sur le bord de la Lune au second contact de
I’éclipse de 2010. Les mentions Y 547 et Y 591 correspondent aux ordonnées pour lesquelles
2 des profils ont été pris d’aprés la figure précédente du 2™ contact. Le profil avec les

« diamants» bleus correspond au dernier grain de Baily.

Ces résultats montrent la difficulté de définir le bord du Soleil compte-tenu du relief accidenté

du bord de la Lune. La chronodatation au moment des contacts de 1I’éclipse est indiquée en
abscisses.
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VI - 3-2) Analyses des profils du continu correspondant au « vrai » bord
solaire. Eclipse totale du 11 Juillet 2010. Inversion d’intégrale d’Abel pour
déduire les brillances.

Les courbes figures IV-3-2-1 et [V-3-2-2 ont pour objectif d’approfondir les résultats obtenus
sur les variations d’intensités des raies du Fer II et du continu, directement mesurées sur
chaque spectre éclair, sans avoir lissé les courbes. Une comparaison avec les travaux
antérieurs de Weart S.R. 1971 sur I'éclipse de 1970 dans le continu a 4815 A est effectuée en
vue comparer des méthodes pour définir le bord solaire et I’effet d’embrillancement du limbe
dii aux raies d’émission low FIP situées tres proches du limbe et au minimum de température.
Les courbes de la figure IV-3-2-1 ont été déduites apres la chronodatation au troisieme
contact de 1’éclipse du 11 Juillet 2010. La correspondance avec les prédictions des
éphémérides par Patrick Rocher (IMCCE), est indiquée, ainsi que I’instant d’insertion des
filtres et instant de contact.
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o flx disc-units™Mm outside line Filters inserted
Al disc-units*Mm along Mgl 4700 line oa
1 I s n L 8
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Figure IV-3-2-1: analyse du bord solaire au troisieme contact a I’éclipse du 11 Juillet 2010,
(sans lumiére parasite) et comparaison des flux relevés dans une raie d’absorption du Mg I,
avec les flux pris dans une raie du Fe II, et dans le continu relevé entre les raies. Les échelles
sont indiquées. Relevés d’intensité moyenne effectués dans une vallée lunaires.

Les unités en flux « disc-unit*Mm » découlent du méme procédé de mesure de brillance dans
une vallée lunaire, comme décrit au début du chapitre IV-1 et des Annexes 28 et 29.
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flux in units of solar disk * Mm

Ces graphiques IV-3-2-1 permettent d’analyser chaque séquence lors du troisieme contact ou
le bord solaire est défini malgré un manque de certains points de relevés a cause du
ralentissement de la cadence d’acquisition des spectres liés a la saturation de la CCD et débit
limité en 12 bits de dynamique. La figure IV-3-2-2 reprend les mesures des flux de la figure
IV-3-2-1 ou sont indiquées les altitudes (a la place des temps de la figure IV-3-2-1) et en
ayant reporté les relevés réalisés par Weart a 1’éclipse de 1970, sur le méme graphique.

Nous avions eu des voiles nuageux lors de I’éclipse totale du 11 Juillet 2010 qui ont atténué

les flux (d'un facteur 3 a 5), ce qui pourait expliquer en partie les différences entre les
courbes, mais la cadence du nombre de relevés effectués par Weart a 1’éclipse du 7 Mars 1970

et publiés (Weart, 1971) était faible comparée a celle de nos caméras CCD numériques.

1,E+00
# flux disc-units*Mm along Fell 4629 line 2010 eclipse
B fiux disc-units*Mm outside line (true continuum 4700) 2010 eclipse
A flux disc-units*Mm along Mgl line in absorption 2010 eclipse
1E-01 & from Weart- eclipse 1970 continuum 4815
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Figure IV-3-2-2: courbes brutes en échelle logarithme au troisieme contact- C3 de I’éclipse
du 11 Juillet 2010, montrant le vrai continu pris dans une vallée lunaire, en dehors des raies
d’émission, et par comparaison, le flux de la raie du Fe II 4629 A. En bleu clair, est
représentée la courbe du continu a 4815 A réalisée par Weart et analysée-publiée par Weart
1971, d'apres l'éclipse du 7 Mars 1970. Relevés d’intensités moyennes effectués dans une
vallée lunaire.

Les courbes de lumiére de Weart, S.R., obtenues sous un ciel bien dégagé du 7 Mars 1970, ne
montrent pas de point d'inflexion autour de I'altitude h = 0, définissant le bord du Soleil pris
dans le continu. L’avantage des relevés pris sur 1’étendue des valées lunaires « aires dans les
vallées lunaires » est de pouvoir moyenner. Tandis que le relevé de 1’intensité maximal dans
un seul pixel, permet de rendre compte d’une mesure plus localisée dans le relief lunaire.
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La courbe de lumieére du Fe II montre une plus grande étendue que celle du continu sur le
bord solaire lorsque ces 2 composantes ne sont pas prises séparément grace a la séparation des
composantes.

Ces courbes de lumiére expérimentales, relevées sur les spectres éclair, sont ensuite utilisées
pour déduire les émissivités par la méthode d’inversion d’intégrale d’ Abel, avec une méthode
simplifiée décrite en Annexe 30.

Les analyses des enveloppes d’hélium et des raies « low FIP » sont effectuées pour des
altitudes inférieures a 1000 km. Ceci est une avancée par rapport aux observations antérieures
ou il était tres difficile d’observer en dessous de 1000 km, voir chapitre I-1-6.

Les variations d’intensité constatées sur le continu et pour les mémes raies de 1’hélium neutre
4713 A et ionisé 4686 A observées aux éclipses totales de 2008 et 2010, sont dues a une
transmission atmosphérique différente: en 2008, le second contact a eu lieu entre 2 nuages, le
fond de ciel était bleu autour de 1’éclipse, tandis qu’en 2010, ce ciel était totalement voilé au
moment des phases de la totalité, mais on voyait 1’éclipse.

IV-3-3) Analyses des courbes de lumiére et inversions d’intégrales d’Abel
des données de 2010

Dans ce chapitre, nous avons tenté de réaliser les courbes d’ajustement sur les courbes de
lumiére ot les premiéres mesures commencent vers 450 km d’altitude, voir figure IV-3-3-1,
car les dynamiques de 8 bits et surtout 12 bits des caméras CCD nous ont permis d’examiner
les intensités des raies d’émission a ces altitudes inférieures a 600 km. C’est ensuite a partir
des profils d’intensité ajustés, que des inversions d’intégrale d’ Abel sont ensuite tentées, en
considérant le cas de raies optiquement minces (épaisseurs optiques trés inférieures a 1,

« transparent »). Ce chapitre décrit les méthodes d’obtention du calcul d’inversion d’intégrale
d’Abel, et en tenant compte du relief lunaire, apres I’analyse des courbes I = f(h).
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Figure IV-3-3-1: Courbes de lumiére I = f(h) au 2™ et 3°™ contacts de I'éclipse de 2010.
Les courbes d’ajustement en traits sont un ajustement polynomial, et les courbes en pointillés
un ajustement en exponentielles décroissantes. Relevés des valeurs d’intensité moyenne dans
une vallée lunaire, en prenant le pixel d’intensité maximale.
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L’analyse des courbes de lumiére de 1’hélium He II 4686 A montre des variations et dont les
variations montrent une enveloppe entre 1200 et 1700 km. La résulution numérique de I’
inversion d’intégrale d’ Abel n’a pas été nécéssaire dans ce cas ou une interpolation est
effectuée sur la distribution des brillances radiales (voir Wildt 1947, page 39, chapitre
relations géométriques). Bien que les relevés aient été dispersés autour de la courbe de
lumiere mesurée d’apres les résultats des spectres éclairs, une interpolation polynomiale a été
effectuée, et a permis une estimation des altitudes des maxima de brillance des enveloppes.
Le maximum d’émissivité de I’hélium une fois ionisé He II 4686A a été évalué autour de
1600 km, voir figure IV-3-3-2:
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Figure IV-3-3-2: Courbes de lumiére I = f(h) au 2*™ contact de I'éclipse de 2010. Les
courbes d’ajustement sont de type polynomial. Relevés des valeurs d’intensité dans une vallée
lunaire, en prenant le pixel d’intensité maximale.

Ces courbes en échelle Logarithmique permettent une évaluation plus précise des positions
des altitudes des maxima d’émissivité qui traduisent des effets d’enveloppes pour les raies
d’hélium mais aussi des fluctuations sont constatées sur la raie du Fe II 4629, tandis que le
profil du continu est plus régulier. Les courbes du second contact sont plus significatives pour
les raies d'hélium car les valeurs d'intensités sont plus élevées. Cependant, apres avoir
appliqué une courbe d’ajustement sur ces points, il apparait que le maximum d’émissivité de
I’hélium neutre He I 4713 A se situe vers 1300 km au troisiéme contact. Une « bosse » est
aussi visible au second contact vers 1550 km pour les 2 raies He I 4713A et He II 4686A.
L’intérét de ces analyses sur les raies « low FIP » est d’avoir analysé une raie comme le Fe II
4629 A et aussi une raie du Mg 14702.8 A qui a été observée en absorption sur la figure I1I-2-
3 du Chapitre I1I-2, et ot cette méme raie a été étudié sur la courbe de lumiére en figure I'V-3-
3-1 et dont I’émissivité est déduite en figure IV-3-3-5.

Des analyses de fluctuations sont réalisées sur certains relevés pour évaluer les barres
d’erreurs. Le tableau IV-3-3-3 décrit les valeurs de flux et les précisions évaluées pour les
courbes de lumiére de la figure IV-3-3-1 et IV-3-3-2.
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Raie étudiée longueur Précision sur les mesures d’émissivités
d’onde autour de h = 1100 km au dessus du limbe solaire

(A) (sauf pour le continu)
Hel C2 4713 1.7%10 % + 1.2*10 ° unités du disque solaire moyen
Hell C2 4686 3.0%10 ° =+ 1.2*10 ° unités du disque solaire moyen
Fell C2 4629 8.0*10 ° =+ 1.0*10 ° unités du disque solaire moyen
Continu C2 (1900 km) 4700 6.0¥10 ° =+ 1.0*10 —° unités du disque solaire moyen
Hel C3 4713 1.3*10 ~* + 1.3*10 > unités du disque solaire moyen
Hell C3 4686 2.0*10 ° =+ 1.3*10 ° unités du disque solaire moyen
Fell C3 4629 4,010 ° + 1.1*10 > unités du disque solaire moyen
Mgl C3 4702 5.0*10 ° =+ 0.8*10 ° unités du disque solaire moyen
Continu C3 Difficultés des relevés

Tableau IV-3-3-3: relevé des brillances en unités du disque solaire moyen et leurs
preécisions relevées sur la courbe de lumiére figure IV-3-3-1 pour les raies de I’hélium, du fer
du magnésium et du continu, au second et troisiéme contact lors de I’éclipse totale de Soleil
du 11 Juillet 2010.

Le continu au troisiéme contact a été difficile a relever, car les intensités étaient plus faibles
qu’au second contact. Une fois les courbes obtenues les barres d’erreurs sont estimées par la
dispersion des points, puis les courbes ajustées avec une exponentielle décroissante, voir
figures IV-3-3-4 et IV-3-3-5.
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Figure 1V-3-3-4: Tracés des inversions d’intégrale d’Abel a parir des relevés d’intensités
moyennes dans les vallées lunaires en échelles linéaire pour les brillances dans le continu
au troisieme contact C3 de I’éclipse du 11 Juillet 2010 et la raie du fer une fois ionisée. Les
courbes d’ajustements sont des exponentielles décroissantes, et les nuages de points
permettent d’évaluer la dispersion des mesures.
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Les relevés des intensités ont été effectués sur une étendue de plusieurs pixels correspondant a
I’étendue d’une vallée lunaire qui correspondent a une surface étendue de plusieurs milliers de
km sur le bord du Soleil.

Ces courbes, en décroissances exponentielles, montrent des pentes différentes en échelle
logarithme, ce qui suggere des températures plus élevées pour I’ion Fe II que pour le Mg I et
le continu.

1 0E-06
W Abel fit continuum disc-unit
Abel fit Fell 4629 disc-unit

1 0E-07 4 & Abel fit Mgl 4702 disc-unit
2 1,0E-08 4
=
w
pl
g

1,0E-09 4

1,0E-10 4

1|DE'11 T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T

0 200 400 GO0 aoo 1000 1200 1400 1600 1800

height (km}

Figure IV-3-3-5: Tracés des inversions d’intégrale d’Abel a partir des équations
d’ajustement des courbes de lumiére (relevé d’intensité moyenne dans une vallée lunaire).
Echelles logarithmique. Brillances dans le continu au troisieme contact C3 et des raies du Fe
Il et Mg I. Les courbes d’ajustements sont des exponentielles, et les nuages de points
permettent d’évaluer la dispersion des mesures.

Les premiers points a 200 km ont été difficiles a évaluer, pour une altitude aussi basse.

La méthode d'estimation des altitudes aux contacts d'éclipses reste une taché difficile.
L'inversion d'intégrale d'Abel a permis de tenter d'évaluer les flux aux basses couches de
I'atmospheére solaire immédiatement au dessus de la photosphere.

Les barres d’erreurs proviennent des estimations des fluctuations réalisées sur les courbes de
lumieére avant inversion d’ Abel.

Une fois les courbes d’ajustements de type « exponentielle décroissante » effectués, il faut
prendre le terme constant devant la variable h dans 1’exponentielle, et prendre son inverse,
exprimé en kilometres. Cela permet de déterminer les échelles de hauteurs en premiere
approximation. Les tableaux suivants donnent les relevés des équations des courbes
d’ajustement et les valeurs des échelles de hauteurs. Les incertitudes sont déduites de la
dispersion des points de mesures. L’unité d’émissivité, indiquée dans les graphiques figures
IV-3-3-5 et IV-3-3-6, équivaut a une unité de disque solaire moyen par kilomeétre, comme
mentionné a la figure IV-1-5 du chapitre IV-1.
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VI - 3-4) Détermination des échelles de hauteur d’apreés les inversions
d’Abel du continu et de la raie du Fer II au second contact de I’éclipse du
11 Juillet 2010

Le tableau IV-3-4-1 donne les équations de courbe d’ajustements sur I’inversion d’intégrale
d’Abel du continu et Fe II et les échelles de hauteurs sont déduites a partir du terme dans
I’exponentielle:

Equation fit inversion d’ Abel Echelles hauteur estimées
Continu 4700 A E(h) = 2.279195*10 =7 *Q —0.005003543h 199.8 = 30 km
(éclipse 2010)
Continu 4815 A E(h) = 2.324851*€ —0.0048h 208 = 60 km
(éclipse 1970)
Fe 11 4629 A E(h) = 9.933578*10 -8 *Q —0.002894446h 345 = 40 km
(éclipse 2010) (384 avant)
Mg 14702 A E(h) =4.145651*10 7 % e —0.005664498 h 176 = 30 km
(éclipse 2010)

Tableau IV-3-4-1: équations d’ajustement et des échelles de hauteurs déduites des relevés
effectués dans une vallée lunaire au 3°™ contact (relevés des aires dans les vallées lunaires)
pour le continu et la raie du Fe IT1 4629 A. A I'éclipse de 2010.

Les courbes d'ajustements pour les données de 1'éclipse de 1970 sont données en Annexe 13,
en ayant utilisé un autre procédé d’ajustement moins précis, mais permettant d'évaluer
I'échelle de hauteur pour le calcul d'émissivité dans le continu a 4815 A.

Les dispersions des points de mesure sur les échelles de hauteur du continu peuvent provenir
des voiles nuageux que nous avons eus a I’éclipse de 2010 et qui ont atténué les intensités des
raies et du continu.

11 apparait toutefois que 1’échelle de hauteur pour la raie du fer ionisé Fe II 4629A est plus
importante que celle du continu ce qui signifie que malgré son faible potentiel d’ionisation
(faible FIP), sa température reste plus élevée que le continu.

Le choix de cette raie du fer ionisé a Fe II 4629 A est important car c’est une raie froide a
faible valeur de potentiel de premiére ionisation 2.81 eV, inférieur a 10 eV, et est un exemple
parmi la myriade de petites raies d’émission, car ces raies de type low FIP sont la signature
des couches mésosphériques juste au dessus de la photosphere ou se formeraient les spicules,
plus précisément leur pieds, et dans ces tres basses couches ou le champ magnétique est tres
concentré et dominant. L’abondance de cet élément aussi se retrouve dans les couches plus
élevées de la région de transition. Dans le cas d’une atmosphere isotherme, et d’une

atmosphere hydrostatique stratifiée et homogene,

_Gyh
P=P, *e rr

G est I’accélération de pesanteur, p, le poids moléculaire, R la constante des gaz, T la
température, et P ; la pression au point h=0
L’échelle de hauteur est définie comme étant la variation de la pression d’une quantité 1/e,

RT
hauteur caractéristique. Elle vaut H = H—G , Pecker Schatzman, 1959.
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VI-3-5) Détermination des échelles de hauteur du continu, des raies de
I’hélium et fer ionisé (Fe IT) au second contact de I’éclipse du 11 Juillet 2010

Les courbes de lumieére figures IV-3-5-1 et IV-3-5-2 ont été obtenues a partir des relevés
effectués sur les spectres flash du 11 Juillet 2010. La méthode utilisée pour les relevés sur les
courbes de lumiére consiste a considérer seulement le pixel dont la valeur d’intensité est
maximale sur 1’étendue de la vallée lunaire ou le profil de la raie est le plus intense limité par
la dimension du pixel (1.1x1.1 Mm sur le disque solaire). A partir de ces courbes de lumiere,
les inversions d'Abel ont été effectuées comme le montrent les figures suivantes, avec des
approximations rectangulaires pour les calculs d'intégration :

1 0E-05 E
] # Continuum C2 Abel fit
1 0E-0 4 Fe I 4629 C2 Abel fit
E AHe 14713 C2 Abel fit
= mHe Il 4585 C2 Abel fit
E J
& 10E07 3
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g ]
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£ 10E09 4
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Figure IV-3-5-1: inversions d'Abel des courbes de lumiere en échelle logarithme pour
déduire la brillance ou émissivité, pour le 2™ contact pour le continu relevé entre les raies,
les raies He 1 4713A et He II 4686A. Relevés de I’intensité maximale (courbe de lumiére
I(h)) sur 1 seul pixel (cf courbe de lumiére figure IV-3-3-1).

On constate que la pente du continu est plus abrupte que celle de 'hélium neutre 4713 A, et
que la pente de I'hélium ionisé 4686 A est 1égérement plus faible que celle de 'hélium neutre
4713 A, pour ces mémes altitudes. Cela traduit 1’effet de la température, c'est a dire que la
température de 'hélium ionisé est plus élevée que celle de I'hélium neutre. La pente du Fe II
est plus importante que celle des raies d’hélium, ce qui montre que la température de cette raie
est plus faible que celles de I’hélium optiquement mince. Pour le continu en figure IV-3-5-1,
il s’agit de la diffusion des électrons libre liés de HI et associé aussi au continu de Paschen. La
différence entre I’émissivité du continu représenté sur la figure IV-3-5-1 et IV-3-3-5, peut
provenir de la nature différente entre les 2 contacts avant et apres la totalité ou, le profil du
relief du bord lunaire est différent, le mouvement relatif du limbe lunaire par rapport au bord
solaire est différent entre ces 2 contacts aussi parce qu’a cette éclipse, nous n’étions pas
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exactement au milieu de la bande de totalité. La variation de la pente des profils du continu
représentée en échelles logarithmiques, entre 450 km et 900 km diminue ainsi d’un facteur 30
sur la figure IV-3-5-1 tandis que la pente du continu diminue seulement d’un facteur 15 entre
450 et 900 km pour la figure IV-3-3-5. Par contre pour le Fe II 4629A, les différences sur les
pentes sont voisines sur ces mémes intervalles d’altitudes:

Une diminution d’un facteur 3 sur la figure IV-3-3-5 et une diminution d’un facteur de 2.5
pour la figure IV-3-5-1. Par contre les valeurs d’émissivités sont 100 fois plus faibles sur la
figure IV-3-5-1 que sur la figure IV-3-3-5 car les procédés de relevés d’intensités ont été
différents sur les courbes de lumiere, afin d’obtenir le rapport signal sur bruit le plus élevé
possible dans les raies et continu.

Les mesures du continu intégré dans une vallée lunaire réalisées précédemment permettent de
mieux estimer ses valeurs et variations en fonction de 1’altitude, en commencgant a des
altitudes de 300 a 400 km au dessus du bord solaire. Le choix de cette méthode de relevé dans
un seul pixel 1100x1100 km sur le limbe solaire permet de tenir compte des faibles variations
des flux localisées, associées aux brillances, et d’assimiler une vallée lunaire a un seul pixel.
Par ailleurs, nous avons relevé les équations des courbes d’ajustement sur les courbes de
lumiére. A partir de ces équations, nous avons tracé les profils d’émissivité déduits apres
inversions d’intégrale d’Abel et indiqué les barres d’erreurs déduites des profils précédents:
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Mg | 4702 C3 Abel fit
5,0E-10 1 Fe Il 4628 C3 Abel fit
AHe | 4713 C3 Abel fit
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Figure IV-3-5-2: profils d’émissivité ou brillance, de I’hélium neutre 4713 A, hélium ionisé
4686 A, Fe 11 4629 A et Mg I 4702A calculés par inversion d’intégrales d’Abel a partir des
équations des courbes d’ajustements exponentiels effectués sur les courbes de lumiére
déduites des spectres éclairs au troisieme contact de 2010. Relevé d’intensité maximale sur
1 seul pixel (cf courbe de lumiere figure IV-3-3-1).

Les graphiques ont été ensuite représentés en échelle logarithme pour comparer plus
facilement les valeurs des émissivités aux altitudes plus élevées :
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Figure IV-3-5-3: profils d’émissivités en échelle logarithmique, de I’hélium neutre 4713 A,
hélium ionisé 4686 A, Fe IT1 4629 A et Mg I 4702 A, calculés par inversion d’intégrales
d’Abell a partir des équations des courbes d’ajustements effectués sur les courbes de lumiere
déduites des spectres éclairs au 3°™ contact de 2010. Relevés des intensités initiales sur 1
seul pixel (cf courbe de lumiere figure IV-3-5-2)

Les mesures d'émissivité restent toutefois difficiles a ces altitudes aussi basses au dessus de la
photospheére. Les gradients sont différents selon la nature de 1’ion considéré. Les figures IV-3-
5-2 et IV-3-3-4 ont été comparées, et les figures IV-3-5-3 et IV-3-3-5 ont permis une
meilleure évaluation des emissivités aux faibles intensités en échelle logarithmique. Le
tableau suivant a permis de comparer les valeurs d’émissivités pour les ions Fe Il et Mg I a 2
altitudes 300 et 900 km pour comparer les gradients, selon la méthode de mesure indiquées
dans les figures IV-3-5-2 et IV-3-3-4.

900 km I
Gradients 0
1900

Méthode de h 300 km

mesure
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[ o dans 1 Mg 14702 A 1.9¥10 2.1%10 M 9.0
pixels (pris dans | (fig IV-3-5-2)

1 vallée lunaire)

I o dans 1 Fe I1 4629 A 5.9%10 '° 9.5%10 ! 6.2
pixels (pris dans | (fig IV-3-5-2)

1 vallée lunaire)

<1 >dansune |MglI4702 A 8.3*10 ° 2.3*%10 ° 34.7
vallée lunaire (fig IV-3-3-4)

<1 >dansune |Fell4629 A 4.7%10 ° 7*10 6.7
vallée lunaire (fig IV-3-3-4)

Tableau 1V-3-5-4: Comparaison des émissivités pour 2 raies « low FIP » Fe I 4629A et Mg
147024, selon les méthodes de relevés d’intensité : intensité maximale dans un seul pixel et
intensité moyenne dans une vallée lunaire, et en fonction des altitudes pour comparer les
gradients.

Ces résultats montrent que pour le Fe II 4629A, les gradients sont semblables indépendament
de la méthode de mesure. Par contre il y a une différence de 1’ordre d’un facteur 100 entre la
valeur moyennée dans une vallée lunaire. Pour le Mg I 4702A, on trouve un gradient
pratiquement 4 fois plus élevé avec I’intensité moyennée que pour I’intensité maximale dans
un seul pixel, mais les mesures ont été difficiles a réaliser a 900 km au dessus du limbe pour
cette raie du Mg I et la valeur de 2.11*10 ~'' unités du disque solaire/km est faible. On peut
déduire de ces résultats que les gradients du Fe II 4629A sont plus faibles que ceux du Mg I
4702A, ce qui suppose que la température de la raie du Fe II est plus élevée que celle du Mg I.
Par ailleurs, les pentes du Fe II et Mg I qui sont des raies « low FIP » sont plus élevées et
correspondent a des températures plus basses que celles de 1'hélium He I et He II qui sont des
raies dites « high FIP » sur la figure IV-3-5-3. Les différents ions des éléments « Low FIP »
(inférieurs a 10 eV) permettent d’identifier les couches inférieures a 1000 km dans lesquelles
ces ions sont formés, ainsi que leur extension dans les régions correspondant au minimum de
température.

Une analyse plus approfondie a été réalisée en vue de mesurer plus précisément 1’extension
des enveloppes d’hélium qui ont des potentiels d’ionisation plus élevés, 24 eV pour He I 4713
A et 54 eV pour He 11 4686 A. Les mesures des extensions des enveloppes d’hélium ont été
réalisées en ayant redressé les spectres éclair, puis ont été analysées pour les différents
instants des séquences des contacts. Ces séquences correspondent a des altitudes dans
I’atmosphere solaire, situées dans les basses couches de la région de transition aux altitudes
supérieures a 400 km au dessus du limbe solaire.

Le tableau IV-3-5-5 résume les équations des courbes d’ajustements déduites des précédents
graphiques et inversions d’Abel, pour le continu, le Fe II, hélium neutre et ionisé. Les échelles
de hauteur sont déduites a partir du terme dans 1’exponentielle.

La présence des raies d’hélium aux altitudes inférieures a 1000 km permet d’apporter de
nouveaux diagnostics sur la stratification des enveloppes d’hélium au dessus des altitudes
correspondant au minimum de température (T .,;, ), et que ces raies « high FIP » sont situées

au dessus des altitudes proches du T ;, ou les raies « low FIP » sont formées.

Equation fit inversion d’Abel Echelles hauteur estimées

Continu 2™ contact 2010 |y =6,210533%10 > e 00070662551 _ 1147 + 30 km

+
Fe 11 4629 A 2™ contact y = 0.7529*10 -9 *@ —0.002882739h 346 = 60 km
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2010
He 14713 A 2™ contact y=1.832821*10 9 xp —0.00219089h 456 = 60 km
2010
gloellol 4686 A 2™ contact y=1.994827*10 710 x@ ~0.001766141h 1566 + 80 km

Tableau IV-3-5-5 : équations exponentielles des courbes d’ajustements et estimations des

échelles de hauteur correspondantes pour les raies de I’hélium et du continu au 2™ contact de
I’éclipse du 11 Juillet 2010.

Ces valeurs montrent que 1’échelle de hauteur radiative de ’hélium ionisé He 11 4686 A est
1.2 fois plus importante que celle de I’hélium neutre He I 4713 A. Ces raies sont sensibles aux
raies coronales plus chaudes. Le tableau IV-3-5-6 indique les températures hydrostatiques, ou

seule la température du continu H I a un sens physique.

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Températures hydrostatiques
C2/2010 (A) g/moles (modele hydrostatique)

HI 4700 1.0 4626 + 656 K

Fe Il 4629 55.8

He I 4713 4.0

He II 4686 4.0

Tableau IV-3-5-6: températures hydrostatiques déduites des échelles de hauteur a partir des

courbes d’émissivité des ions de raies low FIP au second contact de I’éclipse totale du 11
Juillet 2010.

Les valeurs grisées indiquées dans le tableau représentent les températures hydrostatiques
calculées pour les ions He I, He II, Fe II. La température calculée d’apres les mesures
d’échelles de hauteur (voir tableau IV-3-5-5) de 1’He II 4686A et plus importante que celle de
He 14713 A, ce qui a un sens compte tenu de 1’état d’ionisation de I’hélium. Il apparait que
la température de 1’ion Fe I est 5 a 6 fois plus élevée que les températures des raies He I et
He II. Le sens de ces résultats est difficile a interpréter, il semblerait que la masse ionique
puisse avoir une incidence sur la température, mais ceci n’est pas établi car le milieu est
dynamique, avec des mouvements de plasma, vitesses.

Le modele hydrostatique stratifié n’est valable que pour le continu en faisant I’hypothese
qu’il est associé a I’H I pour un calcul de température hydrostatique, et correspondant au
continu de la haute photosphere.

Ces résultats montrent que le modele hydrostatique stratifié est inadapté pour déduire les
températures des ions associés aux raies « low FIP » a partir des mesures des échelles de

hauteurs radiatives, dans les basses couches de I’interface photosphére- couronne, et juste au
dessus de la photosphere.

VI-3-6) Détermination des échelles de hauteur du continu et raies de
I’hélium et raie du Fe II au troisieme contact de I’éclipse du 11 Juillet 2010

Les courbes obtenues apres 1’inversion d’intégrale d’ Abel suivantes ont été calculées pour le
troisieme contact C3 mais le voile nuageux étant devenu plus épais, les mesures ont été plus
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difficiles a réaliser. Cependant, certains relevés ont pu étre effectués a des altitudes plus
basses ot les intensités des raies low FIP sont plus élevées, afin de mieux comparer les
variations des intensités des raies dans les couches plus profondes.

On retrouve aussi la présence des raies d’hélium optiquement minces dans les couches aux
altitudes inférieures a 800 km, comme au second contact de 1’éclipse de 2010, et les mesures
sont relativement proches, compte-tenu des conditions de fluctuations météorologiques.

Des relevés ont été effectués pour le 3™ contact et présentés dans le tableau ci-dessous:

Equation fit inversion d’ Abel Echelles de hauteur
radiatives estimées
Fe IT 4629 A Jeme y = 1.2691*10 -9 *Q —0.002879952h 347 = 70 km
contact 2010
Mgl 4702 A 3ieme y = 5.093788*10 —10 *@ —0.003498937 h 285 + 70 km
contact 2010
HeI4713 A 3itme y=1.581236%10 0 *@ 0001177199 849 + 80 km
contact 2010
He 11 4686 A 3ime y=0.976206*10 -1 *@ —0.001048976 h 953 = 90 km
contact 2010

Tableau IV-3-6-1 : équations des courbes d’ajustement exponentielles et des mesures
d’échelles de hauteurs pour quelques raies au 3™ contact de I’éclipse du 11 Juillet 2010.

Des différences de mesures d’échelles de hauteurs sont constatées entre les mesures prises
dans les aires des vallées lunaires et prises sur un seul pixel. Ces différences de 1’ordre d’un
facteur 2 entre les échelles de hauteurs de 1’hélium neutre et ionisé (high FIP) au second et
troisieme contact (tableaux IV-3-5-4 et IV-3-6-1) peuvent s’expliquer a cause de la méthode
de dispersion utilisée lors des contacts, qui était différente. Le second contact présentait une
dispersion avec un angle de 26° comme le montre la figure IV-3-6-2 suivante :

* Alpha~ 26 ° and sin (alpha) ~1i2

Measured width on flash spectra

Figure IV-3-6-2 : montage indiquant le sens de dispersion des spectres éclairs au second
contact, avec orientation du sens de dispersion faisant un angle de 26° avec I’axe du
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croissant solaire occulté par la lune lors du second contact de I’éclipse totale du 11 Juillet
2010.

Cette indication permet de dire que les largeurs des spectres des croissants sont sous estimées
d’un facteur de I’ordre de %2 a cause de I’angle de 26° entre 1’axe de dispersion spectral, et le
croissant photosphérique lors du second contact C2. Au troisieme contact C3, le sens de
dispersion et I’axe du croissant étaient confondus, ce qui n’a pas entrainé d’effets
d’inclinaison des raies a C3. Ces remarques peuvent expliquer les différences sur les spectres
éclairs avec les inclinaisons des raies a C2 et pas d’inclinaison a C3. Nous n’étions pas situés
au milieu de la bande de totalité, ou les enveloppes ont été observées sur une durée plus
longue a C3 qu’a C2, et dans des régions plus proches des régions du pdle sud solaire a C2
plus proche de 1’équateur a C3.

La figure I11-4-1 du sous chapitre I1I-4 montre en effet, que le second contact avait eu lieu
entre I’équateur est et le pole sud, tandisque le troisieme contact avait eu lieu plus proche de
I’équateur ouest. Ces régions différentes traduisent aussi des phénomeénes d’occultations du
bord solaire par le bord lunaire différentes. Cependant cela n’a pas eu d’incidences sur
1’échelle de hauteur radiative du Fe II 4629A, car on retrouve la méme valeur de 346 km entre
C2 et C3.

Un autre aspect concerne la topologie différente du relief lunaire entre C2 et C3, ou les figures
IV-3-1-3 et IV-3-1-4 représentent le bord solaire modulé par le relief lunaire durant toute les
phases des contacts. Les grains de Baily semblent moins nombreux au second contact qu’au
troisieme contact. Cela peut entrainer des variations d’intensités plus importantes au troisieme
contact, dont la durée a été plus longue que celle du second contact, et conduire a des
différences d’un facteur 2 sur les valeurs des échelles de hauteur pour les raies d’hélium.

Les fluctutations atmosphériques du ciel voilé entre le second et le troisieme contact peuvent
avoir changé, mais sur une moins grande ampleur. La topologie du relief lunaire représente un
parametre de plus grande influence, car selon une vallée large et peu profonde et une vallée
étroite et profonde des différences d’échelles de hauteurs avaient été constatées, voir figure
IV-1-1, IV-1-2, et tableau IV-1-3. Ces différentes irrégularités du profil du limbe lunaire qui
n’étaient pas les méme entre C2 et C3 peuvent expliquer ces différences sur les échelles de
hauteurs mesurées pour les raies He II 4686A et He I 4713A.

Les différences constatées pour les autres échelles de hauteurs concernant les raies low FIP
peuvent aussi s’expliquer selon les points évoqués précédemment.

Le tableau IV-3-6-3 donne les températures hydrostatiques déduites du tableau IV-3-6-1 pour
discuter sur le sens des interprétations en termes de températures.

Raie étudiée longueur d’onde masse ion | Températures hydrostatiques
C3/2010 (A) g/moles (modele hydrostatique)

Fe Il 4629 55.8

Mgl 4702 24.3

Hel 4713 4.0

He II 4686 4.0

Tableau IV-3-6-3: températures hydrostatiques déduites des échelles de hauteur a partir des
courbes d’émissivité des ions de raies low FIP.

Ces températures pour les ions associés aux raies « low FIP » n’ont pas de sens dans ces
régions proches du minimum de température. Les valeurs grisées indiquées dans le tableau
représentent les températures hydrostatiques calculées pour les ions He I, He II, Fe II, Mg I a
partir des échelles de hauteur radiatives.
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Ces résultats sont tres éloignés des valeurs de gradients mesurés dans les modeles empiriques
de la région de transition de Mariska 1992, voir Annexe 10 figures A-10-7 et A-10-8. En
effet, I’hypothése stationnaire est utilisée. En réalité il y a des vitesses, mais le modele des
vitesses est inconnu, méme en essayant d’introduire une pression « dynamique » P 4,
proportionnelle a la vitesse V': P 4,, = mV, ou m est la masse d’un ion. En effet, ces basses
couches de 1’atmospheére solaire sont composées de flots de plasma le long des lignes de
champ magnétique, dont certains sont montants, d’autres descendants, et tout est dynamique,
et c’est difficile a modéliser. Bien que le modele hydrostatique stratifié soit utilisé, il est
inadapté pour déduire les températures des ions associés aux raies « low FIP » dans les
couches profondes de la région de transition, située au dessus de la photosphere.

Ces résultats permettent de discuter sur la structuration complexe des couches profondes de la
région d’interface photosphére-couronne, ot des échelles de hauteurs de quelques centaines
de kilomeétres au dessus du bord solaire sont considérées, et ou les gradients sont importants.
Notamment le bord solaire défini pour le continu est pris comme référence ou les gradients
sont les plus élevés. Les cas optiquement mince est considéré.

Plus de précisions concernant la définition de cette épaisseur optique pour décrire les basses
couches de la haute photosphére sont décrites en Annexe N°24.

Les courbes figure IV-3-6-4 donnent un récapitulatif des différentes inversions d'intégrales
d'Abel pour les courbes du continu comparés aux éclipses de 2008, 2009 et 2010. Il est
important de noter que les relevés sur les spectres éclairs pour le continu, ont été effectués
entre les raies d’émission, ce qui permet de définir le « vrai » bord solaire.

1.0E-D5 3
] & Abelinversion of the continuum C2_2010 eclipse
. T\ | ®m  Abelinversion from fit mean continuum 2009 eclipse
1.0E-06 3 T\T : A— Abel inversion of continuum C2_2008 eclipse
: T\-T‘“ T —&— Abel fit continuum flux C3 2010 eclipse
1.0E-07 rﬁ T
1.0E-08 4

mE_m? | lﬁﬂ‘m#‘ 2008 (cjﬁ ﬁ*ﬁ THHT T
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Figure IV-3-6-4: comparaisons des émissivités du continu pour les 3 éclipses de 2008, 2009
et 2010. Apres inversion d’intégrale d’Abel des courbes de lumiére du continu de chaque
éclipse.
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Deux méthodes différentes ont été utilisées pour mesurer les courbes de lumiére I = f(h) du
continu pour C2 et C3 de 2010, avant d’effectuer I’inversion d’intégrale d’ Abel pour déduire
les émissivités. La méthode utilisée au second contact a consisté a mesurer 1’intensité
maximale prise dans un seul pixel dans la valée lunaire, ou le brain de Baily était relevé,
tandis qu’au troisieme contact, 1’intensité moyenne a été relevée en prenant en compte
I’étendue de la valée lunaire dans le grain de Baily. L’emploi de 2 méthodes différentes se
justifie sur I’obtention du rapport signal sur bruit le plus élevé possible.

Les équations des courbes d'ajustements pour les émissivités des continus en fonction des
altitudes h sont les suivantes et les valeurs des échelles de hauteurs H sont indiquées:

E(h) = 1.209257*10 ~° *e ~°-093%073%" 55ur 1e continu C2 de 2008 H = 252 km

E(h) = 1.8516*10 ® *e ~°-0%%201321"  sour le continu moyen C2 & C3 de 2009 H = 161 km
E(h) = 2.279195*10 7 * e ~-%%0%5%8" 5our le continu C3 de 2010 H = 199.8 km

E(h) = 6.210533*10 ~° * @ ~?-09705625" 5aur Te continu C2 de 2010 H = 141.5 km

Les échelles de hauteur déduites des différentes courbes d’émissivité conduisent a une valeur
moyenne de 188 km. La dispersion des valeurs peut étre associée aux irrégularités du relief
lumaire, qui « découpe » le bord du Soleil, et ou des motifs (valées, montagnes) non résolus
provoquent des fluctuations d’intensités dans les spectres des grains de Baily, lors des
contacts. Ces dispersions ne viennent pas du « seeing », voir Raponi 2011 et Sigismondi
2011. 1l est possible par ailleurs que des effets de scintillation aient lieu et conduisant a des
variations de brillance d’un facteur 2, mais ce n’est pas établi.

Cette valeur est relativement élevée par rapport a une valeur théorique (modeles VAL) autour
de 100 km qui est attendue pour les couches les plus élevées de la haute photosphere.
L’échelle de hauteur de 141 km est celle qui se rapproche le plus des résultats attendus.

IV-4) Analyses des profils de la raie verte de I’éclipse du 13
Novembre 2012 et du continu coronal avoisinant, en fonction de la
hauteur (issus du spectrographe a fente)

Une autre expérience utilisant un spectrographe a fente a été utilisé lors de 1’éclipsse du 13
Novembre 2012, a lafin du second contact juste avant la totalité. Des spectres sur la raie verte
du Fe XIV 45303 A ont permis de compléter 1’étude de 1’interface photosphére-couronne et
des mesures photométriques ont été réalisées en vue d’analyser les gradients d’intensité.
Cette raie du Fe XIV est la signature de I’atome de fer ayant perdu 13 électrons, et dont le
potentiel d’ionisation correspondant est de 355 eV soit environ 100 fois plus élevé que celui
du Fe I1 4629 A | qui a perdu un seul électron. L’intérét de ces analyses est de traiter le
probléme de la surabondance relative du fer dans la couronne, qui est établi depuis longtemps,
et cette thése montre que le fer et d’autres éléments « low FIP » comme le titane, sont
abondants dans les basses couches de cette interface photosphére-couronne. Les éléments

« low fIP » dans les couches profondes de I’interface photosphére-couronne alimenteraient en
permanence la couronne en fer et autres ions comme le titane, et le champ magnétique
contribue a ce phénomene.

Le but de ce chapitre IV-4 est de donner des résultats d'analyses des spectres de la raie verte
du Fe XIV & 5302.86 A. Cette raie a été observée dans les couches plus basses de I’interface
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photosphére-couronne solaire, ce qui est difficilement observable si proche du limbe solaire
en dehors des éclipses. Les parameétres des profils de la raie verte sont analysés pour en tirer
des renseignements physiques sur la nature de cet embrillancement dans son environnement,
et les variations des gradients d’intensité avec l'altitude, en compte I’intégration sur la ligne de
visée.

Les profils d’intensité dans la raie verte ont été relevés parallélement au limbe solaire, et
effectués perpendiculairement le long de la raie verte, par tranches d’altitudes croissantes.
L’objectif est d’obtenir les profils de la raie verte pour chaque tranche d’altitude, en vue
d’étudier la largeur a mi-hauteur de la raie verte en fonction de la distance radiale, la longueur
d’onde centrale et maximale de la raie verte en fonction de la distance radiale. Un profil
gaussien a été utilisé plut6t qu’un profil lorentzien, car I’ajustement gaussien correspondait
mieux aux profils expérimentaux mesurés sur les spectres de la raie verte. Une fois la position
de la fente en partie identifiée, voir chapitre III-5, les analyses en figure IV-4-1 sur les profils
de la raie verte et du continu coronal ont été obtenus. Ces analyses ont pour objectif d'étudier
les variations des profils d'intensité de la raie verte avec la distance radiale au-dela du bord
solaire, pour ensuite effectuer des analyses sur la nature du plasma, aprés réduction du continu
coronal, dans la seconde région de transition entre la chromosphere et la couronne solaire.
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Figure IV-4-1: analyse des FWHM des profils gaussiens de la raie verte relevés radialement,
avec I’altitude en ayant pris le continu chromosphérique comme référence.
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Les mesures obtenues sur la figure IV-4-1 ont été effectuées a partir des 3 spectres sommés et
alignés pour améliorer le rapport signal sur bruit. Le pas entre chaque profil est de 7 a 15 Mm
afin de montrer les variations.

Le continu coronal a été soustrait pour chaque profil. Les étalonnages en unités du disque
solaire des profils gaussiens précédents ont été effectués en prenant le modele des couronnes
K (de plasma) et F (de poussieres) de Koutchmy-Lamy 1985. Seule le modele de la couronne
K de plasma est prise en compte, et correspond au ions Fe XIV sous forme de plasma et dont
nous étudions les intensités. La méthode utilisée a consisté a relever la valeur de I’intensité du
disque solaire a 1.1 rayon solaire et ol I’intensité correspond a 1.8991.10 ~° unités d’intensité
du disque solaire.

Voir diagramme des brillances Koutchmy, S. et al, (1974), Lebecq, C. et al (1985) en
Annexes N°28 et N°29.

A cette altitude de 1.1 rayons solaires, le flux mesuré correspond a 577 ADU, et les valeurs
d’intensités en ADU ont pu étre converties en unités du disque solaire de la fagon suivante :

—6
1.8991.10
I Arbitrary pigia,, =1 unites gisque * 577
A partir de ces profils, les paramétres FWHM, Intensité maximale, longueur d’onde centrale,
et continu peuvent étre déterminés pour chaque relevé le long de la raie verte.

Ces profils préliminaires sur la raie verte ont permis de définir ensuite un pas plus étroit et
régulier de de 2 Mm afin de réaliser des mesures plus précises de la longueur centrale, du
maximum d’intensité. Les variations de la FWHM en fonction de la distance radiale depuis le
bord du Soleil jusqu’a des extensions de 380 Mm ont été évaluées. Ces mesures réalisées
avec le spectrographe a fente, permettent une résolution des distances radiales grace a la fente,
tandis que le spectrographe sans fente, utilisant le seul mouvement du bord de la Lune ne
permet pas ce type d’analyse. Les 2 méthodes, spectrographe sans fente et spectrographe a
fente sont complémentaires. Les analyses effectuées a partir des spectres de la raie verte avec
le spectrographe a fente servent a montrer avec une résolution suffisante, 1’interpénétration de
la couronne chaude (1 a 2 MK), dans la région d’interface chromosphére-couronne solaire, sur
la ligne de visée. C’est une analyse importante, car dans les conditions d’éclipse, sans lumiere
parasite, il est possible d’examiner tres pres du bord du Soleil, dans les couches les plus
basses de son atmosphere, et la fente d’analyse utilisée radialement permet d’obtenir des
étalonnages complémentaires des altitudes au dessus du limbe solaire.

