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Résumé

Contexte: Les régions d’interface du Soleil de la photospl&la chromosphere et au dela de la
basse couronne ont été étudiées depuis longtepgusiades spectres éclairs obtenus durant les
éclipses totales de Soleil. Les éclipses sontliesgaptées a ce type d’observation, car
I'occultation a lieu en dehors de I'atmospheéredstne et sont exemptes de lumiére parasite
provenant du « disque occulteur » (c'est-a-diteutze), une propriété de grande importance
lorsqu’on observe trés prés du limbe. La résolut@gnporelle des premiers spectres éclairs ne
permettait pas de résoudre les basses coucheséatpda de transition et étaient dégradés par des
effets non-linéaires qui affectaient les films fhyraphiques. Les images Extréme-UV des régions
du limbe obtenues récemment dans I'espace sonts#eal avec des modeles hydrostatiques a une
dimension, comme les modeéles VAL, mais cette méthdtient pas compte du phénomeéne
d’émergence du champ magnétique, associé au réseamosphérique qui est responsable de:

i) les spicules et le milieu interspiculaire, @sljets coronaux et macrospicules, et iii) I'o\atien

de la chromospheére. Les composants de la régiatedace sont dynamiques et différents types
d’ondes et de reconnexions magnétiques sont sugpasfir. Un saut de température de 0.01a 1
MK est observé autour de 2 Mm d’altitude plus la@hproduit plus loin le flot du vent solaire
permanent. Le processus de chauffage responsabbutide température et la source du vent
solaire ne sont pas encore compris. Dans cette,théss traitons ces problemes a partir de
spectres éclairs récents réalisés avec les tediaslactuelles de détecteurs CCD rapides, images
d’éclipse en lumiére blanche et des images EUVmlae avec des instruments de missions
spatiales. Nous illustrons les mécanismes des &mssdes raies a faible potentiel de premiere
ionisation (FIP) présents dans les basses couehkatithosphéere solaire. Nous identifions plus
précisément les raies associées aux éléments P Rl fois a I'intérieur et en dehors des
protubérances. Nous caractérisons en détail lesd@ppes d’hélium dans les interfaces.

Méthodes:

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

2) Analyses des spectres du continu entre la ngriedraies d’émission au dela du limbe solaire
et construction de courbes de lumiéere de quelcies d’émission low FIP et high FIP.

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

4) Analyse d’'images EUV obtenues aux mémes ins@epsiis AIA/SDO, SWAP, SOT/Hinode
des missions spatiales, images en lumiére blanaiediscuter des constituants de la couronne.

Principaux résultats:

i) Le bord du Soleil et la bifurcation de températule vrai continu a partir du spectre obserwé au
altitudes de 400 a 600 km au dessus du limbe ldacentexte de de mesures de diamétre solaire
et processus d’émission. ii) raies d’émission Wsildans les régions d’interface comprenant les
raies He | et surtout la raie He lbRisible a partir de 800 km au dessus du limbedpite par
photo-ionisation, montrant des enveloppes autol8alail et permettant le sondange de l'interface
protubérance-couronne. iii) La contribution de cfiwes de petite taille comme les spicules et
macrospicules commencant a 1 Mm au dessus du lietbenontrant que les modéles
hydrostatiques stratifiés 1D ne sont pas adaptéslps couches supérieures.

Conclusion: Nous montrons que les raies low FIP sont sur-abdedadans linterface

photosphére-chromospheére, que la couronne sokti@imentée en permanence par ces éléments.
Le titane est un élément abondant dans le milierspiculaire, et une analogie est établie sur les
gradients de température entre les interfaces ppbéve-chromosphére et protubérance-couronne.



Abstract

Context: The solar interface region from the photospherihéochromosphere and beyond to the
lower corona has been best studied for a long tméhe basis of flash spectra obtained during
solar total eclipses. Eclipses are very favourdbtethis type of observation as the occultation
takes place outside the Earth atmosphere and arefdhe free of parasitic scattered light coming
from the “occulting disk” (i.e., the Moon) a propeof paramount importance when observing
near the solar limb. The resolution of past flagbcsra did not allow resolving the low layers of
the transition region and were further hampereddy-linear effects affecting photographic films.
Independently, EUV filtergrams of the limb regiobtained in space were analyzed using one
dimensional hydrostatic models like the VAL modélsgt this method ignores the ubiquitous
magnetic field emergence phenomenon associated wiéh chromospheric network and
responsible for: i) spicules and interspicular o@gi ii) coronal jets and macrospicules, and i@ t
chromospheric prolateness. The components of ther saterface region are dynamical and
different type of waves and magnetic reconnectiares suggested to be at work. A jump of
temperature from 0.01 to 1 MK is observed near2tivdm heights and higher, further producing a
permanent solar wind flow. The heating processsgamsible for this temperature jump and for
the flow are not yet fully understood. In this tisesve reconsider these problems on the basis of
original, superior flash spectra which benefit frgresent technology such as CCD detectors,
white light (W-L) eclipse images and new EUV imagggained with space-borne instruments.
We illustrate the mechanisms of low First lonisatiotential (FIP) emission lines present in the
low layers of the solar atmosphere. We identify enprecisely low FIP lines both inside and
nearby prominences. We characterize in detail thahells and the solar interface region.

Method:

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

2) Analysis of the continuum between the myriadadfit emission lines outside the solar limb and
construction of the light curves of some low Fifelemissions.