Le logiciel Maxim DL a été utilisé pour relever chaque rectangle le long de la raie verte avec
un pas régulier de 4 Mm et un chevauchement de 2 Mm pour 1’échantillonnage, en respectant
le critere de Nyquist.

Le logiciel Origin a été ensuite utilisé pour obtenir les profils gaussiens pour effectuer ensuite
les relevés des parametres a chaque pas de hauteur. Les coupes ont été prises suffisamment
loin dans les ailes de la raie verte. A chaque profil de raie verte brut a été soustrait le continu
coronal, et ceci a été répété pour chaque altitude. Les flux de la raie verte ont été mesurés sous
’aire des profils de la raie verte une fois réduits, et exprimés en unités du disque solaire
moyen.

Cette méthode semble la plus adaptée par rapport a celle qui consisterait a prendre une coupe
dans le sens radial, le long de la raie verte, a laquelle on soustrait 2 autre coupes moyennées
prises de chaque coté en dehors de la raie verte.
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30 Mm

IV-4-1) Analyses des profils des flux de la raie verte du Fer XIV a 5302.86 A
La figure IV-1-1 montre un extrait du profil de la raie verte agrandi sur lequel des isophotes

ont étés réalisés dans la région de transition pour définir les parameétres d’analyse autour de
celle-ci et qui ont servi a choisir les pas en hauteurs:

continu

Bord lunaire

Figure IV-4-1-1: courbes d’isophotes sur un extrait autour de la raie verte a partir du bord
de la Lune. La valeur minimale est de 16 adu et la valeur maximale est de 1216 ADU.
(smoothness 1). 24 isophotes ont été tracés avec DS9. Remarquer I’importance du continu
aux faibles hauteurs.
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30 Mm

Cette analyse montre que la raie verte est observée jusque dans les couches de la
chromosphere, et vient se superposer au continu limité par le bord de la Lune.

Le continu observé horizontalement pour cet intervalle spectral autour de 5303 A peut
correspondre a plusieurs contributions:

Le continu chromosphérique di a HI, le continu Thomson, et le continu de Paschen.

Ces 2 derniers ont des intensités de ’ordre de 10 ° a 10 ~° unités du disque solaire moyen.
Mais comme les spectres ont été enregistrés bien apres le second contact de 1’éclipse du 13
Novembre 2012, le continu chromosphérique au niveau du bord de la Lune est vu a une
altitude d’environ 1600 km au dessus du bord du Soleil, et donc I’intensité des H I est plus
faible. Cette intensité est comparable a celle obtenue aux spectres flash pour ces mémes
altitudes, mais aux longueurs d’onde de 4500A et 4700 A.

La présence de raies d’absorption est a discuter, car des zones plus brillantes peuvent aussi
correspondre a des raies chromosphériques et/ou « low FIP » de plus faible intensité a ces
altitudes. 24 pas d’isophotes ont été relevés avec les niveaux d’intensités figure IV-4-1-1:

Isophote
values

16
68.1739
120 348
172.522
224 696
276.87
329.043
381217
433.391
485.565
537.73%
589913
642,087
694,261
746.435

continuum

1163.83
1216

200 400 600 800 1000 1200

Figure IV-4-1-2: rehaussement des contrastes et des couleurs a partir de la carte d’isophotes
précédente, pour mieux montrer les contours et le bord de la Lune. L’échelle de couleurs
horizontale indique les niveaux d’isophotes.

Les gradients sont relativement élevés sur les contours de la raie verte d’apreés la figure [V-4-
1-2, par rapport au continu. A partir de cette représentation avec les isophotes, un pas de 4
Mm est choisi pour tracer les profils pris le long de la raie verte, dans la région de transition
chromosphére-couronne. Ces profils sont représentés sur [V-4-1-3:
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Figure IV-4-1-3: Profils d'intensités en fonction de la longueur d'onde et reproduits le long
de la hauteur de la raie verte du Fe XIV a 5302.86A, avec un pas de 4 Mm, afin de montrer
les variations des profils dans les altitudesde 5000 a 70000 km correspondant a la région de
transition chromosphere-couronne solaire. Le premier profil est réalisé a l'altitude de 5.18
Mm au dessus du limbe et le dernier est a 69.42 Mm qui est dans la couronne.
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Les profils IV-4-1-4 ont été obtenus en ayant mesuré 1’aire prise sous le profil de la raie verte,
avec un pas régulier de 2 Mm.

La position de la fente par rapport au disque et 1’angle donné en figure I11-6-3, ont été pris en
compte pour le calcul des hauteurs.

Le graphique IV-4-1-4 représente les variations des aires mesurées sous la raie verte et
étalonnées en unités d’intensité du disque solaire multipliée par des Angstroms, et les
altitudes sont représentées en Mm. 1 rayon solaire vaut 696 Mm.
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Figure IV-4-1-4: Variations de I’aire mesurée sous le profil de la raie verte en ayant
soustrait le continu, et le graphique du continu, tracés a la méme échelle.

AI_AZ

Une courbe d’ajustement de type Boltzmann I(h)=A > + L été effectuée, en
e

bon accord avec les valeurs expérimentales. A, B, et C et h ; sont des constantes.

Ces courbes figure IV-4-1-4 représentent les variations de l'aire corrigée sous la raie verte,
c'est a dire son flux. Les paramétres et termes constants sont donnés avec 1’équation de la de
la courbe d’ajustement:

I(h) = A2 + (A1-A2)/(1 + exp((h-h o )/C)) de I’aire de la raie verte sont les suivants :
A1=9.3258E-6 = 1.7519E-6

A2 =2.7448E-7 + 2.1192E-8

h, =12.97606 * 18.66484

196



C = 56.64451 + 3.64384

Les points de la courbe de la raie verte en dessous de 30 Mm n’ont pas été pris en compte
pour réaliser la courbe d’ajustement a cause des effets de superposition sur la ligne de visée.
Un changement de pente ou de gradient est mis en évidence a partir de 1’altitude 200 = 20
Mm sur la courbe de flux de la raie verte, voir figure IV-4-1-4. Ceci traduit des échelles de
hauteur différentes, et un changement de température ou de densité électronique ou de
fonction de remplissage dans la couronne a partir de cette altitude de 200 Mm.

IV-4 -2) Analyses du continu coronal dans les couches chromosphériques
et basse couronne obtenus sur les spectres de I’éclipse de 2012

L’étendue de cet embrillancement chromosphérique est mesurée dans la courbe figure IV-4-2-
1 ot un profil de type Lorentzien a été utilisé comme ajustement et les échelles sont
exprimées en rayons solaires. La valeur 1 correspond au bord solaire:

-6 -~ 2
1.0x107 4 «  Coronal contimmm
. i 8 Gauss fit of chromospheric
- I And coronal continuum

“
1

I
e —

Intensity m solar disk unit* Angstroms

1.00 105 1,10 115 120 125 130 135 140 145 150 1.55 1.60

solar radius

Figure IV-4-2-1: mesure de coupe radiale en rayon solaire, de I’embrillancement
chromosphérique correspondant a la région d’interface de la chromosphere a la couronne
solaire pour le continu coronal.

La largeur a mi-hauteur estimée de cet embrillancement mesure 0.02698 =+ 0.00177 rayons
solaires soit 18.77 = 1.23 Mm. Une valeur de 19000 km peut étre admise. Aucune échelle
de hauteur ne peut étre associée a cette hauteur car la raie 5303A est produite vers 2 MK, avec
une échelle de hauteur correspondant a 100 Mm. Cette enveloppe sera étudiée plus en détails
par comparaison avec 1’analyse de I’embrillancement observé par SDO/AIA dans les raies
coronales EUV au dessus de la surface, pour rechercher la nature de la lumiére
chromosphérique diffusée, et aussi savoir si les embrillancements des limbes constatés sur les
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images de AIA/SDO pourraient provenir de ce méme continu qui serait émis aussi dans les
EUYV pour des étendues et altitudes comparables aux observations d’éclipse dans le visible.
Cette enveloppe brillante d’environ 20 Mm d’épaisseur pourrait révéler le chauffage des pieds
de boucles coronales avec un processus « d’évaporation » dii a I’impact vers le bas de
particules énergétiques.

Cet anneau brillant devrait étre visible dans tous les continus et raies chromosphériques,
comme par exemple Lyman « qui est a la fois chromosphérique et coronal.

Pour la suite de notre étude, le pic d’embrillancement du continu coronal entre 1.00 et 1.05
rayons solaires a été ignoré par la suite des analyses de profils, pour effectuer le calcul des
coefficients du polynéme d’ajustement avec 1’équation suivante :

I(p)=P,*p 7 +P,*p 7+P5*p “>° ou p désigne l'altitude en rayons solaires
(Solar radius) en abscisse du graphique figure IV-4-2-2. Ce polynéme résulte d'une étude et
d'un calcul provenant d'un modele utilisé par Baumbach, 1937, revu par November et
Koutchmy 1996, pour mesurer la brillance en unités du disque solaire dans la basse couronne
a des échelles de hauteurs inférieures a 1 rayon solaire, en vue de mesurer la température
hydrostatique.

LetermeenP 5 *p correspondant aux intensités de la couronne lointaine, au-dela de 2
rayons solaires est négligé devant les termes P; * p ~'7 +P, * p 7 qui correspondent aux
altitudes basses et intérmédiaires au dessus du limbe. Ce sont seulement ces couches moins
élevées de I’interface a la basse couronne qui sont étudiées pour cette these.

Avec le logiciel Origin, 200 itérations ont été effectuées et les coefficients du polyndome
d’ajustement sont donnés dans le graphique suivant:

—2.5
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Figure IV-4-2-2: Courbe d’ajustement obtenue sur le continu coronal dont les intensités sont
exprimées en unités du disque solaire moyen.

D’aprés cet ajustement, P ; =2.3735%10 7 etP, =3.0086%10 '
L’équation de ce polynome est donc:

I(p)=23735%10 7 *p 7 +3.0086*10 " *p

Les modulations observées peuvent étre liées a des structures coronales,

comme par exemple les boucles et les grands jets de plasma magnétisé, dont la fente du
spectrographe a probablement intercepté une tranche lors des acquisitions des spectres.

Ces équations des polynomes d’ajustement servent a déterminer les parametres constants
devant les termesen p et p V.

Les modulations observées le long de la courbe d’ajustement polynomiale sont liées a des
structures coronales, et a mesure que 1’on s’éloigne, le profil décroit et les points sont plus
dispersés autour du polynéme d’ajustement.

Ces résultats permettent des analyses aux altitudes chromosphériques et confirmer ce
qu’avaient mesuré Shlovskii 1965. Les observateurs de cette époque étaient génés par la
lumiére parasite diffusée au-dela du limbe provenant du disque solaire occulté. Les premiers
spectres obtenus hors éclipse voir annexe N°32, montrent la présence d’une frange continue
brillante qui empéche d’observer la raie verte a des altitudes plus basses au dessus du limbe
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solaire, et n’avaient pas pu mesurer aussi bas dans la chromosphere, que lors de ces résultats
d'éclipse du 13 Novembre 2012.

Le chapitre suivant a pour but d’examiner les variations des parameétres physiques selon la
distance radiale, déduits des profils analysés autour de la raie verte avec le spectrographe a
fente.

IV-4-3) Analyses sur les parameétres de la raie verte du Fer XIV en vue de
diagnostiquer des corrélations, facteurs d'échelles et nature du plasma, a
I’éclipse du 13 Novembre 2012

Ces résultats récents permettent de mieux analyser les variations de longueur d’onde, de
vitesse radiales, et FWHM dans le profil de la raie verte du Fe XIV avec la distance radiale.
Par ailleurs, les coupes relevées le long de la raie verte pris a intervalles de distance radiale
réguliers, ont permis de mesurer des effets de rétrécissements de la largeur de la raie verte
avec une meilleure précision qu’aux éclipses totales de 1994, 1996, 2001 et 2006 (réalisées
aussi avec un spectrographe a fente).

Les graphiques IV-4-3-1, IV-4-3-2 et IV-4-3-3 montrent les analyses effectuées apres le
second contact lors de I’éclipse du 13 Novembre 2012 en Australie. Les effets de décalage en
longueur d’onde avec I’altitude ont été analysés et présentés sur la figure IV-4-3-1:
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Figure 1V-4-3-1: variations des décalages de la longueur d’onde centrale de la raie verte en
fonction de I’altitude.

Un ajustement préliminaire avec un polynome de degré 3 a été effectué pour « lisser » et
mieux apprécier les modulations, et fluctuations des décalages compte-tenu de la dispersion
des points autour de la courbe d’ajustement. L’équation du polynome est :

A =-2*10 8 h3 +1*10 > h? -2.2*10 3 h+5303.1

max
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Radial speed kim's

Un écart de 0.15 A est constaté entre 40 et 240 Mm, ce qui correspond a une vitesse radiale

oA

des jets coronaux en expansion : 5~

0

\%4

c

, soit Vr = 8 km/s (avec A, =5303 A)

Puis cet écart devient 0.55 A entre 240 et 380 Mm, soit V, = 31 kmy/s.

Sur toute 1’étendue entre 40 et 380 Mm, 61 = 0.65 A, ce qui correspond a Vr = 39 km/s.
Pour rappel, c est la vitesse de la lumiére dans le vide, A la longueur d’onde mesurée, A, est
la longueur d’onde de référence du Fe XIV, A = Ay - A etV, estla vitesse radiale en
km/s.

Le graphique IV-4-3-2 donne les variations des vitesses radiales de la raie verte en fonction de
la distance, d’apres les relevés précédents, en considérant que le jet en arriere plan

« s’éloigne » :
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Figure IV-4-3-2: variation des vitesses radiales déduites de la mesure du décalage de la
position de la longueur d’onde centrale en km/s en fonction de la distance au bord solaire
pour la raie verte du Fe XIV 5303 A.

Deux valeurs d'accélérations peuvent étre déduites, traduisant une expansion du plasma. Les
analyses plus approfondies sur le vent solaire et son origine qui en découlent, sont en dehors
du cadre de cette these. Par ailleurs, les largeurs a mi-hauteur de la raie verte ont été mesurées
en fonction de I’altitude, afin d’étudier les modulations de celle-ci comme indiqué dans le
graphique 1V-4-3-3:
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Figure IV-4-3-3: variations de la largeur totale a mi-hauteur de la raie verte en fonction de
I’altitude. Une courbe d’ajustement polynoémiale préliminaire a été ajoutée pour « lisser » et
mieux apprécier les modulations, et fluctuations des décalages

Ces variations observées peuvent étre liées a la vitesse turbulente non thermique dont la
contribution joue un réle dans les mécanismes de transport des ions, électrons dans I’interface
chromosphére — couronne solaire. Les modulations de quelques dizaines de Mm des vitesses
turbulentes pourraient étre liées a des structures plus étendues dans la couronne, comme les
grands jets et modulations. Ces fluctuations sont beaucoup plus difficiles a observer dans
I’interface photosphére — couronne solaire aux altitudes inférieures a 1 Mm.

La présence des ions de Fe XIV 5303A a des hauteurs de plusieurs dizaines de Mm, et la
présence de ce méme élément comme le Fe I1 4629 A « low FIP » dans ’interface
protubérance-couronne (voir chapitre V-1) et observé dans les spectres éclairs (interface
photospheére-couronne), montre un mélange de ce méme élément sur une gamme plus étendue
d’échelles. Ces résultats d’observations donnent des indications sur un mécanisme possible
d’alimentation de la couronne en éléments « low FIP », et ou la sur-abondance en éléments
« low FIP » dans la couronne est établie depuis longtemps voir Annexe 19, figures A-19-1 et
A-19-2. L’origine de ces éléments « low FIP » qui alimenteraient la couronne en masse
provient des basses couches de I’interface photosphéere-couronne. C’est ce qu’ont permis de
montrer les nouveaux spectres éclairs CCD obtenus aux éclipses de 2006, 2008, 2009, 2010 et
2012 et leur analyses présentés dans cette these.
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IV-5) Synthese des analyses comparatives des courbes de lumiére
et enveloppes des raies d’hélium aux éclipses de 2008, 2009, et
2010

Les éclipses de 2008, 2009 et 2010 ont toutes permis d’observer et de comparer les raies
d’hélium optiquement minces lors des contacts, et les analyses des courbes de lumiére ont
montré que ces raies commencent a étre visibles pour des altitudes supérieures a 500 et 600
km au dessus du limbe, au dessus de la région du minimum de température. Ce sont des
résultats importants pour ces travaux de thése qui ont permis d’explorer ces régions
difficilement accessibles, grace aux éclipses totales.

Les graphiques IV-5-1 montrent une comparaison des raies d’hélium observées aux éclipses,
et sur lesquels le profil d’intensité de la raie D3 de 1’hélium neutre 5876 A observé hors
éclipse, par S. Koutchmy en 1991 a Sacramento Peak et ayant fait I’objet d’un DEA, a été
ajouté:
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Figure IV-5-1: Comparaison des courbes de lumiére de différentes raies d’hélium obtenues
aux éclipses de 2008, 2009 et 2010 et la courbe obtenue par observation directe de la raie
intense D3 de He I a Sacramento Peak en 1991.
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Les émissivités des enveloppes d’hélium neutre et ionisée ont été déduites apres le calcul
d’inversion d’intégrale d’Abel a partir des courbes de lumiere relevées dans ces raies lors des
contacts d’éclipse.

Le tableau IV-5-2 récapitule les altitudes maximales des émissivités observées, selon les
constacvts des éclipses.

Dates et contact | Altitude du Altitude du Altitude du Altitude du

de maximum maximum maximum maximum

I’éclipse étudiée | d’émissivité d’émissivité d’émissivité d’émissivité
He I 4471A He 14713A He II 4686A Ba II 4553A

C2 de 2008 - 1670 = 50km | 1150 = 50km | -

(ciel sans voiles)

C2 de 2009 - - - 1550 = 70 km

(ciel voilé)

C3 de 2009 1700 +/- 200 km | - - -

(ciel voilé)

C2 de 2010 - 1550 = 100 1550 = 100 -

(ciel voilé) km km

C3 de 2010 - 1300 = 100 - -

(ciel voilé) km

Tableau I'V-5-2: altitudes des maxima des émissivités des courbes de lumiére des raies He I
4471A, He 1 4713A, He 11 4686A et Ba II 4553A pour les éclipses totales de Soleil de 2008,
2009 et 2010

Les altitudes des maxima d’émissivité se situent autour de 1600 km, et correspondent aux
enveloppes.

Les différences des résultats peuvent s’expliquer en partie a cause des fluctuations
météorologiques et la présence de voiles nuageux. La raie de ’hélium He I 4471A observée
au troisieme contact de I’éclipse totale du 22 Juillet 2009 est plus intense que les raies He I
4713 A et He 11 4686 A. Cependant des fluctuations importantes ont été relevées dans sa
courbe de lumiere, et I’étendue de son émissivité est plus incertaine.

Les analyses suivantes ont pour objectif de montrer des différences d’extensions des
enveloppes d’hélium neutre et ionisé, mesurées a partir des profils des raies en croissants des
spectres éclairs. Les extensions des enveloppes d’hélium ont été mesurées d’apres la largeur
en pixels relevées sur les spectres des raies. Les largeurs mesurées des enveloppes sont
limitées par le bord intérieur de la Lune et les enveloppes s’étendent au-dela du limbe avec
une décroissance monotone, une FWHM a été prise, car elles se superposent au continu du
fond coronal.

Des moyennes ont été réalisées sur les évaluations des extensions des enveloppes d‘hélium
car la présence de structures (macrospicules) produisent des fluctuations.

A I’éclipse du 22 Juillet 2009 une raie faible de I’hélium neutre He I 4387.9A a été étudiée.
Cette raie a été observée par Mitchell et al, 1933. Les altitudes ou cette raie a été observée
historiquement ne s’étendaient pas plus que de 2070 km. A cette époque, elle n’était pas vue
comme une enveloppe. Nos résultats de 1’éclipse de 2009, ont montré qu’elle s’étendait plus
loin jusqqu’a 3500 km, a des extensions comparables a celles de I’hélium neutre 4713 A et
ionisé He II 4686 A. La figure IV-5-3 montre des mesures des extensions:
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Figure IV-5-3: mesure des extensions de I’enveloppe de I’hélium neutre 4387.9 A observée
au 3*™ contact de I’éclipse du 22 Juillet 2009 avec I’altitude limitée par le bord lunaire.

Cette raie He I 4387.9A est de plus faible d’intensité que celle de He I 4713A, un facteur 5 a
10 d’apreés la figure IV-5-1, et cette raie est vue aussi comme une enveloppe. On constate
donc que toutes les raies d’hélium neutre optiquement minces sont vues comme des
enveloppes, dont I’extension dépend de 1I’intensité de la raie et du degré d’ionisation. Pour
I’éclipse du 11 Juillet 2010, nous avons comparé les extensions des enveloppes d’hélium
neutre He 1 4713 A et He 11 4686 A, pour chaque contact et les extensions mesurées sont
données dans la figure IV-5-4.

D'apres les spectres éclair de 1’éclipse 2010, des mesures ont été réalisées sur chaque spectre
résultant de 6 spectres sommés tous les 3 spectres, afin d’améliorer le rapport signal sur bruit,
et d’autre part de montrer les variations des extensions sur chaque spectre, correspondant au
bord de la Lune définissant une altitude dans 1’atmosphere solaire malgré ses irrégularités.
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Figure IV-5-4: mesures des extensions des enveloppes d’hélium neutre et ionisé au second
contact C2 de I’éclipse du 11 Juillet 2010 avec I’altitude limitée par le bord lunaire.

Les barres d’erreur des relevés des extensions des enveloppes d’hélium neutre et ionisé
correspondent a une incertitude sur les altitudes prises comme référence pour mesurer les
extensions, a cause du relief lunaire. Le relief lunaire, et les fluctuations des voiles nuageux
peuvent étre aussi responsables des modulations constatées.

L’enveloppe de I’hélium ionisé He II 4686 A est 1.3 fois en moyenne plus étendue que celle
de I’hélium neutre, et ces résultats se confirment au troisiéme contact comme le montrent les
courbes de la figure IV-5-5:
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Figure IV-5-5: mesures des extensions des enveloppes d’hélium neutre et ionisé au troisieme
contact C3 de I’éclipse du 11 Juillet 2010, avec I’altitude limitée par le bord lunaire.

L’enveloppe de I’hélium ionisé est plus étendue que celle de I’hélium neutre dans des
proportions comparables a celles mesurées lors du second contact. Ces extensions ont été
mesurées sans I’utilisation des résultats d’inversion d’intégrales d’ Abel. Cependant les
altitudes au dessus du limbe des maxima d’émissivités des enveloppes d’hélium neutre et
ionisé sont sensiblement voisines autour de 1700 km voir Figures IV-3-3-1 et IV-3-3-2 ou les
courbes de lumiére des raies He I 4713 A et He II 4686 A des 2ieme et 3™ contacts de
I’éclipse de 2010 sont comparés. 1l est a noter que I’intensité de la raie de I’hélium ionisé a
4686 A est de 3 a 4 fois plus faible que celle de I’hélium neutre 4713 A.

A partir des inversions d’intégrale d’ Abel effectuées sur les courbes de lumiere des raies de
He 14713 A et He 11 4686 A, des ajustements avec des courbes d’exponentielles décroissantes
ont été effectués, dans le but de mesurer des échelles de hauteurs et de comparer ces mesures
pour les éclipses de 2008 et 2010 ou elles ont été observées simultanément. Le tableau IV-5-6
présente une synthese des résultats obtenus:
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Date et contact de 1’éclipse Echelle de hauteur déduite Echelle de hauteur déduite
apres inversion d’Abel apres inversion d’Abel
Hel4713 A He 11 4686 A

C2/ 2008 643 = 70 696 = 70

C2/ 2010 456 = 60 566 £ 80

C3/ 2010 849 = 80 953 = 90

Tableau IV-5-6: récapitulatif des échelles de hauteurs déduites sur les raies d’hélium,
d’apres les courbes d’ajustement en exponentielles décroissantes et apres inversion
d’intégrale d’Abel des courbes de lumiere.

Ces résultats montrent clairement que les échelles de hauteurs de 1’hélium ionisé He I 4686
sont plus importantes que celles de I’hélium neutre He 1 4713 A, ce qui confirme le sens des
mesures des extensions des enveloppes d’hélium réalisées spatialement en utilisant le bord de
la Lune. Ces mesures d’échelles de hauteur confirment que I’extension de 1’hélium ionisé He
I1 4686 A est plus élevée que celle de I’hélium neutre He 1 4713 A.

Ces raies optiquement minces sont sensibles au rayonnement EUV émis par la couronne.

Les extensions des enveloppes d’hélium traduisent la pénétration des émissions EUV de la
couronne dans ces couches profondes. Un article a été publié dans Journal of Advanced
Research, Bazin, C, Koutchmy, S 2012, voir Annexe N°2. Par ailleurs, les différences
d’échelles de hauteurs constatées pour une méme raie s’expliquent par la géométrie du relief
lunaire, ou dans une vallée étroite et profonde d’avantage de flux de I’enveloppe est intégré
sur la ligne de visée, que par rapport a une vallée large et peu profonde. Cela se traduit par des
profils différents. Le relief lunaire est aussi différent selon la position des contacts sur le bord
lunaire, car nous n’étions pas exactemment au milieu de la bande de centralité de 1’éclipse de
2010, et cela s’est traduit par des phénomeénes 1’occultation différents selon le second et
troisiéme contact par rapport aux limbes lunaire et solaire.

IV-6) Synthese d’analyses : embrillancement du limbe solaire

L’embrillancement du limbe solaire a été constaté avec les analyses des observations des
spectres de la raie verte et du continu, obtenues avec le spectrographe a fente, et la pénétration
de la raie verte dans les couches plus profondes peut aussi expliquer cet embrillancement
associé a des effets de photoionisation par les raies EUV.

En effet, le renforcement d’intensité de la raie verte dans les couches plus profondes et plus
proches du limbe solaire, pourrait étre associé a la couronne chaude entre 1 et 2 MK. Le
rayonnement EUV coronal provoque une photo-ionisation des couches plus basses au dessus
de 1000 km comme les enveloppes d’hélium optiquement minces. Cependant cette
observation montrant un maximum d’émission de la raie verte sur les altitudes
chromosphérique peut étre associée aux effets d’intégration sur la ligne de visée du
rayonnement émis. Toute fois un effet d’enveloppe peut étre considéré, avec des structures de
petite échelle non résolues.

La présence des ions Fe XIV 5302.86 A a des échelles de hauteur de plusieurs dizaines de
méga-métres et la présence de ce méme élément Fe II 4629 A en « low FIP » montrent des
degrés d’ionisation sur une gamme plus étendue d'échelles. Ce phénomeéne pourrait expliquer
I’enrichissement de la couronne en éléments « low FIP » et dont I’origine des « low FIP » se
situe aux altitudes inférieures a 1000 km, en dessous des enveloppes d’hélium.

La photo-ionisation des atomes par les rayonnements émis par les raies EUV, peut expliquer
I’embrillancement du limbe solaire. Cet embrillancement qui est un effet d’opacité sur la ligne
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de visée est aussi constaté dans des observations dans I’UV avec TRACE, dans la raie du
Carbone C 1V, et ou le carbone a perdu 3 électrons.

IV-6-1) Embrillancement du limbe constaté avec TRACE en C IV pour
diagnostiquer une correspondance entre les enveloppes d’hélium observées
dans les raies optiquement minces

Les images de TRACE a partir desquelles le profil a été réalisé sont présentées en figure IV-
6-1-1. Une image a 1550 A correspondant au continu est soustraite de 1’image a 1700 A, pour

mieux évaluer I’extension de I’embrillancement.

1550 1600 1700

1550-1700

2000/07/01
00:05:30 U.T.

Figure IV-6-1-1: Image dans la raie du carbone C IV ou le continu a été soustrait : image a
1550 a laquelle I’image a 17004 a été soustraite. L’embrillancement du limbe constitue une
enveloppe avec Trace 1550 — 1700 A

Une fois I’image obtenue, des profils d’intensité radiaux sont effectuées sur le limbe, afin de

révéler le profil de cet embrillancement, et effectuer une évaluation de sa largeur voir figures
IV-6-1-2.
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Figure IV-6-1-2: profils d’intensités obtenu par une moyenne de 200 lignes intégrées
radialement pour montrer I’embrillancement du limbe et sa taille dans la raie CIV
correspondant aux mémes couches ot les raies de I’hélium He 1 4713 A et He II 4686 A sont
observées et aussi le continu chromosphérique.

Le profil d’intensité radiale voir figure IV-6-2 montrant I’embrillancement, révéle une
largeur et rapport d’intensité asssez comparable aux extensions des enveloppes d’hélium He I
4713A et He II 4686A voir chapitre IV-5. Dans I’article Vial 1980, des profils dans la raie de
OVI, présentent un embrillancement d’amplitude comparable.

Par la suite une analyse de I’embrillancement du limbe est réalisée dans la raie du Fe IX/ Fe
X, pour évaluer I’extension de 1’embrillancement du limbe dans ces raies correspondant a des
températures plus élevées 500000 K, et étudier I’effet de la température sur I’extension de
I’enveloppe.
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IV-6-2) Comparaison de I’embrillancement avec SWAP Proba2, AIA/SDO
dans les raies du Fe IX/X 171 A, He IT1 304 A et Fe XII 193 A

Les nouvelles images du Soleil en extréme Ultraviolet EUV ont été obtenues par les missions
AIA de SDO et une analyse des profils des embrillancements des limbes a été réalisée en vue
de comparer les données des spectres éclairs obtenus aux éclipses totales de soleil dans le
domaine visible. L'objectif est de comparer 1'étendue des embrillancements et de mesurer
I'étendue de I'atmosphere "froide", car les images EUV concernent la couronne dite "chaude"
dont les températures sont de 0.7 MK pour la raie du Fe X a 171A, et de & 2 MK pour la raie
du Fe XII 2 193 A. Les images dans la raie 304 A de I'hélium He II ont une température de
l'ordre de 30000 K, ce qui correspond a des températures plus basses que les raies EUV
coronales, dans la région de transition chromosphére-couronne. La raie de I’He II 304A est
1000 a 10000 fois plus épaisse que la raie de He I1 4686 A, bien que ce soit le méme élément.
Des images de la mission SWAP Proba 2 ont été utilisées, et 20 images ont été sommées, puis
redressées sur un secteur. La linéarisation a été effectuée avec le logiciel Iris, en paramétrant
le rayon, et les ordonnées correspondant a I’intervalle ou le bord solaire est linéarisé:

Figure IV-6-2-1: Image de SWAP/Proba2 dans le Fe IX/FeX a 171 A a gauche le 11 juillet
2010, pris dans une région calme. A droite, une partie de I’image redressée et indication de
la zone intégrée sur 200 lignes, avec le logiciel Iris

La figure IV-6-2-2 montre les variations d’intensité des profils, avec I’altitude:
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Figure IV-6-2-2: profils d’intensités aprés intégration de 200 lignes sur les images de
SWAP/Proba 2 montrant I’embrillancement du limbe dans les raies du Fe IX/X a 171 A

La largeur a mi-hauteur de I’embrillancement fait 25 + 5 Mm et est située entre 20 et 30
Mm au dessus du limbe.

Cette largeur de 25 Mm s’avere plus élevée que celles mesurées dans les raies du C IV et He
I1 4686, et montre que plus la température d’ionisation est élevée, plus 1’étendue de
I’embrillancement du limbe est importante.

La sommation des images de SWAP a pour avantage d'améliorer le rapport signal sur bruit.
Une étude de l'influence du nombre d'images sommées et du rapport signal sur bruit est
donnée en Annexe N°21. Les profils d’intensité réalisés d’aprés les images de SWAP 171 A
en Fe IX/Fe X présentent une largeur d’embrillancement de 1’ordre de 20 Mm. L’étalement
peut étre lié a la réponse du filtre de SWAP (voir Berghmans et al 2008) qui transmet d’autres
raies d’émission EUV voisines de celles du Fe X/ Fe X, et ces raies supplémentaires
pourraient produire I’embrillancement, et celui-ci s’ajoute par effet d’intégration sur la ligne
de visée sur le bord du disque.

L’autre explication possible consisterait a dire que les images SWAP montrent des émissions
coronales correspondant a des parties plus chaudes (171 A -174A) et qui seraient renforcées
par effets d’intégration sur la ligne de visée.

L’étude de I’embrillancement du limbe a été effectuée aussi avec les images de AIA/SDO, qui
permettent d’analyser la basse couronne jusqu’aux températures de 2 MK.

Nous avions a disposition des données provenant de SDO, ou les images étaient en format
FITS qui avaient été rendues accessibles, et a partir desquelles des analyses approfondies en
période de soleil calme ont été effectuées (voir chapitre V-5), comparablement aux éclipses de
2009, 2010 et 2012. Les réponses en températures des filtres de AIA sont indiquées figure IV-
6-2-3.

Les images figures IV-6-2-4, IV-6-2-6 et IV-6-2-8 montrent des zones ou ont été examinés les
limbes sur le Soleil calme et dans les trous coronaux, pour la date du 14 Novembre 2011, ou
des données ont été disponibles, qui correspond a la suite de 1'étude des limbes solaires, car
des séquences temporelles ont été réalisées en ayant sommé 200 images.
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Les graphiques IV-6-2-5, IV-6-2-7, IV-6-2-9 et IV-6-2-10 donnent la correspondance entre
les longueurs d’onde des raies et les températures, selon les réponses des filtres de AIA, afin
d’interpréter les températures pour analyser 1’embrillancement du limbe solaire.
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Figure IV-6-2-3: Courbes des réponses en température des filtres de SDO/AIA, et pour les
différents ions. D’apres Boerner P. et al.

La réponse des filtres dans la raie de 1I’hélium He II 304 n’est pas mentionnée, et la
température de cette raie est supérieure 30000 K.

Figure IV-6-2-4: Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h a 14h TU dans la raie He 11 304 A,
avec les indications ot les mesures des limbes ont été réalisées.
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Figure IV-6-2-5: Profils d'intensités des limbes en 304 A, aprés linéarisation des limbes
examinés et montrant un faible embrillancement dans les raies froides.

Figure IV-6-2-6 : Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h a 14h TU dans la raie du Fer X a
171 A AIA, avec les indications ot les mesures des limbes ont été réalisées
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Figure IV-6-2-7: Profils d'intensités des limbes a 171 A en fonction de I'altitude. Intégrations
sur 480 lignes de pixels, apreés linéarisation des secteurs des limbes examinés. Les
embrillancements sont importants dans les raies plus chaudes.

Figure IV-6-2-8: Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h a 14h TU dans la raie du Fer XII a
193 A, avec les indications ot les mesures des limbes ont été réalisées
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Figure IV-6-2-9: Profils d'intensités des limbes a 193 A en fonction de I'altitude. Intégrations
sur 480 lignes de pixels, apres linéarisation des secteurs des limbes examinés

Les graphiques figure IV-6-2-10 résument tous les profils des limbes comparés ensemble afin
d'étudier les étendues des embrillancements et les absorptions :

— ALA 171 radhal cut dong aquiet region (B)

220 - —— ALA 171 radial cut dong acoronal hole (D)

] —— AlA 193 radial cut dlong aquiet region (H)

—— AlA 193 radial cut along acoronal hole (J)

——— ALA 304 radial cut dong agquietregion (L)

—— AIA 304 radial cut dong acoronal hole (N)
—— NIXT 63.5 radial cut along a quet region (O)
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Figure IV-6-2-10: graphiques comparés des profils d'embrillancements des limbes dans les
EUV et avec un profil de NIXT a 63.4 A par comparaison, mais réalisé a une date antérieure
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Les profils d’embrillacements sur les figures IV-6-2-7, IV-6-2-9, et IV-6-2-10 sont précédés
d’une absorption dans les régions tres proches du limbe. Ces absorptions proviennent du
plasma « froid » plus dense absorbé par les raies d’émission coronales EUV, et aussi de
I’absorption par He II — He III & 228A, et recombinaison par les particules « , voir Daw,
Delucas, Golub 1995. Les profils obtenus sur la figure IV-6-2-5, dans la raie He 11 304 A
optiquement épaisse, sont conformes a la région de transition chromospheére — couronne dans
un trou coronal, voir Huber et al 1974, a partir des résultats de SKYLAB.

Les profils d'absorption correspondent aux altitudes comparables a celles de la mésosphére
solaire, a du plasma dominé par les collisions associé aux raies optiquement minces « high
FIP » de la chromospheére et de I’interface de transition photosphére-couronne. Ces profils
radiaux montrent que 1’étendue de I’embrillancement du limbe augmente avec la température
selon le type de région. Des analyses supplémentaires avec des déconvolutions par masque
flou ont été réalisées au chapitre V pour discuter de la correspondance des enveloppes
d’hélium optiquement minces He I 4713A et He II 4686 A, pour les embrillancements
observés, et mieux analyser les profils d’absorption situés juste au dessus du limbe, par
analogie avec les spectres éclair dans le domaine visible et raies optiquement minces.

Chapitre V) Interprétation et discussions des résultats obtenus
aux éclipses et avec les données spatiales en EUV.

V- 1) Interprétation des spectres éclair

Les spectres éclair montrent les modulations du profil des raies vues comme des
croissants, a cause du relief lunaire, montagnes et vallées. Chaque raie indique la
signature d’un élément chimique constituant les couches profondes de 1’atmosphere
solaire observée sur la ligne de visée. Pour la plupart des raies, les potentiels d’excitation
en électron-volts sont indiqués. Chaque raie spectrale est supposée émise (ou absorbée)
en liaison avec la transition d’un atome dans un niveau d’énergie a un autre différent, a la
fréquence v proportionnelle a ce changement d’énergie. Les niveaux ou états (distincts
par leurs nombres quantiques) sont les composants des termes spectroscopiques, qui sont
multiples. La différence entre deux niveaux d’énergie est mesurée en unités de fréquence
et correspond au nombre d’onde (avec corrections du vide) de la raie spectrale résultant
d’une transition électronique. Le potentiel d’excitation pour n’importe quelle raie donnée,
est I’énergie h v qui est requise pour élever I’atome de son plus bas niveau d’énergie E ;

vers 1’état d’énergie plus élevé E , dans lequel il peut absorber cette enérgie hv , telle
que E, - E; = hv . Les raies dont les niveaux les plus faibles sont caractérisés par une
energie E ; de quelques eV sont pratiquement exemptes d’autoabsorption, d’apres St
John, Moore, et al 1928. La figure V-1-1 montre les résultats des spectres éclairs obtenus
en 2010 dans la méme région spectrale qu’a 1’éclipse de 2008, réseau objectif 600
traits/mm devant la lunette de 50 mm de diamétre et 600 mm de focale (Chapitre II-1).
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Figure V-1-1: Extrait de séquences de spectres éclairs des 2 éclipses de 2008 et 2010
avec les identifications des raies, des protubérances et niveaux d'énergie correspondant
aux faibles potentiels d'excitation. Seulement le spectre de 2008 (en bas) est montré
aprés un redressement effectué par ordinateur. La dispersion spectrale est de 0.12
A/pixel et la résolution spatiale est de 1.1 Mm/pixel.

La majeure partie des éléments présents sont des métaux, dont les potentiels de premiere
ionisation « low FIP » sont nettement inférieurs a 10 électrons-volts. Ces raies « low
FIP » sont abondantes dans ces couches profondes de I’interface photosphére-couronne.
On peut distinguer sur les extraits des spectres précédents que 1’intensité des raies est la
plus intense proche du milieu du croissant ou la partie supérieure de la photosphere
(spectre étroit continu) est encore visible dans une vallée lunaire. A ces altitudes trés
proches du limbe solaire, sur les spectres non saturés, la myriade de raies métaliques
composant les couches profondes de 1’atmospheére produit du rayonnement par émission.
Le bord de la lune, par son mouvement naturel sur le bord du disque solaire, permet de
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masquer le reste du disque solaire, et ainsi des tranches d’atmospheére solaire, modulées
par le relief lunaire, sont explorées avec séparation des raies d’émission et du spectre
continu (grains de Baily). Ensuite a mesure que le bord de la Lune occulte par pas de 25
km successifs en altitude (acquisitions CCD rapide) les couches d’atmosphére solaire, les
raies des spectres éclair diminuent en intensité. La quantité de rayonnement intégrée sur
la ligne de visée décroit, avec 1’avancement du bord de la lune et sur les extrémités des
croissants d’atmosphere solaire, et les intensités des cornes des croissants sont plus
faibles. La chute d’intensité continue est vertigineuse et le bord du Soleil est défini la ou
cette pente est la plus élevée.
Chaque croissant correspondant a une raie d’émission possede sa propre étendue,
correspondant aux altitudes ou est formée chaque raie. Dans le cadre de cette thése, nous
nous sommes intéressés a quelques raies, pour lesquelles nous avons analysé les profils
des courbes de lumieére, afin de déduire des variations dans la structuration des couches.
Nous avons étudié les variations des intensités des myriades de raies low FIP, et les rapports
des intensités entre I'hélium neutre et ionisé dans les couches profondes de la région de
transition et dans les protubérances.
Ces variations des rapports d’intensité peuvent étre reliées aux variations du taux d’ionisation
mais il est difficile de les quantifier directement d’aprés ces seules observations. Ces
variations du taux d’ionisation des raies de I’hélium peuvent étre aussi liées au brusque saut
de température de 10000 K a 2 MK dans I’interface de transition entre la chromosphére et la
couronne, et de facon similaire dans 1’interface protubérance couronne, voir contribution
Bazin, Koutchmy Tavabi 2012. Les interprétations nécéssitent un traitement Hors Equilibre
Thermodynamique Local (HETL).

D’autres analyses ont été effectuées et des profils d’intensité le long d’une protubérance
observée sur la fin des spectres éclairs au début de la totalité de 1’éclipse de 2010. Les profils
ont été obtenus selon un axe en pointillés comme le montre la figure V-1-2.

- Spectral dispersion axis

Slice measurement
at average height
Of the prominence

Total height
of the prominence
45 Mm

_ Inclination of ~70° estimated
" With the dispersion axis

Figure V-1-2: vues des protubérances en He 1 4713 A et He II 4686 A sur lesquels les profils
d’intensité sont tracés (pointillés noirs). 1 ADU = 0.823.10 ° unités du disque solaire
moyen et étalonnage sur le continu.

La figure V-1-2 sert a montrer une méthode utilisée pour tracer des profils d’intensité le long

des protubérances observées monochromatiquement dans les raies d’hélium optiquement
minces, voir article Bazin Koutchmy, Tavabi 2012.
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Les analyses des profils du continu dans I’interface photosphere-chromosphére aux
altitudes proches et au-dela du minimum de température, peuvent étre discutées et étre le
résultat des contributions suivantes :

- le continu de Paschen correspondant a I’hydrogene, et dont la composante dans le
domaine visible est importante

- Les transitions libre lié des ions HI, au dessus de la photosphere, dans la mésopheére et
autour de la région du minimum de température, mais ou les neutres dominent

- La diffusion Thomson des électrons dans la couronne, ou les atomes du plasma sont
complétement ionisés. Les flux sont de 1’ordre du millioniéme de I’intensité du disque
solaire moyen

En effet en intégrant sur la ligne de visée, et a la fin des contacts au début de la totalité ou au
début du troisiéme contact avant la fin de la totalité, ces effets peuvent s’ajouter, avec
I’expérience du réseau-objectif (spectrographe sans fente).

D’apreés I’article Vial Koutchmy 1992, les valeurs des flux d’émission dus a la diffusion
Thomson sont 5 fois plus faibles que I’émission de Paschen, voir table V-1-3 extraite de la
table N°2 de I’article Vial Koutchmy 1992:

n, (cm ) Emission Thomson Emission Paschen Emission Fer X 6374
(CGS) (CGS) (CGS)

10" 63 320-640 1120

10" 6.3 32 56

10° 0.6 0.32 1

Tableau V-1-3: Emissions Thomson, Paschen, et raie du Fe X a 6374 calculées pour
différentes valeurs de densités électroniques. La température est supposée étre de 7500 K
pour I’émission de Paschen et elle est de 1.2*10 ° K pour la raie rouge coronale du Fer X
6374.D’apres les données Vial, Koutchmy 1992.

Les mesures des échelles de hauteur pour le spectre du continu ont conduit a des valeurs de
températures inférieures a 10000 K, ce qui montre que ce rayonnement observé dans les
basses couches de la région de I’interface photosphére —couronne et mésosphere, est dii a de
I’émission de Paschen, et dont I’intensité est proportionnelle & )* (inversement proportionnel
a la fréquence).

La nature de I’émission du continu est liée aussi a la faible ionisation, et donc des
températures faibles. Les régions ou les raies low FIP sont formées est un milieu faiblement
collisionnel. Les raies « low FIP » dynamiques sont produites hors équilibre
thermodynamique local, et sont sensibles au champ magnétique, avec la couronne qui pénetre
dans les régions profonde. Les raies « low FIP » comme le Ti II sont présentes dans
protubérances, ce qui est un résultat trés important pour 1’analyse de 1’interface protubérance
-couronne. Les raies « high FIP » comme 1’hélium et I’hydrogéne neutre appartenant a la
chromosphere et apparaissent sous forme d’enveloppe. L’ionisation de 1’hélium est complexe
et peut étre produite par photo-ionisation de ces raies optiquement minces par les photons
EUYV provenant de la couronne a des températures supérieures a 1 MK.

L’étude de I’interface protubérance-couronne est un aspect important, car comparable a
I’interface photosphére —couronne. Le continu entre les protubérances est soustrait, afin
d’analyser les variations d’intensité dans les images monochromatiques des protubérances et
simultanément dans les raies de 1’hélium neutre et ionisé et titane ionisé. Les profils en figure
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V-1-4 indiquent les variations d’intensité exprimées en unités du disque solaire le long des
protubérances, voir coupe figure V-1-2.
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Figure V-1-4: profils d’intensités le long de la protubérance prise dans les raies de I’hélium
neutre He I 4713 A, ionisé He II 4686 A et dans la raie du Titane Ti Il 4571.9 A, aprés
soustraction du fond coronal. D’apres les spectres éclairs obtenus a I’éclipse totale du 11
Juillet 2010. Noter que le bord de la lune se situe du coté de des distances proches de zéro.

Les profils d’intensité réalisés indiquent que 1’image de la protubérance est beaucoup plus
étendue dans le Titane que dans I’hélium neutre et une fois ionisé. Ce résultat est important
pour utiliser le Titane ionisé comme indicateur ou traceur dans les interfaces, compte tenu de
sa masse ionique de 47.9 g/moles qui est environ 12 fois supérieure a celle de I’hélium. Un
rapport des intensités a été effectué pour tenter d’analyser soit des effets de variations du
degré d’ionisation pour I’hélium He II 4686 A et pour le Ti IT 4572 A par rapport a I’hélium
neutre He 1 4713 A, soit des effets associés a la gravité, mais dont les effets sont limités. Ces
rapports d’intensités sont donnés a la figure V-1-5.
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Figure V-1-5: rapports d’intensités déduits d’apres les profils FigureV-1-6 de He II/He I et
Ti Il/He 1. Le bord de la Lune se situe a gauche aux distances proches de h = 0

Ces variations des rapports d’intensité indiquent que le rapport d’intensités He II/Hel est
moins important que celui de Ti II/He I, pris au centre de la protubérance, et pour une étendue
de 20 Mm. Les pentes entre 18 et 26 Mm et entre 50 et 56 Mm sur la figure V-1-5 traduisent
les gradients de température de 1’interface protubérance-couronne.

Cette différence entre I gop; /1 per €t I 17 /1 oy peut étre due a des effets de densité,
d’abondance et de masse de I’ion dans la protubérance. En dehors de la protubérance les
rapports sont proches de 1 qui correspond aux altitudes ou la couronne domine.

Ces résultats montrent que les raies low FIP présentes dans les couches profondes de
I’interface de transition photosphere-chromospheére, se trouvent également dans 1’interface
protubérance-couronne et 1’on peut déduire que les processus d’ionisation sont semblables
dans les deux cas. L’origine de la surabondance des éléments low FIP se situe dans les
couches plus basses de I’interface photosphere-couronne.

Ces atmospheres sont considérées optiquement minces en considérant les raies dans le
domaine visible. Bien que ces couches soient inhomogenes, il apparait cependant une
stratification, ou les raies « low FIP » sont formées entre 200 et 600 km au dessus du bord
solaire, et les enveloppes d’hélium, qui sont des raies « high FIP », commencent a apparaitre a
partir de 800 km du bord solaire, avec des maxima d’enbrillancements situés entre 1400 et
1700 km. Une analyse complémentaire avec les images EUV de AIA/SDO a été nécéssaire
pour discuter des phénomenes d’interfaces aux altitudes comparables, entre les régions ou les
enveloppes d’hélium optiquement minces sont formées et 1’analyse des extensions des limbes
EUYV, aux altitudes comparables.
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V-2) Analyses et discussions des enveloppes d'hélium par
comparaison avec les images AIA

Les spectres d’éclipse dans le visible, sont comparés avec les images en Extréme- UV
réalisées simultanément par la mission spatiale SDO/AIA. Cette mission produit des images
de la couronne solaire dans une gamme étendue de températures comme indiquée en figure
IV-6-2-3 et Annexe N° 22 ou sont données les températures et les contributions des mesures
d’émission. En effet ces images obtenues simultanément dans le domaine visible et le
domaine Extreme- UV permettent une étude plus étendue des régions d’interface
photosphére-chromosphere/couronne, ot les structures observées dans les raies optiquement
minces comme 1’hélium neutre He I 4713 A et une fois ionisé He II 4686 A, sont comparées
avec les raies coronales optiquement plus épaisses. Cette étude a pour objectif d’analyser
comment la couronne chaude (1IMK) peut pénétrer dans les couches plus profondes de
’interface de transition sur le limbe solaire. Elle a aussi pour but de comparer les analogies
entre la nature des raies d’émission dans 1’interface photosphéere chromosphére, et dans
I’interface protubérance-couronne solaire.

L’image du spectre éclair figure V-2-1 révele la disparition du bord du Soleil lors du second
contact de 1’éclipse du 11 Juillet 2010 et simultanément une image du limbe avec AIA/SDO
dans le Fe VIII a 131A. Le continu du bord solaire, sur cette image correspond a la disparition
des grains de Baily en lumiere blanche. Les images en EUV apres traitement montrent un
embrillancement sur une étendue de 1’ordre de 5 a 7 Mm. Ce résultat est en désaccord avec les
échelles de hauteur de 50 a 100 Mm correspondant aux températures coronales supérieures ou
égales a 1 MK dans I’hypothése d’un modeéle hydrostatique stratifié. L’embrillancement sur le
bord est le résultat d’effets d’opacité sur la ligne de visée, mais aussi il peut étre produit par
des phénomenes dynamiques, liés a I’émergence du champ magnétique, jets, macrospicules,
et associé aux enveloppes d’hélium neutre et ionisée et qui ne peuvent pas étre décrits par des
modeéles hydrostatiques stratifiés.
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Figure V-2-1: comparaison d'un extrait de spectre éclair (a gauche) comprenant les
enveloppes d'hélium, avec le limbe en 131A du Fer VIII superposé a droite au moment du
troisieme contact de I'éclipse du 11 Juillet 2010.

Des phénomeénes de transport d’ions et d’électrons ont lieu, ou le champ magnétique est trés
concentré aux altitudes inférieures a 1 Mm sur le limbe solaire.

D’autres phénomenes inhomogenes comme la convection contribuent a ces mouvements de
plasma aux petites échelles, mais ce type d’analyse par convection n’est pas développé ou
approfondi dans cette thése.

Les ions des petites raies low FIP peuplent ces altitudes correspondant au minimum de
température.

Il est important de considérer le role du champ magnétique associé aux particules en
mouvement dans les couches mésosphériques et au dessus, ce qui produit les inhomogénéités
observées dans les couches supérieures a 1000 km, et ou apparaissent les spicules. Le champ
magnétique contribue au chauffage, au mouvement et transport des charges par diffusion
ambipolaire le long des lignes de force.
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V-3) Discussion du champ magnétique dans les couches
meésosphériques et minimum de température

Un lien peut étre fait avec le champ magnétique concentré, ou la pression magnétique
domine : le béta du plasma est donné comme étant le rapport suivant :

preSSlOn[otaledu‘

pression

magnetique

le B du plasma est inférieur a 1 dans ces régions autour du minimum de température, car la
pression magnétique est dominante.

Le graphique V-3-1 est obtenu a partir des pressions calculées pour le modele du VAL C.

A partir des valeurs des pressions qui varient selon une loi exponentielle décroissante, il a été
possible ensuite de faire le calcul de correspondance des échelles de hauteur en fonction de la
hauteur au dessus du limbe solaire.
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Figure V-3-1: correspondances des échelles de hauteur en fonction des altitudes, déduites a
partir des tableaux des pressions en fonction des altitudes hydrostatiques, issus du modele
VAL.

Ces graphiques sont considérés par la suite pour les calculs d’échelles de hauteur et les

correspondances, afin d’analyser des corrélations entre ces modéles et analyses des courbes de
lumiere et émissivités des spectres éclairs. D’autres graphiques issus de ce modele permettent
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de comparer les profils des parameétres de densité, température, pressions, afin de mieux
interpréter la structuration des couches profondes.

Les graphiques suivants ont été extraits du modele de VAL, afin de comparer les différents
parametres avec les échelles de hauteurs précédemment évaluées. Ils sont effectués pour
comparer les profils de densité avec ceux des courbes de lumiére et émissivités des ions de
low FIP comme le Fer et Magnésium, puis le continu (traduisant la diffusion Thomson des
électrons et Paschen « ) et les enveloppes d’hélium neutre et ionisé. Les échelles sont
ajustées par des coefficients d’échelles, afin de les représenter tous sur un méme graphe. Ces
graphiques V-3-2 et V-3-2 sont extraits des données du modele VAL, pour montrer les
variations des parametres de densité, pression et température dans les altitudes correspondant
au minimum de température, avec un modeéle hydrostatique stratifié. Nous avons montré que
ces modeles ne sont pas adaptés pour décrire les échelles de hauteurs et surtout les
températures, déduites sur les courbes de lumiere des raies low FIP lors des éclipses totales.
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Figure V-3-2: variations des paramétres de pression magnétique, pression totale, densités

des neutres, des protons, électrons et température en fonction de la hauteur au dessus du
bord solaire. D’apres le modéle VAL.
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Figure V-3-3: régions agrandies autour du minimum de température avec localisation des
altitudes, en ayant comparé le modele VAL, et les données Allen.

Des minima de température et de densités sont représentés pour des altitudes comprises entre
150 et 700 km. Or d’apreés les analyses des données des spectres éclairs, il apparait clairement
que d’apres les échelles de hauteur mesurées pour les raies low FIP comme le Fer,
Magnésium, Titane, Barium (étudiés a 1'éclipse de 2009, Chapitres IV et V), ces éléments
correspondent et sont formés aux altitudes de ce minimum de température. Au dessus du
minimum de température, nous avons mesuré d’apres les courbes de lumiéere des spectres
éclair, que les raies d’hélium He I 4713A et He I1 4686 A sont formées au dessus du
minimum de température, c'est-a-dire a partir de 700 a 800 kilomeétres au dessus du limbe et
ou commence la chromosphere, dominée par les raies « high FIP » associées aux enveloppes.
L'altitude h = 0 des modeéles correspond a un bord défini par Thuillier et al 2011, Piau, L.
et al 2010 avec un point d'inflexion. Les altitudes de formation des raies tiennent compte de
I'épaisseur optique prise a T5yoop = 1 dans la haute photosphere (Annexe 24), et qui
correspond a une altitude de 330 km prise au dessus du "vrai" bord solaire, c'est-a-dire du
continu des spectres de grains de Baily, relevé entre les raies d’émission, et en 1’absence de
tourte lumieére parasite, aux instants de contacts.
Le champ magnétique aux petites échelles de 160 a 300 km est discuté, ou des observations
supplémentaires ont été apportées a des altitudes restant inférieures a 500 km au dessus du
bord solaire, depuis les expériences d’éclipses analysées par R-G Athay (éclipses de 1952 et
1970).
La densité des protons décroit avec I’altitude comme indiqué en figure V-3-2, et le degré
d’ionisation des éléments low FIP comme le fer augmente dans 1’interface de transition
photosphere-chromosphere-couronne et perdent ensuite la moitié de leurs éléctrons comme
indiqué en figure A-10-3 de I’ Annexe 10 et figure I-1-3-1 sur I’interface protubérance-
couronne. La densité des autres ions et des neutres décroit aussi avec 1’altitude mais le degré
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d’ionisation augmente dans les interfaces, ce qui pourrait contribuer au brusque saut de
température et aussi jouer un role dans les mécanismes du chauffage de la couronne qui sont
encore mal connus et mal expliqués a ce jour. L’analogie entre les interfaces protubérances-
couronne et interface photosphére-couronne, dans lesquelles le titane ionisé est présent est un
point important sur I’enrichissement de ces régions en métaux, et pour 1’action et de la
pénétration de la couronne chaude qui ionise des couches de plasma plus froid.

C’est pourquoi, et pour des analyses plus étendues, nous avons aussi étudié les raies d’hélium
neutre et ionisé grace aux spectres éclair. Ces raies ont un potentiel d’ionisation supérieur a 10
eV, high FIP, et jouent un réle d’interface, avec la couronne ambiante a 1 MK qui pourrait
photo-ioniser ces raies plus froides. e mécanisme aussi pourrait étre des collisions dues a des
éléctrons rapides en provenance de la couronne.

Nous avons évalué I’éxtension de 1’enveloppe d’hélium ionisé & 4686 A pour des couches
optiquement minces a l'éclipse du ler Aotlit 2008. Ces raies de 1I’hélium neutre et ionisé ont
I’avantage d’étre émises a des longueurs d’onde trés voisines sur un spectre effectué sur un
intervalle allant de 4620 A a 4750 A, d’ou la possibilité de les obtenir simultanément sur un
meéme spectre éclair CCD. Ces raies d’hélium correspondent évidemment a des potentiels
d’ionisation plus élevés que les raies low FIP: 24 eV pour He 14 4713 A et 54 eV pour He II
4686 A.

Cela permet d’apporter des éléments relatifs a I’embrillancement constaté sur le pourtour du
limbe solaire qui est aussi observé dans la raie du Carbone C IV & 1600 A, et aussi avec les
images de SDO/AIA en absorption a 193 A.

Par ailleurs, nous avons observé la raie verte du Fe XIV & 5302.86 A a partir des spectres
flash CCD lors de 1’éclipse totale du 13 Novembre 2012. Nous avons décelé la présence de
cette raie dans les couches correspondant aux altitudes de la région de transition
chromosphére-couronne solaire. Les profils photométriques de celle-ci ont été ensuite
analysés, une fois le continu coronal soustrait.

La myriade de raies low FIP peut étre aussi associée a la pénétration de la couronne a 2 MK
dans ces couches plus froides et profondes. Les mécanismes d’ionisation de I’hélium sont
encore mal compris. Leur nature peut étre de type collisionnel, par des faisceaux d’électrons,
ou accélération de particules (ions, éléctrons) avec le champ magnétique dans la couronne, ou
bien par photo-ionisation par les EUV en provenance des raies d’atomes ayant perdu plus de
la moitié de leurs éléctrons dans la couronne. Mais ce probleme est récurrent. D’ou vient
I’énergie pour arracher les électrons des atomes du plasma et porter sa température de 10000K

a quelques millions de Kelvins sur une si courte distance ?

Le role du champ magnétique contribue aux mécanismes d’ionisation, mais il est difficile a
mesurer. Cependant son action est détectée de maniere indirecte, sur la maniere dont le
plasma est transporté par exemple. Dans cette thése, nous avons analysé les répartitions des
différents ions de masses atomiques différentes et évalué les échelles de hauteur pour tenter
d’identifier des différences de températures et une structuration de ces couches et selon la
masse atomique des éléments et de raies low FIP optiquement minces. Les courbes de lumiere
I = f(h) pour chaque ion, se situent dans des altitudes relativement distinctes dans
I’atmosphere solaire. Les raies « low FIP » sont situées dans le minimum de température entre
200 et 600 km, au dessus de la haute photospheére, et les raies d’hélium neutre et ionisé sont
réparties au dessus du minimum de température a partir de 800 km.

Par ailleurs, le calcul de températures des raies de 1'hélium neutre et ionisé provient des
travaux réalisés par Hirayama, 1972, en supposant que les raies He II 4686A et He 1 4713 A
sont émises aux mémes régions.

Les rapports d’intensités des raies ont été analysés, en utilisant la formule suivante qui ne fait
pas intervenir les lois de Saha:
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I(Hell ;i)  4.6%10°
= = T, =10*% K
I ( Hel ;5 ) Ne pour &« 0 .

I(HeII4535) _ 12 .7*109
I(Hel ;,3) N,
N, , densité électronique, est comprise entre 10 ' et 10 '' /cm * si les rapport
d’intensité de He II sur he I sont compris entre 0.1 et 0.5
T, estla température électronique (Hirayama 1972).
Ces calculs sont effectués en considérant les intensités de rayonnement EUV, en dessous de
228A, voir Hinteregger 1965, ou les sections efficaces de photoionisation et coefficients
d’absorption sont donnés pour les gaz rares dans le domaine EUV.
La température de radiation du continu de Lyman de I’hélium He II donnée par I’équation
suivante est de 2*10* K :

pour T, =2*10* K

0.8
NenIH e

10°
oun ;; est la densité de He III, n j; est la densité de He II

=7.2%108 *

ny

Les températures déduites des profils de raies sont inférieures a 10000 K, car les rapports
d’intensité He II/He I sont compris entre 0.1 et 0.5 dans les protubérances voir les articles en
Annexes 1 et 2. Les résultats des mesures d’échelles de hauteurs pour les courbes de lumiere
et émissivités de ces raies avaient conduit a des mesures de température 10 a 20 fois
supérieures en considérant un modeéle hydrostatique. Les résultats et calculs d’Hyrayama
semblent plus appropriés a nos travaux pour évaluer les températures de ces raies.
L’expérience d’Hyrayama qui a été réalisée avec un spectrographe a fente n’a pas permis
d’examiner les enveloppes d’hélium.

Dans notre cas, comme nous avons un réseau-objectif, nous ne pouvons pas déduire le profil
des raies, mais seulement leur extension avec les altitudes dans les croissants, ce qui rend
complémentaires ces travaux avec ceux effectués avec un spectrographe a fente (Hirayama
1972).

Les différents modeles VAL montrent quelques variations des profils sur les minima de
température, voir figure V-3-3. Le minimum de température a 4300 K correspond aussi au
minimum de densité des protons (hydrogene ionisé) entre 200 et 600 km. Or c’est a ces
mémes altitudes que sont formées les raies low FIP, associées aux métaux.

Le schéma V-3-4 permet de décrire de fagcon naive ou intuitive la structuration des couches, et
appréhender la maniere dont le champ magnétique émerge depuis les régions profondes, juste
au dessus de la photosphere, que 1’on désignera comme mésosphére qui est décrite dans
I’article Bazin, Koutchmy 2012, voir Annexe 2:
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Figure V-3-4: schéma possible de la structuration des couches atmosphériques solaire, vue
sur le limbe, déduit d’apres les observations des spectres éclair d’éclipses, en I’absence de

lumiere parasite diffusée.

Le limbe solaire est composé de cellules d’échelles variables, allant de la granulation de
plusieurs Mm, a la mésogranulation de 10 Mm jusqu’a la supergranulation allant jusqu’a 30
Mm. Le terme de mésosphere utilisé dans cette these est associé aux cellules de
mésogranulation, et dans lesquelles seraient concentrées les raies « low FIP ». Le schéma
figure V-3-4 permet de représenter une structuration possible des couches de 1’atmosphére
solaire en observant sur le limbe, par analogie avec les croissants des raies des spectres
éclairs. Dans le cadre de cette these, nous n’utilisons pas les observations sur le disque, mais
sur le limbe. Les valeurs du béta du plasma inférieures a 1 indiquent que le champ magnétique
est dominant dans ces régions, il sert a « guider » le plasma vers la couronne, et peut
contribuer & alimenter la couronne en éléments low FIP. Le brusque saut de température, 10 *
410 ® K, de la région de transition chromosphére-couronne est indiqué, pour présenter la

problématique du chauffage de la couronne solaire.
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evaluated extension (Mm)

V-4) Discussion sur les mécanismes d’excitation et ionisation des
raies He I 4713 A et He II 4686 A et leur structuration sous forme
d’enveloppes

L’observation des enveloppes d’hélium grace aux spectres éclair CCD a été une nouveauté,
surtout pour la raie de I’hélium ionisé 4686A dans les raies optiquement minces, ot I’on ne
s’attend pas a I’observer aussi comme une enveloppe. Des analyses des spicules et leur
étendue avec le SOT de Hinode dans la raie H du Ca II ont été effectuées pour comparer les
extensions des enveloppes d’hélium, et essayer de rechercher des corrélations entre les raies
« low FIP » et « high FIP », et discuter sur les altitudes de formation des raies. La figure V-4-
1 montre une comparaison entre les mesures d’extensions des spicules et les extensions des
enveloppes d’hélium aux éclipses.
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Figure V-4-1: comparaison des étendues des enveloppes de spicules dans la raie H— Ca II et
des étendues des enveloppes d’hélium He I1 4686 A et He I 4713 A dans les raies optiquement
minces.

Ce graphique V-4-1 avec une image traitée du SOT de Hinode en H — Ca II sert a montrer
grace au renforcement des images des spicules, une corrélation entre 1’étendue des spicules H
— Ca II qui est une raie optiquement plus épaisse et 1’éxtension des enveloppes d’hélium
optiquement minces. Une corrélation est constatée pour 1’extension de 1’hélium neutre He I
4713A évaluée a 5.5 Mm et I’extension des spicules autour de 5 Mm. Une interprétation peut
étre faite en faisant I’hypothese que les spicules plus froids pourraient étre associés a I’hélium
neutre, et notament pour discuter sur le milieu interspiculaire, dont la nature du plasma,
I’environnement sont encore mal compris a ce jour. L’hélium pourrait étre aussi photo-ionisé
par la couronne ambiante et chaude ( T > 1 MK) qui interpénetre les régions du plasma
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« froid» composée de spicules ( T < 30000 K), qui se formeraient au dessus du minimum de
température vers 700 km et se terminent vers 5500 km. L’extension des raies des spectres
éclairs et les courbes de lumiere éffectuées pour quelques ions de masses atomiques
différentes, peuvent donner une éventuelle indication sur le milieu interspiculaire, car les
altitudes sont semblables, mais 1’interprétation reste difficile.

Les macrospicules visibles aux altitudes plus élevées jusqu’a 8000 km, pourraient aussi étre
associés au extensions d’enveloppes d’hélium neutre produit par excitation et une fois ionisé
ou se mélangent des courants chauds (couronne a 1 MK) et courants « froids » liées aux
spicules et macrospicules.

Cette analyse contribue paralellement a traiter du probléme du milieu entre les spicules, ou
I’hélium penetre des les couches au dessus du minimum de température, ot la température
commence a remonter. Le milieu entre les spicules, et depuis leurs pieds, apparait vers 600 a
700 km au dessus du limbe dans le minimum de température. Ce milieu interspiculaire
pourrait aussi commencer a apparaitre a partir des altitudes du minimum de température qui
correspond aussi a la mésosphere ou sont formées une myriade de petites raies d’émission low
FIP et ayant des potentiels d’excitation trés faibles, inférieurs a 10 eV. Les spectres éclair ont
permis de sonder simultanément ces régions en séparant les différentes composantes. Le
champ magnétique est concentré dans ces régions profondes, et ce champ émergeant
expliquerait la structuration de ces couches et surtout les phénomenes dynamiques que sont
les spicules et macrospicules, mais aussi les jets, et petites boucles.

Les observations des spicules montrent clairement que les modéles proposés par A. Gabriel
1976, qui dépendent de I’altitude voir figure V-4-2 ne correspondent pas a ces récentes
observations, car aucun effet d’étranglement ou de « constriction » n’a été observé.
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Figure V-4-2: Modéle 2D de I’interface surface-couronne calme proposé par A. Gabriel
(1976), avec constriction du champ magnétique pour réduire la conduction de la chaleur
depuis la couronne vers la surface. Les contours de températures entre Log(T) = 5.4 et
Log(T) = 6.1 sont indiqués. D’apres A. H. Gabriel 1976. Les lignes de champ émergent des
limites du réseau ou elles sont concentrées par le flot de supergranulation et d’ou elles
divergent rapidement avec I’altitude jusqu’a ce qu’elles deviennent uniformes et verticales
dans la couronne. Tout le flux magnétique qui émerge de la surface peut atteindre la
couronne.
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Les ions positifs et les électrons, qui sont des particules chargées s’enroulent le long des
lignes de force et contribuent a la conduction du chauffage provenant de la couronne. La
conduction devient faible lorsque la température est tres inférieiure a 1 MK.

Le modéle hydrostatique 1D, homogeéne et stratifié VAL (Vernazza, Avrett, Loeser 1981)
n’est pas adapté car il ne tient pas compte des spicules, et du milieu interspiculaire. Athay et
Menzel 1956 ont aussi modélisé ces couches mais leur modeéle de structuration des couches ne
correspond pas aux phénomenes dynamiques observés avec Skylab.

Ces modeles 1D ne correspondent pas non plus aux observations récentes réalisées avec
AIA/SDO, Hinode, car les lignes de champ magnétique pourraient correspondre aussi a des
boucles, avec des dimensions variables, comme le montre le schéma de la figure V-4-3
extraite de ’article de Dowdy et al 1986:

42 J. F. DOWDY ET AL.

~10% km

NETWORK LANE

}~104km

~10% km

NETWORK LOOPS:
COOLER TRANSITION
REGION

CORONAL FUNNELS:

HOTTER TRANSITION
REGION

Figure V-4-3 : Image en 3 dimensions de la structuration du plasma par le champ
magnétique dans une région de transition “calme”. 2 populations de structures magnétiques
sont présentes : les boucles dans le réseau chromosphérique, des cheminées coronales
comprenant des lignes de champ ouvertes rejoignant la couronne. D’apres James F. Dowdy,
Douglas Rabin, Ronald R. Moore 1986. La majorité de la région de transition « froide » est
située dans ces réseaux de boucles. La partie supérieure des boucles vers 10 * km ressemble
aux structures de la figure standard de (A. H. Gabriel, 1976) et contiennent une région de
transition conductrice, mais ces conduits sont resserreés « constriction » d cause de la
multitude de boucles dans le réseau. Cela étant, bien que du plasma froid de la région de
transition soit contenu aux pieds de ces conduits, la surface dans la partie inférieure des
tubes de flux est trop réduite pour donner une contribution majeure a I’émission.

D’autre part, le plasma de la région de transition plus froide dans le réseau de boucles
serait chauffé magnétiquement de « I’intérieur » plut6t que par transfert thermique depuis la
couronne, par des processus encore mal connus.

Ce modele de Dowdy est plus récent et mieux adapté aux observations des spectres éclairs. Le

travail de cette these a été essentiellement consacré a 1’étude des régions et altitudes situées
aux pieds des boucles représentées sur cette figure V-4-3. Nous nous sommes intéressés a ces
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structures sur le limbe, aux altitudes inférieures a 10 Mm et c’est pourquoi au chapitre V-5
nous avons effectué des déconvolutions sur des images sommeées et redressées en EUV pour
les analyser.

V- 5) Déconvolutions des limbes SDO/AIA 131 A, 171 A, 193 A et
304 A réalisés simultanément pendant I'éclipse totale du 11 Juillet
2010

L'objectif de ce chapitre est de comparer des profils des limbes en imagerie EUV du Soleil,
réalisés a des altitudes comparables a celles des spectres éclairs, au second et troisieme
contact. La structuration inhomogene et dynamique du bord solaire, ou se mélangent des
régions froides en absorption tres pres du bord et des régions chaudes en émission, plus
étendues est discutée.

La méthode employée pour réaliser ces analyses est de renforcer la visibilité des structures qui
produisent indirectement 1’embrillancement du limbe, en déterminant le nombre de pixels
optimal, pour effectuer la meilleure deconvolution possible, et la plus adaptée pour améliorer
et optimiser la visibilité des structures fines lors de ce processus de traitement des images.
Ce procédé de traitement d’images consiste a utiliser des images de référence du disque
solaire observé par SDO/AIA qui ont été partiellement éclipsées par la Lune:

Figure V-5-1: Image SDO/AIA 171A, (3 secondes d’exposition) du 6 Décembre 2010 a
13h15 TU partiellement éclipsée, a gauche, le réctangle blanc indique la région examinée, et a
droite, niveaux d’intensité convertis en échelle logarithmique ajustés au minimum pour
montrer la lumiére diffusée sur le disque lunaire.

Des mesures d’intensité ont été effectuées dans la partie de la Lune et aux limites du champ,
et ont donné des valeurs comparables proches de 8 ADU, ce qui confirme 1’effet de lumiére
diffusée.

Comme le montrent les extraits des figures V-5-2 a V-5-5, le bord net de la lune sert de
référence pour ajuster les parameétres de déconvolution et obtenir la meilleure visibilité. Nous
avons pris des images du 6 Décembre 2010 entre 3h12 et 3h13 TU ou la Lune a partiellement
éclipsé les images en EUV de SDO. Les déconvolutions ont été réalisées a partir de la
fonction « masque flou » sous le logiciel Iris sur les images 131 A, 171 A, 193 A, 304 A. La
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valeur de 1 pixel a été un compromis et optimum entre d’une part des effets d’artefacts
altérant le limbe, ou des pixels négatifs apparaissent, si une valeur supérieure a 1 pixel est
prise, et d’autre part, si un fenétrage inférieur a 1 pixel est choisi, la déconvolution conduisait
a une image encore floue, et insuffisamment contrastée. Pour ’image a 131 A, la valeur a été
de 2 pixels pour ce compromis. Les images suivantes montrent la déconvolution effectuée
comme référence sur le bord de la Lune:

orignal AIA 1 31 Déconvlution 2pixels

Figure V-5-2: comparaison de I’image originale a 131 A du 6 Décembre 2010 a 3h12TU,
sans déconvolution et apres déconvolution, avec une partie du disque lunaire en noir.

ETNLL AR B o IS PO k. RS

original ATIA 171 Deconvolution 1pixel
Figure V-5-3: comparaison de I’image originale a 171 A du 6 Décembre 2010 a 3h12TU,
sans déconvolution et aprés déconvolution avec une partie du disque lunaire en noir
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Figure V-5-4: comparaison de I’image originale a 193 A (Fe XII) du 6 Décembre 2010 a
3h12TU, sans déconvolution et apres déconvolution avec une partie du disque lunaire en noir
afin de montrer I’amélioration et renforcement des fins détails.

) ". % B

origina AlA

A Y - 3 N S5
304 Deconvolution 1pixel

Figure V-5-5: comparaison de I’image originale a 304A du 6 Décembre 2010 a 3h12 TU,
sans déconvolution et aprés déconvolution avec une partie du disque lunaire en noir afin de
montrer I’amélioration et renforcement des détails fins.

Les images brutes des disques solaires partiellement éclipsés ont été étudiées en vue d’évaluer
la lumiere diffusée, et sa répartition dans le champ.

Le bord lunaire a été redressé, puis des profils d’intensité ont été effectués dans un rectangle
ayant permis de moyenner sur 36 pixels et améliorer le rapport signal sur bruit d’un facteur 6.
La figure V-5-6 présente les profils obtenus a partir de chacune des images de SDO/AIA, et
les temps d’exposition ont été indiqués.
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Figure V-5-6: profils d’intensité radiales effectués sur le disque solaire partiellement eclipsé.
Du 6 Décembre 2010 a 13h 15 TU.Le bord de la Lune est indiqué, afin de comparer le taux
de lumiere diffusée.

Les profils sont liés aux réponses des filtres AIA indiqués a la figure IV-6-2-3. La lumiére
diffusée peut étre due a un mélange de raies d’émission EUV a des gammes de températures
étendues 10> 410 ® K. cela a pour effet de mélanger des basses températures et des plus
hautes températures, ce qui produit une émission uniforme, et donc une lumiere diffusée plus
intense. Bien que cette lumiére diffusée soit présente, des analyses et traitements sur les
images SDO/AIA ont été possibles. Des sommations de 16 images ont été effectuées pour
améliorer le rapport signal sur bruit, améliorer la visibilité des structures de plus faible
intensité, connaissant les niveaux de lumieére diffusée.

Une fois les parameétres de déconvolution définis grace aux figures V-5-2 a V-5-5, les
images ont été redressées, pour effectuer les prises des profils sans déconvolution, et ensuite
les mémes images redressées ont subi le procédé de déconvolution par masque flou, avec 1
pixel pour les images en 171 A, 193 A et 304 A et 2 pixels pour ’image en 131 A. Les figures
suivantes montrent apres sommation d’un certain nombre d’images 1’aspect des limbes
redressés a partir desquels les profils d’intensité sont ensuite réalisés. Les images des limbes
linéarisés ont permis d’effectuer plus facilement une intégration en sommant et moyennant les
limbes dans le sens radial inscrits dans les boites rectangulaires de 350 pixels d’étendue. Les
sommations et intégrations ont permis d’améliorer le rapport signal sur bruit d’un facteur au
moins 40.

Plusieurs régions du limbe solaire ont été sommées, linéarisés, puis un masque flou a été
appliqué, voir les figures V-5-7 a V-5-10. Dans les légendes, « Qr », signifie quiet region,

« Ch » signifie coronal hole. Cela permet de comparer ces différentes régions, et le limbe
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apres traitements, et de comparer les effets de ces régions sur les profils d’intensité des
limbes. Ces images redréssées et les profils des limbes en figures V-5-11 démontrent que le
bord du Soleil est composé de structures froides au plus a 30000 K comme les macrospicules,
vus en absorption dans la raie du Fe XII a 2 MK, et ou la couronne chaude interpénetre. Cela
provoque une photoionisation qui serait responsable de I’embrillancement des limbes
observés, sur une échelle de hauteur entre 10 et 30 Mm. Ces résultats révélant les
inhomogénéités, jets, spicules et macrospicules en absorption ne peuvent pas étre décrits avec
un modeéle hydrostatique stratifié.

16im_sum_Qr_131_mask1px 16im_sum_ch_131_mask1px

Figure V-5-7: limbes solaires redréssés a 131A aprés sommation de 12 images pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon une région calme ou un trou coronal.

12im_sum_Qr_171_mask1px 12im_sum_ch_171_mask1px

Figure V-5-8: limbes solaires redréssés a 171A aprés sommation de 12 images pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon une région calme ou un trou coronal.
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12im_sum_Qr_193_mask1px 12im_sum_ch_ 193 mask1px

Figure V-5-9: limbes solaires redréssés a 193 A aprés sommation de 12 images pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon une région calme ou un trou coronal.

12im_sum_Qr_304_mask1px 12im_sum_ch_304 mask1px

Figure V-5-10: limbes solaires redréssés a 304A aprés sommation de 12 images pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon une région calme ou un trou coronal.

A partir des limbes solaires redressés, la comparaison des images apres déconvolution permet
de différentier les régions calmes et des trous coronaux. Le limbe observé dans les trous
coronaux rend compte des structures filamenteuses de plasma « froid » observé en absorption
dans les images en émission des raies EUV 193 A et 171 A. Des boucles de plasma sont
observées dans les trous coronaux dans le Fe XII & 193 A. Les profils d’intensité moyennés
sont ensuite réalisés sur chacun des limbes, selon les régions calmes et trous coronaux, pour
différentes raies EUV, et comparer les profils avant et apres déconvolution.
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La figure V-5-11 montre les profils des limbes de AIA originaux, c’est a dire n’ayant pas subi
de déconvolution comme référence, pour les comparer ensuite aprés déconvolution, dans le
but de montrer 1’étendue de 1’absorption au niveau du limbe proche de h = 0:
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Figure V-5-11: profils moyennés originaux des limbes de SDO/AIA, aprés intégration sur
350 lignes de pixels, dans un trou coronal — CH et région calme- QR pour les raies 1314,
171A, 1934 et 304 A (avant déconvolution) du 11 Juillet 2010.

Ces profils en Figure V-5-11 sont effectués a partir des limbes redréssés avant d’effectuer le
traitement de type masque flou (qui se rapprochant d’une déconvolution, ot un filtrage des
hautes fréquences spatiales est effectué). Ils présentent un embrillancement du limbe pour les
températures coronales. Mais pour I’hélium ionisé He II & 304 A optiquement épais, cet
embrillancement est difficile a déceler, car il est mélangé au réseau chromosphérique dont la
température est de 1’ordre de 30000 K.

Les profils de la figure V-5-12 ont été tracés a partir des images ayant subi une déconvolution.
Ils montrent une meilleure visibilité de 1’étendue de 1’absorption au dessus du limbe ou sont
formés les macrospicules froids.
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Figure V-5-12: profils moyennés aprés déconvolution des limbes de SDO/AIA, apres
intégration sur 350 lignes de pixels, d'apreés les figures précédentes des limbes redréssés dans
un trou coronal — CH et région calme- QR pour les raies 131 A, 171 A, 193 A et 304 A.

Les profils ayant subi la déconvolution, montrent non seulement 1’embrillancement du limbe,
mais aussi une absorption, due aux spicules, macrospicules a 30000 K, lorsqu’on observe
dans les raies coronales 193 A, 171 A. En 131A, la température de la raie du Si XII est
inférieure a 1 MK, et I’absorption est davantage visible et réhaussée. Les absorptions des
limbes sont visibles directement sur 1’extrait du bord solaire figure V-5-14, ayant subi un
masque flou de 2 pixels, ayant permis de renforcer le limbe et converti en échelle
logarithmique, pour montrer les niveaux plus faibles.

A partir des profils V-5-11 et V-5-12, des analyses des contrastes et largeurs a mi-hauteur
sont effectués pour déterminer et quantifier sur quelles images, et quelles régions,
I’embrillancement du limbe a été renforcé, et analyser les effets d’étalement sur les images de
ATA/SDO. La figure V-5-13 résume les mesures effectuées sur les profils, afin de comparer
les différentes régions, longueurs d’onde étudiée, et selon avant et aprés déconvolution.
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Figure V-5-13: a gauche, tableau des contrastes, FWHM, avant et apres déconvolutions
selon le type de régions examinées sur le limbe, et a droite extrait des graphiques figure V-5-
12 pour montrer ou sont pris les intensités min et max et FWHM sur les profils des limbes
embrillancés.

Les contrastes C sont calculés en considérant le calcul suivant a partir de smesures des
intensités I i, etI ..
C= Imax_Imin

I max +1 min ’
et la FWHM est prise a (I . +1 min )/2.
Ces résultats montrent que le contraste est faiblement amélioré (facteur 1.3) uniquement pour
131A. Pour les autres longueurs d’onde, aucune accentuation notoire n’est constatée. Les
FWHM relevées sur les parties des profils correspondant aux embrillancements sont réduites
d’environ 1000 km aprés la déconvolution. L’élargissement des profils est essentiellement
dus aux effets d’étalement de la lumiére diffusée (nombreuses raies EUV et a des
températures étendues). Le processus de déconvolution par une méthode de masque flou a
permis d’améliorer la visibilité des limbes solaires, et de montrer une étendue des régions
d’embrillancements, dont 1’étendue moyenne de 5000 km est comparable a celles des spicules
(voir figures I11-4-10). La FWHM des embrillancements des limbes aux différentes
températures (effets d’opacité sur la ligne de visée) sont corrigées des effets d’étalement.
Ces résultats montrent qu’indépendament du traitement de déconvolution, la largeur du pic
d’embrillancement augmente avec la température pour les régions calmes « QR ». En effet, la
FWHM est de 2340 km pour He 11 304 a 0.03 MK, puis devient 0.5 MK dans le Si XII a 131
A, 4920 km dans le Fe IX/Fe X a 171 A, et 11500 km dans le Fe XII (193 A) a 2MK. Par
contre on ne peut pas conclure pour les trous coronaux « CH », car dans le Fe XII 193 A, ce
devrait étre une FWHM supérieure a 9160 km, et la valeur est de 5220 km.
Le tableau figure V-5-13 montre aussi, indépendament du traitement de déconvolution que la
largeur des pics d’embrillancement dans les trous coronaux est de 1’ordre de 1.5 a 1.8 fois
plus large dans les régions calmes « QR », sauf pour les profils a 193 A. Cet effet est
probablement du a des effets d’opacité intégrés sur la ligne de visée, mais aussi est du au
plasma qui émet du rayonnement en avant plan et arriere plan, dans les régions émissives.
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Cet embrillancement du limbe correspond a une enveloppe « shell » en EUV. Ce phénoméne
peut étre dii aux pieds des boucles coronales (éléments non résolus) Aschwanden 2001 et
Ascwanden 2008. La figure V-4-3 représente leur structuration. L.’embrillancement peut étre
associé a des petites boucles coronales ou la distance entre les pieds est du méme ordre de
grandeur que leur hauteur. Des fils « threads » quasi horizontaux comparables au champ
magnétique horizontal peuvent aussi contribuer a cet embrillancement.

La figure V-5-14 dans une région calme montre le limbe solaire apres la sommation de 12
images, ou la région correspondant aux altitudes d’embrillancements est visible, avec des
structures sombres, (dont certaines sont non résolues), traduisant du plasma plus « froid » qui
absorbe du rayonnement EUV coronal. Cette figure montre la présence de filaments associés
a la protubérance vue en absorption, la cavité coronale avec déficit de plasma autour, limitée
par les cornes de plasma. Cette figure montre la nature inhomogene du limbe solaire, ot les
profils d’embrillancement du limbe ont été effectués.

Figure V-5-14: région calme en 193 A a latitude 45°, le 11 Juillet 2010 a 18h45 TU. 12
images sommées, masque flou 2 pixels, renforcé en échelle logarithmique. L’embrillancement
du limbe est précédé d’une fine zone étroite en absorption. Au dessus se situe la cavité
coronale.

L’embrillancement du limbe EUV dans la raie du Fe XII 193 A (2 MK) peut étre une cause de
la photo-ionisation des enveloppes d’hélium neutre et ionisé, au dessus du minimum de
température.

Cette frange sombre vue en absorption correspond aux spicules froids Nishikawa, Kanno
1979. Et au dessus se trouve 1'embrillancement du limbe dont les profils précédents ont été
tracés. Ces phénomeénes dynamiques plus froids sont bien observés dans les régions polaires,
dans les trous coronaux ou le déficit de plasma sur la ligne de visée permet de les rendre
davantage visibles, comme le montre la figure V-5-15. Ce type d’image une fois sommée,
puis ayant subi un filtrage réduisant des hautes fréquences spatiales, permet de mieux explorer
les structures dynamiques, les petites boucles sur le limbe.
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Figure V-5-15: région du trou coronal Sud, 11 Juillet 2010 a 18h45 TU, 12 images sommées,
masque flou 2 pixels, renforcé en échelle logarithmique.

Cette région montre la complexité des structures avec les spicules et les macrospicules vus en
absorption (situés en dessous de I’indication en jaune « dark spicules » de la figure V-5-15),
de jets et petites boucles en émission, qui s’étendent au-dela de 1’interface photosphére-
couronne. La forte absorption constatée peut étre due a He IT — He IIT 4 228 A.

Des petits jets sont observés en absorption. Ces petits jets pourraient étre constitués de plasma
froid comme décrit dans I’article de Veselovsky, Triskova et Koutchmy 1994.

La trés basse couronne est fortement structuée, mais il est impossible de proposer un modeéle
statique. Tout est dynamique. Aux éclipses, seule une séquence instantannée était réalisée, ce
qui limite les observations durant la courte totalité.

Les échelles de hauteurs correspondant aux températures de 1’ordre de 1 a 2 MK se situent
entre 50 et 100 Mm, dans le cas d’'un modeme hydrostatique et homogene. Les largeurs des
zones embrillancée, sont de 5 a 10 Mm, soit dix fois moins étendues, ce qui montre que
I’embrillancement traduit une nature complexe et inhomogene du limbe solaire, ou des
phénomenes dynamiques, ont lieu.
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VI) Conclusion

Les expériences de spectres éclair ont contribué a définir le bord du Soleil, sans lumiére
parasite, grace aux éclipses totales, de diagnostiquer les gradients de densité, les structurations
dans les différentes couches montrant une interface complexe. Les émissions des raies « low
FIP » observées dans les protubérances montrent une similitude avec 1’interface photosphére-
couronne. Les analyses des spectres éclairs ont montré la surabondance des éléments « low
FIP » qui proviennent des basses couches. Nous avons sans doute pour la premiére fois, grace
aux nouvelles caméras CCD a cadence rapide, réussi a obtenir des courbes de lumiére de
qualité photométrique, qui ont permis de révéler I’existance d’enveloppes, comme le Ba II, et
notament celle de I’enveloppe d’hélium ionisée He II 4686 A (produite par photo-ionisation
les rayonnements EUV coronaux et/ou par effets des électrons rapides en provenance de la
couronne) avec une résolution suffisante. Ces nouvelles observations ont aussi permis de
définir une nouvelle couche de 1’atmosphére solaire, la mésosphére ou la couronne ne domine
pas encore, pour mieux définir la couche renversante, et qui autrefois était mal résolue et
définie. Grace a la résolution spatiale, spectrale, et cadence rapide des caméras CCD ces
couches ont pu étre examinées en détails et avec une résolutionn extréme.

De plus, les mesures du continu entre les protubérances, et le continu coronal ambiant sur les
spectres éclair sommés, ont permis de mieux quantifier le déficit de plasma dans le visible
d’un facteur 10 autour des protubérances par rapport aux cavités, et d’un facteur inférieur a 2
sur des profils effectués sur des images AIA a 193 A le long et en dehors de la cavité.

Ces travaux ont contribué a mieux définir les phénomeénes de cavités coronales associées a
I’environnement des protubérances, et un renforcement du chauffage d’un facteur 2 au centre
de la cavité a été constaté.

Les courbes de lumiére I = f(h) sur chaque ion (Fe II, Ti II, Ba II), se situent a des altitudes
relativement distinctes dans 1’atmosphere solaire.
Les raies plus chaudes d’hélium pour ces couches optiquement minces ont été aussi observées
et analysées dans ces basses altitudes a partir de 800 km, ce qui n’avait pas été réalisé de
facon aussi précise a cause de la résolution temporelle limitée (plaques photographiques).
Concernant les ions Fe II et Ti II, leur role est trés important, car leur abondance a été
mise en évidence dans les basses couches de I’interface photosphére-couronne, grace aux
spectres éclairs, et pourraient contribuer a alimenter la couronne et les protubérances en « low
FIP ».

Les variations des taux d'ionisation de 1'hélium ont permis d'étudier comment la couronne
peut interpénétrer dans les couches plus basses de 1’interface photosphére-couronne aux
altitudes inférieures a 2000 km ou la gravité domine et dans 1’interface protubérance-
couronne ou le champ magnétique domine. Ces variations du taux d'ionisation de 1’hélium He
IT ont contribué a comparer les couches profondes avec les interfaces protubérance (de
plasma froid) et couronne ambiante a 2 MK. La photo-ionisation des raies optiquement
minces d’hélium par les raies coronales EUV a permis de montrer une structuration en forme
d’enveloppes, et celles-ci sont situées au dessus de la myriade de raies low FIP observées
dans les spectres éclair. L’embrillancement du limbe solaire est associé a ces enveloppes et
des phénomenes inhomogenes, dynamiques de petites échelles (boucles, spicules) ont lieu
dans ces régions. Les spicules, et les macrospicules dans les raies optiquement minces et
froides du spectre visible sont associés aux structures observées en absorption dans les raies
EUYV et sont des structures dynamiques. Les éclipses totales ont une limitation car elles ne
permettent d’obtenir que des spectres instantannés.

Le bord du Soleil est défini comme le spectre continu, relevé entre les raies d’émission low
FIP lors des contacts d’éclipses, sans lumiére parasite. Les tranches monochromatiques
extraites de chaque spectre éclair prises aux contacts de I'éclipse de 2010 montrent la
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structuration complexe du bord du soleil avec le profil du bord lunaire, en I'absence de
lumiere parasite.

Enfin les expériences des spectres éclairs a cadence CCD rapide, a permis d’apporter une
contribution sur I’analyse des couches des interfaces photosphére- chromosphére et couronne,
dans des conditions uniques d’éclipses.

VII) Perspectives

Des expériences de spectres éclair polarisé pourraient étre tentées dans les éclipses solaires
totales a venir, dans le but de mesurer les effets du champ magnétique sur la lumiere
polarisée provenant des raies low FIP de I’interface photosphére- chromosphere et
protubérance - couronne. Cependant une des difficultés majeures de ce type d’expérience de
spectre éclair polarisé, est le taux de lumiére parasite polarisée induite par le réseau par
transmission et d’origine instrumentale, dont les valeurs peuvent étre supérieures aux taux de
polarisation ou dépolarisation d’origine solaire.

Une autre expérience qui pourrait étre tentée aux prochaines éclipses totales concerne des
acquisitions a cadence trés élevée pour améliorer encore la résolution entre 2 spectres
consécutifs limités par le mouvement de la Lune dans I’atmospheére solaire. En effet, ce type
d’expérience avec une cadence de 60 images/ seconde (sans binning) a 155 images/ seconde
(avec binning) pourrait permettre de définir le bord du Soleil avec un pas de 6 km dans
I’atmosphere du Soleil, afin de mieux mesurer des infimes variations du flux intégré sur la
ligne de visée. Cette résolution temporelle pourrait étre améliorée, en effectuant un binning de
4 pixels par 4 pixels, ou on perdrait en résolution spatiale.

Un diviseur optique pourrait étre installé a la sortie du réseau objectif ou ces 2 caméras
réaliseraient les acquisitions simultanément sur les mémes spectres éclair, sur 2 ordinateurs
seéparés. La caméra Skynyx enregistrerait a 15 images/s comme guidage sur les spectres et la
caméra CCD Lumenera 75 U ayant un binning 4x4 pixels, réaliserait des acquisitions avec
une cadence de 155 images par seconde. Cela permettrait de réaliser des courbes de lumiere
du bord solaire avec une résolution spatiale/temporelle encore jamais atteinte, mais dont la
résolution spatiale dans les profils des grains de Baily serait moins bonne. 1 pixel rebinné 4x4
de cette caméra correspond a un champ d’environ 6x6 Mm sur la surface du limbe solaire
indépendamment du mouvement de la Lune qui recouvre le disque solaire.

Une nouvelle mission spatiale vient d’étre lancée, du nom de IRIS — Interface Region
Imaging Spectrograph, et ou plus de détails sont donnés en Annexe 35. Cette mission va
effectuer des spectres sur le bord du Soleil dans les raies du Mg II vers 2796 et 2804 A, du C
IV 1550 A, Si IV 1400 A, dans les régions d’interface chromosphére —couronne que j’ai
étudié aux éclipses avec les spectres éclair. J’envisage a I’avenir de nouvelles collaborations
avec les investigateurs de ce programme, pour accéder aux données, comparer les spectres
UV obtenus avec IRIS avec les spectres éclair dans le visible obtenus aux prochaines éclipses
totales de 2013, 2015, 2016 et 2017, et réaliser des publications dans des revues
internationales.

Une autre application d’utilisation de la Lune comme procédé d’occultation naturel
pourrait concerner des recherches d’occultation d’étoiles pour tenter d’améliorer la détection
des planeétes extrasolaires. Les éclipses de Lune (ou en utilisant le bord lunaire du c6té de la
lumiere cendrée lors de la phase en croissant), présentent un avantage de faible lumiéere
réfléchie.

Des spectres pourraient étre tentés, en ayant le sens de dispersion radial, dans le sens du
déplacement du limbe lunaire (comme pour les spectres éclair) au moyen de grands télescopes
(diametres supérieurs a 1 m) munis au foyer de caméras CCD rapides (100 images/seconde en
16 bit minimum) et de sensibilité élevées. Les courbes de lumiere de haute résolution
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temporelle pourraient atteindre un pas d’échantillonnage de quelques milli-seconde d’arc et
moins. Ces courbes de lumiere d’étoiles occultées seraient obtenues dans le continu des
spectres et dans les vallées lunaires, (le bord lunaire s’apparente d’une certaine maniére a un
occulteur a bord accidenté), pourraient étre analysées en vue de rechercher soit d’éventuelles
signatures de planétes extrasolaire apres inversion des courbes, ou leur atmosphere réfléchirait
1/100000 a 1/10000000 du flux de 1’étoile hote et en comparant aussi avec nos spectres
réalisés lors de la sortie de Vénus (egress) au dernier transit de Vénus du 6 Juin 2012.

Ou encore, grace a ces courbes de lumiere, les chromospheres d’autres étoiles de type solaire
pourraient étre étudiées, pour comparer d’autres interfaces de transition photosphere-
chromosphere stellaires.

Ces résultats de spectres éclair pourraient contribuer a améliorer les images de la

mission Picard pour définir le bord solaire en vue de mesurer son diameétre, ou grace aux
courbes de lumiére d’éclipse sans lumiére diffusée a 4700 A et 4500 A, celles-ci pourraient
étre introduites dans un processus de traitement des images de Picard pour éliminer la lumiére
parasite, et permettre enfin de mieux apprécier le bord solaire des images de Picard pour
mesurer le « vrai » diameétre solaire.
En effet, ’expérience Picard réalisant des images du Soleil hors conditions d’éclipses totales
est hélas affectée par la lumiére parasite du disque solaire, malgré les méthodes utilisées, et il
n’est pas possible de de définir le « vrai » bord solaire a partir des données que cette mission a
fourni. Le « vrai » diamétre solaire n’a ainsi pas pu étre mesuré, car les conditions de « vrai »
bord solaire sans lumiere parasite n’ont pas été atteintes comme aux éclipses totales. Par
ailleurs d’autres problémes de dérive de transmission des filtres, contraintes mécaniques ont
été constatés sur cette mission.

Enfin, les expériences des spectres éclairs réalisées le 3 Novembre 2013 lors de la récente
éclipse totale de Soleil en Ouganda ont bien réussies. Cette éclipse avait une durée de totalité
de 20 secondes, et a permis d’observer la myriade de raies low FIP sous forme de croissants
beaucoup plus étendus que lors des éclipses plus longues. En effet, les arcs faisaient un
secteur de 110 a 140°, ce qui va permettre 1’analyse des profils des raies dans des régions plus
proches des pdles. Ces nouvelles données ont montré les enveloppes d’hélium He I 4713 A et
He II 4686 A sous forme d’anneaux entiers durant la totalité. Les images ont montré le limbe
Est dans ces raies d’hélium avec la superposition du limbe Ouest de la raie H béta, décalée de
150 A, et qui est dans le méme champ. Ces nouvelles données seront analysées et feront
I’objet d’articles et contributions, suite a mon travail de theése, lors des prochaines
perspectives du Programme Nationnal Soleil Terre — PNST, dans la thématique « couplages
entre les différentes enveloppes de plasmas ».

247



References

ATA/SDO : http://sdo.gsfc.nasa.gov/

Aime, C. 2005, « Radon approach to shaped and apodized apertures for imaging exoplanets »,
A&A, 434, 785

Aime, C. 2007, « Apodized apertures for solar coronography », A&A, 467, 317

Alfven, H. 1942, « Existence of electromagnetic-hydrodynamic waves », Nature, 150,
Issue 3805, 406

Allen, J.W. and Dupree, A.K. 1969, « Calculations of ionization equilibria for oxygen, neon,

silicon and iron », ApJ, 155, 27

Allen, C.W. 1973, « Astrophysical Quantities », 3" édition, 169

Aschwanden, M. K., Schrijver, C. J., and Alexander, D., 2001, « Modeling of coronal EUV

loops observed with TRACE. I Hydrostatic solutions with non uniform heating », Astrophys.

J. 550, 1036.

Aschwanden, MK, Lee, J.K., Gary, G.A et al, 2008, «Comparison of five numerical

codes for automated tracing of coronal loops », Sol. Phys. 248, 359
doi: 10.1007/s11207-007-9064-9

Athay, R.G., Menzel, D.H., Pecker, J.C. et al 1955, « The thermodynamic state of the outer
solar atmosphere.V; A model of the chromosphere from the continuum emission », ApJS,
1, 505

Athay, R. G. and Menzel, D. 1956, « A Model of the Chromosphere from the Helium and
Continuum Emissions », ApJ, 123 , 285

Athay R.G., 1981, « Chromosphere-corona transition region models with magnetic fluid
and flows », ApJ, 249, 340

Ayres, T. 2002, « Does the Sun Have a Full-Time Comosphere ? », ApJ, 575, issue 2, 1104,
doi :10.1086/341428

Baumbach 1937, S. Astron. Nachrichten, 263, 121

Bohlin, J.D. Vogel, S. N. Purcell, J. D. et al 1975, « A newly observed solar feature —
Macrospicules in He 11 304 A », ApJ, 197, 133

Berghmans, D., Hochedez, J.F., Defise, J.M., et al « SWAP onboard PROBA 2, a new EUV

imager for solar monitoring » Advanced Space Research, 38, 1807

Boerner P. Edwards, C. Lemen, J. et al 2012, « Initial calibration of the AIA/SDO », Sol.
Phys., 275, 41

Brueckner, G.E. and Nicolas, K. R. 1973, « Extreme ultraviolet emission from chromospheric
inhomogeneities — An analysis of the Extreme Ultraviolet flash spectrum of the Sun »,
Sol. Phys., 29, 301

Christian Buil — CNES- logiciel IRIS http://www.astrosurf.com/buil/iris/iris.htm)

Cirigliano, D. Vial, J.-C., Rovira, M. 2004, « Prominence corona transition region plasma
diagnostics from SOHO observations », Sol. Phys., 223, 95

Couderc, P. 1932, « Dans le champ solaire », Gauthiers-Villars ed, 97

Campbell, W.W. and Perrine, C. D. 1900, « The Crocker Expedition to Observe the Total
Solar Eclipse of May 28, 1900 », Pub. Astr. Soc. Pac, 12, 175

Daw, A. Deluca, E.E. and Golub, L. 1995, « Observations and interpretation of Soft X-ray
limb absorption seen by the Normal Incidence X-ray Telescope », ApJ, 453, 929

Delaboudiniere, J.-P. Artzner, G. E. Brunaud, J. et al 1995, « EIT : Extreme-Ultraviolet
Imaging Telescope for the SOHO Mission », Sol. Phys., 162, 291.
doi :10.1007/BF00783432

248


http://www.astrosurf.com/buil/iris/iris.htm

Dere, K. 2000 « Solar Transition Region », Encyclopedia of Astronomy and Astrophysics
doi : 10.1888/0333750888/2021
Dowdy, J. F. Jr. Rabin, D. Moore, R. L. 1986, « On the magnetic structure of the quiet
transition region », Sol. Phys., 105, 35
Dunn, R.B. Evans, J.W. Jefferies, J.T. et al 1968, « The chromospheric spectrum at the 1962
eclipse », ApJS, 15, 275
DS9 software web site: http://hea-www.harvard.edu/RD/ds9/site/Home.html
Eddy, J. and Ise, R. 1979, « a New Sun, the solar results from Skylab », Scientific and
Technical Information Office, National Aeronautics and Space Administration.
Edlen, B.Z. 1936, f. Phys., 103, 536,
Edlen B.Z. 1942, f. Astrophys., 22, 30
Etoka Sandra 1992, : « Etude de I’enveloppe d’hélium du Soleil dans la raie D3 5875 A »,
Stage de Diplome d’Etudes Approfondies, UPMC.
Evans J. W. 1963, « The solar Corona », Academic Press, 33.
Filippov, B. Koutchmy, S.and Vilinga, J 2007, « On the Dynamic Nature of the Prolate
Chromosphere », A&A, 464, issue 3, 1119
Gabriel, A.H. 1976, « a magnetic model of the solar transition region », Royal Society
(London), Philosophical Transactions, 281, N° 1304, 339,
doi : 10.1098/rsta.1976.0031
Gabriel, A.H. Garton, W. R. S. Goldberg, L. et al 1971, « Rocket Observations of the
Ultraviolet Solar Spectrum during the Total Eclipse of 1970 March 7 », ApJ, 169, 595
Gary, G.A. 2001, « Plasma Beta above a Solar Active Region: Rethinking the Paradigm »,
Sol. Phys., 203, 71-86 »
Georgakilas, A.A., Koutchmy, S. and Christopoulou, E. B. 2001, « Polar surges and
macrospicules. II. Dynamics of an eruptive event from off-limb observations », A&A,
370, 273
Giorgio, A. 1951, « The Sun », page 203, Figure 58
Goldberg, L. Parkinson, W.H. Reeves E.M. « Carbon monoxyde in the ultra violet solar
pectrum », ApJ, 141, 1293
Grotrian, W. 1939, Naturwissenschaften, 27, 214
Guillermier,S. et Koutchmy, S. 1998 « Eclipses totales, Histoire, Découverte, Observations »,
Masson eds, publ. in english at Springer- Praxi (1999) « Total Eclipses ».
Hiei 1963 « Continuus Spectrum in the chromosphere », Publ. Astron. Soc. Japan, 15, 277
Hinteregger, H.E. 1965, «Absolute intensity measurements in the extreme ultraviolet
spectrum of solar radiation », SSRv, 4, Issue 4, 461
Hirayama, T., Nakagomi, Y. and Okamoto, T. 1979, « Helium abundance from optical
spectra of quiescent prominences », Oslo, Physics of Solar Prominence-PSP, IAU
Collogium, N°44
Hirayama, T. Irie, M. 1984, « Line width observation of He II 4686 and He I 4713 in the
chromosphere », Sol. Phys., 90, 291
Hirayama, T. 1972, « Ionized Helium in Prominences and in the Chromosphere », Sol.
Phys., 24, 310
Holzreuter, R. Fluri, D. and Stenflo, J.O. 2006 « Ca II K polarization as a diagnostic of
temperature bifurcation », A&A, 449, issue 3, 41
Houtgast, J. Namba, O. 1979, « Report on the Dutch expedition to observe the 1973 June 30
solar eclipse I », Proc. Royal Netherlands Acad. Arts Sciences, 82, 209
Houtgast, J. Namba, O. Rutten, R.J. et al 1979 « Spectral lines from photosphere to
chromosphere, observed during the March 1970 eclipse; a first comparison with
theory », Proceedings of the Royal Netherlands Academy of Arts and Sciences,
82, Nr. 3, p. 223

249


http://hea-www.harvard.edu/RD/ds9/site/Home.html

Huber, M.C.E. Foukal, P.V. Noyes, R.W. et al 1974 « Extreme-ultraviolet observations of
coronal holes - Initial results from SKYLAB », ApJ, 194, 115

IRIS, site LMSAL et NASA : http://iris.Imsal.com/ et http://iris.gsfc.nasa.gov/

Jordan, C. 1980, « The energy balance of the solar transition region », A&A, 86, 355

Jubier Xavier, site du calcul des éclipses : http:/xjubier.free.fr/

Judge, P. Carlsson M. 2010, «On the Solar Chromosphere Observed at the Limb with

Hinode », ApJ, 719, issue 1, 469

Kaguya mission http://www.kaguya.jaxa.jp/index e.htm

Kanno, M. 1980, « Lyman Continuum Optical Depth of Prominences Derived from EUV
Spectroheliograms », Japan-France Seminar on Solar Physics, Proceedings of the
Conference, Moriyama, F. Henoux, J.-C. eds, 181

Koutchmy, S. Lamy, P. 1985, « The F-corona and the circum-solar dust evidences and
properties », Proceedings of the Eighty-fifth Colloquium, Marseille, France, July 9-12,
1984 (A86-42326 20-90). Dordrecht, D. Reidel Publishing Co., 63

Koutchmy, O. Koutchmy, S. Nitschelm, C. et al 1988, « Image processing of coronal
pictures, in Solar and stellar coronal structure and dynamics », Proceedings of the
Ninth Sacramento Peak Summer Symposium, Sunspot, NM, Aug. 17-21, 1987
(A89-20526 06-92). Sunspot, NM, National Solar Observatory, 256

Koutchmy, S and Stellmacher, G. 1976, « Photometric study of chromospheric and coronal
spikes observed during the total solar eclipse of 30 June, 1973 », Sol. Phys., 49, 253

Koutchmy, S. Semeida, M.A. Hady, A. et al 2010, « Results from the 29 March 2006 Total
Solar Eclipse Observations », IAGA II proceedings of the 2™ International
Symposium in Hady, A and Dame, L. eds, doi : 10.1012/S120027852030

Kurokawa, H. Nakayama, K. Tsubaki, T. and Kanno, M. 1974, « The continuum of the
extreme limb and the chromosphere at the 1970 eclipse », Sol. Phys. 36, 69

Labrosse, N., Heinzel, P. Vial, J-C et al 2010, « Physics of solar prominences : spectral
diagnostics and Non LTE modelling », Space Science Review, 151, Issue 4, 243
doi :10.11007/s11214-010-9630-6

Landman, D. 1985, « Physical conditions in the cool parts of prominences. III. The
Sr+/Ba+ resonnance line ratios and the internal Lyman alpha flux », ApJ, 290, 369

Leroy, J.-L. 1981, « Simultaneous measurement of the polarization in H-alpha and D3
prominence emissions », Sol. Phys., 71, 285

Lites, B., 1983, « An estimation of the fluctuations in the extreme limb of the Sun », ApJ,
85, 193

Lorrain, P. and Koutchmy, S. 1996, « Two Dynamical Models for Solar Spicules », Sol.
Phys., 165, 115

Lucam Recorder et Logiciel Astrofactum utilisé pour le pilotage de la CCD Lumenera en 12
bit : http://www.astrofactum.de/Astrofactum/ILucamRecorder/

Makita M. 1972, « The chromosphere in continuum emission observed at the total solar
eclipse on 7 March 1970 », Sol. Phys., 24, 59

Mariska, J.T. 1992, « The Solar Transition region », Cambridge University Press

Matsuno, K. and Hirayama, T. 1988, « The height distribution of the kinetic temperature
and turbulent velocity of solar H a spicules », Sol. Phys., 117, 21

Matsuno, K et Hirayama, T 1988, « The height distribution of the
kinetic temperature and turbulent velocity of solar H a spicules », Sol. Phys.,
117, 21

Menzel, D.H. and Campbell, W.W. 1931, « A study of the solar chromosphere », Lick
Observatory Publications, 17

Menzel, D. H. 1930, « A study of the Solar Chromosphere », Lick Observatory Publications,
250

250


http://www.astrofactum.de/Astrofactum/LucamRecorder/
http://www.kaguya.jaxa.jp/index_e.htm
http://xjubier.free.fr/
http://iris.lmsal.com/

Mitchell, S.A. 1933, « Heights in the chromosphere from fixed and moving plates », ApJ, 77,
157
Mitchell, S.A. 1935, « The Spectrum of the chromosphere from photographs obtained at total
eclipses », Publications of the Leander McCormick Observatory, 5, 51
Moore, R.L. Tang, F. Bohlin, J. D et al 1977, « H-alpha macrospicules - Identification with
EUV macrospicules and with flares in X-ray bright points », ApJ, 218, 286
Moore, C. Minnaert, M.G.J. Houtgast, J. 1966, « The Solar spectrum 2935 A to 8770 A »,
second Revision of Rowland’s Solar Spectrum Wavelengths », National Bureau of
Standard, Monograph, 61.
Mouradian, Z. and Simon, G. 1975, « les bulles chromosphériques », Sol. Phys., 42, 311
Newkirk G. Jr. 1957, « Carbon Monoxide in the Solar Atmosphere », ApJ, 125, 571
Nishikawa, T. and Kanno, M. 1979, « Analysis of EUV Limb-Brightening Observations in a
Solar Coronal Hole », Publications of the Astron. Soc. of Japan, 31, 563
November, L. & Koutchmy, S. 1996, « White-Light Coronal Dark Threads and Density Fine
Structure », ApJ, 466, 512, doi :10.1086/177528
Orrall, F.Q. and Schmahl, E.J. 1980, « The H I Lyman continuum in solar prominences
and its interpretation in the presence of inhomogeneities », ApJ, 240, 908
Orrall, F.Q. and Speer, R.J. 1973, « The structure of the prominence to corona interface »,
Chromospheric Fine Structure: Proceedings from IAU Symposium, 56
held at Surfer's Paradise, Qld., Australia, 3-7 September 1974, Athay, R.G. ed
Pannekoek, A and Minnaert, M.G.J. 1928, « Results of observations of the total solar eclipse
of June 29, 1927. 1. Photometry of the flash spectrum », Verhandelingen der
Koninklijke Akademie Van Wetenschappen te Amsterdam, 13, 1
Parker, E.N. 1965, « Dynamical theory of the solar wind » SSRv 4, Issue 5-6, 666
Pecker, J.C. et Schatzman, E. 1959, « Astrophysique Générale », Masson & Cie eds
Piau, L. Stein, R. F. Melo, S. et al 2011, « Simulations of the solar atmosphere and solar limbs
», SF2A-201: Proceedings of the Annual meeting of the French Society of Astronomy
and Astrophysics, Alecian, G. Belkacem, K. Samadi, R. and Valls-Gabaud, D. eds, 407
Picard Sodism, Solar diameter measurements, CNES Satellite Mission :
http://smsc.cnes.fr/PICARD/Fr/GP_instruments.htm
Pierce, A.K. 1968, « The Chromospheric Spectrum Outside of Eclipse, lambda 3040 to 9266
A», ApJS, 17,1
Redman, R.O. 1942, « spectrographic observations at the total solar eclipse of 1940 October
1 — II Concerning the flash spectrum and atomic velocities in the chromosphere »,
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 102, 140
St. John, C.E Moore, C.E. Ware, L.M et al 1928, « Revision of Rowlands preliminary table of
solar spectrum wavelengths » Canergie Institution of Washington, Pub. 396, page xii
Schmabhl, E.J. 1978, «The prominence-corona interface - A review », Oslo, Physics of
Solar Prominence-PSP, page 102, IAU Coll., 44
Shklovskii, I.S. 1965, « Physics of the Solar corona », 2™ edition, Pergamon Press
Sigismondi, C., Nugent, R., Dangl, G. 2011, « measuring solar disk shape up to relativistic
accuracy: the role of scintillation in ancient naked eye data », Proceedings of the 3™
Stueckleberg Workshop on relativistic field theories, Pescara Italy, Carlevaro, N.,
Ruffini, R. and Vereshchagin, G. V. Eds 303, ArXiv: 1106.2451
Sigismondi, C. Thése de Doctorat « High precision ground-based measurements of solar
diameter in support of Picard mission » soutenue le 12 Décembre 2011 a I’Université
de Sapienza a Rome: http://arxiv.org/abs/1112.5878
Simon M. et Audouze, J. 1980 « Encyclopédie d’ Astronomie de Cambridge », Editions
du Fanal
Simon, Guy These : « Dynamique de I’atmospheére solaire » soutenue le 26 Septembre

251


http://smsc.cnes.fr/PICARD/Fr/GP_instruments.htm

1987, présentée a 1’Université Paris VII
Skylab — OSO missions:
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/images/skylab _images.html
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/skylab.html
(sites consultés le 28 Novembre2013)
SoHO web site : http://sohowww.nascom.nasa.gov/
Solar Optical Telescope Hinode : http://hinode.nao.ac.jp/sot-e/
Suemoto, Z. and Hiei, E. 1962, « Observation of the Flash Spectrum at the Total Solar Eclipse
of October 12, 1958 », Publ. Astron. Soc. Japan, 14, 33
Tavabi, E. Koutchmy, S. Ajabshirizadeh, A. 2011, « Contribution to the modeling of solar
spicules », Advances in Space Research, 47, 11, 2019 arXiv:1101.2520
Tavabi, E Koutchmy, S. and Ajabshirizadeh, A. 2012, « Increasing the fine structure
visibility of the Hinode SOT Call-H filtergrams », Sol. Phys., 283, 187
Thomas, R.N. and Athay, R.G. 1961, « Physics of the solar chromosphere », 35
Thomas R.N., Athay, R.G. 1961, « Physics of the Solar Chromosphere », Interscience, 6
Publishers INC, New-York
Thuillier, G. Claudel, J. Djafer, D. et al 2011, « The Shape of the Solar Limb: Models and
Observations », Sol. Phys., 268, 125
Tousey, R. 1962, «Techniques and results of extraterrestrial radiation studies from the
ultraviolet to X rays », Space Age Astron. conference, Deutsch A., Klemperer, W.
eds, 104
Tousey, R. 1964, « Sun, Spectrum of, in Extreme Ultraviolet (George Darwin Lecture) »
Quarterly Journal of the Royal Astronomical Society, 5, 123
TRACE mission : http://sciencel.nasa.gov/missions/trace
Van de Hulst, H.C. 1953, «The Chromosphere and the Corona », The Sun, Kuiper,
G.P. Ed. The University of Chicago Press.
Vernazza, J.E. Avrett, E.H. and Loeser, R. 1976, « Structure of the solar chromosphere. II —
The underlying photosphere and temperature-minimum region », APJS, 30, 1
Wildt, R. 1947 « An interpretation of the heights of lines in the solar chromosphere »,
ApJ, 105, 36
Vernazza, J.E, Avrett, E.H., Loeser, R. 1981, « Structure of the solar chromosphere. III —
Models of the EUV brightness components of the quiet-sun », ApJS, 45, 635
Veselovsky, 1. Triskova, L. and Koutchmy, S. 1994, « On the visible shape of cold plasma jets
in the solar chromosphere », Sol. Phys., 153, 237
Vial, J.-C., Lemaire, P., Artzner, G. and Gouttebroze, G., 1980, « O VI /lambda equals 1032
A/ profiles in and above an active region prominence, compared to quiet sun center
and limb profiles » , Sol. Phys., 68, 187
Vial, J.-C., these : « Contribution a I’étude des protubérances solaires a partir des
observations effectuées sur I’instrument du LPSP a bord du satellite OSO-8 »,
soutenue le 30 Avril 1981
Vial, J-C Koutchmy, S. Monnet, G. et al 1992, « Evidence of plasmoid ejection in the corona
from 1991 eclipse observations with the Canada-France-Hawaii telescope », in ESA,
Solar Physics and Astrophysics at Interferometric Resolution, SP 87
Vilinga, J. These : « Analyse des variations de 1’enveloppe chromospherique du Soleil et son
ovalisation », soutenue le 7 Décembre 2006 en ligne:
hal.inria.fr/docs/00/44/89/03/PDF/Jaime_vilinga_These.pdf
Weart, S.R. 1971, « The Photosphere chromosphere transition region : new eclipse
observation », Bulletin of the Astronomical Society, 3, 265
Withbroe, G.L. Mariska, J.T. 1976, « Analysis of EUV limb brightening observations from
ATM. II - Influence of spicules », Sol. Phys., 48, 21

252


http://science1.nasa.gov/missions/trace
http://arxiv.org/abs/1101.2520
http://sohowww.nascom.nasa.gov/
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/skylab.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/images/skylab_images.html

Withbroe, G.L. Noyes, R.W. 1977, « Mass and energy flow in the solar chromosphere and
corona » A&A, 15, 363

Worden, S. P. Beckers, J.M. Hirayama, T. 1973, « The He" A 4686 A line in the low
chromosphere », Sol. Phys., 28, 73

Yohkoh Satellite, lancé en Aofit 1991; site web:
hesperia.gsfc.nasa.gov/sftheory/yohkoh.htm (consulté le 16 Novembre 2013)

Zanstra, H. Redman, R.O. 1952, «The continuous spectrum of a prominence observed at the
Total solar eclipse of 1952 February 25. », Proceedings of the Royal Netherlands
Academy of Arts and Sciences, 55, Nr 5, 598

253



Annexe 1 : Article dans une revue internationale a comité de Lecture

Saolar Phys
DOL 10,1007/ 1120701 2-0] 28-1

FROBAZ - FIRST TWO YEARS OF SOLAR OBSERVATION

Prominence Cavity Regions Observed Using SWAP 174 A
Filtergrams and Simultaneous Eclipse Flash Spectra

C. Bazin + 5. Koutchmy « E. Tavabi

Received: 24 September 200 1 § Accepted: 31 October 2012
i@ Springer Science+Business Media Dordrecht 2012

Abstract SWAP images from PROBAZ taken at 174 A in the Fe IXUX lines are compared
with simultaneous slitless flash spectra obtained during the solar total eclipse of 11 July
2010, Myriad faint low-excitation emission lines together with the He I and He II Paschen o
chromospheric lines are recorded on eclipse spectra where regions of limb prominences are
obtained with space-borme imagers. We analyzed a deep flash spectrum obtained by sum-
ming 80 individual spectra to evaluate the intensity modulations of the continuum. Intensity
deficits are observed and measured at the prominences boundaries in both eclipse and SWAP
images. The prominence cavities interpreted as a relative depression of plasma density, pro-
duced inside the corona surrounding the prominences, and some intense heating occurring
in these regions, are discussed. Photometric measurements are shown at different scales and
different, spectrally narrow, intervals for both the prominences and the coronal background.

Keywords Prominences - Prominence- corona interface - Helivm spectra

1. Introduction

Prominences and their disk counterpart. filaments, rise to coronal height and are cool ob-
jects formed above a polarity inversion line (PIL) of the large-scale photospheric magnetic
field. Their thermodynamic properties are well described by a standard model (Engvold
et al., 1990) showing a large dispersion of the critical parameters; the latest developments
of both high-resolution ground- and space-based observations still show several open issues
i Labrosse ef al., 20100, White-light { WL} photographic eclipse images have shown features
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around prominences that have been called “cavity separations”™ when observed in projection
on the plane of the sky. The prominence and the overlying system of arches with the streamer
sheet extend radially to several radii (Saito and Hyder, [963; Saito and Tandberg-Hanssen,
1973; Tandberg-Hanssen, 1995). Sometimes the filament'prominence/cavity system erupts,
so that the analysis of these regions, including the origin of the heating presumably respon-
sible for the ervption or accompanying it. is of great interest. Broad-band WL eclipse CCD
or CMOS images, taken in different wavelengths, now also show the limb prominences
iMNovember and Koutchmy, 1996: Koutchmy, Filippov, and Lamy, 2007; Jejcic and Heinzel,
20097, allowing a more quantitative analysis. The use of eclipse slitless spectra, taken with a
modern detector, makes the spectral analysis possible, including the measurement of prop-
erly filtered WL radiation. Extreme ultraviolet (EUV) filtergrams, obtained in space well
before and after the eclipse, permit a more extended temporal analysis of these regions, in-
cluding the dynamical effects and the 3D geometry, taking advantage of the change in view-
ing angle, due to solar rotation. This allows the description of the behavior of the corona
around prominences and the structure of the magnetic field in the context of the filament
channel, the PIL, and the streamer association. However, it 1s clear that the lack of spatio—
temporal resolution at the scale of interest for the heating (of order of 100 km or less and a
few seconds of time or less) is a limitation that should be kept in mind when dynamical phe-
nomena are discussed, in addition to the lack of relevant direct magnetic-field measurements
in these coronal regions.

The total eclipse of 11 July 2010 {(see Habbal et al, 2010, 201 1: Pasachoff ef al., 2011
for a description of the corona at this eclipse), allowed vs to observe the true continuum
between helium prominence lines (He 14713 A and Pat He 11 4686 A), taking into account
faint low-excitation emission lines vsing fast slitless spectra taken at the contacts, before
and after the totality. A sketch of the experiment is given in the appendix (Figure 13) {from
Bazin, Koutchmy. and Tavabi. 201 1). These cbservations also vield relatively new results on
the determination of the electron densities inside prominences when compared to previous
photographic ground-based coronagraphic filtergram observations in the Dy line, where the
continuum, at the location of the prominences, was not measured precisely (Kubota and
Leroy, 1970 for Lyot-coronagraph observations and Koutchmy, Lebecq, and Stellmacher,
1983 for eclipse broadband observations). Flash spectra. measuring the continuum outside
prominences, allow one to study the electron density of the cavity and compare with the
PROBAZ/Sun Warcher with AP detectors and image Processing (SWAP) EUV filtergrams,
primarily recording the Fe IX/X coronal lines {Seaton ef al., 201 2). SWAF is one of the main
scientific instruments of the Project for OnBoard Autonomy (PROBA2: Berghmans et al.,
2006 Defise er al., 2007 Halain et al., 2010; De Groof ef al., 20084, 2008k). PROBAZ is
an ESA microsatellite launched in 2009, The SWAP imager has a field of view of 54 = 54
arcminutes, which is substantially wider than the field of view of the well-known EIT imager
of SOHO, and has a typical cadence of one image per minute.

The presence of many faint low-excitation emission lines in our flash spectra,! such as
lines of TiT, Fet. and Mg™, could eventually reveal the importance of the first ionization
potential (FIF) effect which occurs in the low layers of the transition region (TR, but their

'From the historical point of view, flash spectra were rather long-exposure frames using photographic plates
at the exit of a slitless spectrograph. They were taken just after the last Baily's beads seen in white Light,
when the chromospheric lines are seen extended and are superposed on the myrad namow low-excitation
emizsion lines overlying the very faint photospheric continuum left cutside the solar limb. The faintest lines
are revealed at the coronal intensity level during total eclipse, when the level of parasitic scattered light is
completely neglgible.
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EY (k)

Figure | {al: Composite of a processed WL total eclipse image of the corona on which 1 superposed o com-
posite ALA image in 171, 193, and 211 A made almest simultanecusly, with proper scaling and crientation,
ib1: Cuasi-simultaneous SWAP stacked filtergram at 174 A, correspanding 1o the totality of the 11 July 2011

echipse observed from Hao (French Polynesia), at the same scale,

discussion 15 bevond the scope of this article. Mote that these faint emission lines, imme-
diately outside the limb of the Sun, are impossible to observe properly outside total solar
eclipses. due to the effect of parasitic scatterad light of nstrumental origin, even with a Lyot
coronagraph which nsually over-oceults the Sun.

A mapping of the intensity ratio of He I/He II lines {at 4712 A and 4686 A) inside the
SWAP cavity images will also be used for the study of its distribution, as well as for the tem-
perature evaluation of the corona—prominence region, where rather surprising coronagraphic
temperature measurememts were reported in the past, based on these lines and their profiles
i Hirayama and Nakagomi. [974: Hiravama and Irie. 1984). Here we have the advantage of
having many WL images of the corona taken during the eclipse totality (Pasachoff ef al..
2011: Habbal et al.. 2011 ).

2. Ohbservations
2.1. Glabal View of the Corona During the 11 July 2001 Total Eclipse

The ground-based experiments carried out in French Polynesia produced several images
taken in WL, They allow identification of the streamers and arches {see Figure la) with an
image taken at 18:43 UT and a SWAP stacked EUV filtergram taken near 19:00 LT (Fig-
ure |b). From Figures la and 1b, arches above limb prominences were identified, especially
the one at the southeast limb, where a cavity 1s seen in WL with the corresponding promai-
nence inside, which also 1s observed in the helium lines vsing our flash spectra. The cavities
are dark and sumound the prominences close to the limb. More data were obtained thanks
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Figure 2 Processed partial image from the fAash-spectra seguence, showing the continuum between heli-
umi-line prominence emissions, An eight-second of integration was used (From images taken near the second
contact at Hao, from 15:41:53 to 18:42:01), to show the cavity effect (decreased fluxes). The enhancement
due to the prominences seen n the true continuum (at left) 1= compared to a partial SWAP processed image,
taken in the same location at the southeast limb (at nghtl. The cnentation and scale of the SWAP image are
the same as m the spectrum. The dashed-orange lines show the region used to extract the photometne profiles
of the continuum which is plotted cn Figures 4a and 4k, Itis situated between the He 1 and He 11 emission
lines, Mote that with a slitless spectrum, spectral lnes are curved and match the limb, although the dispersion
is linear and not necessanly normal to the limb,

to the high-cadence flash spectra, which allow a precise evaluation of the heights above
the lunar profile. The emission lines could then be measured from the resulting light Aux,
seen above the edge of the Moon, at the low heights where the magnetic field is known o
dominate the kinetic pressure: the plasma [ is lower than one.

We also performed photometric cuts outside the helivm emissions, in the continuum,
along the direction shown with dashed ocrange lines in Figure 2, to deduce the intensity
variations in the prominence—corona region. Figure 2 shows the comparison of a composite
made of 80 stacked eclipse flash spectra with the SWAP filtergram taken at the time of the
eclipse totality: the location where the photometric cuts were performed is indicated. The
location of the prominences in the surrounding corona are given in Figure 3.

2.2, Analysis of the Prominence—Corona Region Using SWAF, AlA, and Flash Spectra in
the Region of the 4686 A He II Line

The cavity looks relatively dark in WL due to a reduced electron or plasma density (Saito
and Tandberg-Hanssen, 1972). A simple interpretation of this long-duration phenomenon
would be to consider that the missing mass fills the prominence magnetic structure. This
question is still open and linked to the so-called prominence—corona interface (PCL) physics,
to small-scale plasma Aows around the prominence and to the topolegy of the magnetic
feld (Hiravama, 1964}, It could be the result of an intermittent condensation process of
suddenly, radiatively cooled coronal gas, falling toward the complex prominence magnetic
structure embedded into the surrounding corona. This process occurs at very small scales
({ Koutchmy. Filippov, and Lamy, 2007}, where turbulznt motions are usuvally assumed. New
eclipse aobservations should now be compared with space-borne EUY filtergrams obtained
simultaneously, in order to further investigate the former idea. The following images were
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Figure 3 Superposition of the
304 & and the 193 A emission in
the partial frame image at
southeast taken at the time of the
eclipse using SDOYATA, The
arrowes point to the prominences
studied.

Prominence N°3

Prominence N2

oblained by the Atmospheric Imaging Assembly ( ALA) of the Selar Dvnanic Observatory

(SO, SDOYALA takes one image every 12 seconds in each wavelength of coronal lines
{aia.lmsal.com) with a considerably improved spatial resolution but a field of view somewhat
smaller than that of SWAP. Prominences are seen in emission in the He 11 304 A resonance
line on ALA fltergrams and, simultaneously, in the ionized helivm Poc line of He 1T at 4686 A,
using our flash spectra obtained during the total eclipse. Note that the Por 4686 A line is
considerably less optically thick than the 304 A resonance line {(Labrosse et al.. 2010),
Figure 4a shows the result of superposing original photometric cuts taken linearly along
the direction tangential to the limb (see the dashed lines in Figure 2), and not exactly along
the local limb, which is obviously curved. This allows us (o increase the signal-to-noise ratio
in the region between the prominences and to distinguish both the true continuum of cach
prominence superposed on the local coronal continuum recorded along the line-of-sight and
the depressed continuum outside the prominence, comesponding to the cavity, This is in-
deed a difficult task becavse of the overlapping of structures along the spectral dispersion
direction when a slitless spectrum is used. Note that a selection effect similar to the effect
produced by the slit of a spectrograph exists becavse the radial extension of all recorded
emissions is drastcally limited by the scale heights of each relatively cool emission line,
and, to a smaller extent, the continuum of the chromosphere. The complication comes from
the Fact that the spectral dispersion is not exactly along the radial direction and. worse, be-

cause the dispersion direction changes with respect to the radial direction. The deviations of

the abserved intensity plotted in Figure 4b deduced from the smoothed fit, correspond to the
continuum-intensity variations and modulations, coming from prominences seen at higher
alttudes and the nearby region. Additional brightenings in He 14713 A and He 11 4686 A
emission lines are seen as shells (Bazin, Koutchmy, and Taval, 20011 bounded on one side
by the lunar profile {mountains and valleys), but they will not be considered here. Accord-
ingly, our quantitative results on prominences alone should be considered with cantion due
to line-of-sight integration effect. Some evaluvation of the coronal cavity effect. including the
prominence—corona region seen in WL “clean” continuum near the 4686 A helium line, has,
however, been attempted (Figure 4a and 4b). The EMS noise level is estimated to be less
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Figure 4 (a): Photometric cut through the Aash spectrum comespanding to the WL “clean” continuum
dashed region shown on Figure 2. The Blue curve represents the assumed homogenecus background that
we used to deduce Figure 4k, (b); Ph-:u:cuncmv: cut deduced using the varation shown on Figure 4a by remoy-
ing the background corresponding to the shown fitting. The r=lative intensity deficit arcund prominence 2 is
evident.

than | » 107 units of the mean solar disk intensity. The deficit is evaluated 1o be 4 x 107°
in units of the mean solar disk brighiness in the case of prominence number 2, whare the
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Figure 5 Images of two prominences in the 4713 A line of He 1{at left), in the Poe 4686 A line of He 11 (in
the middle) and in He 11 Ly @ line at 304 A (several order of magnitudes thicker than the Pa line).

apparent coronal continuum background drastically decreases with radial distance. The defi-
ciency is 3.5 x 107° for prominence number 2, where the coronal background is less sharply
decreasing. This represents a relative value of 7 to 12 % for prominence 2, which is almost
ten times less than what we obtained using the SWAP filtergrams at 174 A: 60 to 70 % (see
Figure Y).

The analysis of the deficiency needs more investigation in order to understand its rela-
tionship with the corresponding prominence. This is why we now analyze the intensity ratio
of He 14713 A/He 114686 A by making a mapping, where the signal is more significant. We
note in Figures 4a and 4b that in the continuum, the amplitude of the signal corresponding
to the precise location of the prominences is typically of the same order as the signal of the
deficit, possibly arguing in favor of the idea that the missing gas from the low pants of the
cavity is filling the prominence. This is probably the first time that the true continuum of a
prominence is spectroscopically compared to the surrounding coronal background, thanks to
the use of this deep flash spectrum obtained after integrating almost 100 spectra. Filtergrams
used in the past often contained some contribution from line emissions, which created the
impression that electron densities are higher than they are in reality. Obviously, the contni-
bution of the prominences is well recorded over the flash spectra at the location of the He
lines. even in the case of a faint line such as the 4686 A Pct line (see Figures 2 and 5).

2.3. Mapping of the Intensity Ratio of He 14713 A/He 114686 A

Figure 5 shows the prominences seen in the helium lines during the eclipse totality and using
the optically thick 304 A line from SDO/AIA simultaneous filtergrams.
We now consider the ratio of intensities He 14713 A/He 114686 A which possibly reveals
the temperature structure of prominence 2 (see Figure 5) and of the surrounding region.
The maximum values of the intensity ratio of He 14713 A/He 114686 A is found to be 3.3
(Figure 6). This 1s in excellent agreement with the Hiravama and Irie (1984) photographic
results and with what was observed in the chromosphere by the same authors, interpreted as a
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Figure & ia): 2I) map showing that inside the core of prominence 2 the relative intensities of the PO emis-
stons of ionzed helium are three times smaller than the neutral He | emission, or otherwise, that these He 1
P emissions are relatively enhanced m the ouier parts of the prominence, compared to the neutral He 1 emis-
sion. (bl: Isophotes of the same prominence number 2 in the 304 A& He 11 line. observed at 19:19 UT with
SDOMALA.
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Figure 7 SWAP image taken at
the time of the eclipse, in polar
coordinates, The cavity of
prominence 2 studied 1= located
at 138% heliccentric coardinates.
The red and orange dotted lines
show where the radial cuts are
taken along and outzide the
cavity (see Figure 107, BLs | - g 1

| 38" T

Figure 8 WL onginal image
obtained during the L1 July 2000
total eclipse and comverted to
polar coordinates, showing a
weaker radial gradient and the
lower contrasted structures of the
coronal intensities. The red and
orange dotted lines indicate the
position of the radial cuts, along

and outside the cavity. | ]
138" ¥ P

resalt of the lonization of the helivm lines by UV radiation (Hiravama. 1971 ). The intensity
ratio inereases abruptly near the prominence edge. where the P-C region is located. by a
Factor of two over a distance of |0 Mni. This needs to be compared with the surrounding
cavity, observed with PROBA2/SWAP in the Fe 1X/X lines at 174 A (Figure 2), where the
temperature reaches 0.6 o | ME iSirk. Hurwitz, and Marchant. 2000). Surprisingly. the
SWAP image also shows, at small scale. some coronal emission near prominence 2, with the
dark cavity surrounding.

2.4, Photometric Analysis of the Cavity Regions in WL, with SWAP and with SOHO/EIT

An image taken in WL at the time of the L1 July 2010 eclipse totality in Hao (French Poly-
nesia) was used. We compare the WL intensity profiles corresponding to the K-corona with
SWAP 174 A profiles, in order to analyze the cavity regions. The F-corona has been sub-
tracted, by nsing the F-corona radial-intensity profile from Kouwtchmy and Lamy ( [985).
The ntegration was performed over a 200 Mm width to get a better signal-to-noise ra-
tio. Tangential- and radial-intensity cuts are performed around the prominences (from 110
stacked SWAP images converted to polar coordinates).

Figures 7 and & show the region of the cavity with the surrounding corona in polar coor-
dinates.

Figure 9 shows selected tangential cuts taken at different radial distances, between 5 Mm
and 70 Mm height, from the SWAP image taken in 174 A, It shows considerably depressed
mtensities of this cavity region, reaching values of order of 30 %. The deficit ratic seems 1o
be constant for heights vp to 55 Mm. Above 70 M. the cavity effect seems to disappear
completely.

The extension of the cavity seen with SWAP needs more analysis in order to evaluate
the deficit in the Fe IX/X lines and to interpret it, using emission measurements, assuming a
reasonable value of the temperature inside the cavity. In addition. line-of-sight effects need
study. Figure 10, showing the radial vanations, is obtained by mtegrating over a 20 Mm
width (see Figure 7). It shows the intensity profiles taken along the cavity direction and
outside the cavity.
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Figure % Tangential cuts taken approximately from 5 to 70 Mm around the SWAP cavity region showing
the amplitude variations of the depression with beight measured from the lunar edge.

Provided the temperature inside the cavity is near the temperature [T}] given by the ion-
ization balance (0.6 to | MK temperature), the emission in the 174 A Fe IX/Fe X emission
lines is proportional to the coronal electronic density squared [N7] when the excitation of
the line 15 collisionally dominated {see Allen, 1975; Thomas, 2003 and also the classical
monographs by Shklovskii, 1965; Billings, 1966). In SWAP 174 A, we find a contrast ra-
o [(Tour — feawd /oot + Toav )] at the height of 60 Mm of the order of (L35 {Figures Y
and 10}, The effective length of emissivity [Log]. observed along the line-of-sight. is dif-
ferent for SWAP 174 A emission and for WL intensities due to the Thomson scattering
from electrons, which is only linearly proportional to N, In the case of 174 A, intensi-
lies are proportional o N7 f(T}) and, accordingly. the effective length of the line-of-sight
integration [Lgy] should be smaller (Allen, 1975) for an homogeneous corona. However,
in the case of 174 A, the temperature variation along the line-of-sight is another factor
that should be taken into account. In WL, the temperature shapes the corona only in the
radial direction. assuming hydrostatic equilibriom, and vsoally this temperature is consid-
ered constant over several hydrostatic scale heights (November and Koutchmy, 1996). The
radial gradient of Figure [0 is in agreement with the classical values (Shklowskii, 1965;
Billings, 1%66) showing a decrease by a factor of ten in intensity between | and 1.3 solar
radii. In the comparizon between WL and EUV images, we incidentally found some similar-
ity with the emission of the Fe XV line at 2584 A as reported by Allen (1975, Figure 7, page
172y, where a difference of the electron density deduced from WL ({Thomson scattering,
only) at eclipse condition and from the Fe XV emission line at 284 A (which corres ponds
to rather higher temperatures) is reported. In order to explain the discrepancy. Allen (1975)
introduced an irregularity factor with a value of four near the surface, but his study concerns
the general corona with a spatial resolution significantly lower than the resolution of today
where structures are now analyzed.
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Figure 11 Radial cuts along the cavity in black, cutside in red, and the absclute difference along and outside
the cavity in blue. from the WL images. The contribution of the F-corona was subtracted before showing the
cutz. Mote that the heights of the contimium measured here i= well above, in the radial direction, the height of
the contimaum reported from the Haszh spectra.

In the case of a homogeneous WL corona and for these radial distances (near 60 Mm
height), November and Koutchmy { 1996) computed the effective length of integration [L,];
it 15 of the order of one solar radivs or 700 Mm. From the valuve of the intensity deficit
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Figure 12 12 stacked EIT 105 A
images to show the southeast
cavity at 138% bepween [7:36 o
2026 UT. and the emizsivity of
the surrcunding corona.

138 7°

observed in WL (Figure 11}, and assuming a negligible value of the electron density inside
the cavity, it is possible to evalvate the effective “extension” of the cavity along the line-
of-sight. close to the horizontal direction. We also assume that the cavity 1s extended along
the line-of-sight on the day of the eclipse. Figure 8 shows the WL azimuthal intensities in
solar heliocentric angles as a function of the solar radial distance. From Figure 11, in WL
at 60 Mm heights we measure a contrast value of 0.25, which 1s tvpically 1.4 fimes lower
than what we measured in 174 A with SWAP (Figure 10). In WL, the extension of the
cavity is then evaloated to be TO0 x 32 /80 = 280 Mm along the line-of-sight. provided it is
completely empty.

We also vsed images from the Extreme-wltraviolet Imaging Telescope (EIT: Delabou-
diniere ef al, 1995) of the Salar and Heliospheric Observatory (SOHO), from ESA and
NASA. This instrument provides images of the hot corona (1.5 MK) in 195 A Fe XII iron
and in the 304 A He IT lower-temperature lines.

The ficld of view is 1024 3 1024 with 2.6 arcseconds pixels (schowww.nascom.nasa.gov).

Images in 193 A, although noisier, allowed us to examine the cavity at higher temperatures.
Figure 12 shows the 12 stacked EIT 195 A images converted to polar coordinates.

The deficit values at 195 A are surprisingly found to be only about 6.6 %, without taking
into account the effect of the spuricus scattered light (stray-light effect). In this ““hotter”
emission line of about 1.5 MK the cavity contrast seems redoced: a result similar to the one
recently described by Habbal et al. (200005 201 1) and by Pasachoff ef @l (2001 1) for eclipse
cavities. Moreover in Figure 12, in the radial direction, we see in 195 A a larger scale height.
or more precisely, a weaker radial gradient than seen in 174 A, see Figure 7, provided that
we trust the intensity variations given in the EIT filtergrams. This effect is also present in
WL see the radial scans shown in Figure 11. A weaker WL radial gradient corresponds to a
higher hydrostatic temperature because the WL intensities reflect the values of the electron
densities.

1. Extension of the Cavity Region

We psed 20 stacked SWAP images to increase the signal-to-noise ratio, and extracted the

cavity region corresponding to prominence 2, and we repeated this processing every 12

hours between % Joly and 12 July 2010, for evalvating the cavity estension (Figure 13).
Although the exact geometry of the cavity is rather uncertain, it seems that the limb

passage occured 172 day after the eclipse observation.

4. Discussion and Conclusion

The 2D mapping of the He I/He 11 relative intensity ratio shows that the maximum valoe
{in agreement with Hirayama) is about 3.3 in the central parts of the prominence and, inter-
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-

Figure 12 The cavity region of prominence 2 seen every 12 hours of tme using SWAP images. from 9 July
o 12 July 2010, The cavity can be better wentified cver the limb from 10 July near 18:00 w0 13 July near 6:00
during 2.5 days. Flasma flows inside the cavity core are also present.

Figure 14 Extract from the
highly processed WL eclipse
mage made for showing the
contour of loops and fine-scale
detailz after removing the
larger=cale gradients (low spatial
frequency Altering). At left
extract from the best image
provided by M. Duckmiiller {see
Habbal e @l, 2011 for details)
and at right, in negative, the same
image after processing using the
Madmax operator (Tavabi and
Koutchmy, 200 2). Mote that the
processing removes the
photometric properties of the
picture and the cavity intensity
deficit is completely washed out.

estingly, that the ratio decreases abruptly by a factor of two over 10 Mm going to the outer
parts, illustrating the behavior through the region where the temperature and, consequently,
the heating rate are drastically increasing. A quite similar result, based on a diagnostic that
uses completely different lines, was deduced by Stellmacher, Wiehr, and Dammasch (2003 ),

At larger scales, the photometric cuts show the typical depressed coronal intensities, in
both 174 A and WL, revealing the cavity region around the prominence with a deficit of
density. From the details of the summed flash spectra revealing the behavior of the con-
tinuum where the prominence is recorded in He lines, we obtain evidence of a rather low
electron density inside the prominence. not significantly larger than that which is missing in
the surrounding electron corona ot the chromospheric level. This is a result of vsing the true
continuum levels (Thomson scattering by free electrons), thanks to the use of the spectral
data, and it needs to be confirmed at forthcoming eclipses.

Furthermore, the extension of the cavity along the line-of-sight was evaluated, without
taking into account heterogeneity. 1t 15 of the order of 280 Mm in WL and possibly dif-
ferent in the SWAP 174 A emission (0.6 to | MK temperature). The evaluated extension
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of the cavity could also depend on the temperature. Harvey (2001} reported that cavities
are hot plasma inside the filament channels. An extensive discussion of the temperature ef-
fects in cavity regions was recently published by Habbal et al. (2000, 2011). Our results
tend to confirm their conclusions. In principle, the extension of the cavity-channel region
can be evaluated, assuming no temporal change, thanks to rotation effects: see Figure 13,
We also evaluated several movies made from AIA 171 A images processed to remove the
radial gradient in order to better see dynamical effects and. eventually, estimate the geom-
etry of the cavity using different points of view offered by the rotation effect. They show a
lot of small- and large-scale dynamical effects, in addition to showing that the cavity 1s in-
deed surrounded by many tiny imregular and moving loops that are difficult to measure. The
analysis of dynamical effects is beyond the scope of this article and here we just mention
the existence of the effect in the frame work of a search for the 3D structure of the cavity.
The overall impression 1s that the cavity region. at least for the case of prominence 2. is
“active™; that its extension is, however, limited, see also Figure 13, and that its geometrical
extension is not very much different from what 1s obtained from the evaluation made using
the WL diagnostics {280 Mm), without taking into account irregularities. Irregularities play
an important role in case of coronal emission lines, becavse their N2 dependence and. ac-
cordingly, the geometrical extension of the cavity can be longer than the effective emission
length of a coronal line. In addition, temperature effects can play a role because the emission
measure of each line depends on the ionization temperature of the corresponding emitting
10,

The cavity is more elongated along solar latitude than it is along the local longitudes: see
Figure 13. Assuming the duration of the limb transit of the cavity is 2.5 days and taking into
account its low latitude and a rotation rate of 28 days, its geometric extension is of order
240 Mm, not far from the extension deduced from the WL photometry assuming an empty
cavity.

A highly processed and magnified WL image (Figure 14) illustrates the overlapping ef-
fects along the line-of-sight. showing several arches (called loops in the case of coronal EUV
filtergrams) seen in the region of prominence 2. It confirms the importance of irregularities
and illustrates the difficulty of evaluating the extension in latitudes.

In conclusion, the comparison between deep SWAP and WL eclipse images is very en-
lightening and permits a more extended discussion of the cavity phenomenon. We plan to
repeat these experiments and chservations during the next total solar eclipse that will occur
in Australia on 13 November 2012 and use again the SWAP data, simultaneously with the
higher spatial resolution AlA images. The Sun in November 2012 should be more active
than it was in July 2010, with more prominences, and we expect new results.
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Appendix: Schematic of the Flash Spectra Experiment Used in Hao French Polynesia
During the 11 July 2000 Total Eclipse

800 groovesimm transmission grating

B0x50 mm =size, blazed at 500 nm CCD Lumenera camera
12 bit = 15 frames/s
Pixel size 4.6 ym
25° 4.~ .
1\ If | Refractor of 600 mm of focal length
If-“ \ And 50 mm of diameter
|
|
densi : use-2 |
:Tﬁ'uu n'ﬁ'“ Removable 470 nm fiter : /
of diamater {FWHK 10 nmj and 25 mm of diameter ;
to adjust the view angle

Spectra resolution : 0.012 nm/pixel

Spectral range : 470.0 +/- 5.0 nm

Spatial resolution (effective achieved) : 1.5"/pixel
Time effective exposure : 55.1 ms

PC computer for spectra acquisition

Software used ; Lucam Recorder

Figure 15 The sctup, consisting of a transmizsion diffraction grating (used in first order) placed in front of
the refracting achromatic lens, is fixed on an equatorial mount for guiding. The angle of approximately 25°
indicates the solar spectrum deviation with the optical axis of the refractor.
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K EY WO DS Abaract At the time of the twa last aolar total eclipses of Avgust 15t, 2008 in Siberia and Tuly
Total solar eohpse; Lith, 2008 in French Polymesia, kigh frame rate CCD fash spectra were obtained. These eclipaes
Chcmosphens; oocurmed inoguiet Sun period and after. The ditless Rash spectra show two belivum shell, in the weak
Flash specis; Paschen o 4686 A line of the jonized helium Hell and in the newtral belivm Hel line at 4713 A The
Hehum ghel; exbenaions of these helium shalls are typically 3 Mm. To prominences, the extension of the imeface
Serlat Lransilion negse, with the cormm & much moe extended. The observations and analysi of these lines can properly

Low FLP emsson e b done only in eclipse conditions, when the intemsity threshold reaches the coromal level, and the

parastic scatberad gt is virtually rero. Under the layer of 1 Mm above the limb, many faint low
FIF lines were also acen in emisasion. These emission lines are superpesad on tls continumm eontain-
ing absorplion limes. The solar limb can be defined wing the weak contimuum appearing betwoen
e emission lres at the time of the second and thirtd contact, The varations of the singly ionmed
iron line, the Hel and Hell lines and the continuum intersity are analysed. The intensity ratio of
iomized o mewtral helium iz studied for evaleating the jonization rate in low layers up to 2Mm
and alao around a prominence.

& 2003 Care Unveraty. Prodocton and hosting by Blsevaer BY. All rghis resorved.

Iwirgehiee ton experiments wsing optical fibers were made for polarization
analyzis [3]. During our observations, we perfomoed a high ca-
dence ©CD slitless spectra in the region of the peutral helium

Flash spectra are kmown for a long time [1]. Recently, observa-  He 1 4713 A line and of the ionized belium He 11 4686 A line,

tions of ash spectra were carried out by different observers at with the aim of studying the top of the photosphere and the

total solar eclipses using a CCD camera [2] and Hash spectra chromosphere to corona transition region [4]. These flash spec-

— tra were obtained at the total salar eclipses of 1st August 2008

Comresponding author. Tal: 133 144528056 fax: 33 184328001 and 11th July 2010 5] using about the same blue spectral

Eemill sdedresi: T sapdr (G, Badn). range. The duration of each analyzed sequence is about 14s,

Pt newview wencer responsibabity of Cairo Univeraty, taken around aach interml contact. Fast CCD imaging iz nsed

{15 framess). Eclipse conditions allow to reach a negligible le-

vel of parasitic scattered light; indeed coronal levels are easily

Produetian and hasting by Elsevier reached during the observations [6.7]

TELRENTER

APH=-1252 @ 2005 LCane Lmveraly. Produchon sl hostog by EReaer BV, All nighils nsserved.
Itk ehosd ot g/ TEL TR &) Jare 201 212 0003
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Res (201 3), htp:/fdx dod.org/ 10, 1016/j jare. 2012, 12.003
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The second goal of these observations is the analysis of the
helinm shells in layers near and above the limb at a 1 Mm
height. This & impossible to do such ohservations outside
eclipees” conditions since the solar disk irradiates the instru-
ment. We also recorded many {aint emission lines at the solar
edpe, seen superposed to the contimuum. This continmim cor-
responds to Baly's bead spoctra revealing the extreme limb ot
the photasphere when the Moon lmb fimally covers entirely
the solar dek. Prominences can ako be studied. Flash spectra
were already analyred in the past uang photographic chserva-
tions [1,8] but at a lower rate, making their quantitative anal-
yais dithcult.

LI Aash spectra were also obtained during the July 22nd
2008 total eclipse M6], but in another spectral mnge of 4490
4670 4 (zee Fig. ). The amalysis ol the 2007 results are beyond
the scope of this paper and will be published later along with
additonal stodies of the low layers of the tramsition region
and the chromosphere.

[¥servations aml image processing

We used a 600 grooves/mom transmitiing grating placed in
front of a &3 mm [ocus length achromatic objective, and a
12 bit D Lumencra fast camera (1U58-2) imaging the Epac-
traat acadence of 13 frames per sccond at the time of the con-
tacts, hefore and alter the totality [5.9]. The cormsponding
spatial resolution on a radial direction corresponding o twao
suocessive spectra, as determined by the relative angular mo-
tion of the Moon, was 25 km in the vicinity of the solar limb.
The faint emdssion hnes, the helium lnes and the agnature of
prominences were identified as shown in Fig. 1. We obaerved
that a part of these emission lines does not match the photo-
spheric Frunhofer lines (F-lines) seen in absarption {zee
Fig. ). It 1s the hrst tme that such a phﬂtﬂn‘:trjc ACCITACY
iz reached showing many faint emdssion lines at the extreme
limh and, smoultareously, the extrems photospheric limb con-
tinuumn with F- lines. This analysis is done thanks to the Moon
motion {054 arcseconds) over the zolar limb, mountaing and
valleys of the Lunar profile modulating the solar edge.

A second iomized helium shell in the He 1T 4686 A line was
first evidenced during the Aungust lst 28 total eclipse. We
accurately analyzed the light curves deduced from intensity
measurements of the Aash spectra {see Fig. 3), talang into ac-
count the lnar profile that modulates the intensity of the lines.
We averaged and measured the flaxes in the corrsponding lo-
nar valkys.

We stacked and aligned 6 spectra every 3 spectra using the
Iris software [10] i arder to increase the signal to nose ratio
{along Mygquist frequency rule). The resulting averaged height
sampling iz 75 km near the solar sdge. We compared one single
image and the resulting image of the 6 stacked aligned spectra
and found that the resulting smearing & neghgible when inten-
ity levels are properly adjusted. We checked that ther was no
shift in horizontal and vertical directions during the alignments
and during the stacking process.

Steps ahove a height of 1600 km over the limb weme 75 km
and they cormspond to & stacked spectra taken every 3 specira.
Belw 1600 kny we wed a smaller step value becawse the inten-
sity levels of some Baily's bead spoctra were 10-100 imes high-
er and even close to the saturation level at altitudes below
1068 kra. Pruring that acquisiion process, the cadence ol the

frame rate was reduced to approximately ¥ framess to avoid
saturating spectm.

The mtensity ratio of He TI/He 1 along the shells as a fane-
tion of the heights above the limb was analyzed. Thiz analysis
was done in order to compare the lonization rate in the low
layers af the tmrsiton region, and in the prominence to coro-
na interface in higher layers [7]. Fig. 4 shows the analysis per-
formeed in these two solar regions.

We alzo studied what we call the "true™ solar edge as ob-
served between a forest of faint emission lines. We looked at
thie intensity profiks as a hnction of wavelength for dilterent
times near the second contact of the 2010 total solar echipse
{see Fig. 5). We also amlyzred the continuum corresponding
to Baily's head spectra and, sinmltansously, the Fe 11 4639 A
line intensity, in order to determine the solar edge profile
(mee Fig. 63 Each flux measurement shown in Fig. 6 was taken
fromn a single spectrum, without stacking spectra. The contin-
um seen hetween the helinm prominences and the prominenoe
to cavity regions [9] is then measuared.

Results and discussion

Wi evaluated the infersity of the contmuum from the solar
edge between faint emission lines and of Fraunholer lines
above the solar edge, as scen without the parasitic scattered
light of usual oheervations done outside of total sclipses. This
measumment could alsa be relevant to the determination of the
zolar diameter (work in progress), using the eclipse method [11]
and taking the lunar diameter as a mlerence.

The laint emmissian ines recorded at the bottom of the chiro-
mnsphere which do not correspond to F-lIines, could contrib-
ute Lo a new defnition of the salar edge, and to the analysis
ol the structuration of the low layers of the transition region
due to the increasing influence of the magnetic field cmerging
from the photosphere. The terminology “reverang layer”
which was wed m the past should indeed be revised, taking
into account observations of high cadence CCD Aash spectra.

Fig. 3 shows the miensities profiles deduced from the se-
quences of Hash spectra. The comtinuum imtensity ight curves
are modulated by the mountaing and valleys on the Moon
lmh. They decrease rapidly at the beginning of the totality
{see Fig. 2). The intensity profiles are all Gtted with an expo-
nential decay and plotted in log scale for a better estimeation
of the gradient {see Fig. 31 The lower slope of the helium lines
variation indicates a higher terperature than the one of the Fe
IT line which iz formed at heights below or near 0.8 Mo corre-
sponding to the new minimum of temperature as proposed by
Fontenla [12]. This Fe 11 ling, like many other emizsion lines
ohserved in this “mesospheric” region, are characterized by a
lowe First lonization Potential (FIP), see Figs, 1 and 7. These
results show that low FIP lines are very abundant in the low
layers of the transifion region. The FIP is lower than 10 eV
for uost of metallic elements,

We define the “mesospheric” layer as the part of the solar
atmosphere situated ahove the quiet uniform top of the phato-
sphere (near the minimom of temperature which is not far
from the visible edge of the photosphere o the continmam)
and where the corona does not yet dommnate. It 15 a muaxing
of cool neniral gaz, of hot neutral and of ionized zaz (under
the more dynamical chromosphers) and of coromal plasma pe-
metrating deep in the chromosphere.

Please cite this artick in press y
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eorres ponding (o excitabion potentials Only the 2008 spectrum (lower part) B dhown afler computer hneanzation, The spectral dispersion

0012 A pixel and the apatial resolition & 1.1 Mm/pixel.

Fg. 2 Composite spoctium (hottom) extmeted fiom a temporal
sequence of Rasl spoctra (9 spoctrafs o the wegion of 470 wn)
showing both absoaplion Fraunhofer lines on the extreme solar
limb and cmission lises of the third contact of the 11t Tuly 2000
total salar eclipse.

The exponential decays curves are fitted for the He 11
4686 & and He 14713 A lines and their equations are given
mi Tahle |. The differences of gradients between He 1 4711 A

and He 11 4686 A intensitics profiles were dithcult to evalate
in the past [13]. Thanks to the 2010 total eclipas slitfess spectra,
we could look for adefinite difference between the helivm lines
showing o higher temperature for the He 1T line than the one of
the He 1. Indeed, the ionization potential of He I1 Paschen a iz
eV, and it & 24 eV For the He 1 line.

The lower gradients values of (.001 3 for He 11 and .601%
far He 1 lines indicate a higher temperature across the shellk.
The gradient of (LEZS for the Be 11 line corresponds to a lower
temperature than the ones af helium; the exatation potential
of the Fe IT at 4679 A is 5.4 eV This Fe 1T low FIP line com-
pletely disappears above 1.8 Mm; the belinm lines are also seen
above 2.2 bm.

The radial intersity variatons of Fig. 3 are nevertheless al-
most in agreement with what was known far the He 1 shell
{rome the 133 bright line [14] and from the half~width measure-
ments of the 123 line between 1.5 and 4.5 Mm. including spic-
ules and group of spicules [13]. The second ionized helinm
shell, in the He 114686 A line, corresponds to higher temper-
tures layers where the corona penetrates [16,1 7] The analysis
of the helinm temperatun can he done by studying the inten-

Please cite this article in
Res (2013), h'hqiﬂd!dné.nmf Ht.i

:p,mmmu.ms

mmammmwmﬂnurmmnmm d Adw

272



4 . Bamn, 8. Koutchmy
LAE=08 +
i
& !
& 1OE-D4
- !
g |
= &
i LOE=03 4 ; coninim
E .
B 1 Fall &30 - e 4718 &
E 10E=02 4 - - - * .
- i & *3
-n- ; |-¢.1.u¢r: L] . -
B 1 Ll -
E ') & kg * . ™ k.
£ tOE-0 1 L] - t a
£ i s *
| -
LOE=00-4
[ M 400 BN} BOD 100D 1300 400 B30 300 MaD  ¥NO 300
helghts abrve the limls In km
Fig.3 Integmtion, alone the line of sight, of the intensity variations (log scale) of the He T and He 1T lres, Fe T line and the contimoumn,

during the 11 Tuly 20140 total solar eclipse. Blue diamonds are indicating Hel 4713 A, rod triangular dots He 114686 A, groen square dots

Fell 41‘-1?;5\. and brown circle dots the conting .

17 |
i LS
U.S: y
EI.H:; Alrg e promicescs .
= 1 sean aflar 29 colpa
= o7
: -
T 0§ 3
e ] ;
B -
= LEE ™ - :!'I
Tl @ B
e e -| i - -..-.__ '-
= | [; - ._-..'. ™
CER ; T H n
{
nz{”
-r1' Az e I
0,1+
o 5000 10000 16000 20000 000 30000

Helght above the Hmb {km)

Fig. 4

Tntensity ratio of He IT/He 1 lines above the limb ina mdial direction and upwads to a prominence, from the total solar eclipse of

11 July X310, This enables the study of the gradients linked to the ionization rate variations.,

sity ratio of He II/He L MNear the edge of a prominence, as
shown on Fig. 4. it partly reflects the increase of temperatures
when going upwards to the corona at a 25 Mm height from the
limh. The intensity ratio of He 1He 1 allows to compare the
ionization rate of helium. It increases a pparently more rapidly
in the low layers of the tranation region {below the 2 Mm
heights) than in the npper layers hetween 23 and 28 Mm corre-
sponding to the prominence to corona interface.

The intersitics and fuxes of the contnuum and of faim
emizmion lines are plotted m Figs. 5 and 6, and show what
we could define the “tue” solar edge, seen without parasitic
scattered hght coming 1'1:rm the dizk. The low FIF lines pro-
files, ke the Fe 1T 4629 A line, modify the solar edge intensity
profile. The observed pendo-contnuuam m Fig. § could corre-
spond to the superposition of several low FIF lines profiles,
gome of them not resolved.

Please cite this artick: in press as: Bazin |
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Fig. 5  Spoctml intensities for seveml heights above the limb deduvoed from fash spoct taken at the time of the second contact. They
dow many faint resolved and wiresslved mesospheric low FIF lines {Trom e 1otal solar aclipsz of 11 July 20080 in French Polynesia), see

also Fig. 2.

O the last graph of Fig. 5, we compare the arca under faint
omissions lines with the corresponding peeudo-continmm —
presumahly without lines — for evalating the time of the con-
tact. The Baily's head spoctrum of Fig. 7, indicating selected
lines of low first patential. corresponds to the top af the pho-

tasphere. In Fig. 6, fuxes that are lower than 10~ units of the
solar disk brightness per Baily's bead size in Mm, at the end of
contact, could be due to Thomson seattering. At this level, the
photospheric continnum almost completely disappear, leaving
place for the corona to penetrate.
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Flioes measied in 1l contitmmm hetween the low FIP lies and for the Fe 114629 A ine, for evahusting the time of the second

comtact and the solar adge profile during the 11 July 2000 total solar eclipee. Blue diamonds are fuzes measmed in the contimium and

orecn aquares in the Fe I line

Fig., 7
selected lines are indicated.

Table |  Fitting of sguations dedoced from Fig. 2 and their dedvative, to evalzate the relative gradient of the layers hetween (04 and
22 Mm.
Corscldeit Al £)/ully Fit squ sty
He 1 4713 OS2 § o= 1020 e =L 00S £ 00 2]
He Il 4686 —(L0 3+ §o= 14853 2o —(LNN 5 & Q00 13R|
Fell 853 —(L025 1 (002 F= 11355 wimpf — (L0025 & (LOGD23N)
Conclusion netic ficld is emerging into the coromal plasma. lomzed and

Many low FIP emission lines are created in the zolar meso-
spheric layer, below and above 0.4 Mo height where the mag-

meutral hebumn lines are seen at 0.4 M height up to 22 Mm
and further out at lower intensity, The mtensity ratio of ion-
ized over nentral heliuny, seen in low layers close to the limb,

Low FIF faint emission lses seen during the sccond contact of the 22 Tuly 2009 total solar eclipse. Excitation potentials of

Please cite this artick in press as: Bazin O, Kou
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revedls an ionizaton process different From what is obaerved in
the prominence to corona interface, where the meduim is prob-
ahly less collisional. It is yet not clear whether these ionized he-
lum lines are indeed produced in the low layers of the
transition region, close to the limb, where low excitation enis-
sion lines of low FIP elements are produced, or only in upper
layers scen along the line of sight due to overlapping eltects.
They could also be produced in nter-spicule regions where
the hotter coronal plasma penetrates, and where the helum
line could probably be ionized by photo-exotation by the
coronal UV and EUWV light. The heating process iz hadly
Ikmown but could be "associated™ with the emergence of the
magnetic feld in dynamical structures. We expect new im-
proved data from the next total eclipse of Movember 13th
el e
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The dinminar of the Sun has bheon menmurod imimg Baily's basds during eomtrad
eclipses, obaarved with portnhln telesnopor A blond of tiny omision lines produseed. in
the Erst sevarn] hundred kilometers above the photosphore gives a lght signal which pro-
lompen tha Hght curves of she bends, The simplo eritarion of Hght OFF /0N adopted in tho
previoes approoches o deflne the timing of photepbero's dissppesrance /rosppaarsnes
in modethed. Tho techniquse of the limb darkmming function coconstruction from tho Bailys
bewcls light cuniex B introdeced haro.

Keywords: Snlar aniromotry; solar physies.

1. Imtroduction

The classic dafinition of sofsr [irmb is the location of the maximm of the derivative
af the Inminoeity profile of the contimmm spectrum,m it wes adopied in the studies
un solar ohisteness, The application of the FFTD a]gan'thmm allowed to svoid the
soeing effocts of atmoupheric [-LI.ThUJEIlEE,m which shift imwards the position of this

1
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maximun (identificd also as the inflection poim) of about 0.05 sresec for each
arcsecond of seeing. This velue has been obtained by anti-Fourier transform {with
diserete FFT with 1024 points, resclution 0.01 arcsec) of the analytic fit of the Hmb
derkening function published by H.DEQI'SDI:L,E comvoluted with & Gaussian with 1, 2
and 3 arcsec of FWHM: the inwards shift of the observed diameter (the distapee
between the two infloction point=) was respectively of 007 arcsec, (.18 wresor snd
0.28 prespe, The transition region borween the photosphere and the ehromosphere,
immder the inner corona, corresponds to the oeation of this nflexion point.

The location of the solar limb i= different for different wavelengehs dos to che
different height of the emitting regions: HI0T arcsec in the domain of visible rht
from pl:a:rtn:-aen-h|1|'e,ﬂ observing the Sun in the Ho line from above the chromosphere
the solar limb is shifted by 6.7 kresee corresponding to 4500 kmM Therefors it
is necessary to identify the passing waveband with an appropriste filter in order
to malect the reforence wavelength for measuring the zolnr dismeter, and to svoid
influenes by petive regions located at higher regions than the cootimnm speetrem
coming from the solar photosphena.

2. Problems of Limb Detections During Eclipses

Dhring a total eclipse the luominosity of the eovironment drops suddendly of several
orders of magritude as the last Belly's besd diseppeans. For this reeson the signeturse
of tobality, espocially if observed neer the edges of nmhrel mn.e[ﬂ has boen comsidered
of great utility for the measurement of the diameter, even if the observers need onky
neked oyes. Thix is the caze of the eclipse of 1715 registerod by Edmond Halley
and discussed iz a paper entitled Observations of o prebeble change in the solar
rividiiee Between 1715 and 197900 Tha Internstional Occultation Timing Associution
(IFTA) owver the last 3 decsdes has orpenized expeditions to observe the Baily's
boads affect for central end annular eclipess. For the eclipses of 2005, 3006 and
HIOE, IOTA abservers provided nearly GO0 Beily's bepds timingy from 28 stebions,
with the resnlts published n ™ Atles of Baily's Deads mrrm"fﬁ

The mismeech botwesn some of the observing scations of the same cclipse on-
Ipthen s on the exstones of o probbem in the limb definition, which beoomes
ovident when the luminosity of the photosphere iz elimineted by the interposition
af the Moon

Usnally the total celipses sre obsorved with portable sguiproent which doos
not exeend 20 o of dismeter. One of uz (Sigismondi) bes examined recent eclipse
Til']EEH_.[Ea.I'I.d tonnd that the larger the telospope aporture is; the longer the Bailv's
bopds tasts. Hore are some examples:

Joan Rovirs and Carles Schmabel observed from the 2005 snmber eelipse shadow
limit in Spuin. Here they recorded the ting lipht connecting the lest beads, which
belongs to this intermediste region above the limb and onder t.bnchmmcephm'em

Let's call 1t the mempnal bnes-emission region, in contimeity with the mongine!
romee af the Moon of the clessical work of Chestor 1. Watts 5

278



June 14, L G0 Sigi2-LIMPD

Toworeds & Unafied Sofor Limd Deffmtion 1

Apgain in M8 Cluck Hﬂ'ulLEubmrmdwit.h & 13 em Celesiron telescope the total
echipse in Cline, and Michemd [*.-ugimlﬂ nsing & 9 cm Cuestar was 1.6 Km ferther
ont toward the shadow Imit. [T came out that Herold recorded the margmal fnes-
emisaton mgion connecting all active boeds, and it rememed visible slso during the
totality, while Nugent did not. Since Herobd was closer to the eclipse contral path
than Mogoot, totality was longer ss expected. bot the begining of totality ocourraed
without the ususl mero lominosity signel.

3. The Marginal Lines-Emission Region in the Solar Mesosphere

The fash spectrim is obtamod with a spectrograph daring totel eclipses, and the
contimim of the spectram corresponds to the Bailyv's beads (the photosphare limb
with Franhhofer lines saen in absorption), and also a mytiad of kint emision lines
are soen similiancously superposed on this comtmunm. The thin ayer associated
with these faint amission lnes between the photosphere (F-lines) sand the low chro-
mosphers, correspomds to the transition region which can be ssen only during the
internal contacts of a total eclipse, This transition reghon has to be taksm imo ac-
comi wiile defining the soler edge, and the continunm spectmmm has to be measured
betwaen these faint omission lines for securately messuring the tree selar dinmeter.
A moving plate spectroeraph hes been wsed in 195 eelipse by W, W EumpbnliIn
director of the Lick Obsorvatory, Inoorder to photograph the evolution of the spoe-
trim with the reduction of the area of the visible Sun. It i visible the transition
between absorpiion dark lines (photosphere with Frennhofer spectrmm ) and timy
wmission lines and chromosphers lines (fow and brilliant}, end finelly the corona
COMEITIIT.

The Wend of these tiny emission lines just above the solar imb 5 peroeived
a5 white light, and even if it 5 about 1000 times dimmer than the phobosphers
brightness it can be confised with the photospbere itsalf, when the phottephere is
seon thrompgh an area 100 cimes smmller and without spectropreph, a= it occurs
during the lest stages of a tote] eclipee. This successfull 1905 eclipse cxpedition,
spansored by Crocker, remained a cornorstone for the fellowing decades.

Nowadaye the definition of reversing layer is no longer physically saii=fving.

This region, in enslory with the sitnation in the Earth's atmosphers, can bo
defined as the solar mesosphere. There the temperature hes & loeal minimmm of
about 4500 K instead of 5800 K of the photosphere, after the temmpersture rises st
the beginning of the chromosphers. This region, over the photosphers, starts with &
layer where the contrest of the grammlss changes, The vertical magnetic Geld betwesn
rramiles end supergramibes emerges and it sproads horizontally. The propagating
waves along the megnoetic feld become shock wawes, and they releass the enerpy in
thesa layors.

“hitp:/ feww. youtabe. com fwatch Ty —=un' 1EblpK Ee
Bhtep: /www. youtube com fwnteh™ - laNgz W PEL
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Fig. 1. The Filling Factar (FF}) ar heterogennity factor, & the mtio batweon the volme oecopiod
by tha plosma over the total volume, becnuse tha plasma in magneotically confimed. Tha fovarsion
al the tempeature coours around 350 Km, or 0.5 aresoc abova the photosphere.

10000 &
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Fig. 2. In an hydrostatie ope-dimomsicnsl moda] (dota plotted from tab. 5.2 of Fookal taxthonk
112]) sha invorsicn of the temparagura oecars nrawnd 350 Km, or 05 aresee abave the phatoepheara.
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siat lunar valley that produced the bead

arczac from average lunar limb

arcsed from « 177" A4

Fig. 1. The Koguyn profils of tha valloy ot the nxis sngle Ad=177° during the annmbsr oclipse of
Jammry 15, 9010 the bond hae considerid waas formed through this valley. The aren of tha walloy
i divided mso 21 sfices of equal beight {30 millinresor ). Dhring the bewd's avant anch slic is fllad
with differcnt. bmyurs of the saler b overy tomo mberend (1.1 5 foc this bend).

4. Limb Darkening Function from the Baily's Beads

Recently, the techmique of Baily's beadsd considered their gipnal as TON/OFF" &=
if the limb darkening function woald be similar to the Heaviside profile. This 15 an
upprocimation of tho real sitostion, otherwise an observer who i more ioward in
the mmbral shedow shonld see & lonper darkness during the eclipess regardless of
tolescope wsed. The idea, under development, i8 teorecover the profle of the imb
darkening function from the fight ewrve of every gingle beard. Frame by frome doring
a0 ermerging bead event, o deeper Inyor of photoephere enters into the profile drawn
by the huner valleys of the limb (see Figure 3), and each layer easts light through
the same remedrical area of the previous one. The sampling @5 determine) by the
anguiar amplitude of the geometrical arcaa. The limit of this amplitode i= mposed
ty errors of the profile of lonar valleys, which now i very accurate thanks to the
Jupanese lunar probe Kapoya, with s Laser Altimeter LALT |:1:]:l-r'_rrjmr'_rl:l'r..IEI

The sources of error for the computed Iuminosity function at the fimb arise from
the error of the Kamuye profile and from the level of signal-to-noise ratio of the light
recorded from the bends, this light curve = shown in Figure 4.

An example of the resulte of the procedure of computation of the limb darkening
funetion from a Beily's bedd is shown in the Fignre .

The form of the limb darkening functicn found shows that selmoet sll of the
nnzatursd light eurve of this bead = extornal to the inflection point e the solar
limh, The stendard solur Hmb is loeated at the radios equal to 958 61 aresee 12
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Light curve of the bead

f o '.m
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Time {5}

Fig. 4. Tha light curvo of tho examined desappanring baod ot the s angle A& =1T7" durmg the
mnmualnr edipse of Janunry 15, 2000 is sbown, with its polymomial ft In abszi=sa nre the timo (=],
by setting to zaro the mstam when all the pocels mro onsiornted. The volocty of noquistion = 30
framas par serond, Tha counts oo the y axis are tha sum of the intensities of all pixols mvobed in
the bend Farh pixe] has 25 lovels of intonsiy (& bits).

Thiz value has been obtalned afier the application of an "irradistion correction” of
1.55 arpgee to the visus! obseryations, This correction 2 due to the diffusion into
the stmosphere, becapse the poind spresd fupction of the telescopes are differant
for each teloscope. Finally in Figare 6 the quantum cfficiency of the detector the
‘Watec S02H L‘iLiJ:l:l.n.tiﬂ as & fnction of the wavelength =2 shown. The sensitivity
{minimum HThominition) of the samera is 0.3 mLox at maximuom gain.

For the Jan 15, 2000 eclipse observstion made by Richard Mugent, the bhght
ourve of B dissppeoaring bead was examined slong with the walley thet prodoeed it
The resulting points show & shape of the sofar Gmb clearly extornal with respect to
the inflaction point. Therefore from these points it is impossibie to mfer an cooet
lpeation of the inflection point, but it iz possible to deduce Bn opper limit for it,
cormaEponding to the innermost messured point of the curve. In terms of distance
from the standerd soler Emb this limit was 00050 arcses 02015 arcsee. The armos
is due to the sampling of the points every (030 arcsee

Ehitpc ! ferww negis-alescom f products f'watec 31V H _spocen g pdf

282



June 14, 20E1 040 Sigi2- LIMPD

Towards a Unafied Sotor Limé Defimiion 7

Luminosity function at the solar limb from the light curve of a bead
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Fig. 5. Lumincsity funciion al the solar limb from the Lght curve of a bead. The remls of the
mnalyss af tho lght curve of & dissppesring Haily's hond observod during tho anmilnr eclipse mada
an Janoary 15, 3010 in Ugnnds by Richard Nugent in shown. The zaro of the abscsss is the position
of the standord solnr fmb with s mdfus of S59.63 aresac st 1 AT The y mxis is tha solar surface
brightnas in term of OO0 counes divided by thie imeolved aren of the hmar valley whers the band
is formnd. The saturntion of tha OO mvoided to mensiere the luminosity function more imwords,
mna tha solid line gives & powsibde srennrio on tha pesition of tho infloction poine

5. Conclusions

We obtained & limb derkening function with s spatial reeolution of 15 millisreses
wiing m standard video during an anmbar eclipse. The solar imb can be placed at the
infloction point of this lnminosity function, wsing the seme method sdopted for the
observntions of the full disk of the Sun in the classical works on solar oblatencss or
in the measurements of the solar diameter with drift-scan methods™ The unified
dpefinition of solar Limb 15 related to the identification of the nflection point, or
the marimuom of the frst derivetive, of the luminosity profile of the Sun. This
vriterion becomes identical in the sclipses and in the daily transits, onee the limb
derkening function 5 computed by the Beily's beads Heht curves. In some sense the
Inminceity profile obieined during the ecfipse is the limit for zero sesing of the deily
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Fig. i CQuamium efficiency as a fmction of the wovekagih for the OCD comers Wakee $HFEXH
Ultimnte used during the amnoler oclipse of Inoonry. 16, A0, The cther fitar in fronk of tha
objeciive of the § cm Quastor Matsuboy-Cessegruin teleseope (§=1300 mm) was ponchromnokic
Thousund Oaks dopsity & wilh a tranamisianee of 1 port meer 10F. The carrection to the final
pmition of tho inflection point can-be lnrgor than the the esimated crmor of sampling, of 2:0.015
arcsec, when this quontiem afflciency curve = combined with the solar spoctrum.

profife, sinee the geomotry of the Sun-Moon 18 determined ootside of the atmosphors
and because of the eliminstion of sll scattered light by the atmosphere, wiich is
sereemad by the Moon The method of compuotation of the limb darkening function
wsing Baily's boads ts very promising, especially i we consigder that, in torms of the
signeio-noise ratio, totsl eclipses are better than the anouler ones. An incressed
sensitivity of the CCD or CMOS detectors from 8 hits cormesponding, o 266 levels
toy 12 bics. which correspond to 403G level of detecisble intensity, is recommended.
In this way we cen extend the zampling of the lnmincesity function to regions of the
photosphore more internal and ominons than the nflection point, without being
anturated bofore it
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ABOUT THE SOLAR EDGE AND SOLAR DIAMETER VARIATION STUDIES

C. Bazin!, S. Koutchmy! and P. Rocher?

Abstract. Without spuricus effects due to instrumental and for Earth atmeosphenc parasitic light, the
true salar edge can only be correctly analyzed at the time of solar total eclipses. We discuss the problems
oecurring when using salar diamester measurements made cutside of solar total eclipses, ncluding the peesible
limkb effects related to different scurces of solar activity., Effects due to the PSF and to the scattersd light
should be discussed with reference to coronagraphic methods used to reduce the ultimats sources of parasitic
light.

Keywords:  sunicorona, sundfundamental parameters, Eclipsss

1 Introduction

The wariation of the solar diameter was discussed a long time ago, with also some interrogations on indirect
affects on the Earth climate of long time period solar variabilities associated with the Total Solar Irradiance -
T&I. This encrey can be also evaluated by considering the solar diameter measurements, a3 described in Nesmes-
Ribes and Thuiller 1966, Thev suggested that the solar diameter could change over centuries, and this could
be measured in space, free of Earth atmospheric turbulence, distortion and refraction, thanks to the Picard
space mission designed by the French Space Agency CNES. These solar diameter measurements are performed
in space but outside of eclipse conditions. The variations of the Total Solar Irradiance (TSI) S can be analyzed
assuming a :_l,implf model:

5= &:‘;‘1&

A is the distance Sun-Earth {an average value over 1 Year is evidently considered) equal to the astronomical
unit (constant) in average | also called the A1) while variations over the solar disk are neglected. The variations
of 5 can then be due to the changes of the solar radius Ro or /and of the effective temperature T of the photosphere
i possibly a consequence of global processes oceurring deep inside the Sun) assuming 4 is constant:

% = 2% % + 4% %ﬂ

The relative variations of the TSI, 5, during a solar cyele is less than + /- 0.001. Then the relative variation
of the solar radius cannot be more than + /- 0.4 arcsecond and indeed, 1t is considerably smaller. It could be
as small as 10 milli-arcsec, taking into accoumt the variations of the effective temperature of the photosphera,
which secins not correlated with the solar cyele and the magnetic activity based on the Kitt Peak 35 Years long
sarics of precise measurements of the equivalent width of selected solar spectral lines (Livingston et al. 2004,

?  Methods for the solar diameter measurements

Several methods have been or are still used to measure the solar diameter (Koutchmy et al 2011). Special
heliometers were designed for more than 100 years. They were visnally operated mstruments and a large (1.55
arcseconds) correction for irradiation effect should be mtroduced.  Also the analysis of Mereury and Venus
transits can be used for measuring the solar diameter. Solar Astrolabes working at the same almucantarat for
both limbs allow long acquisitions series, without a need of correction for refraction effact. Small apertures wera
used. Solar transit measurements can be made with stationary ground based telescopes measuring also at the

1 Institut d'Astrophysique de Paris- UME 7096- CNES and UPMC
2 IMCCE-Chssrvatoirs de Paris-UMR 8028-CNRS

(Z) Bociétd Frangaise d'Astroncmis et d'Astrophysique (SF2a) 2012
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game almucantarat. The analysis of solar disk images are actually made in Space with MDI of SocHO, ATA of
SDO and the dedicated Picard mission. Finally, Solar Total Eclipses allow an accurate timing of the contact
instants determined by the value of the solar diameter and the invariable diameter of the Moon and of the
distance Earth- Moon, Eclipses observations seem to be a good way to measure the solar diameter, the Sun i=
covered by the Moon, our celestial body, at a distance of about 400000 lan. The phenomenon allows defining as
well and importantly the true solar edge, thanks to the use of slit less flash spectra, separating the continuum
at the solar edge and the faint low excitation emission lines, which could mdeed be associated with the local
magnetic fisld. The inconveniences are that the solar total eclipees occurs n average at approximately one per
two vears, in different locations on Earth, and the contact duration 1= a few seconds and this = very short.

3 Advantages of Eclipse Observations

Solar eclipse observations are performed on the ground with economic, small portable squipment, including new
tochnology fast CCD cameras and lisht PC computers. Total solar eclipses are free of scolng offects hocause
the oceultation occurs m space, this 18 a fundamental advantage, and there are no spurions effects due to the
acattered and parasitic light coming from the disk which s fully ceculted in Space. It i= o differontial method
where the immutable lunar disk 15 used as a reference and magmified by a factor of more than 1:30. Additional
advantages come from the use of precise timing and pesitioning GPS devices and spectrally resolved time seories.
Frocise lunar profiles are available from stellar oconltation. The classical Watts profiles and those from the
Kaguya space mission are indeed used. The following fipure 1 shows how could be defined the true solar edge
during the last total salar eclipse of 11ch July 2010 in French FPolvnesia, using slitless flash spoctra, by analvzing
the true continuum =een between the many famt emission lines.

18h41min 33,32s

Fig. 1. Extract of 11th July 2010 total eclipss Hash spectra, fitting with the Eaguya lunar limb prafile. This shows how
the lunar mountains and valleys modulate the sclar lines, the continuum of the Aash spectra, and the modulaticn of the
Baily bead spectra

The dizadvantage of the method is that there are wrregularities due to lunar mountains and vallevs, which
pive more difficulties to measure the contacts by the use of a chrono-datation. There is also the question of
the optical global Moon shape and geometry, but this point 15 beyond the scope of this contribution, and
further analysis should be performed. To awvoid these defects, we also tried to look (first, at ground hasad) at
a diffracted solar limb using the linear edge of a metallic wall situated at a distance of 150 meters to simulate
future ohesrvations with the proposed space borne mission Aspiies/Proba3 | Vives et al 2005).
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4 Outside of eclipse groundbased experimants for studying the solar edge vsing extemal occultation
coronographic methods

Thes=e diffraction experiments were done in the context of the Aspiics/Probal space mission, consisting of an
artificial oceultation to trv to reproduce solar total eclipses conditions using two satellites, one with the observing
instruments, and the other with an cceulting disk of 1.5 m of diameter, separated by a distance of 150 meters,
Figure 2 shows the schomatic we used for performing the acquisitions of the riging Sun ocenlted by a vertical
wall images, The next figure 3 shows typical results we obtamed, by taking four images per sacond during the

K\" M=

Sun
Bobshsativy reldeseoge i |
F = 13} mam s
desghaagimed 40 man g o e i
with a green filtes 3 910 nem ) 5
nnd removabbe nesral densite 3.8 : w B
v Patls nil the e B
Eily April 2001 moming [ T
-
me i) Ea -]
. 2
0
! Interivings - 12200 = 28" i $M) mm

Fig. 2. Schematic of the experiment using o Maksutov imaging telescope, situated at 150 m from the edge of the wall
when the n=ing Sun limb begins to appear

appearanco of the solar lmb, when it rises in the viemity of the vertical wall edoe sitnated at 150 m. This method

1ms szposurs segquences withoul sfisnuntion

Fig. 3. Time sequences performad the Sth April 2011 at 6h15 UTC, at the time of the r=ing Sun, taken using a 4
frames /s cadence, lms of exposure time at 200 IS0, to show the diffraction patterns from a vertical wall edge. A largs
band green filter 1z placed in front of an F = 1500 mm Maksutov telescope, diaphragmed at 50 mum, se= Fig. 2. The
focusing was put at infimity. The edge of the vertical wall was situsted at 150 meters. Image visualizations were adjusted
in Log scale. An Astrosclar NI 3.8 neutral density filter was used after for the 5 ms expesure image of the disk shown
at night at same scale for orientation and calibration.

anpposedly allows evaluating at groundbased the extension of the seattered light, including the mstrument PSE
closad to the solar limb, during a grazmg occultation. The difftaction of the Sun light by the edge of the wall
should be seen at the beginning just before the extrome solar limb appears. It apparently produces @ total
oxtension of at least 10 arcaeconds. The aperture of the Malksutov telescope produces amall diffraction minima
and maxima when illiminated by the very small crescent of the solar hmb and the measared distancs botwean
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two maxima was estimated to be 3 4+ /- (L5 arcseconds. Because the apparent path of the rising Sun in the sky
is not strictly vertical like the wall edge, the contact corresponding to a less than 3 arcseconds crescent is rather
short. These sequences allowed evaluating the solar aureola which 1s more than ten times more extended than
the diffraction pattern, and it overlaps the Earth atmosphere scattering and the effect of the PSF. This shows
the possibilities, without aureola in space, to observe very near the solar limb with Aspiics/Proba 3. Indeed,
there will be mmich less parasitic scattered light in Space than at ground based, especially with a low Sun. The
day of the 8th April 2011 was however very clear, without clouds and the seeing was fair. We also looked at the
diffraction of the wall using the rizing Sun, without green filter when focussing at 150 m. The following figure
4 shows two images we obtain with the defocused image of the Sun and the extension of the diffracted light by
the wall.

Fig. 4. Fringes with the ccculted rising Sun while foeusing on the wall at 150 m and a 0.25 ms exposure at 200 150

without NI); the solar disk at the same scale with a ND 3.8 and 5 ms exposure.

5 Conclusion

From the previous solar limb images obtained without an oecnltation in Space, we deduced that the solar light
seenn beyond the limb was due to the aureola effect (Earth atmospheric scattering and/or the instrumental
PSF including extended wingz) and in a lower extend, hy diffraction fringes when a 50 mm aperture imaging
telescope is used. The total diffraction extension obtained with tests with a linear wall edge had an extension
of approximately 10 arcseconds, mainly due to the effect of the Earth atmosphere. We expect very much less
parasitic scattered and diffracted Light with the Aspiies/Proba 3 space mission. There will be no aureola. It
will also be possible to chserve close to the limb, for analysing the transition region and the low corona. From
the total solar eclipse conditions, the solar edge is much better defined, while using high cadence flash spectra
imaging, and this will continue to be the best method to be developed in the near future for studying the solar
diameter.
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Annexe 5: Tests préliminaires
Réalisés le 22Mars 2011 a 7h20 locales sur le mur des Ulis CB-SK :

Maksutov F = 1500 diaphragmé a 40 mm (diam. utile) poses 1/8000 seconde a 100 iso, Canon
20Da :

1) bord Mur net vers 7h30  2) mise au point infini, mur flou (MAP Bételgeuse la veille)

0.125 ps 100iso DN= 3,8 astrosolar, 2ms a 400 iso (rétréci)

2) Mise au point a I’infini vers 7h10 sur un mur plus éloigné, rafale 3 images/seconde :
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Annexe 6: contribution a un acte de colloque sans comité de
lecture

The He I and He Il chromospheric shells and the
Transition Region

by
Cyril Bazin b Serge Koutchmy ! and Ehsan Tavabi °

! Institut d’ Astrophysique de Paris, UMR7095 CNRS and UPMC (France)

2 Payame Noor University, Zanjan, Iran

Emails: bazin.cyrille@neuf.fr ; koutchmy@iap.fr ; etavabi@yahoo.com

Abstract. o eclipse observations were performed in 2008 and 2009
to study the He | and He Il shells near the 1 Mm heights above the solar limb. They
suggest that the corona penetrates deep into the chromosphere following magnetic
chanels. Thanks to the use of a fast CCD camera, the observation of a second
ionized helium shell is evidenced for the first time. The transition region is then
seen at very low altitude where spicules are emerging. Spicule feet are also
discussed, using the best resolution SOT/Hinode HCall images processed with the
non linear operator Madmax to look at details of this ubiquitous part of the solar
atmosphere.

Keywords : chromosphere, transition region, solar limb, helium lines,

flash spectra

Introduction

New results coming from the August 1" 2008 and July 22™ 2009 total solar eclipses
observed in Siberia and China were obtained in the frame of 2 expeditions leaded by L.
Dame (CNRS). In both cases, a small experiment with a 600 grooves/mm transmission
grating put in front of a 600 mm focal length refractor was prepared. In the first part of this
work, we will make assumptions of an uniform layer with hydrostatic stratified shells,
described for ex. by the VAL model Vernazza, Avrett and Loeser, 1981 [1]. We then
measure the thickness and intensities profiles of the helium lines and of lines from heavier
elements such as iron, ionized barium, titanium, etc. After we consider the non homogenous
nature of this layer.

I)  Origin of the He II line : historical notes

The solar origin of this line in deep layers is badly understood. The ionization energy of He
I is 54 eV. This line also corresponds to more energetic levels than the well known He II
Lyman alpha line at 304 A. The temperature of formation is believed to be around or more
than 50000 K ,Mariska et al 1992 [2]. This high temperature is possible in case of
collisional effects due to beams of fast electrons coming from the hot corona or more
probably from soft coronal radiations illuminating the chromosphere Zirin, 1975 [3], Avrett
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and Koutchmy 1989 [4], Mauas et al 2005 [5]. We do not know exactly how the fast
electrons are guided or confined by the magnetic fields and how the helium lines are ionised
in the low chromosphere, but some theoretical modelisations were done by Athay 1965 [6],
[7]. These magnetic fields are concentrated by the converging motion of convective cells at
the supergranulation boundaries Baudin et al 1997 [8]. Those cells produce the expulsion of
magnetic fluxes with small-scale eruptions, such as spicules, jets, etc Filippov et al 2000
[9]. Another more plausible explanation could imply the photoionisation by X and EUV
radiations coming from the surrounding hot corona, in case they penetrate deep enough into
the 2 Mm thick layer, see Avrett. and Koutchmy 1989 [10], Auchere et al 2000 [11]. In first
approximation, the chromospheric layers as described by the VAL hydrostatic model with
uniform stratified layers are where the phenomena occur. The Pashen a line of the He II
line at 4686 A is known for a long time Butler 1925 [12]. It is observed in solar
prominences, in galactic active nuclei, supernovae, in tormented Wolf-Rayet Stars,
accretion disks, mini black-holes etc...It is very important to notice that in case of solar
observations, only eclipses are free of parasitic light and can show the deep layers of the
solar atmosphere where this of 16 km/frame on the limb at the August 1* 2008 total eclipse,
and a linear CCD detector is used. line is produced: thanks to the occultation occuring in
space, no parasitic scattered light is present like in out of eclipse observations, Pierce 1968
[13]. It is then possible to study the faint shells up to the coronal level intensities. Worden et
al. 1973 [14] did not succeed in observing the Hell line at the limb with the SPO excellent
telescope and spectrograph outside an eclipse. For our eclipse study, we used a rather small
grating-objective lens, fitted with a fast CCD camera working at 25 frames/s to observe the
helium lines in the region of 470 nm, during the second and the third contact of the eclipse.
The temporal resolution is much higher than what has been done before, see Hirayama and
Irie 1984 [15]; we obtained a resulting resolution

II) Eclipse observations of 2008 and 2009

The recorded spectra are over-exposed at the beginning of the 2™ contact, and the flux
decreases very rapidly. A few seconds after, the emission lines appear, with the continuum
of the solar limb between myriads of faint emission lines. The line intensities are modulated
by the valleys and mountains on the limb profile of the Moon. The following images show a
sample of flash spectrum fitting exactly with the Moon profile (courtesy of P. Rocher from
the IMCCE France)

LA LIMB FROFILE
L300 LSHHT]

AL X
W U L L

— = T e

Figure 1: Part of the flash spectrum coming from the light recorded above the lunar limb (at
left). During the 2™ contact, about 250 spectra were obtained during the occultation process.
Extract of the sequence obtained during the 2™ contact at the August, 1% 2008 eclipse (at
right). Spectral resolution is 0.24 A/pixel. Spatial resolution across the dispersion is 1.8
Mm/pixel. Average of 10 spectra. Cadence is 25 frames/s.

The CCD camera allows obtaining a spatial resolution of 2 arcsecond/pixel. As said before,
the advantage of the eclipses is that the phenomenon occurs in space. The occultation
process is not affected by the Earth atmospheric turbulence. A greater extend of the
chromosphere around the Sun appears as shells that entirely surround the Sun, in the line of
the neutral helium (471,3 nm), and also of the ionized helium (468,6 nm). Figure 1 shows
these shells in emission, in addition to the fainter low excitation emission lines of Fe II, Ti
II, Mg I etc...

The details of the lunar limb (mountains and valleys) strongly modulate the intensity of the
spectrum of the thin layers of helium shells. The intensities of the ionized helium line vary
in a rather monotonous way over the crescent, because of the difference in relative curves
between the Moon and the Sun. The line intensities were measured in successive frames in
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order to analyse the flux variations with the heights above the photosphere. The
measurements were done in the lunar valleys, where the Bailey’s bead spectra are seen, see
Bazin and Koutchmy, 2009 [16]. By averaging the measurements, we obtained the curves
(figures 2 and 5) of the line emission variations, and performed a comparison with the
continuum variations, see also Kurokawa, 1974 [17]. The effective thickness of the ionized
He II shell is estimated to be approximately 1500 km.

IIT) Analysis and discussion: variations in the He I and He II line

fluxes

Figure 2 shows the intensity profiles of the two helium lines. The continuum is measured in
the same region and the intensity unit is the “limb” intensity.

Mean continuum, He | and He Il lines in solar limb units,
As function of the height above the limb, August 15t 2008 solar eclipse
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Figure 2: Intensity profiles of the helium lines and continuum. 10 flash spectra stacked
every five spectra. The true continuum was measured between emission lines. From the
flash spectra taken at the 2™ contact of the August 1% 2008 total eclipse in Siberia

These profiles were obtained by averaging the intensities in each image along the helium
lines thin crescent at the location of the valleys of the Moon.

Furthermore, at the July, 22™ 2009 total eclipse, flash spectra were obtained during the 2™
and the 3" contact. Many lines were observed and identified such as the lines of Ba II, Ti II,
Fe II and the line of the neutral helium at 447,1 nm, see figure 3. We used the Dunn’s
Tables from the 1962 eclipse [18]

Fell 4549 TiIN45005

.

Figure 3: 5 stacked flash spectra taken at the 2™ contact of the 22/07/2009 eclipse. Frame
rate is 15 images/s with a CCD Skynyx 2.1 M Lumenera camera. Spectral resolution is .12
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Angstrom/pixel. Spatial resolution on the azimuthal direction (normal to dispersion) is 0.9
Mm/pixel. Dunn et al. 1968 tables have been used for the lines identification.

Between the emission lines, the continuum can be accurately measured. Averages were
possible thanks to the visibility of the Bailey’s beads occurring near the contact. The
intensities of the lines and continuum decrease and finally reach the coronal level.

M Prominence in He | 4471

Figure 4: Sample of stacked flash spectra recorded at the 3™ contact showing the He I line
at 447.1 nm

Lines intensities were measured at the same position along the thin crescent. We obtained
after averaging, the intensity profiles of the emission lines shown on figure 5.

It should be noticed that these shells are also well observed on Trace images of the solar
limb taken in the C IV UV line at 155.0 nm and also, very recently, with the SOT Hinode
using the HCalI lines. A shell is clearly seen in emission with an approximately 2 Mm
thickness corresponding to the ionised He II shell. Figures 6 show spicules and the location
of their feet in the deep layers where the corona should penetrate.

30E-04
3
25504 i1 .L'
i B — - — Hel (4471)
a W —+—Fe Il (4541)
: L —=—Ti Il (4500}
% 20E-04 : ! 3’ ---+--- Continuumn (450 +- 5)
[ \ )
2 .
= g
E ¥ |
= 15ED4 :
5 i
H 4 \-
5 : \
2 L o
£ 1004 ;
. .
: N
+ T
5 s
50E-05 5 —
Y Tee =y o,
T
T T e
0,0E+00 . . T T . T T
0 1000 2000 3000 4000 5000 5000 7000 8000

height above the limb (km)
Figure 5: Intensity profiles of He I, Fe II, Ti II and continuum deduced from the flash
spectra recorded during the 3" contact of the July, 22™ 2009 total eclipse, see figure 4
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Figure 6- HCall SOT- Hinode limb original negative integrated for 5 min filtergram (upper
part) and the corresponding madmaxed filtergram, see Koutchmy O. 1988 [19]
reconstructed by superposing individual frames taken during 5 min at an 8 sec cadence.
Note at the right of each image the arrows placed exactly at the same height to point out the
“work” done with the madmax algorithm in showing very near limb structures. At the
bottom of the madmaxed image, under the limb, some marks are put to help to recognize
structures supposed to come from behind or from beyond the opaque photospheric limb.
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Figure 7. Trace negative image of the polar limb (extracted from a sequence) obtained after
subtracting 2 frames obtained at 1550 and at 1700 in order to try to show the CIV TR
emissions only. No image processing was done and the arrow points to a region where
emissions are seen right above the limb.

The thin transition region is a rather dynamical phenomena. The magnetic field effects are
responsible for the big jump of temperature (T<.01 MK to T > 1 MK) occurring above the
limb. According to the VAL model, the transition region is put at the 2.3 Mm level. Our
new results suggest that the TR where the He II line is produced should be lower than 2
Mm, see also Daw et al 1995 [20]. It was difficult to measure the fluxes very near the limb,
under 1 Mm, due to the saturation of the signal and the limited dynamics of the used fast
CCD. The Madmax operator acts to substantially enhance the finest scale structure; it is a
weakly nonlinear modification of a second derivative spatial filter. The Madmax processing
on a 2D single average image uses the maximum of the second order derivative function of
the intensities taken in 8 different directions, in order to increase the visibility of the
features. This technique allows improving and revealing the hidden details on a picture,
such as the feet of the spicules in the lower layers, and it helps us to measure and identify
the heights above the limb where the ionized helium line should be created and the limits of
the hot corona penetration.

Conclusions :

295



A deep helium shell is well identified at 468.6 nm as a Pashen a line of He IL. The effective
thickness of the shell is about 1500 km. The layer is assumed to be optically thin in this line.
The origin of the ionisation is not well understood. It could be by collision and/or by
photoionisation and additional studies have to be done, including the study of the feet of
spicules and their origin, see for ex. Athay 1956-1965 for the historical approach. This can
be done in other spectral lines such as Ba II, Ti II, Mg II, and also with images from the
Hinode and the Trace mission. New measurements of the Helium shells are planned for the
next total eclipse of July 11™ 2010.

The dynamic chromosphere needs to be studied in more details, such as the velocity,
turbulence, Doppler shift of the spicules in HCall, Hel and Ha lines which allows to
recognise the feet of these structures coming from deep layers, as illustrated by the Hinode
filtergrams.

The continuum profile is well seen between emission lines. It can be used to improve the
model of the temperature minimum region where p-modes (global oscillations) have a
maximum of amplitude. To perform these studies, eclipses are the best way to analyse the
faint helium lines, because the very low level of the parasitic scattered light is not possible
to reach outside of eclipses.
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Annexe 7: profils du limbe solaire en H «

Pour d’autres longueurs d’ondes comme H « , ces critéres précédents ne sont pas vérifiés, et
d’autres profils du bord solaire ont étés réalisés par Serge Koutchmy, a Sacramento Peak USA
dans les années 1980, lors d’observations au spectro-coronographe :
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Figure A-7-1: profil du limbe solaire dans la région H « , montrant les enveloppes, les
spicules, obtenue par Serge Koutchmy a Sacramento Peak en 1980

A ces longueurs d’onde, le vrai bord solaire, est affecté par les structures magnétiques,
comme les spicules, et il est beaucoup plus difficile a déterminer.
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PLATE 2.9. Series of good-quality spectrograms obtained by Zirker [1962] showing

the spicule structure visible in Hx at various heights above the photospheric limb.

Note the large Doppler shifts of some of the structures and the characteristic central

reversal of Hz at low heights (cf. Fig. 4.9). The spectrograph slit was aligned parallel

to the limb, its minimum height in km being indicated by the figures.
Figure A-7-2:Spectrogrammes extraits de « The Solar Chromosphere », Bray, R.J.,
Loughhead, R.E. 1974, International Astrophysic series Chapman and Hall, a la page 46 de
I’ouvrage
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Annexe 8: Tables de Mitchell, raies low FIP

THE SPECTRUM OF THE CHROMOSPHERE 77
TABLE V—Continued

Chtomo-| Sun | Element | Disk Flach Height) pp, | Chiomo- | gup | Element |Disk|Flash s o | E-P.
4421.25| .23 Sa*rCo- | o' ol 350 2.02%| 4453.72| .71 Ti 1| 1| 350 1.86
4421.61| .57 vV of 1| 350 o0.27 4454.41 .30 Fe 3| 2| so0f 2.82
a421.01 | .05 | Tt 1| 2| 450 2.05 | 4454.77| .79 | Ca-Zrt | 5| 7 1.89
4422.61| .58 Y"'-FF 3| 4 s00| 0.10 4455.20| .32 | Ti-Mn 2 2 4000 T.44
4423.21| .18 | Fe-Ti 2| 1| 350 2.98 4455.86| .87 | Ca-Mn 54 3| 500 r.8g
4423.82| .85 Fe 2| 1| 350--.... 4456.50| 3¢ Fe-Nd* 1| 2| 350 3.03
4424.35 | -35 | Cr-Sat 1’| 3| 400 3.00 > .63 | Ca-Tit 2| 2| 350 1.80
4425.35| 45| Ca 4| 4| 6oo 1.8y | 4457.04| .05 Mn | o| o| 35¢ 3.06
4426.12| .04 | Ti-V of 1| 400 187 oo co| -44 Zr+-Ti 2| 2| soof .18
4427.03| 1T T 2| 2| 400 I.50 : .55 " 2| 2| 500 3.00
4427.34| .32 Fe 5| 8| 800/ o.05| 4458.08| .16| Fe-Mn 4 2| as09 3.87
4427.75| .75 | Lat-Tit | ol 1] 350...... 4458.60| .53 | Cr-Sa® o| 1| 350 3.00
4428.30| .46 V-Ce* 1| 1| 330 9.27 445g9.11| .10 Fe-Ni 57| sd| 450 2.17
4429.17| .21 | Cet-Pr* |—1 | 2| 350...... 4450.81| 76| V-Cr 1| o| 330 o.28
4420.09| .99 | La*-Cr o*| 5| 450 o.23 4460.37! 30| Cet-V-1| 13| 5| 350 0.307
4430.57| .62 Fe 3| 3| 450 2.21 4461.12) .14 | Zrt-Fe-}| 2*| 2| 350 1.01
4431.29| .20 | Sct-Ni ] 2| 350 0.60 || 4461.60| 66| Fe 4| 5| 7oo| o.09
4432.21| .14 | Ti*-Cr o 1| 350 1.23 4461.08 | .eo | Mn-Fe 31 2| 350 3.06
4432.70| .63 Fe- 22| 1| 380......0 4462.52| .46 Ni 1| 1| 350 3.45
4433.21| .23 Fe 3| 3| 350 3.64 4463.02% 06| Nat | 2| 330......
4433.88| .86 | Ti-Fe- 22| 2| 350 1.42 4463.51 | .47 | Ti-Ni 12| 2| 350 1.87
4434.32| .34 | Se*Ti |—1| 1] 350/...... 4464.561 .57 | Tit-Mn-| 4?| 7d| 7oo| 1.16
4434.08| .02 | Co-Fe 7| 7| B8ool 1.88 4465.30| .36 Cr ol ol 359 3.00
4435.60| 6o | Ca-Eu* | 4| 5| 6oo 1.88 ) 4465.75] .81 Ti 1| 1| 350 1.73
4436.20 .28 | Mn-V 3# 1d 400 2.01 4466.50| .56 Fe 5| 4| 500 2.82
4436.93| .95 Fe-Na 2| 2| 33503.03 44066.93 | .94 Fe 1| o 359.aa.-

.55 He co| s of?1-13 44067.30| .34 Sat |=1| 1| 3%59......
4437701 35| ¥ r 759 0.28 | 4468.48| .50| Ti* g | 40 | 2500 1.13
4438.23| .23 | Fe-Zr- 28| 1| 350 3.67 | 4469.37 .38| Fe 4| 4| 400 3.64
4439.84 | .80 Fe 1| ol 330 2.27 4460 .60| .62 | Co-V 1*| 2| 350 2.04
4440.37| .43 | Zrt-Ti-*| 17| 3| 350/ .20 4470.11| .14 Mn 1| o| 350 2.03
4440.92 | .88 | Fe-Ce® 22| 1dl 3s50...... 4470.47| .49 Ni 2| 2| 400 3.38
gaq1.74| 72| V- 3| 4| 350 .27 | 4471.54|(.48)] He 80 | 7500/20.87
4442.33| .38 Fe 6| 4| 350 2.10 4472 .88 1| Fet-Fe- | 23| 6d] 400 2.83
4443.03 | .09 | Zrt-Fe 53| 3| 4oo 1.48 | 4474.05| .05 —1| ol 359......
4443 .85| .81 Tt 5| 30 2500 1.08 || 4474.74| .75 V. —1! ol 350......
4444.60| .56 Ti+ 2| 4| 459 1.11 4474 .00| .87 T4 ol 1| 350 I.44
4445.40] .48 Fe- 1| 1| 350 0.00 4470.04| .03 Fe 72| 7| 500 2.83
4445.60| 68 ... ... .|=1| ©| 350..... 4477.26] (27| F-Prt o?| od| 350 T.35
4446.28%| .33 | Nd*-Fe | o 3| 350-..... 4477 .97 03 |+ veianann ol o 350......
4446.86| .85 Fe 2| 2| 350 3.67 4478 .93| .73 | Gd*-Sa*| o*| o| 359......
4447.10| .14 | Fe-Mn 2| 1| 359...... 4479.56| .58 | Fe-Mn- 23| 2| 350 3.067
4447.73| .73 Fe 6| 5| 450 2.21 4480.08| .00 Fe- 2| 1| 359 3.03
4449.18| .15 Ti 2| 4d| 400 1.88 4480.54 | .50 | Ni-Ti o| o| 350 3.88
4440.67 | .72 Dyt~ |—1| o 350...... 4481.23 | .24 | Mgt-Ti | 22| 4d) 400 8.82
4450.37 | .44 | Ti-Fe 3%| g | 1o000| 1.c8 4482.23| .21 Fe 8| 8| 500 o.1x
4450.77| .76 Cet |—1| 3| 350 ..... 4482.71| .74 | Ti-Fe 1| 2| 350 .45
4450.08| .90 T 1! 1| 250 1.8%7 4483.87 83| Cet-Cr 1 o| goof......
4451.55| .50 | Mn-Nd*| 3| 3| 500 2.8 4484.25| .23 Fe 41 3| 409 3.50
4452.01| .oI ¥ o| 1| 350...... 4485.66| .68 Fe 31 3| 400 3.67
4452.76| .74 Sa* |—1.| 1| goo......| 4486.02f .01 Cet ol 4| 459......
4452 98| _o1 Mn 1| 1| 400/ 2.93 | 4488.06| .x1| Fe-Cr 22| 1| 400 3.50
4453.30| .32 Ti 2| 1| 330 I.42 4488 361 .33 Tit 1| 4| 450 3.11

* Fe. 1 Present in a Persei. 1 Mn.

Figure A-8-1: Table 1
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La table suivante correspond au domaine spectral étudié en 2009 :

78 S. A. MITCHELL

TABLE V—Continued

r =

Cheome-| Sun | Element | DiskFrach Height| gp | Chromo- | Sun | Element |Disk Flash AEt) EP.

4480.02| .07 | Ti-Fe- 22| 3| s5oo| 1.73 4326.46| .48 | Cr-Fe 4% 3| 350/ 2.53
4480.10| .10 | Fe* al 5| 6oo 2.82 | 4526.04| .94 _(,‘a+ 3| 3| 350 2.70
4489.73| .75 | _Fe 4| 3| 4oofo.x2 | 4s27.33| .33| TiCe” | 3| 4 4090 0.81
4400.10| .09 | Mn-Fe 3| 3| 4co 2.04 4528.60| .62 | Fe-Ce g?| 8| Ooo| z .17
4490.67 | .72 | Fe-Ni 32| 2d| 400 3.03 | 4520.55| .53| Lit-Fe | 2!| 6d 500 1.56
A401.46| .41 Fet 2| 8| 6oo 2.83 | 4530.02| .03 | CrCoe 4% 4| so00 2.53
4492.50| .50 | Cr-Ti 12| 1d| 350 2.00°] as31.17) .16 Fe 5| 4| s5oo .48
4403.51| .53 Tit- 1| 2| 00| 1.08 | 4531.63| .63| Fe 2| 2| 400 3.01
4493.08 | .0z | Fe-Ce* 22| 1| 400 3.07 4833.17| .10 Ti- " 5*| 4d| 4o0| o.84
4404.55| .58 Fe 6| 4| Goo 2.19 4534.03 | .oo| Tit-Fe'-| %*| 3o | 2500 1.23
4495.08 | .14 | Ti-Cr o ol 350......] 4534.73| .79| Ti 4| 3| 400 0.83
4405.40| .50 | Zr*-Fe 1*| 1| 350 r.z0 4535.58| .61 | Ti-Cr 42| 4| 400 .82
4406 16| .16 Ti 1| 2| 350 .74 4535.00| .00 Ti 4| 4| 400 o.82
4406.88| .86 Cr 3| 2| 400 o.94 | 4536.55| .37 Sa* |—1) o 359.....-
4407.00| .08 Zr* ol 3| 4oofo.71 4537.18| .22 Ti —1| o| z39......
4497.95 | .37 Cet-Ndt|—=2 | 1| 3s0f......01 4537.83| .78 Fe-Sa*™ | d 359 ...--
4408.85| .90 Mn 1| r| 3500 2.03 aszo.o1| o1 | Fe-Ti 25| od| 330 2.27
4400.T5 ) I5[-co-oven vl | ggocia 4530.80| .78 | Ce*-Cr o| 3| 500 2.53
4490.47| .50| Sa*- |—2| o] 359...... 4540 .61 .61 Cr 4°| 2dl soo| 2.53
asoo.27| .20| Cr ol 1| 3500..... 4341.50| .50 | FetCr 33| 6d ool 2.84
4501.28| .28 Tit 5 | 25 | 2500 1.11 4542.20| .34 | Fe-Zr 22| 1| 350 o.63°
4501.8z| .78| Cr ol o 3sel..... 4542.71| .67 | Fe-Cr 2] 1| 3500 3.67
4502.29| .23 Mn 2| 1| 380 2.01 4543.80| .83 Cq+ o| I| goo 2.71
4503.82 | .82 | Mn-Ti o*| ol 350 2.12*| 4544.03| 02| Ti 1| 4| 500 1.24
4504.84 | .84 Fe 1| 1| 350 3.25 4544 .68 .68 Tf—C_i 4% 4| zoo| o.Bz2
4505.40| .30 Ti- | od 330 z.00 4545.12| .14 T 1| 4| 500 1.13
4500.35| .33 Ti- |—1| o 359...... 4545.960| .gb Cr 3| 4| 500 0.04
4506.76 | .74 | Tit 13| 2d 350 1.13 | 4547.04| .99 | Fe-Ni 4| 3d| 4o0 1.55
4507.30| .23 Crt |—1| o| 350 3.00 4347.86| .86 Fe 2l 3| dooliioo
4508.32( .20 Fet 4| 12| ovol 2.84 4548 84| .78 Ti 2| 2| 4op o.82
4500.30| .20 V¥ ol o 339..... 4340.63 | .60 | Ti*-Fet | 8| s0 | 2500/ 1.58
a500.87| .83 Fe | 1| 3s50[i..... 4550.70| .78 Fe 2| | 380 .....
4511.10| .12 Ti- ?| zd 350.... 4551.17| .23 Ni o| ol 330 4.15
4511.84| .90 | Sa*-Cr 1| 2| 400/...... 4552.46( .46 Ti- 2 | 5d 400 .83
4512.941 .75 Ti 3| 2| 450 o.83 4553.00| .05 | V-Zr —1| o 359 0.
4513.05| .oo| Ni o| ol 350 3.60 | 4554.11| .04| Ba* 8 | so | 2000 .00
4514.40| .35 | Fe-V- 33| 2d| 350..... 4554.05| .00 Cr* 2 | 1d 359 4.05
4515.32| .34| Fet 3| 10| B8oo 2.83 4555.52| -49 T 3| 2| 380 o0.84
a516.29| .27 ¥d+ o| 1| 350... <& 4555.8%9 | .80 Fet 3 2;1 Tooo| 2.82
4517.56 | .54 £ 3| 2| 359 3.0 4557-30| 20 [ .-c0en || © 300{......
421;,&; .03 T 3| z| 4o0f o0.82 4858.57| .62 Crt-Lat | 7| 15d| 1500 4.00
4518.31% .34 lereaioo- 1| z| gool...... 4560.00 | .10 Fe i 2| 2| 350 3.30
4518.69| .63 Ti- | ol 3so| 1,420 4560.33| .35 | Ce*-Sa o?| 2| 450....--
4510.58| 64| Sat |—1| 2| 350...... 4560 85| .86 | V-Ce* o 1| 350 .i.ee
4520.22| .23| Fe* 3122 Boo 2.80 4561.42) 42 |i0oiend| T O 350.....
gzar.18| .14| OCr ol 1| 4o0...... 4562.301| .37 Ce::‘_ o| 4| 500 ...
4522.34 | .38 Lat |—1| 2| 400 o.cO 4563.76 | .77 T% 4 | 30 | 2500 1.22
4522.67| .68 | Fet-Ti 2| 18 | 1000 2.83 | 4564.62| .66 | V'-Fe 1| 1d 359.-.-

4523.07| .00 | Cet-Sa* | o| 2| 450...... 45065.50| .52 Cr 3| 3| 400 o.98
4525.8% | .03| Sat |—1| 2| 400...... 4565.72| .67 | Co-Fe 2| 2| 4co0 3.00
4524.65| .60 | Tit-Co o| 2| 400 1.23 | 4566.67| .70| Fe 22 o 350 .....
4525.15| .12 | Fe-Ba* &) 5 3.50 4568.35| .30 Ti+ o| 2| 350 x.21
4526.10| .10| La*-Cr of| 1| 3350 ©.77 4568.85] .80 Fe 22 1| 350 3.25

# Sirongly enhanced in o Persei. § Present in a Persei.

Figure A-8-2: Table 2
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TABLE V—Continued

Cheomo-| Sun | Element Disk [Flash Height| pp | CHOmO- | sup | Blement | Disk|Flash/ipon| E-P

6. 44| - Cr e 1| 3530......| 4bir.20( .30 Fe 5| sd| 450 3.64
iﬁﬁg_%g .75 | Cr-La* 1| of 359 ..::: 4613.24| .22 Fe 3| 2| 400 3.28
4571.08| 10| Mg 5| 6| 700l o.00 | 4613.42| .37 | Cr-La* | 3| 5| 439 o.96
4372.00| .08 Tt 6| 35 | 2500 .56 | 4613.93| .92 Zrt 1| 2| 400 o.g97
4374.24| .23 Fe 1| o| 350 3.20 4615.57| .57 | Fe-Sa* 1| 2dl 4o0......
4574.74| .70 Fe-Lat 28| 3| 4ool 2.27 4616.09| .13 Cr 4| 5| 500 ©.98
4376.32| .34 | Fe' 2| B| ool 2.83| 4616.63| 63| Cr* 1| 2| 500 4.06
4577.20) .10 v o| 2| 330/ 0.o0 | 4617.30| .28 Ti 3| 3| 400 1.74
4577.68% .74 | Sat-Dyt| o*| 2| 350...... 4618 81| .79 | Crt-Fe 4| 6| Bool 4.06
4578.54| .50 Ca 3| 2| 350 2.5t | 4b10.30| .30| Fe 2| 2| 400 3.50
4578.8a| .75 V w=x | o] FEiaa.a. 4619.70| .63 | Cr-V 27 1| 350......
4570.24) .29 Fe-Nd+ | 1#| t| 330 2.82 | 4020.53| .52| Fe 1| 7| s00 2.82
4279.09| .06 | Cr-La* | 3| 4| 400 0.04 | 40621.50| .48 Crt |—1| 1| 359 3.70
4590.42 | .42 | V-TiF 1| 2| 400 0.02 | 4621.01| .93 Cr 22| 2d| 4oo .....
43581.42| .46 | Ca-Fe 82| 6d| 400 z.51 4622.40| .45 Cr 1| | gocl......
4582.32| .38 | Zr-Ce¥ 1 1| 400, ..... 4623.10! .10 Ti 2| 3| 400 1.73
4582.86| B4 Fet 1| 4| 430 2.83 4624.40| .42 v —1| ol z50 1.0%
4583.40| .42 Tt o| 1| 480 1.16 | 4b625.03| 05| Fe s| 4| 400 3.23
4583.86| .84 | Fet 4|25 | 1500 2.80 | 462621 18| Cr 5| 31 400 0.06
4584.76| .80 | Fe-Sa* 32| 2d| 350 3.50 4626 6o .54 Mau o| 1| aseliais
4z83.091| 88| Ca 4| 3| aoo| 2.52 | 4627.44| .46| Eu'- | d 350......
4586.31| .30 | V-Cr 2?| 3| 400 o.04 4628 16| 17| Ce™-Cr 12| 4| 4o00......
4587.11| .14 Fe 2| | 4o0...... 4620.42| .35 | Fe™-Ti- | 6 | 20 | zooo| 2.80
4588.20| .21 Crt 3| 8| 1000 4.08 46zo0.14| .13 | Fe 4| 2| 350 2.27
4580.03| .06 | TEF 3|10 | 1000 1.23 1 4632.18] 15| Cr ol o 350......
4301.22 | .25 v —I| o| 350....-. 4632.85| .go| Fe- 53| 3| 400 1.60
4501.39| 40| Cr 2| 2| 400/ c.gh | 4633.20f .20 Cr o| ol 350 3.11
sco1.96| .00 | Crt-Sa* | 2| 2d 400 4.06 | 4634.04| .08 Crt 2| 6| Boo 4.06
4502.5¢| .53 Ni 2| 3| 400 3.53 4635.35| -32 Fet of t| 350......
4562.70| .60 Fe 41 3| 4oo 1.55 4635.83 .86 Fe 2| 2| 389....-
4503.53| .53 | Fe 1| ol 350....-. 4636.31| .33 Tit o| 2| 3350 .16
4503.00| .03 | V-Ce" 43| 4d| 400 o.07 | 4637.14| .18| Cr o| o] 350..0.--
4505.28| .37 | Fe-Se* | 2| 2] 400...... 4637.49| 51| Fe 5| 4| 409 3.27
4505.87 | .03 | Fe-Fer-1| 33| 2d| 400 3.50 | 4638.02| .0z| Fe 4| 3| 409 3.50
4506.00| .05 | Co-Nd*+-| 12| 1d 350 3.62 | 4639.51| .51| TiCr 53| 3d 4oo0 1.73
4507.75| .82 Gd*- 2| 2| 400...... 4640.16| .12 | T9-V 27| a2d| 4oo 1.73
4508.14 | .13 | Fe- 3| 2| 350 3.27 | 404r.14| T4 |......on | xdl 350.....
4508, 75| .75 Fe ol od 3s0......] 4642.31]| .25 Sat |—1| 3dl 4gool......
4500.67| .74 | Fe-T% 27| od 3s50[...... 4043 .41 | .47 Fe 41 3| 400 3.64
a6oo.17| 14 | VHCr | 2| s500...... 4644, 19| 22| Cet-Sat | 13| 1d| 330......
4600.94| .70 Cr 3| 2| 4o0f T.00 4645.31| .35 | Ti-Lat ¥ 1| 350 1.73
abor.10| .11 | Cr-Gd* | 1| 400 ... 4646.16| 17| Cr 5| 8| 6oo 1.03
4002.03| .o Fe 3| 2| 400 1.60 | 4646.72| .60 Cr- 27l 1| 350 3.00
46o2.95| .95 | Fe 6| 4| 6oof 1.48 | 4647.45| .44 | Fe 4| 4| 500 2.04
Afiog.53| .50 Fe 2| T | 389|.ics.n 4648.05 | .oz Cr 22| o| 350......
4604.00| .00 Ni 3| 3| 400 3.46 4648.86| .70 | Ni-Cr g3l 4d| s00f 3.40
4605.66F 60l ... 2| ol z50...... 4640.45 | .44 Cr o o 350......
4606.20 | .28 | Ni-Ce™ 32| =2d| 4o0 3.38 4650.03 | .02 i o| ol as0 1.73
46o7.31| .34| Sr 1| 2| 400/ 000 | 4651.20| .20| Cr 4| 4| 400 .08
4607 67| .66 Fe 41 2| 4o0 3.25 4652 16| .17 Cr 5| 4| 450 1.00
4fon.268 .27......... a|l ol 350...... 4653.42) .44 | Fe-Ti o'l 1| 400 o.00
4600.092 | oI Cr- o| ol 358 .... A abza.1r| .16 | Cr-Ce™ ol ol 350......

|
* Pregent in o Persei. i Cr. 1 Intensity =2 in « Persei. % Enhanced in & Persel.

|| Present in 4 Cygni and o Persel.

Figure A-8-3: Table 3
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TABLE V—Contintied

Chromo- | oo | piement Mh—mm Ep, | Cwome- | gun | Element |Disk Flash/ S| EP.
4654 64| .57 | Fe ¢’| 6d 400 3.20 | 47or1.03| .01| Fe o| o 309 3.42
4655.73| .73 | Lav-Ni-t) 1| 2d 350 3.68] 4702.00| .co| Mg 10| 6| so0 4.33
46506 48| 47 Ti 3| 2| 350 oo || 4701.76| .82 Ni 3| 2| aoo 3.64
afs7.10| .14 | Tir-Fet | 3*| 6d| 400 1.24 | 4704.36| 41| Se* | odl 3500......
a4660.19| .25 |ieee.nin 1% od z59d...... 4704.93| 06| Fe 4| 2| 3800.....
4661.97 ? Fe-Eu* 1| o 350 2.08 | 4705.45| -48 Fe 1| of 3000.....
4662.77| .Ba| La*-Fe #| 1| 350 oc.o0 | 470b.53) .56 | NdF-IF o| 2| 359......
4663.35| .35 | Cr-Lo #| 3| 359 300 470731} -35 Fe 7| 4d 400 3.23
40663 82| .70 | Fet-Cr #| 3| 400 2. A708.00| .02 Cr 2| 1| 450 3.1%
466y 83| 8o Cr 3l 1| 380 3.1 470863 | .67 T+ 2| 4| soo r.23
466600 | .of 7| d veeund] 4708.03| .08 | FeTi 1| r| aso 218"
ab66,74 | .72 | Fet-Cr-3| 4+ &d 4700.15| 10| Fe 3| x| 3so 3.064
4667.61| .55 | FeTi-t | 8| 5 4700.71| 73| M= 2| 2| 350 2.88
13 .13 - 6 3d 4710.28| .| Fe 3| 3| 330 3.00
466g.25| .21 FeCr | 47| 3 4711.50| .49 Fg o I
466g. 58| g3 | Se™-Cet | ot 2 4712.00| o8 | Fe-Ni o| o
4670.38| .42 & a| B 4713.15| (.14} He cuiay B
4671.40% g3 l........ 1| o 4713.00| .04 | Fe-Cet Mmoo
4672.34% .34 |. el 3] 1 4714.40| .43 Ni 6| 8
4673 15| 17| Fe 2 4714.96% .91 | Cr*-Cy [—2| 2
4674.13% ag ..ol # o .r,.-:a.so 17| N 4] 4
q,ﬁu.ﬂg 66 | Pe-Sa* | o 2 4700, 82| B4l ... —-1| @
4676, 93| Sa*-Ti |—1| 1 4717.56 | .54 | V-Sat 1 rd
4677 .42 g Ti -1| o 4718.43| .42 Cr 3| 3
4678 82| . Fe 6| 3 4719.52| .51 It o | zd
gh70.20 .23 Fe a| 1 4721 .03 .00 Fe 2| 2
468014 | .14 | Em-Cet 1| 3 4722.16| .16 Zn 3| &
46B0.73| .72 | Cr-Nd* *| 2 4723.30| .23 Ti- of| ad
4bB1.46| 48| Fe 1| o 4724.30% .41 | Nd*-La*d o 3
4681.93 | .g2 Ti 3| 3 4726.13 | 15| Fe o| a
4682.41| .35 | ¥*-Co | 3 4727.44 | -44 | FeMn | 5°| sd
He ” 4683.53| .87| Fe 3| 3 4728 15 17l o| o
4684 25| agf..... caae] O X 4728.57| .58 Fe 4| 3
46Byg 60| .60 | Cet-Cr o 1 4720.42| .36| FeCr 22| 1d
4686 4685.22( .22 | Ce-Ti 3 = 413004 ogf.........] 2| 2
—p 4085.83 | (.82)) Het |....| aN 473087 .Ba Cr- *| a2
4686.17| .22 Ni al 2 47351.48 | 48] Fe* 4| 7
4687.33| .34 | Fe-Sa* | 3°| aod 4731.76| 81| XNi 1| 1
40687 .97 .8z Zr | o 473246 .47 Ni 1| x
4688 55| .54 | Zr-Ti M 3 4733.61 | .6o Fe 4| 4
468g.33| .26 Cr 2| 2 4734.08| .11 Fe 1| T
4600.14 .15 Fe 4| 2 4735.86 .Eg Fe 3| =2
4601.51 | 44 | Fe-T% | g4dl 4736.79 | .7 Fe 6| 6
4692 .58 gg La*- # 1 4737-33| 36| Cr 2| 2
abg3.80| . Cr-Ti # o 4737.64 | .64 | FeSc 1| 1
4694 .81 .87 Fe 1| o 4730.12| .13 Mn 3| 2
4695.27 | .30| OCr- | x 4739.52| 45| Zr-Le* |=1| 1
abo7.23| 17| Cr 2 :g[ a74o.1g (.25 La* |....| 2
4608.66 | .62 | Cr-T¥ 3 s 4740.37 | .42 Fe- 2 2
4600.35| 34| - ..0nnn 4| 2 4741.00| .02 Fe- I
4700.16 .16 Fe 4| 2 4741.56| .54 Fe 3| a
4701.09| .06 | Fe 1| x 4742.75| .Ba| T¥ 1| 1
4701.53| .54 | Ni 1| 1 4743.05| 11| Lot |=a| x

* Present in a Persed, tTi.

Figure A-8-4: Table 4
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TABLE V—Coniinued

Chromo-| Sun | Element |Disk Flash 3t EP. | USRS | Sun | Element |Disk Flach HeiEhE .
744.38| .30 Fe 3| 2| 350......] 4700.80| .80 | Ti-V 1| 1| 300 2.26
:?45,?5 81 Fe 4| 3| 350 3.64 4800.64 | .66 Fe g | 2| asoli.i.
a748.18| x4 ... 4| 3| z00l...... 4801.04| .03 | Cr-Fe 1| 1| 350 4.27%
474876 .74 Lat |—2| 1| 300/...... 4802 86| 8o Fe 2| =2d 3oo..... .
4749.78| .Bs5 | Fe-Co 22| =z2d| 350 3.04%*| 48035.13| .10 Tit 3|15 | Bool 2.05
475r.1I( .¥O Fe 1 T 3oo ... 48o7.06| oo Ni 2| 2| 300 3.00
4782.02| .1z | Cr-Ni 2| 1| 300 3.662] 4807.75| .72 Fe r| o| 3oco 3.35
A4752.42| .43 Ni 3| 3| 350 3.64 ! 4808.50| .45 Fe~1"_?: 13 1| 300 3.05°
4753.00( .o4 Mn 71 5| 400 2.27 4800.06| .0z | Fe-Ni o’| ol 3oo0 3.007
4754.74| .77 | Ni-Cr I 1| zo00 3.62 4810.45| .54 Zn 31 51 400 4.00
47586.07| .12 | Cr-Fe 2| 2| 350...... 4811.24| .16 | Ti-Nd‘f‘ o’| od| 3oo 1.88
4756.49| .52 Ni 3| 3| 350 3.45 4812, 18| .24 | Crt-Ni- 1’| 1| zoo 3.85
4757.55| -50 Fe 2| 2| 350 ..0.. 4813.10| .12 Fe 0| of 300000
4758 .11 | .13 Ti 1| 2| 350 2.24 4813.48| .48 Co- 1| 3| 350 3.20
4759.32| .28 Ti 2| 2| 350 2.25 4814.56| .60 Ni —1| of 3oo 3.58
4760 08| 08 ). .. ..., —1| o| 300......| 4815.74| .74 | Zr-Sat |—1*| 2d 300| 0.60
4761.56| .53 Mn 3| 3| 350 2.94 4817.75| .8z Fq-}w 2| 2| go0 z2.21
4762.40| .44 | Mu-Ni 6| 4| 400 2.88| 4B20.39| .42 | Té-Nd¥ | 1| 3| 350 1.50
4762.86| .78 | Tit-Zr o| 1| 400 1.08| 4B21.10| .13 Ni- o| o 300 4.14
4763.08| .gz | Ti*-Ne 4| 6| 4o0 3.64%| 4B23.46| .52 | MnVT 5| 10| 780 2.31
4764.52| .53 | Tt o| 3| 359...... 4824.00| .14 | Cr-Fe | 3|12 | 750 3.85
4765.46| .47 Fe 2| 3| 350 1.60 4B25.471 48| Nd*-Ti o'| 8| 500 2.31°
4765.8g9| .87 Mn 3| 3! 350 2.93 4827.50| .54 | V-Ti | 1d 300 o.04
4766.38| 43| Mn 4| 4| 359 2.01| 4829.00| 03| Ni 3| 5| 400 3.53
4768.32| .37| Fe- 57| ad| 350 2.93 | 4B20.40| .37| OCr z| 2| 350 2.33
4769.79| 80| Ti |—1| 1| 3ooj 2.25| 483r.13| .18| Ni 3| 3| 400 3.59
4771.13| 00| Ti-Co |—1| 1| 300 o.82 4831.70| .65 V —1| o| 300 o.o02
4771.60| .57 Fe- 57| 3di 350 2.10 || 4832.40| .43 V. |=1| ol 300 0.00
4772.70 .82 Fe 4| 2| 350 1.55% 4832.76| .72 | Fe-Ni 3| 2| 350 4.28
4773.30| .42 N —1| o 3e0 3.69 4834.56| .52 Fe 1| 1| 300 2.41
4773.99| 97| Cet |—2| of zeof...... 4835.84| B8 | Fe 2| 3| 400 4.09
4776.11| .0f Fe —1| o 3o00...... 4836.28| .24 Crt o| 2| 400 3.81
4776.40| .36 | V-Co-* e| 2| 350 2.03 4838.54| .57 | Fe-Ni 33l 3| 350 3.40
4779.41 .45 Fe | | zod...... 4830.55| .53 Fe 3| 2| 300......
4779.07| 90| Ti*-Co | 2| 10| 500 2.04 | 4B40.24| .30| FeCo | 5| 359 4-14
4781.48| .46 Co- |—2| 1d| 300 1.87 4840.83| .89 Ti 3| 2| 300 o.p0
4783.47| -43 Mn 6| 8| s500| 2.29 | 4842.83| .Bo| Fe 1| 1| 300 4.00
4783.97| .00 | Cé* ol 1| 309...... 4843.21| 15| Fe-Né 3| 2| 300 3.38
4786 . 00| .of Fe o| o| 300......| 4844.00( .02 Fe ol I G Q-
4786.50| .54 | ¥*-Ni 3| 10| 450 1.03 4845.60| .66 Fe 1| o| zo0......
4786.86| .82 Fe 1| 1| 400 3.00! 4B48.30| .25 Cr* z| 6| 400 3.85
4787.go0| .84 Fe 1| xdl 350 2.08 4848.87| .8Bg Fe 1| x| 300 z.27
4788 74| 77 Fe 3| 2| zsol......] 4840.x3f] -x7l......... o| 3| 3od......
4780.31| .34 Cr 2| 4| 400 2.53 4851.40| .50 V_ 1| 2| 350 o0.00
4789.63 | .66 Fe 3| 4] gqoof...... 4852.50| .50 Ni 2| 1| 300 3.53
4791.15| .22 Fe- 22| ad] 350...... 4854.82| .88 ¥t 1| 8| soo 0.00
4792.49| .52 | Ti-Cr 2| 3| 400 2.32 | 4855.37| .4z| Ni 3| 2| 300 3.53
4792.04| 86| Co 1| 2| 400 3.24 | 4855.70| .68 Fe 2| 2| 300 3-35
4704.38| .37 Fe —1| ©| 300 2.41 4850.00| .02 Ti 1| o 300 2.25
4706.24| .10 | Cr-Ti  |—1| ol 3o00| 2.32%| 4857.33| .40 Ni | =2d 350 3.72
4508 20| .27 Fe r| 1| s00......] a8s9.03| .1x| FeNdt | 1*| 1| 359 4.17
4708.62| .64 | Tit-Fe 2* 4| 4oo| 1.08 4850.97| .75 Fe 4| 2| 350 z.86
4700.46| .42 | Fe-Nd* | 1| 1| 300...... 4861.50| .35 Ha 30 ]zoo 83o0/10.16
* Fe. 1 Strongly enhanced in « Persel.

Figure A-8-5: Table 5

Les tables précédentes seront utilisées pour analyser les premiers potentiels d’ionisation des
myriades de petites raies observées avec les spectres par comparaison.
La raie de I’hélium ionisé 4686 a bien été identifiée ainsi que la raie de 1’hélium neutre 4713,

qui sont des raies de plus faible intensité que les raies low FIP. Mais a cette époque elles
n’étaient pas vues comme une enveloppe.
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Annexe 9: circonstances de I’éclipse ou ont été prises les spectres et les
images de la couronne

Eclipse totale de soleil du 13 nov. 2012
Profil du limbe lunalre 4 20:38:42 3 UTC

Libration topocentrique: Rapport des diamétres Lune/Scleil: 1,0379 Nl = pdle nord de la lune
1:-0,24° AT: 66 855

b: 014" dUT1:0,33s 1 = 3& contact

c: 16,49° Zn = zénith pour lobsevateur
Ohservateur: Limbe moyen {centre de masse)
Lat: 17°05,518°S N

Lon.: 145°24,.812°E
Alt.: 556,0m

Contacts avant correction:
C1:19:45:00,0 UTC
C2: 20:39:01,2 UTC
C3: 20:40:23,8 UTC
C4: 21:40:20,0 UTC

Contacts comniges (Kaguya/LRO):
C2': 20:39:00,1 UTC (-1,18) Solar Eclipse Maestro - Xavier M. Jubier
C3" 20040238 UTC (+0,15) {hitp-fixjubier_free fri) Grains de Baily: +3,0s

Duree moyenne: 1m22 65
Durée comigee: 1m23,8s (+1,28)
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Eclipsa totale de solall du 11 juil. 2010
Frofil du limbe lunaire & 18:43:18.5 UTGC

Libration tapecenirique; Rapport des dismétres Lune/Soleil: 1,0551 NI = péle nord de |a lune
;-2 7o AT: B6 258

b 0,207 dUT1: -0,058

& B,87

UEU d& I'Elbwualﬂur'. Limbe ILI?'EII PCAnne de masss)
Lat : 18°D8,1B0°S
Lon.: 140°54,358'0
AlL: 5,0m

Conacts sans comaction:
C1 1724446 UTC
G2 1841342 UTC
C3 18451048 UTC

Durés moyanna: 3m30,7s

C4: 20113074 UTG Durés corrighe: 3m29.5 {-1,28)
Contacts comigds (Kaguyad Aoy

£ 18:41:33,1 UTC (-1,18) Solar Eclpse Maesin - Xavier M. Jubler
C3% 18:45:028 LTS (-2.25) {hitpropuibsier. freein
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Figure A-9-3: vue générale de I’expérience des spectres éclairs avant I’éclipse le matin du
11 Juillet 2010 a Hao en Polynésie Frangaise.
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Annexes 10: Plasma Loops in the solar corona
RJ Bray, L.E. Cram, C.J. Durrant & R.E. Loughead

Cambridge Astrophysics series 18
Cambridge University Press 1991

0SO0-IV Quiet Sun Centre
Harvard College Observatory
October, 1967

10000 _ao® ——Photons cm™? s 'st’

1000

continuum

Counts/0.080 s

o 130 120 no oo a0 80

Wavelength (nm)

Figure A-10-1: Emission de protuberance EUYV visible sur une analyse au centre du disque

solaire avec le spectrometer a bord de I’Observatoire Solaire en Orbite — OSO (Orbiting

Solar Observatory IV). Noter le continu de Lyman de I’hydrogene neutre HI a 91.2 nm et le

continu de I’hélium a 50.4 nm (avec I’amabilité de I’Observatoire du Harvard College).

page 47 : Plasma Loops in the solar corona
RJ Bray, L.E. Cram, C.J. Durrant & R.E. Loughead
Cambridge University Press 1991.

Spectre des raies low fip dans les Extrémes Ultra-Violet - EUV :
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Figure A-10-2: Extrait du spectre solaire dans I’extréme UV, page 392, The Sun, K.
Wilhelm,1995, SoHO spectrum from SUMER, chapitre « Chromosphere Corona and solar
Wind », obtenu sur une région calme avec le spectrographe SUMER a bord de SOHO. Les
raies intenses et les continus avec ajustement avec le spectre du corps noir sont identifiés.
L’incertitude du flux spectral relatif est voisin de 0.2

Cette figure montre un spectre Extréme UV sur une gamme de longueur d’onde entre 80 et
150 nm obtenue avec le spectrographe SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted
Radiation) a bord du satellite SOHO.

Le concept d’une région de transition plutot étroite découle des mesures des intensités
absolues des raies EUV, en liaison avec les modéles a une dimension. Le résultat de tels
modeles est le prolongement de la montée rapide en température déja observée dans la haute
chromosphere. Néanmoins, les raies « low FIP » (non identifiées sur ce spectre) existent sur
des continus de différentes températures, indiquant que la situation est complexe. Ainsi le CII
4 904A dont le FIP est de 11.5 eV apparait sur un continu de 6700 K. La figure suivante est
une illustration montrant la gamme étroite de températures ou chaque variété d’ions peut
exister.

Répartition des raies EUV en fonction de I’altitude :
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Figure A-10-3: Température en fonction de I’altitude pour un modele 1D d’atmosphere
solaire. Extrait de page 393 « Chromosphere corona and solar wind » The Sun, K. Wilhelm,
1995, SoHO spectrum from SUMER. Les ronds noirs indiquent les températures de formation
de certaines especes atomiques. Les cercles ouverts indiquent ceux observés avec le
spectrometre du Harvard College durant la mission Skylab. D’apreés Reeves et al 1977.

Observation dans les raies EUV

En dessous de 150 nm, la contribution des couches photosphériques sur le spectre solaire
disparait et le rayonnement provient du matériel au dessus, a des températures
chromosphérique ou coronales. Lorsque cette longueur d’onde de 150 nm est atteinte, le
caractere d’émission change par rapport a 1’appellation classique de raie sombre dans le
visible et proche UV. L’Extréme UV s’étend de longueurs d’onde de 10 nm jusqu’a 150 nm.
Le spectre EUV est dominé par des émissions de raies de résonnance de 1’hydrogene H I, He
I et He II des séries Lyman « , états intérmédiaires d’ionisation du C, N, O, Si et S et d’états
hautement ionisés du Si, Ne, Mg, Fe, Ni. D’autres caractéristiques distinctes sont le continu
de Lyman a A <91.2 nm et les continus de I’hélium neutre HeIa A <50.4 nm et de I’hélium
une fois ionisé He ITa A <22.8 nm

309



1072 T T T T
S e T -
= Q@
- =
E E 10—46_ =
4~
BE
o Qg s -~
= 1048

10750 | | | ]

103 104 10° 108 107 10°

Temperature (K)

Figure A-10-4: page 295 Plasma Loops in the solar corona
RJ Bray, L.E. Cram, C.J. Durrant & R.E. Loughead
Cambridge University Press 1991

Fig. 5.5. The radiative loss function Q(7T')/T*. The full line is the analytic fit of
Rosner et al. (1978b) to detailed computations of optically thin emission from a
plasma of solar composition. The broken line is the analytic approximation of
McClymont & Canfield (1983) to their detailed calculations incorporating optically
thick transfer in the chromosphere.

Utilizing the classical form for the effective thermal conductivity (Eqn.
(5.44)), the energy equation becomes

. d 5d7 P -2 8
— o oty | £ 2T ’ 12
0=T s(KOT ds) 4L2T +H,1 (5.72)

For a constant pressure loop, the hydrostatic equilibrium equation is
redundant. The thermal structure of the loop is determined entirely by the
energy equation (5.72), together with appropriate boundary conditions.
The model of the coronal loop must match a model of the chromospheric
portion of the magnetic flux loop. The lower boundary conditions are
therefore set by the empirical models of the atmospheric structures in the
chromosphere. Those of Basri et al. (1979) and of Vernazza, Avrett &
Loeser (1981), shown in Fig. 5.6, indicate that the quiet Sun (the curves
marked C and AV) possesses two temperature plateaux, one at a
temperature of around 7000 K and the other at 20000-25000 K, where the
temperature gradient, and hence also the conductive flux, becomes very
small. The pressure at the upper plateau is about 0.015 Pa. In network
elements (the curves marked F and BP), which are the footpoints of loops
outside active regions, the higher temperature plateau shrinks in extent and
moves deeper into the atmosphere where the pressure is somewhat higher,
around 0.03 Pa. In active regions, the upper plateau appears to be absent
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Annexe 11: Modéles d’atmospheéres issus du VAL
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Figure A-11-1: page 296 Plasma Loops in the solar corona
RJ Bray, L.E. Cram, C.J. Durrant & R.E. Loughead
Cambridge University Press 1991

Fig. 5.6. The temperature structure of the upper chromosphere according to the
empirical models of Basri et al. (1979) and Vernazza et al. (1981). Models of the
average chromosphere are labelled AV and C, respectively. Models of bright
network, thought to be the footpoints of coronal loops, are labelled BP and F.
(After Vernazza et al., 1981.)

and the conductive flux first becomes negligible at about 7000 K where the
pressure is considerably higher, of the order of 0.6 Pa. This suggests that as
a lower boundary condition we should set s = 0 and dT/ds = 0 when
T = T,, where 7, = 20000 K in low pressure loops and 1, = 7000 K in high
pressure loops. The upper boundary condition is straightforward. If the
loop is symmetrical about its apex, we must have dT/ds =0 ats= L. By
assumption, the maximum temperature T, occurs at this point. These
boundary conditions define what is known as a thermally isolated loop
because no heat is conducted in or out at either end. The imposition of
three boundary conditions on a second-order system means that a
constraint is placed on the parameters describing the system. Since these
are the length L, the heating factor H,, and the pressure p, a scaling law of
some form is inevitable.

The energy equation (5.72) may be integrated directly by rewriting it in
the form

d o3 dT\? _ p2X 20+y+} 21‘*/”%) dr
sl mig ) = (GEreen )T sy

Integrating this equation from s = 0 to s = L and employing the boundary
conditions d7'/ds = 0 at each end as well as the assumption that 7, < T,

Modéles empiriques de la région de transition
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Figure A-11-2: Réseau (traits pleins) et centre de cellule (pointillés) de modeles empiriques
calculés en utilisant log(n. T) = 15.0 et les mesures d’émission calculées par Raymond et
Doyle (1981b). Nous avons pris la hauteur de logT = 4.1 a 2000 km. D’apres Mariska J. T.
1992, « The solar transition region » 1992, Cambridge University Press, page 168

Modeles calculés avec une densité électronique de 1.8*10" cm™ a 60000 K, P, = 10" cm™K

logT log [nZ2dh dT/dh h F.

(K) (con—>) (K em™1) (km) (erg cm—2 s 1)
4.1 27.60 4.6(—3) 0.0(+0) 9.0(+1)
42 2754 4.2(—3) 7.5(+0) 1.5(+2)
43 2738 4.8(—3) L7(+1)  3.0(+2)
44 2713 6.8(—3) 2.6(+1) 7.5(+2)
4.5  26.80 1.2(—2) 3.3(+1) 2.3(+3)
4.6  26.52 1.7(=2)  3.9(+1) 6.1(+3)
47  26.14 83.8(—2) 4.3(+1) 2.1(+49)
48 2575 6.5(—2)  4.6(+1) 7.1(+4)
49 2542 1.1(—1)  48(+1) 2.2(+5)
5.0 25.03 2.1(—=1) 4.9(+1) 7.5(+5)
51  25.06 1.6(—1)  5.1(+1) 9.9(+5)
52 2517 9.8(—2)  5.4(+1) 1.1(+6)
53  25.31 5.7(—2)  6.0(+1) 1.1(+6)
5.4  25.45 3.3(—2)  7.2(4%1) 1.1(+6)
5.5 25.60 1.8(—2) 1.0(+2) 1.1(+6)
5.6  25.73 1.1(—=2)  1.6(+2) 1.2(+6)
5.7  25.86 6.3(—3)  3.0(+2) 1.2(+6)
58  26.00 3.6(—3)  5.9(+2) 1.3(+6)
5.9  26.14 2.1(—3)  1.2(+3) 1.3(+6)
6.0 2629 1.2(—8)  2.6(+3) 1.3(+6)
6.1  26.43 6.8(—4)  5.7(+3) 1.3(+6)
6.2  26.48 4.8(—4) 1.2(+4) 1.7(+6)
6.3  26.42 4.4(—4)  2.1(+4) 2.7(+6)

Figure A-11-3: Modeéle empirique du réseau. D’apres Mariska J. T. 1992, « The solar
transition region » 1992, Cambridge University Press, page 169
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Annexe 12: méthode d’étalonnage de chrono-datation aux contacts de

I’éclipse totale de Soleil du 11 Juillet 2012

SIMPLE
BITPIX
NAXIS
NAXTIS1
NAXISZ2
EXTEND
COMMENT
COMMENT
OBSERVER=
INSTRUME=
XPIXS52
YPIXS2
XBINNING
YBINNING=
IMAGETY P=
DATE-OBS=
HKORGSUBF=
YORGSUBF=
EXPTIME
EXPOSURE
EGAIN
END

Figure A-12-1 : Extrait d’une capture d’image d’écran du GPS avec la camera Lumenera
utilisée a 10 images/s lors de I’éclipse totale de Soleil du 11Juillet 2010 (C. Bazin), pour
effectuer la correction entre I’heure du PC d’acquisition et I’heure du GPS, au moment du

1) Methods of measurements of the time difference GPS - PC

T
16

1392

1040

T

FITS (Flexible Image Transport System) format is defined in 'Astronomy

/
/
2/
/
!

and Astrophysics™, volume 376,

'Cyril Bazin'

-The screen of the GPS was recorded by the same Lumenera
camera used for flash spectra:

-camera removed and insertion of a small focusing lens
-Transition between 18h 51 min 29 s and 30 s

taken as reference.

- Using DSY : fits headers of the image of GPS gives PC time

file does
number of
number of
length of
length of

conform to FITS standard
bits per data pixel

data axes

data axis 1

data axis 2

FITS dataset may contain extensions

'Lumenera Lwl30M #B8060681'
4.65 / Pixel width in Micron after binning
4.65 / Pixzel height in Micron after binning

ul
&
"Light Frame'

'2010-07-11T718:51:31. 994"
0 / Rol position in binned pixel
0 / Rel position in binned pixel

0.05513901
0.05513201
2.

page 359; bibcode: 2001AgA,..376..359H

changement de digit des secondes, comme référence d’intervalle de temps.
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Annexe 13: Profil d'émissivités calculées directement sur les données, pour
Weart 1972 et éclipse 2010:

1 EHIZ 5
] #Abell inversions on arrows (continuum 4700) 2010 eclipse
Abell inversion on arrows (Fe || 4629) 2010 eclipse
1,E+11 4
] Abel inversion of the 4815 continuum data from Athay (1570 eclipse)

s *
=
s 4
S 1FEHI0 4
= 3
e
%
@
£ 1E01 4
o E
g ]
2
@

1.B02 5

1,E-03 5

*
1,E'D‘q l"'I"lllll'lll'lll'll'Ill'lllll'Ill'lll'llI'll'I"llIlll'Ill'll"llll"ll'lllIIIIIIIIIIIIIIIIIIII!

0 100 200 300 400 500 GO0 700 8O0 900 1000 1100 1200 1300 1400 1500 1600 1700 1800 1900 2000
height above the limb (tau 5 = 1)

Figure A-13-1: Tracés des inversions d’intégrale d’Abel en échelles logarithme pour les

brillances dans le continu au troisieme contact C3 de 2010 et la raie du fer une fois ionisée.

Les courbes d’ajustements sont des exponentielles, et les nuages de points permettent

d’évaluer la dispersion des mesures.

Ces courbes montrent une faible différence des pentes avec les données d’Athay (éclipse de
1970) et les nétres (de 2010) ; nous obtenons donc des résultats comparables.

Une fois les courbes d’ajustements de type « exponentielle décroissante » effectués, il faut
prendre le terme constant devant la variable h dans 1’exponentielle, et prendre son inverse,
exprimée en kilometres. Cela permet de déterminer les échelles de hauteurs en premiere
approximation. Les tableaux suivants donnent les relevés des équations des courbes
d’ajustement et les valeurs des échelles de hauteurs. Les incertitudes sont déduites par la
dispersion des points de mesures.

A partir de ces courbes les équations des courbes d'ajustements sont :
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Equation fit inversion d’Abel

Echelles hauteur estimées

Continu 4700 (éclipse 2010) y = 0.6501*€ —0.0045h 222 + 30 km
Continu 4815 (éclipse 1970) y = 2.324851*€ —0.0048h 208 + 30 km
Fell 4629 (éclipse 2010) —0.0026h 384 £ 40 km

y = 0.5186*€

Tableau A-13-2 : équations d’ajustement et des échelles de hauteurs déduites des relevés
effectués dans une vallée lunaire au 3°™ contact pour le continu et la raie du fer I 4629 A.

Annexe 14 : Emissivité du Fer II dans la vallée Y 243 au 2™ contact de 2008 :

1,2E-05 -
1 1E05 ]
1 0E-05 ]
3 DE-06 ]
A 0E-06 ]
7 DE-06 ]

B,0E-06 ]

emissivity

5 DE-06 ]
4 DE06 ]
3 0E-06
2 (06
1 OE-08

00E+00

-1 B0 +———————

Abel fit area intensity Fe |l Y243

B0 il

1000 1200 1400 1600
height (km)

Figure A-14-1: Courbe d’émissivité déduite des courbes des aires prises dans la vallée
lunaire large et peu profonde Y 243

1800 2000 2200
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Annexe 15: Caractéristiques des filtres Lot Oriel utilisés pour I’expérience
des spectres éclairs

L.O.T. - Oriel

S0 =0t =S5t —

(%)

100 =

85—

an—

75

Identification
du Filtre
Instrument:
Cary 500 {1437)

Mesure Par:
C. Richards | €1

o=

5=

G0=

E o

0=

Date:
Fr, Fab 23, 2007
Wr. Dz Commande:
AM-B4048
Rof. Article:
A7OES10-25
Numero de serie; «
0051-03

Numero de fot:
20852

a5
45

&0

b 1] S—

"

Caracteristiques

Lang D'onde C

472115 WM

Largeur de Bande:
S0%: 9,341 WM

10%: 12,905 N
1% 18,941 NM

Transmission:
EOA2 %

|
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Coordonnees Mi-Hauteur:
BT 445 MM
475,780 NM

Angle D'Incidence:
p00°

A ] ] | [} 1 | [} [l | | | I | | | 1 [l i |
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Temp. Amblama: &
200" C.

Figure A-15-1: courbe de transmission du filtre de 25 mm de diamétre centré a 472 nm

utilisé lors de I’éclipse totale du 1°" Aotit 2008
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Date:
Fri, Aug 28, 2009
Nr. De Commande:
AM-TO004
Raf. Article:
460FS10.50
Mumero de serie: «
P240-08

Mumero de lot:
367ET
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Lang D'onde Centrale
AB0ATD NM
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Transmission:
51.25%
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1,00

Temp. Amhi:u;m: @«
2300 G

Figure A-15-2: courbe de transmission du filtre de 50 mm de diamétre centré a 460 nm

utilisé lors de I’éclipse totale du 22 Juillet 2009
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Figure A-15-3 : courbe de transmission du filtre de 50 mm de diametre centré a 472 nm

uti

lisé lors de I’éclipse totale du 11 Juillet 2010
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Annexe 16: Caractéristiques des caméras CCD utilisées
1) Caméra CCD Lumenera Skynyx 2.1 M (noir et blanc)

D’apres le site : http://www.lumenera.com/resources/documents/datasheets/astro/skynyx2-1-
datasheet.pdf Consulté le 23 Avril 2013

VGA 1.4 Méga pixels, Détecteur CCD Sony haute sensibilité

¢ S nyx2-1M - Monochrome Astrophotography USE 2.0 Camera

Camera Sensor

Image Sensor

Effective Pixels
Frame Rate
Dynamic Range
Digital Qutput

Read Moise

Dark Current
Binning COptions
Camera Controls
Mass

Fower Requirement

Fower Consumpticon

Operating Temperature

COperating Humidity

RCI
Auto Exposure
White Balance
Gain

Interface Connector

12" Sony ICXK205 1.4 megapixel
5.5mm x 4.8mm array

monochrome progressive scan CCD sensor

1392%1040, 4.65um =quare pixels

15 fps at full resolution, higher with binning and ROI
58dE

8 and 12-bit

12 &- rms

2 e-/s

w2, 3x3, dwd

320g
USE bus power, or external 3WDC - S00ma
2. 3Watts

0°C to +50°C

5%:-95%, Mon-condensing

1/1000 to 16 sec.

Global Shutter

User Selectable

Automatic / Manual

Automatic / Manual

1 to 10x programmable

Standard USE 2.0 high-speed interface

Dimensions (W x H x O 2.532 w 3.85 x 1.68 inches

Lens Mount T-Mount

Figure A-16-1: Caractéristiques techniques de la caméra Lumenera monochrome Skynyx 2.1
M
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Figure A-16-2: Réponse spectrale normalisée de la caméra Lumenera monochrome 2.1 M

Extrait des qualités des caméras Lumenera Skynyx que 1’on peut lire sur le site de Lucam
recorder:

“Lumenera’s SKYnyx2-1 1.4 megapixel CCD digital camera is specifically
designed for lunar, solar and planetary imaging, requiring high sensitivity,
low noise and fast frame rates. With 1392x1040 resolution and on-board
processing, the SKYnyx2-1 delivers outstanding image quality”

Caractéristiques du CCD : modele ICX205 de chez Sony
Technique de numérisation progressive : permet une lecture individuelle du signal image de
tous les pixels. L’extrait suivant provient du site « all data sheet » dans lequel on peut

télécharger la fiche technique du CCD Sony ICX205 de la Caméra Lumenera Skynyx 2.1 M :

http://www.alldatasheet.fr/datasheet-pdf/pdf/47427/SONY/ICX205.html
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SONY ICX205AL

Diagonal 8mm (Type 1/2) Progressive Scan CCD Image Sensor with Square Pixel for BIW Cameras

Description
The |CX203AL is a diagonal &mm (Type 1/2) 20 pin DIP (Cer-0DIF)
interline CCD solid-state image sensor with a square
pixel array and 1.45M effective pixels. Progressive
zcan  allows  all pixels' signals o be  output
independently within approximately 175 sscond.
Also, the adoption of high frame rate readout mode
supports 30 frames per second. This chip features
an electronic shutter with variable charge-storage
time which makeg it possible to realize full-frame fill
image without a mechanical shutter. High zensitivity
and low dark current are achieved through the
adoption of HAD {Hole-Accumulation Diode ) sensors.
Thiz chip iz suitable for applications such as
electronic still cameras, PC input cameras, etc.

-l
P

Features

= Progressive scan allows individual readout of the

image signals from all pixels.

High horizontal and vertical resolution (both approx. W
1024 TV -lines) still image without a mechanical shutter. ¥
Supports high frame rate readout mode

(effective 256 lines oufput, 30 frame/s)

= Square pixel 2 - - H
Horizontal drive frequency: 14 218MHz

Mo voltage adjustments

{rezet gate and subsirate biaz are not adjusted.)

L]
e

",

T

LSS

¥
&
Y

Optical black position

. . . o (Top View)
= High resolution, high sensitivity, low dark current
= Low smear, excellent antiblooming characteristics
= Continuous variable-speed shutter
Dewvice Structure
= Interline CCD image sensor
= Image size: Diagonal 8mm (Type 1/2)
= Total number of pixels: 1434 (H) = 1050 (V) approx. 1.50M pixels
= Mumber of effective pixels: 1352 (H) = 1040 (V) approx. 1.45M pixels
= Mumber of active pixels: 1380 (H) = 1024 (V) approx. 1.40M pixels (7.959mm diagonal)
= Chip zize: 7.60mm {H) = 6.20mm {)
= Lnit cell size: 4.85um {H) = 4.65um (W)
= Optical black: Horizontal {H) direction: Front 2 pixels, rear 40 pixels
Vertical (V) direction:  Front 3 pixels, rear 2 pixels
= Mumber of dummy bita: Horzontal 20
Vertical 3
= Substrate material: Silicon

Figure A-16-3: Caractéristiques techniques du capteur CCD de la caméra Lumenera Skynyx
utilisée aux éclipses totales de Soleil de 2009 et 2010
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2) Caractéristiques de la caméra CCD Watec 120 N+

The WATEC 120N+ monochrome 0.00002 Lux astro-video camera is Watec's highest
quality, light sensitive camera at a very competitive price. It is aimed to the serious amateur
astronomer and is of similar size and weight to a larger 1.25" eyepiece. It can be a attached
to any telescope that can accept 1.25 inch eyepieces via a suitable adaptor that is provided
in the kit.

The WAT-120N+ is recognised for its exceptionally pr—
high sensitivity (min. 0.00002 Lux). This sensitivity is
due to its ability to allow for long exposures (max.
8.5sec for NTSC, 10.25sec for PAL). It can do so in
real time. The controller enables simple and
effective operation of the camera direct from the
palm of your hand. This is without a doubt the best
value for money video camera for astronomy
delivering very good results.

The 1/2 inch interline transfer CCD image sensor
inside the camera ensures images of very high
quality at a 811/768 x 508/494 resolution. The
camera enables real time viewing of a variety of
planetary and deep sky objects including planets,
satellites, comets, stars, star fields and clusters,
nebulae and even galaxies. Its 1/2 inch CCD offers
superior quality images to 1/3 and 1/4 inch CCD
cameras.

Remote controller included as standard.

The camera can be connected to a VCR, suitable display or computer via a cable and
modulator or other device including TFT monitors and TVs with a SCART adaptor. Images
can be viewed in real time or saved for later processing. Deep sky viewing is accomplished
via the on-board frame integration system that increases the camera's sensitivity by a
factor of 256.

Figure A-16-4: Caractéristiques d’apres le site http://www.opticstar.com consulté le 17 Juin
2013, mentionnant les applications de cette caméra en Astronomie. Le gain de cette caméra
est contrélé par le boitier blanc a droite.

/ \

Fehbthe Rospoiss

L] - =
00 ] (e T 00 Q00 1000

Wove Langih join)
Figure A-16-5 :Réponse spectrale normalisée du CCD de la caméra Watec 120 N+
D’apreés : http://www.modernastronomy.com/camerasAstroVideo.html
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La fiche technique suivante indique les parametres d’utilisation de cette caméra :

Specification

Model Number
Pick-up Element

Number of Total
Pixels

Number of Effective
Pixels

Unit Cell Size
Scanning System
Synchronizing System
Video Output
Resolution

Minimum lllumination
Gamma Correction
AGC

S/N Ratio

Shutter Speeds

Lens mount
Installation Screw
Connection Terminal
Power Supply
Current

Operating
Temperature

Storage Temperature
Dimensions

Auto Iris

Weight

Accessories

Watec WAT-120N+
1/2" Interline transfer CCD image sensor

EIA: 811(H) x 508(V) CCIR: 795(H) x 596(V)

EIA: 768(H) x 494(V) CCIR: 752(H) x 582(V)

EIA: 8.4um(H) x 9.8um(V) CCIR: 8.6um(H) x 8.3um(V)
Frame storage / Frame readout

Internal

Composite video, 1Vp-p, 750hm unbalanced

570 TV lines (H), 480 TV lines (V)

0.00002Ix., F1.4(256 frame, Gain 38dB, gamma=HI)

1.0 (OFF), 0.45(LO), 0.35(HI)

8~38dB (Manual)

52dB(gamma=0FF, Gain 8dB)

OFF(1/60-EIA, 1/50-CCIR), 1, 2, 4, 8, 16, 32, 64, 128, 256 (1=1 frame, 1
frame=1/30sec. (EIA) or 1/25sec(CCIR))

CS-mount

U 1/4 (D=5mm) (Top/Bottom)

Video out (BNC), Power, Auto iris, Remote control (R.C.)
DC +9.5V~15V

max. 160mA

-10°C ~ +40°C (w/o condensation)

-30°C ~ +70°C (w/o condensation)
43.5(W) x 44.0(H) x 64.0(D) mm
Video/DC (Auto switch)

approx. 150g

Remote control box (WAT-120NRC), DC-plug (WPDC12), Iris-plug(AIC-G), C-mount
adaptor (34CMA-R), Hex. key wrench

Figure A-16-5 : informuations techniques d’apres le site
http://www.wateccameras.com/products.php?prod id=128

Watec 120N+ Kit

| The Watec 120N+ is the supreme astrovideo device avalable today, Clearly designed to achieve the best possible

image quality with ultmate sensitivity and control.

This camera can expose automatcally up to 10 seconds whilst feeding an apparenty continuous image to your
screen. It also features an unlimited manual mode whereby exposures are controlled by a starty/stop button, and =
lunar/planetary mode with fast shutter speeds down to 1/2000 sec. The body of the camera is smaller than a 2"
cube and weighs very lithe. A 3m cable connects it to a control pad which is extremely easy to use.

Image quality is clearty superior to that of the Mintron cameras and sensitivity is much better, the only imit is your
mount's tracking accuracy and local light poliution which can be controlled by fiters. With this camera and an 8"+
scope, clusters of galaxies and other exotic objects can be viewed from suburban gardens!

Figure A-16-2 : vue d’ensemble de la caméra Watec 120 N+ et le boitier du gain fixe
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Annexe 17: Etalonnage des caméras banc de mesure de linéarité

Schéma du banc optique utilisé :

Source stabilisée : Soleil artificiel
simulant une éclipse (diam. 4mm) Filtre 470 nm
Ou 460
Objectif F =600 mm HEREIM  mera
Diam 100 mm cCD

2690 mm 780 mm

Figure A-17-1: schéma du banc optique avec source de Soleil artificiel stabilisée, avec une
occultation au niveau du trou de source, pour simuler un croissant de Soleil occulté, juste
avant la phase de totalité d'une éclipse totale

Un rhéostat permet de faire varier la puissance de la lampe halogene de la source de Soleil
artificiel. La figure suivante présente cet équipement stabilisé :

Figure A-17-2: détail de la source du Soleil artificiel sur le banc optique, comprenant le
rhéostat pour faire varier la puissance, le trou de source diaphragmé pour simuler une phase
du Soleil partiellement éclipsé, et le banc sur lequel il est monté

La figure suivante montre la partie du banc optique du c6té du détecteur de mesure des flux
incidents et des caméras testées :
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Figure A-17-3: partie du banc optique du cété de I’objectif de 600 mm de focale et du
support des caméras CCD et de la photodiode de mesure des flux incidents. Les filtres sont
placés devant le détecteur, avant le plan focal.

Figure A-17-4: Vue d’ensemble en perspective du banc lors des tests avec la photodiode de
mesure du nombre de photons incidents

La linéarité des caméras CCD a été mesurée en faisant seulement varier la puissance de la
source du Soleil artificiel. Les caméras CCD testées, ont été utilisées dans les mémes
conditions qu'aux éclipses :

Le 1% Aoflit 2008 : Watec 120 N+ : Gain 60%, 25 images/s : Acquisition sur cassette mini DV
via un cable BNC vers l'entrée vidéo d'un caméscope enregistreur sur cassette mini Digital
Vidéo (Mini DV)

Le 22 Juillet 2009 : Lumenera Skynyx : 8bit, gain 10 USB-2 logiciel d'acquisition IRIS

Le 11 Juillet 2010 : Lumenera Skynyx : 12 bit, Gain 2 USB-2 logiciel d'acquisition Lucam
Recorder
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S1087,51133 Series (Visible to Near IR for Camera Applications)

Photosansitive

Outlines| _ Surface  |Typical Wavelength Ranga fnm)| Typical Radiant Sensitivity (AMW) | ® : =

Type Mo, | = Effectiva] UV | IR | Peak . He-Ne | GaAs | @
(R27,28)  Size ! /GaP LED typ. typ.

mial | poree, {QutomiSEERmk | Cubatt | W | ragnem)) Leee | LED g o

| | | {rmem ) | 5%) | (5%) | langth | | 1633nm] (830nm )| | i
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5108701 if 1.3x13 1.6 300 B40 260 1100 0.5 0.35 0.42 035  Bxl07" 2% 10"
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i) - @ @ 320 | S50420 730 | 03 03 016 ~ larwe® | k1M
§t1aang o 24x28 6.5 00 8404 50 1100 05 0.35 0.4z2 0as | 1x107" 2 k10"
5113303 [ <] a0 660 4 20 730 03 0.3 0.16 " 4x 10718 B x 109

Characteristics _[E_Eﬁqéil

cete¢
it

|

) 51087, 51087-03, 51133 and 51133-03 have luminousity-
compensating filters which prowide response close to human
eyes. 51087-01 and 51133-01 have resin coating windows.

© MEP = Melse Currant (A/Hz*")

Radiant Sensivivity at Peak (4 W]
@ 0" (Destar) = LEffective Senisive Area (em?)] *

® Ash = 10 imV}
Dark Current st Vg=10mV [A)
@ tr is the time required to transition from 10% to 90% of the
normal high level cutput value. The light saurcs is a GaAsP LED
{655nm | and tha load resistanca is 1kil.
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Figure A-17-5: extrait de la fiche technique Hamamatsu de la photo - diode S 1133 utilisée
pour mesurer le nombre de photons incidents

Un multimetre milli-voltmetre a été utilisé pour mesurer la tension aux bornes de cette cellule
dont I’impédance interne fait 798 <2
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Le calcul suivant a permis de déterminer le nombre de photons incidents a partir des mesures
des tensions pour chaque flux du Soleil artificiel :

V (mV)*A(nm)
1000 %R %S, *Q,_*xA

2 —
Nhv/mm < /s = +1238

det ecteur

V(mV) est la tension lue pour chaque flux a travers le filtre 470 ou 460 nm placé devant la
photodiode.

R > =798 <2

A est la longueur d’onde en nm

La valeur 1000 est pour convertir les milli-volts en volts

S ; est la photo-réponse spectrale de la photodiode en ampéres/watt a la longueur d’onde A
Q,_ est la charge élémentaire de 1’électron : 1.6*10 ~'° Coulombs

A erecenr €5t 1a surface du détecteur en mm *

1238 correspond a au terme hc converti en nanometres

Le nombre de photons/mm2/s équivalents au disque solaire est :
1*0,25%4,11.10715/(0,47%*0,3),
~2*10A15hv/mm2/s a 470 nm

d’apres Allen, C.W. Pages 25-26 et 105
Astrophysical Quantities, Athlone Press
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Annexe 17-1 Résultats des mesures des réponses de linéarité aux flux
incidents des caméras CCD utilisées aux éclipses

4500 -
4000 f
; saturation
3500 4
2000
=
=
< 2500
=
O
o
@
; 2000
= ® Dynamigque Lumenera 8bit filtre 460 nm
1500 (condition eclipse 2003) ADU
4 Dynarmigue Lumenera 12 bit filtre 470 nm
(conditions éclipse 2010y ADU
1000 4
» Dynamigue Watec 1200+ 3 bit (conditions
eclipse 2008)
500 A saturation
1 | [ ] - 1 v
o - -
I:I.l1l1r1rl||l|||:1l1r1|l|l|l|l1r1rl|r||l|l
0 SE+11 1E+12 15E+12 2E+12 25E+12 3E+12 35E+12 4E+12

Nombre de photons incidents'mm*2/s

Figure A-17-1-1: mesures des réponses aux flux incidents pour les caméras CCD dans les
conditions ou elles ont été utilisées aux éclipses de 2008, 2009 et 2010.

Les écarts a la linéarité sont plus importants pour la Watec 120 N+ que la Lumenera. Les

coefficients de corrélation entre les points de mesure et la droite d’ajustement sont les
suivants pour chacune des caméras:

R’ = 9.988971E-01

R? = 9,916922E-01
R? = 9,880859E-01

La figure suivante donne un apercu de cette linéarité aux flux faibles :
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400 +
# Dynamique Lumenera Shit filtre 460 nm
] (condition eclipse 2009) ADL
350 ] & Dynamigue Lumenera 12 bit filtre 470 nm
(conditions éclipse 2010) ADU
300 A + Dynamigue Watec 120N+ 8 bit (conditions
1 eclipse 2008)
7 * - 3 * o
= 20 saturation
=
S
B 4
o 200
=17 E
o
=
>
¥ s '
130 4 .
1 / saturation
100 -
50 4
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Figure A-17-1-2: mesures de la réponse linéaire aux flux incidents plus faibles pour les
Caméras CCD telles qu’elles ont été utilisées lors des éclipses

Les droites d’ajustement pour chacune des réponses sont les suivantes :

y = 1,619547E-09x - 4,009577E+01

y =4,647892E-10x - 1,575229E+01
y =2,603002E-10x - 7,654403E+00

La caméra CCD Lumenera utilisée en dynamique 12 bit a 470 nm, a une meilleure réponse
linéaire que lorsqu’elle est utilisée en 8 bit.

La Watec 120 N+ est plus bruitée et a des écarts a la linéarité 2 a 3 fois plus importants que la
caméra CCD Lumenera utilisée en 12 bit.
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Annexe 17-2) Mesure des fonctions d'étalement a partir d’une étoile au
foyer de la lunette de 50 mm de diameétre et 600 mm de focale

Cette lunette 50/600 mm munie du réseau par transmission de 600 traits/mm (qui a été utilisée
aux éclipses) a été examinée sur I’image a 1’ordre zéro pour analyser 1’étalement de I’image
d’une étoile de magnitude 5 produite par I’instrument muni du réseau-objectif.

Ceci permet de déduire quel peut étre ensuite I’étalement spatial sur un spectre a 1’ordre 1 lors
de la disparition du continu des grains de Bailly avant la totalité ou au début de la réapparition
des grains avant la fin de la totalité.

La fonction d'étalement a été succinctement étudiée avec le Logiciel Iris, pour la caméra
Watec 120 N+, et les résultats suivants ont été obtenus :

= |405.116 Y= |230325
I= (1231427 B = [4121615
PwWHM = [3.08
FWHMY = [2.37

Figure A-17-2-1: résultat de mesure de PSF avec la FWHM, avec la fenétre de résultat de la
fonction PSF, obtenue en ayant pointé une étoile de magnitude 5, avec un temps d’exposition
de 40 millisecondes avec un gain identique a celui utilisé lors de 1'éclipse de 2008, cadence 25
images/seconde et vue agrandie 6 fois de 1'étoile observée

Un rectangle est défini autour de 1’étoile, avec la souris de 1’ordinateur, apres avoir chargé
I’image. L’échelle est 1 pixel pour 1800 km sur le Soleil avec la caméra CCD Watec 120N+
au foyer de cette lunette achromatique de 50 mm de diametre et 600 mm de focale.

Le graphique suivant donne le profil calculé par IRIS avec un grandissement de 10 fois :
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1000 PSF of the Watec 120N+ CCD Camera
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Figure A-17-2-2: profils de la fonction d’étalement obtenu avec la caméra CCD Watec 120
N+ sur une étoile faible, agrandi 10 fois, en abscisses et en ordonnées

La FWHM de la fonction d'étalement relevée par la caméra CCD Watec sur une étoile de

magnitude 5 est de 3.08 x 2.37 pixels, soit valeur de 6x9’’d’arc ou 5560x4230 km reporté
sur le Soleil. 1 pixel de la Watec équivaut a 2.44°’ d’arc ou 1800 km reporté sur le Soleil.

De méme la fonction d'étalement a été relevée sur I'étoile Achernar (« Eridan) de Magnitude
0.46 sur le site de notre hébergement a coté de Papeete en Polynésie Francaise avec un gain 4
et un temps d'exposition de 55 ms avec la Lumenera Skynyx 2.1 M dont les spécificités sont

données en Annexe. Les résultats suivants ont été obtenus :

X = [484548 Y= [610.263

1= [11900.4 B = [110.663
PWHMX = [234
PWHMY = [233

Figure A-17-2-3: résultat de mesure de PSF avec la FWHM, avec la fenétre de résultat de la
fonction PSF, obtenue en sélectionnant l'étoile Achernar, avec un gain 4, cadence 15
images/seconde et vue agrandie 6 fois de 1'étoile observée.

Le graphique suivant est aussi obtenu avec le logiciel IRIS qui calcul le fonction d’étalement :
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Figure A-17-2-4: profils de la fonction d’étalement obtenu avec la caméra Lumenera CCD
Skynyx sur I’étoile Achernar observée en Polynésie Frangaise, agrandi 10 fois, en abscisses
et en ordonnées

La fonction d'étalement de la Lumenera sur 1’étoile Achernar, utilisée comme source
ponctuelle, a une FWHM de 2.34 x 2.33 pixels soit 3.4x3.4’’ soit 2630x2620 km reporté
sur le Soleil. 1 pixel sur la Lumenera équivaut a 1.48’” ou 1125 km sur le Soleil, et la
résolution specttrale était de 0.12 Angstroms/pixel (taille du pixel 4.65pm)

Ces résultats nécessitaient d’étre connus, mais n’ont pas été finalement utilisés pour
effectuer des corrections sur les données. Les conditions météorologiques, passages de

voiles nuageux, ont eu plus d’influence sur les bruits des mesures.

Annexe 17-3 : Tableau récapitulatif des correspondances ADU- unités du disque solaire

Eclipse étudiée Correspondance 1 ADU-Unité disque
solaire moyen

ler Aoiit 2008 5.76923*10 °

22 Juillet 2009 0.697*10 °

11 Juillet 2010 0.823*10 °

Tableau A-17-3-1 : correspondances Arbitrary Digital Unit (ADU) et unités de brillances du
disque solaire

1 unité du disque solaire moyen déduite a partir des données de Allen vaut 3.77358*10 **
ergs/cm ° /s/st/A
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Annexe 18: Potentiels d’ionisation en fonction du numéro atomiques et des

abondances des éléments chimiques
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Figure A-18-1: Potentiels d’ionisation des éléments (en eV) en fonction de leur numéro

atomique Z. D'apres A. Dauvilliers Physique Solaire et Géophysique, Masson Editeurs, 1962.

On retrouve la remarquable périodicité de la table de Mendeliev.

Element | I ] i W Atomic N® Atomic weight Mumber of lines

H 13.595 1 1 47

Low excitation potentials of elements ©:  |He 24581 54.405 2 4 62
Spektraltabe"en Mg 7.645 15032 80.119 10953 12 24 93

. Ca 5.112 11868 51209 67.2 20 40 163

Tables of spectrum lines Sc 56 120 24753 73913 918 21 15 9
Saidel, AN Prokofjew, V.K. Raiski, Ti 6.835 136 275 43237 9984 22 48 563
SM. Mn 7.429 15636 76 25 55 579

Veb Verlag Technik Berlin 1955 e B 7 = > =2
Ni 7633 182 28 58 505

Emission lines Identification : Sm 56 114 51 122 131

Ba 52007 10,001 56 137 223

Tables of Dunn et al La 5614 1143 19417 57 139 293

Ce B.57 19.7 58 140 133

Md 6.31 B0 144 117

Eu 567 11.24 B3 152 272

Ionisation potentials table of elements (2000 to 3000 Ang.)

Tableau A-18-2 : potentiels d’ionisation de quelques éléments chimiques. La premiére

colonne indique les low FIP pour les métaux, inférieure a 10 eV.

Le potentiel d’excitation pour n’importe quelle raie est 1’énergie en electro-volt qui est requise

pour élever I’atome depuis son plus bas niveau d’energie vers 1’état dans lequel il peut
absorber cette raie. D’apres «Charles E.S. John, Charlotte . E. Moore, Louise M. Ware,

Edward F. Adams, Harold Babcock. 1928, Canergie Publication of Washington, Pub. N°396.
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Figure A-18-3: Degré d’ionisation des atomes de calcium en fonction de la température et de

la pression (D’apres Megh Nad Saha). A. Dauvilliers (1962) Physique Solaire et

Géophysique, Masson Editeurs, page 39
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Annexe 19: Abondance des éléments en fonction du potentiel de premiére
ionisation - FIP

Pour les raies low FIP et en général, plus le potentiel d’ionisation est élevé, plus ’ionisation
exige une haute température a pression constante, voir A-18, courbes de Dauvillier sur la
proportion d’atomes de Ca/Ca+ en fonction de la température T et la pression P.
La proportion d’atomes ionisés, le potentiel d’ionisation phi, la température et la pression sont
donnés par la relation de Saha :

2

X

p* = C*T °? *e %

1—x

Ou p est la pression en dynes, C est une constante, T est la température en K, ¢ est le
potentiel d’ionisation, k la constante de Boltzmann, et x est la fraction ou proportion d’atomes
ionisés

La raie K du calcium ionisé a 3934 A, avec 6.1 eV de potentiel d’ionisation, ainsi que la raie
H 43969 A. Le potentiel d’ionisation de HI est & 13.54 eV et donc au dessus de la barre des
10 eV.

Sur cette figure extraites de Stix (2004, The Sun, page 408), le comportement des différents
ions de la photosphere par rapport a ce qui est relevé dans le vent solaire est illustré.

10

T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T

® Low Spead Solar Wind
< Flare Particles
& T § O High Speed Streams

(o) Solar Wind / {mjphm::sphum
=
Ho 8 ]
$oeg,
[
oo
e

- e xe H'
Na Al pgg 5 Cc O N Ar Ne Ha
i i " M m 1 R " A L i A A i i I . . i 5 '
10 15 20 25

First lonization Potential [V]

335



Figure A-19-1 : Abondances des éléments en fonction du potentiel de premiére ionisation,
relatif a I’oxygéne et normalisé avec le rapport photosphérique. La courbe en pointillés dans
une approximation du rapport du vent solaire lent sur les abondances de particules
provenant des « flares », a I’exception du Kr et Xe. D’apreés Geiss 1998, figure tirée de
I’ouvrage de M. Stix, page 408, The Sun, An Introduction, Second Edition, 2004.

U. FELDMAN AND K.G. WIDING

B T T I T T T 1 I T 3 ]
" 6 i
w|Z | K Na Ca MgSi -
Q1€ 4 —+-—4 HH .
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g% i Al Fe
e |
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218 C H N Ar Ne ?
Sis I L 1 . —— f —
T ]
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4 | 1 | ] o | 1 1 | i 1
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Figure A-19-2: représentation schématique du rapport entre les abondances des éléments
dans la photospheére et la couronne, en fonction du potentiel de premiére ionisation.
Extrait de Feldman,U. Widing, K.G., 2003, Elemental abundances in the solar upper
atmosphere derived by spectroscopic means Space Science Reviews, v. 107, Issue 3, p. 665-
720

Les graphiques suivants permettent de compléter le précédant ou figurent les abondances du
Nickel, car de nombreuses raies du Nickel sont observées dans la couronne. Ils montrent qu’il
y a trés peu de fractionnement ni d’effet FIP dans les tubes de flux et la photosphére.

D’aprés V.A. Sheminova et S.K. Solanki: is the FIP effect present inside flux tubes ?
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Figure A-19-3: Rapport des abondances des éléments dans le réseau (croix) et tubes de flux
des plages (triangles) relativement a une photosphére calme en fonction du potentiel de
premiere ionisation (First Ionization Potential — FIP). Graphiques extraits de [’article V.A.
Sheminova et S.K. Solanki, 1999 Is the FIP effect present inside solar photospheric magnetic
flux tubes ? A&A 351, 701-706

"

A Ca ocrl, §

[
[

.I'
III|I

=
|||||

l

b

Eqe

™

s

I
L

Abundance ratio
o -
n 8

TTrT

-

Ly

Figure A-19-4: Rapport entre I’abondance des éléments a I’intérieur des tubes de flux et
dans une photosphere calme, en fonction de la masse atomique. Les croix font référence au
réseau des tubes de flux, les triangles aux tubes de flux des plages. Graphiques extraits de
Iarticle : V.A. Sheminova et S.K. Solanki, 1999 Is the FIP effect present inside solar
photospheric magnetic flux tubes ? A&A 351, 701-706

Il est difficile d’interpréter pourquoi les low FIP sont surabondants dans la couronne et
surtout dans les régions actives.
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Liste des formules pour des analyses plus approfondies des profils de raies :
T . coronale = 2*10 '* *(FWHM) * *p
Ol p est la masse de 1'atome de fer, A en A

Pour le fer XIV, la température effective, T . = 3.9%10 ° *(FWHM) *
Vitesse Doppler : V poe, = 17.3% V( T o =T ax)
T nax €st la température maximale d'ionisation de la raie verte du fer XIV

FWHM ) |2kT. A 2kT
Vv = = 4,1 2= A =" D
Doppler 2% /ln2 C m +VI C< m
Ou T, estlatempérature cinétique de l'ion, V f est la vitesse turbulente non thermique

)E
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Annexe 20: tables de Sotirovski pour les protubérances

2 (MESUREE) A (LABO-

4417,9
44276

4435.6
44437
44510
4455,0

4461,8
4465,0

44684
44715
4485.9
4489,7
44934
45014
4508,4
45154
45231

4533,9

4549,7
4554,6
4558,7

4563,7
4571,3

4576,9
4584,0
4588,2
4589,9

RATOIRE)

4320,97
4325,77
434047
4351,76
4374,94
4383,55
4387,93
4395,03
4399,77
4400,36
4404,75
441513
441556
4417,72
442731
4427 52
4434,96
4435,69
4443,80
4450,49
445478
4455,89
4461,65
4464,46
446468
4468,31
4471,48
4485,68
4485,97
4489,19
4489,74
4493.53
4493,58
4501,27
4508,28
4515,34
452263
452280
4533,24
4533,97
4534,17
4549.47
4549,62
4554,03
4555,02
4558,66
4558,83
4563,76
4571,10
4571,97
4576,33
4583,83
4588,21
4588,96

IDENTIFICATION w
Ti II (41)

Fe 1 (42) 45
H saturée
Fe II (27) 1,1
Y II(13)? 3,9
Fe 1 (41) 7,2
He 1I(51) 5,0
Ti II (19) 11,5
Ti II (51) 1,8
Sc II (14)

Fe 1 (41) 2,1
Sc II (14) 18
Fe I (41)

Ti IT (40) 2,6
Fe 1(2) 1,8
Ca II (76)

Ca 1I(4) 1,0
Ti II (19) 8,7
Ti II(19) 0,8
Ca 14) 0,8
Fe I(2)

Ti II (40) 0,4
Mn I (22)?%

Ti II (31) 7,5
He I (14) 105,0
Fe 1 (830) 0,4
Fe T (825)

Fe TI (37) 0,2
Fe 1(2

Ti II (18) 0,3
Fe 1I (222)

Ti IT (31) 54
Fe II (38) 0,6
Fe II (37) 0,6
Fe II (38) 1,3
Ti I (42)

Ti I(42) 6,4
Ti II (50)

Fe 1II (37)

Fe II (38) 7,3
Ti II (82)

Ba II (1) 42
Cr II (44)

Cr II (44) 0,9
Ti II (50) 45
Mg I(1) 6,3
Ti II (82)

Fe II (38)

Fe II (38) 1,5
Cr II (44) 0,9
Ti II (50) 0,9

4685,7
4713,2
48235

4861,3
49216
49238
4933.8
49575

5015,2
5018,4

5030,0
5048,0

5167,2

5172,3
5183,6
5187,0

5197,5
5200,5

5206,2
5208,2

5226,3
5229,1
5270,3
52754
5302,9
5316,9
5328.,6
5372,7
5527,0
5875,6
5889,9

5896,5
6562,8

) (MESUREE) A (LABO-
RATOIRE)

4685,68
4713,14
4823,52
482413
4861,33
4921,93
492392
493409
4957,30
4957,60
5015,68
5018,44
5531,02
504845
5048,85
5049,82
5167,32
5167,49
5169,03
5172,68
5183,60
5185,91
5188,70
5197,58
5198,72
5200,42
5206,04
5208,44
5208,60
5226,55
5227,19
5229,86
5269,54
5270,27
5270,36
5275,69
5275,99
5276,03

5316,61
5316,78
5328,05
5328,53
5329,12
5371,49
5526,81
5528,39
5875,62
5875,65
5875,99
5889,95
5895,92

IDENTIFICATION

Fe I (37)

Ti II (70)

Fe 1 (37)

Fe 1 (553-1090)
Fe 1(15)

Ca I (22)

Fe I (37)

Cr 1I(94)

Fe 1I (49)

Cr 1I(94)

Raie coronale

Fe II (49)

Fe II (48)

Fe 1 (15)

Fe 1 (37)

Cr I (94)

Fe TI(
Sc II (31)
Mg I(
He I (11)

Na I(1)
Na I(1)
Ha

w

4,0
23,9
1,2

saturée
12,2
blend
2,0

)

0,8

5

18,6
blend
0,9
1,2

14,3

20,7
241
blend

blend
0,7

blend
3,4

1,8
blend
1,5
0,8
15,6
1,3

1,3

Figure A-20-1: D’apres Sotirovski, P. (Observatoire de Meudon) Contribution a I’étude de
la couronne lors de I’éclipse du 15 Février 1961 1II. — raies d’émission de la protubérance
observées a Hvar Annales d’Astrophysique Vol. 28 106 (1965)
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RMS/lav.

Annexe 21: RMS/Imoyen de la mission spatiale SWAP/Proba 2, analyses
des performances et optimisation en fonction du nombre d’images sommées

RMSilav. vs Nbr of stacked images at 3 heights

05 1
] + RMSiay_ 166 Rsol
B RMSiavy_ 1,093 Rsol

"1 RMS/lav_1.293 Rsol

1] 10 20 30 40 a0 B0 70
Number of stacked images

Figure A-21-1: tracés des RMS/Iaverage en fonction du nombre d’images sommées et pour 3
altitudes en rayons solaires

i=16

Z (I,—Imoy)

1) calculation formula : RMS =, | &

16

On same image : 16 intensity measurements :
I, X1,Y);1, X5,Y);...516 (X46,Y 5) at 1,66 Rsol from the center of solar disk.

It’s done on North pole at Y ; = cst. And repeated for 2 summed images, 4, 8 etc..
Calculation of the mean intensity (intensity average) and the following graph is plotted :

RMS
Iav.

= f (Number of stacked images)

2) Plot of the normalised intensity in function of the number of stacked images :
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Figure A-21-2: Tracé de I’intensité normalisée en function du nombre d’images sommées

1 image : 17h01

Summation of 2 images : 17h01-17h02

Summation of 4 images : 17h01-17h04

Summation of 8 images : 17h01-17h08

Summation of 16 images : 17h01-17h16

Summation of 32 images : 17h01- 17h29 (SWAP performed an acquisition every 30 s since
17h30)

Summation of 49 images : 17h01-17h38

Summation of 64 images : 17h01 — 17h47

3) Outline of schematic image to show where the 16 intensities measurements were done :

E: |

't 400

| [
Dormane | - =

Prét [ebis 2513 e i
Figure A-21-3 : schéma montrant les zones otl ont été effectuées les mesures

The same Y is taken for each intensity measurements corresponding to 1,66 solar radius from
solar disk center
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Annexe 22: caractéristiques des filtres de la mission spatiale AIA/SDO selon

le type des régions solaires étudiées

Predicted ALA count rates.

lon

Fraction of total emission

. [
A K CH (8 AR FL
o4 A Mg vin 94.07 59 003 - = 22
Fe XX 93.78 70 - - - 0.10
FeXxvim 93.93 685 - - 0.74 033
FeX 94.01 605 063 072 005 -—
Fe vin 93.47 56 DD - - -
Fe vin 03,62 56 D05 - - -
Cont. 011 oIz 017 —
131A OV 12987 545 004 005 - -
Fe XX 13291 715 - - - 0.07
Fe xx1 12875 705 - — - D.83
Fe vl 130,94 56 030 0325 0.09 -
Fe vl 131.24 56 039 033 013 —
Cont. 0l 020 054 004
IT1A HWiXmv 17137 635 - - 004 -
FeX 17453 605 - 003 - -
FelX 17107 583 095 092 080 054
Cont. - - - 023
193A Ov 19290 535 003 - - -
Caxvn 19285 675 - = 2L 0,08
CaXIv 193.87 6355 - - 004 -
Fe XXV 19203 725 - - - 081
Fe X1l 195.12 62 008 018 017 -
Fe X11 193.51 62 009 019 017 -
Fe X1 192.39 62 004 0.09 0.08 —
Fe X1 18823 615 000 010 04 —
Fe X1 19283 615 005 006 - -
FeXxi 18830 615 004 004 - -
FeX 190 605 006 004 - -
FeIX 18994 585 006 - -
FelX 18850 585 007 - - -
Cont. = = 005 004
2HA CIX 21061 395 007 - - -
CaXvl 208.60 67T = - - 009
FeXvn 204.67 66 - = - 0,07
Fe X1v 211.32 63 - 013 039 02
Fe X111 20204 635 -— o5 = =
Fe X1 203.83 625 - - 007 -
Fe X 2962 635 - 005 005 -
FeXI 2978 615 011 012 - -
FeX 20745 605 005 003 - -
NiX1 20792 61 D03 - - -
Conl. 008 004 007 041
304 A Hell 303.786 47 033 032 027 029
He Tl 303781 47 066 065 054 D58
Caxvor  302.19 685 - = = 0.05
Six1 303.33 62 - - o1 -
Cont. - - - -
335A  AIX 6.1 005 011 - -
Mg vin 59 011 006 — =
Mg vl 59 011 006 -— =
Silx 605 003 003 - -
Si v 595 04 - - -
Fe XVl 645 - - 0.86 0.8
Fe X1v 63 - 004 o -
FeX 605 013 015 -— =
Cont. D08 005 - 0,06
Notes. The count rates are normalised for each channel. Coronal hole

(CH), quiet Sun (8], active region (AR} and flare (FL) plasma. @',

corresponds to the log of the temperature of maximum abundance.

Figure A-22-1: Proc. SPIE 7438, Solar Physics and Space Weather Instrumentation III, 74380G
(September 23, 2009); doi:10.1117/12.830594 SDO-AIA telescope design

Peter Cheimets ; David C. Caldwell ; Cathy Chou

: Richard Gates ; James Lemen ; William

A. Podgorski ; C. Jacob Wolfson ; Jean-Pierre Wuelser
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Figure A 22-2: Proc. SPIE 7438, Solar Physics and Space Weather Instrumentation 111, 74380G
(September 23, 2009); doi:10.1117/12.830594 SDO-AIA telescope design

Peter Cheimets ; David C. Caldwell ; Cathy Chou ; Richard Gates ; James Lemen ; William

A. Podgorski ; C. Jacob Wolfson ; Jean-Pierre Wuelser
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Annexes 23: Extraits images AIA limbes Sud — discussion des enveloppes

1 image Eq_Sud_Est 131 12 images Eq_Sud_E 131 S imuaes B Bl 11 '
(sans masque flou) 1 masque flou 2 px 1 mas gue ﬂqu 2px
18h43 TU le 110712010 18h37 a 18h48 TU le 11/07/2010 13h32qa 16143 T'f, le 1110712010

1 image Sud_W 131 12 images Sud_W 131 G
(sans masque flou) {1 masque flou 2 px) 62 images Sud_W 131
18h43 TU le 1110712010 18h37 4 18h48 TU le 11/07/2010 {1 masque flou 2 px)

18h32 a 19h33 TU le 11/0712010

1image Eq_Sud_Est171 i
{1 masque flou 1 px) 12 images Eq_Sud_Est 171
18h43 TU le 1110712010 {1 masque flou 1 px)

18h37 4 18h48 TU le 11/107/2010
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1 image Sud_W 171

(1 masque flou 1 px) 3

18h43 TU le 1110772010 12 images Sud_W 171

{1 masque flou 1 pixel)

18h37 4 18h48 TU le 1110712010

1 image Eq_Sud_Est 193 12 images Eq_Sud est 193

1 masque flou 1 px 1 masque flou 1 px
18h43 TU le 1110712010 18h37 a18h48 TU le 11/07/2010

12 images Sud_W 193

1 image Sud_¥V 193 1 tigatiiie Aot 1 i

1 masque flou 1 px 4
18h43 TU le 11/07/2010 18h37 a 18h48 TU le 11/07/2010
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1 image Sud_E 304 12 images Sud_E 304 62 images Sud_E 304
{sans masque flou) {sans masque flou) sans masque flou)
18h43 TU le 11/07/2010 18h37 2 18h48 TU le 1110712010 18h32 a4 19h33 TU le 11/07/2010

-3

1 image Sud_W 304 12 images Sud_W 304 ?szamarﬂ:qsﬁedﬁgt?m
(sans masgue flou) {sans masque flou) ;
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Annexe 24 Extraits sur des chapitres Equilibre radiatif de la photosphére
(Sobolev, cours d’ Astrophysique théorique, Edition Mir Moscou, 1990,
traduit du Russe)

Equation de transfert de rayonnement

On suppose que 1’espace est rempli d’un milieu susceptible d’absorber et d’émettre de
I’énergie rayonnante. L’intensité de rayonnement changera ainsi le long du rayon , et nous
allons déduire 1’équation qui décrit cette variation. Si le milieu est capable d’absorber un
rayonnement incident d’intensité I, , sur le parcours ds a I’intérieur d’un angle solide d @
dans I’intervalle de fréquencese v a v +dv enuntemps dt, alors il absorbera une
certaine partie de la quantité de rayonnement incident.

@, est le taux ou coefficient d’absorption.

Et la quantité €, est le taux d’émission.
L’équation de transfert de rayonnement est donnée par :

dSv =- av Iv +€v

Cette équation est précisément la variation de 1’intensité de rayonnement lors de son passage a
travers un milieu absorbant et émissif. Dans le cadre de cette these les couches étudiées sont a
la fois absorbantes et émissives.

Nos observations des spectres éclairs montrent en effet les raies d’absorption de Fraunhoffer
et au moment des contacts puis au début et a la fin de la totalité, les raies sont vues en
émission jusque dans les couches chromosphériques, situées au dessus de la photosphere.

L’intégration de I’équation de transfert de rayonnement donne :
I, (5)=1, (0)*e —J(; a, (s )ds

Oul, (0) est I’intensité de rayonnement pour s = 0 (par exemple 1’intensité du rayonnement
S

incident sur le milieu). La quantité adimensionnelle f O(V(s') ds' s’appelle distance optique
0

entre 2 points. Lorsque le rayonnement parcoure une distance optique unitaire, 1’intensité du

rayonnement diminue de e fois.

Dans le cas général avec @, ¢ Oet €, ¢ 0, enrésolvant I’équation du transfert de

rayonnement par rapport a I, on obtient :

s S s

Iv (S): Iv (0)*e —{ av(s')ds' 4 J‘ €v<s’) * o —{ av(s\) ital ds rSup { size 6{ . ds '
0 e

Cette relation est la forme intégrale de 1’équation du transfert de rayonnement. Cette intensité
de rayonnement se compose de 2 termes. Le premier terme représente |’intensité de
rayonnement initial (au point s = 0) affaibli ensuite de 1’absorption sur le parcours de 0 a s. Le
deuxieme terme est 1’intensité du rayonnement di a I’émission d’énergie rayonnante sur le
parcours de 0 a s et a son affaiblissement correspondant en tenant compte de 1’absorption sur
le parcours du point d’émission s’ au point envisageé s.
En étudiant le transfert de rayonnement dans un milieu quelconque, il est logique de passer
des distances géométriques aux distances optiques. Il est alors commode d’introduire la
profondeur optique 7 , , calculée d’aprés la formule :

347



o
T, = favdr
r

L’émission de chaque volume élémentaire de la photosphere a lieu au prix de 1’énergie
rayonnante absorbée par ce volume.

En supposant la photosphere stationnaire, on peut dire aussi que chaque volume élémentaire
émet autant d’énergie qu’il en absorbe. Cet état de la photosphere s’appelle équilibre radiatif.
Les conditions de cet équilibre nécessitent d’exprimer la quantité d’énergie rayonnante
absorbée par un volume élémentaire et la quantité d’énergie émise par ce volume.

Annexe 25: Origine de la raie hélium He II, He I, diagrammes de Grotrian
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Figure A-25-1: diagramme de Grotrian sur les niveaux et transitions de I’hélium une fois
ionisé He 11

Solar Origin of 4686 in deep layers of the chromosphere badly understood/formation
temperature
believed to be > 50000 K
» Pashen a line of Hell at 468,6 nm known for a long time in prominences
& in galactic active objects (Wolf-Rayet Stars, accretion disks, micro-quasars, etc...)
Possible collisionnal effects due to beams of fast electrons coming from the hot corona :
guided / confined by magnetic field ?

- Magnetic field concentration due to converging motion from convective cells at the
supergranulation boundaries producing explosive expulsion of magnetic fluxes with
small-scale eruptions (spicules, jets...)

- More plausible explanation : photoionisation by X and EUV radiations coming from
the

surrounding corona in case they penetrate deep enough into the 2 Mm thick
chromospheric layers as described by the VAL model hydrostatic model are a 1st
approximation to indicate the heights where the phenomena occur :

Modéle 1 D inapproprié pour décrire la région de transition
P alpha corresponds to more energetic levels than the well known Ly alpha line at 304 A
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Figure A-25-2: diagramme des niveaux d’énergie pour [’hélium neutre. Le premier nombre
donné pour chaque transition est la longueur d’onde en angstroms ; le second, est la
probabilité de transition en 10 ° /seconde. D’aprés Harold Zirin 1988, Astrophysics of the
Sun, page 83, Cambridge University Press

Annexe 26 : profils des raies de He I 4713 et He 11 4686 avec un
spectrographe sans fente
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Figure A-26-1: profils d’intensités relevés sur la région He I et He II avec spectrographe
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Figure A-26-2: profils d’intensités relevés sur la raie He II 4686 avec spectrographe sans
fente
Annexe 27: Extraits public Koucthmy et al 1971 pour le calcul des densités

dans les spicules d’apres les mesures de brillances:
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For the determination of the spike’s electron density we use the formula given
by Koutchmy (1971), valid for a cylindric shaped spike:

=0.18% 10" %X B/Bg ' x (W, x8) 'em™ (1)
With an effective width for the spike, 8 =1.67" with W,= W=31-v1-1/r))=

0.388 for the dilution factor (at r=1.026 Ry the Sun’s center-to-limb variation
can be neglected), and B; =0.35%107° By, we get,

n.(j)=0.93 % 10" cm™

This value depends strongly on the value of 8 and on the precision with which
the deconvolution has been achieved. Dzubenko et al. (1969) give n,=0.3 to
3.0x10" cm™ for similar structures. Agreement seems to be good in view of the
large error sources involved in these estimates. The measured intensities B, and
widths & for the emissions of the chromospheric spikes P, and P, are listed in
Table IL

The mean color index for Py, and P, was 7.0. A comparison with the observed
color-index for the coronal spike (=1.2) shows the reddening for the spicule-like
structures P; and P, which is assumed to be due to the Ha line emission. From
the red picture we can evaluate the true total emission in He for P; and P,. The
emission in the helium D3 line must be subtracted.

TABLE II
The measured intensities B, and widths for the emissions
of the chromospheric spikes P, and P;

5o B™(B,]
red 6."5 1.4x107°
Pl R —&
green 7."0 0.2x10
red 6."5 0.9x107°
P2 . —6
green 535 0.15x 10

Figure A-27-1: tableau de calculs de densités électroniques dans les « spikes » correspondant

aux spicules (avant leur appellation)
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Figure A-27-2: SOT-Hinode filtergrams taken using the H-Call full line profile
THE SPICULE MOVIE Tavabi, E (2011)

Polar region; Cadence 30 s;
after re-centering and
Madmaxing images

Annexe 28 : Extrait de ’article Koutchmy, S et al 1974, Solar Physics,
Photometrie photographique de la couronne solaire, observée au cours de
I’éclipse du 10 Juillet 1972. Vol 35, page 369
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Fig. 1, Photométrie absolue de la courpnne solaire K+ F suivant différentes directions radiales:
4+ -3 I'Est; —a "Ouest; & —au Sud; O —av Mord, Le fond du ciel B: est indiqué, ainsi que la
briltance de 1'aurésle coronale Buue.

Figure A-28-1: profils de brillance de la couronne solaire en fonction de la disatnce radiale

depuis le limbe en rayons solaires

Annexe 29: profils de brillances de la couronne solaire et séparations des

composantes K et F
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Lebecq,C, Koutchmy, S., Stellmacher, G. The 1981 total solar eclipse corona 1985 A&A Vol
152, p157-164

Bor [Ba] (8.] &

Jur

E
EQLATIOR

uj'?

Fig. 8. Mean observed absolute coronad intensities B(&+ F) for palar and

equatarzl divections. The sdopled Faoorona model isentered. Linits 2m in mean

SOLET Imlensity
Figure A-29-1: intensités coronales moyennes observées en brillance du disque solaire
B(K+F) pour les directions polaires et équatoriales. Le modele de couronne F est représenté.
Les unités sont en unités d’intensité du disque solaire.

Annexe 30: Méthode d’Inversions d’intégrales d’Abel et approximations
(Extrait de Gabriel, Jordan 1971)
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Dans cette thése, nous avons effectué les inversions d’intégrales d’ Abel sur les courbes
d’intensité en fonction de I’altitude, I(h) afin de déduire les émissivités spécifiques des
couches selon la nature de I’ion considéré, dont on a étudié les variations d’intensité de cette
raie.

Une méthode d’inversion d’intégrale d’Abel a été tentée dans le cadre de cette these, avec des
simplifications ou I’inversion d’intégrale d’Abell a été assimilée a la dérivée par rapport aux
hauteurs des courbes de brillance pour quelques raies froides des couches profondes de la
région de transition, entre 400 et 2200 km.

Les résultats obtenus en 2008, 2009, 2010 avec un spectrographe sans fente dans le visible
entre 465 et 475 nm, avec cadence de 15 images/secondes, ont permis d’atteindre la résolution
de 25 km, entre chaque image dans 1’atmosphere solaire. L.’apport des imageurs CCD et des
CMos rapides ont permis de faire de réels progres. Leur utilisation est aussi simplifiée, avec
les nouveaux ordinateurs PC portables (Samsung, Dell etc..).

Pour interpréter les parametres chromosphériques comme la densité d’atomes émis, il est
nécessaire de connaitre 1’émissivité étalonnée en unités du disque solaire. Une intégration est
effectuée sur la ligne de visée et radialement de h = H au limbe lunaire jusqu’a I’infini, et est
précisé dans le schéma suivant:

Figure A-30-1: schéma des couches de I’atmosphére solaire pour le calcul d’inversion
d’intégrale d’Abel. Extrait de I’article Sueo Ueno, On the desappearance of the continuum in
flash spectra, 1950, Publication of the Astronomical Society of Japan. Le cercle épais
représente le niveau correspondent a I’ordonnée z = 0, et PMP’ est la ligne de visée

Le flux total quittant le Soleil dans une raie d’émission optiquement mince, depuis toutes les
couches au dessus du limbe lunaire a partir d’une distance dy autour du limbe est donnée par :

E(H) = dyf f e(x,y,z)dzdx
H -—x
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Ou z est la direction de la ligne de visée, x est orthogonal a z et y est mesuré au dessus du
limbe solaire, et ¢ (x,y,z) est le coefficient d’émission volumique a (x,y,z).

La quantité E(H) est mesurée d’apres les enregistrements comme une fonction de H, soit en
prenant le méme angle de position sur les images successives, ou de maniere moins fiable en
prenant une gamme de positions d’angles sur la méme image.

La hauteur H a une position donnée d’angle 6 par rapport au centre de 1’arc est donné par :
H=d-R-(d-R-Hj )cos 0,

Ou d est le rayon de la Lune projeté sur le Soleil, R est le rayon solaire, et H ; est la valeur de
H au centre de I’arc.

La quantité E(H) peut étre écrite comme :

E(H) = dy fF(x)dx
H

Ou F(x) est la brillance du Soleil a la distance x au dessus du limbe. La quantité F(x) est alors
donnée par :

F(x) = f e(x,y,z)dz

—0
Cette quantité peut étre aussi obtenue en dérivant la quantité E(H) observée. Alors ont peut
écrire :

1 d )
dy {4 EM] = FK)

En faisant I’hypothése d’une symétrie sphérique, €(x,y,z) devient €(r) , ol r est I’altitude
au dessus de la surface. La quantité ¢(r) est dérivée de F(x) en utilisant 1’équation d’intégrale
d’Abell :

F(x):2{ B re(r)dr

[(R+r)*—(R+x)*|?

o0
e(r) est donné pour chaque raie et aussi f e(r)dr

0
Si €(r) est connu pour les raies formées a différentes températures, le déplacement des pics
de ces fonctions le long de I’axe —r donne le gradient de température.
Nous verrons plus loin dans I’exploitation et analyse des résultats les mesures puis les calculs
des gradients mesurés a partir des spectres éclairs au sol sans fente de 2008-09-10.
Pour effectuer I’inversion de I’intégrale d’ Abel, une méthode plus simplifiée consiste a
effectuer le calcul de la corde, tangentiellement au bord du disque solaire occulté par la Lune
lors d’une éclipse, et qui correspond a la hauteur d’intégration dans le ciel sur la ligne de
visée. Le schéma suivant montre comment la corde est déterminée:
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line t_;fsigl"r!

(a) (b

(a) Eclipse geometry. (b) The coordinate system used for discussions of eclipse data.

Figure A-30-2: copie extraite de I’article de Kurokawa, Nakayama, Tsubaki, Kanno, 1974 du
schéma de géométrie représentant les mouvements de Lune devant le Soleil, le relief lunaire
et les approximations, dans le systeme de coordonnées pour effectuer les inversions
d’intégrales d’Abel.

Sur la figure précédente, T représente la tranche de spectres pris dans les vallées lunaires d'ou
apparaissent les grains de Bailly et le continu du bord solaire.

a et b indiquent I'extension d'une vallée lunaire.

h , indique une référence du vrai bord solaire

C/2 est la demi-corde correspondant a une tranche, dans plan du ciel

La formule suivante donne 1’expression de la corde que I’on utilisera par la suite pour les
calculs d’inversion d’intégrale d’Abel et établie d'apres les figures précédentes :

C= V(R2—(R,~h)*) = Y2R jh—h* orh<< R, , C ~ /2R,h
OuR | estlerayon solaire pris a 696 Mm
h est la hauteur de mesure pris au dessus du limbe solaire au dessus de la référence h , du

bord solaire prise a Tsppp = 1
Il faut ensuite effectuer le calcul de la dérivée des flux par rapport a la hauteur pour I’inclure
dans le calcul d’inversion afin d’utiliser I’expression suivante :

di(h') di(h')
E)= | dh’ an ~ [—dn' gy
;{2*\/(R3—(R—h')2) ,{2\/2R0h'

La quantité permet de donner une bonne approximation des émissivités ou brillances.

I(h
dh
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Le calcul de E(h) par inversion d’intégrale d’ Abel permet de tenir compte des effets de ligne
de visée, car nous travaillons sur le bord ou limbe solaire.

L’intégration est effectuée par une approximation avec la méthode des rectangles
sur les tableaux de valeurs de rangsia i+1:

Yien =Y )X - X))
dI(h)

Ou Y ; représente la valeur dh et X ; est’altitude R - h en km et le pas i
2%y (R2~(R,~h)?)
est donné pour chaque spectre.

De facon analogue, la dérivation est réalisée de la maniére suivante :
Yir =Y VX X))

La méthode de calcul s’effectue a 1’aide du tableur Excel en effectuant les opérations sur les
colonnes en insérant la formule suivante :

Et comme le montre 1’ extrait suivant ;

eaieanta)y T

deriv He [ 4713 C3 |Abel He [ 4713 C3 [He Il
21.4803 0 0RADBR0ER|=C 21(A2-A3)/(2*(F95000/2-
. 29.2988 0. 100536932 0.000167464]

45,9933 0.220482716 0.000176943]
B4.8524 0026186364 4 B7056E-05
~_B3.4612 0.113797531 9 B4BEEE-05
786788 0.2636R4815 0.00015619
B4.4403 0117097987 0000389906
99,3351 0.122941375 0.000124934
89.3778 0.170621951 0000152099
75 3668 0117861728 0.000129351
54,9336 0001016043 L
_ B48513 0101369512 \0.000123279]
| Jeesd | DhossRynarl | pOng BRETE

R 0106
R
. 1231208 oarangasEs |

Tableau A-30-3: copie d’écran lors de I’opération de calcul d’inversions d’intégrales
d’Abel. La formule est entrée dans | dans la case précédée du signe « = »

dI(h)
dh

C2 a CN représente la colonne de la dérivée des intensités par la hauteur, c'est-a-dire

Ou le numéro de la ligne de la colonne varie de 2 a N

A2, A3 a AN représentent la colonne des altitudes aux lignes 2, ligne 3 a la ligne N.

Ensuite on construit les tableaux de valeurs en appliquant le calcul en faisant défiler les
curseurs, puis on effectue les tracés. Le calcul d’inversion peut étre aussi effectué directement
a partir de la courbe d’ajustement (fit) des courbes de lumiere, et le calcul suivant peut étre
directement appliqué, en incluant le calcul de la dérivée avec les numéros des colonnes

Annexe 31: spectres sur la raie verte par ShklovskKii
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Figure A-32-1 : spectre sur la raie verte avec une fente radiale
D’apreés le livre « Physics of the Solar Corona » 1.S. Shlovskii, page 77, 1965
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Annexe 32: Extrait du tableau indiquant les températures électroniques des

ions dans I’interface protubérance-couronne solaire

D’apres I’article Cirigliano, D. Vial, J-C, et Rovira, M, 2004, Solar Physics, 223, 95

98

Lines observed by SUMER and CDS. The comesponding ion, wavelength, formation
temperature and line transition are shown (lines are ordered by increasing ionization

L. CIRIGLIANO. 1-C.WTAL. AND M. ROVIEA

TARLEII

lewel .
Ion aih) Log T Transition Instrument
Hel 58433 43 1s25} — 1s2p P} SUMER-CDS
Hen IRET 47 22pPi — 25355 CDs
Cn 103634 44 :22pPF, —2s2p°57,,  SUMER
cu 103700 44 :’.SEEPPE.-E ~2s2p287 SUMER
Cu 133453 44 222pP, —2:2p%D5,  SUMER
Cu 133571 44 zszzppf,z -22p"Dl,  SUMER
Cin SIB3l 48 2:22p°D} — 2:2p° D} CDs
Cm w703 48 1s25} —2s2pP] SUMER
Ciu 117524 48 L2pPy —2p7 P SUMER
C 117550 48 u2pP] —2p7P} SUMER
Cn 117574 48 n2pP] - 2p7 P SUMER
Cm 117598 48 L2pP} —2p° P SUMER
Crv  IS4810 50 1522555 0 — L7 2p PY,q SUMER
Nu 1083.90 45 322p2 P — 25207 D] SUMER
Nn 1084.58 45 :22p7 B — 25207 D SUMER
Nn 108554 45 2202 p 25207 D] SUMER
Nn 108571 45 2227 P — 25207 D3 SUMER
N 0R0.00 4.0 :22pPF, —2:2p°D3,  SUMER
Nm WS 40 :22p P, — 25207 D2 SUMER
om S0060 50 n2p78Y, —22p0FY,  CDS
01 55333 52 222pP2, —2:2p%P5,  CDS
O 55451 52 222pP, —2:2p2P,  CDS
o 60230 52 :22pPf, —2s2p757,,  CDS
O 40116 52 :22pPf, —2:2p" P,  SUMER
O 140730 52 :22pPf, —2:2p7 P},  SUMER
ov 62027 54 227 P — 25297 D3 CDS
Ovi 103191 34 1522585, — 1s°2p P, SUMER
OVl 103764 54 1522582 1 — 1522p PY, SUMER
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Figure A-32-1: raies d’émission de I’interface de transition chriomosphére-couronne avec
les températures électroniques associées
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Annexe 33: mesures de fonction instrumentale du spectrographe a fente utilisé a
I’éclipse du 13 Novembre 2012 sur une raie tellurique, avant la totalité

Extrait du spectre d’absorption avant la totalité, a partir duquel les mesures de FWHM
instrumentale sont tentées :

30000

26000 | | H k '

| \
i | \
D 25000 g \
u

2aun- I \

, [ Raie 452332 A
En absorption
Ayant servi & mesurer
la fonction

instrumentale
Mg |

Figure A-33-1: Extrait des profils de raiues d’absorption apres une intégration sur 40 lignes
de pixels
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Figure A-33-2: Spectres d’absorption retournés pour mesurer la FWHM instrumentale
Dispersion 0.178A/pixel
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Figure A-33-3 : Fit gaussien appliqué sur la raie 5233.2A, et mesure de FWHM = 0.7A

Ce qui montre une FWHM instrumentale inférieure a 1 A, sur une raie tellurique.

En laboratoire avec une lampe a vapeur de Hg et de Fe I on trouve 1.02 A.

Cette différence peut s’expliquer par I’élargissement collisionnel des raies des lampes de labo,
et que les raies telluriques sont moins collisionnelles et optiquement minces.
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