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

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

Main results:

1) The solar edge and the temperature bifurcatstructuration and discussion of the spectral
behaviour of the analysed low FIP lines and the tentinuum in the 400 to 600 km heights above
the limb in the frame of the solar diameter meav@m@s, emission mechanisms; ii) Visible
mesospheric and chromospheric emission lines imteeface regions including the He | lines and
especially the & Hell line starting at 800 km above the limb, proeld by photo-ionisation
showing shells around the Sun and probing the prente-corona interface; iii) The contribution
of small scale dynamical structures like spiculed enacro-spicules starting at 1 Mm above the
limb showing that the 1D hydrostatic stratified retsdare not adapted to the upper layers.

Conclusion: We show that the low FIP lines are over-abundanthie photosphere-corona
interface, the solar corona is supplied permandntlthose elements. The Titanium is an abundant
element in the interspicular medium and an analisggstablished regarding the temperature
gradients between the photosphere-corona and pemicen- corona interfaces.



Chapitre 1) Introduction

Cette these a pour but d’étudier et analyser Esucturations » des couches profondes de la
région de transition photosphére solaire-chromagpéecouronne , en considérant I'interface
photosphére-couronne et la chromosphere, quizdégions différentes. Ces couches et
interfaces sont examinées a l'aide des éclipsatetotie Soleil en utilisant le mouvement
naturel du bord de la Lune comme occulteur. Le rement de la Lune qui recouvre le
disque solaire permet ainsi de réaliser des mesupeastir et au dessus du bord solaire pour
bien fixer les altitudes des différentes couchetejau dessus du limbe solaire. Cette méthode
d’occultation naturelle par la Lune a I'avantagengéegpas présenter de lumiére diffractée. Des
techniques d’occultation avec des instruments bawgele principe de Lyot et d’apodisation
ont été améliorées (Aime 2005 et 2007), mais terds la lumiére parasite lorsque qu’on
observe tres proche du bord du disque salire, negnagant oculté le disque solaire avec des
coronographes au sol.

C’est pourquoi, les éclipses totales de Soleilcehtavantage de ne pas présenter de lumiere
parasite, la Lune située a environ 400000 km edaltlisque solaire. L'importance des
eclipses, les méthodes et précautions pour les\ayset leur intérét pour I'étude de la
chromospheére et la couronne solaire sont décrées touvrage Guillermier Koutchmy

1999.

L’étude et I'acces a ces couches tres proches auchoSoleil sont trés difficiles a cause du
taux de lumiere parasite tres important provenardigque solaire étendu et tres brillant.
C’est pourquoi les éclipses sont utilisées cahkEnpmeéne a lieu dans 'espace, la Lune
recouvre exactement le disque du Soleil, et ilanpplus de lumiére parasite provenant du
disque solaire alors occulté, et ces couches pdefode I'atmosphére solaire sur la ligne de
visée deviennent accessibles durant les cour@nitsstles contacts, de durée 10 secondes, au
début de la totalité et a la fin de la totalité'delipse totale.

Pour fixer les idées sur ce qui est actuellemehli@sur ces régions profondes de
'atmosphére solaire, citons le terme « Comospharei a été introduit par Ayres et al 2002,
pour montrer un probléme de physique solaire nsolué a quoi ressemble la stratification de
la température dans la chromosphere solaire ?dsepce de monoxyde de carbone CO
observée par Newkirk 1957 dans la haute photospledigue des températures de 3700 K
dans des régions chromosphériques, étudiées diafina-Fouge. Les raies moléculaires de CO
ont aussi été observées sur le disque solaireltinentre 1600 et 2000A Goldberg et al
1965, sur les spectres de Tousey 1964. Ces analgdasnoléecule CO dans les couches
profondes de I'atmosphere solaire, permettentichtire le concept du minimum de
température, ou cette molécule existe, et est vésaur les spectres UV (thése de Denys
Samain, soutenue en 1978).

Un autre aspect important est la bifurcation detapérature dans la chromosphere, mise en
évidence ou plutdt introduite plus récemment paetéoiter et al 2006, avec une étude
complémentaire sur raies du Ca Il K, voir aussissan et al 2008-2010. Les figures N° I-1
illustrent la problématique de bifurcation de tengpére sur le bord du Soleil. La bifurcation
de température signifie un meélange sur la ligneis&e d’une atmosphéere non magnétique
encore hydrostatique qui est en contact plus haad & couronne, et une atmosphére
dynamique ou les modéles a une dimension ne sositvplables, ou la température remonte
au dessus du minimum de température. Cette atm@sgip@amique, ou émerge le champ
magnétique, fournit la composante chromosphérec(gecouleurs associées aux raies,H
HB, He I D3...) avec les pieds des spicules, dontdiog n’est pas établie.
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Figure I-1: d’apres Holzreuter R., Fluri D.M., and Stenflo, 300
Graphiques montrant la bifurcation de températuamslla raie Ca Il K a partir de 500 km
au dessus de.,,=1. Le graphique de gauche est issu du modele FALc@lui de droite du

modele FAL X. La fonction source de Planck esuée avec des traits fins, et le modele a 2
composantes est représenté en traits épais, lenadifons avec les barres d’erreurs.

La signification der.,,, = 1 est liée a la définition d’une couche d'atnese solaire ayant

une épaisseur optique de 1 & la longueur d’'ond®6a6 A. Plus de détails sont donnés en
Annexe N°24.

Le minimum de température puis la remontée en testy@ sur des échelles de hauteurs de
500, 1000 a 2000 km au dessus du bord solaireitgargtun probleme complexe de la
physique solaire. Ces régions avec bifurcation egigsent en introduisant une dissipation de
'onde de choc modeélisée en 1 D par Judge Carl2etf, et une autre composante continue
qui décroit en température. Aux altitudes plus &ésva partir de 1000 km au dessus du bord
solaire, le comportement n’est pas seulement tligreniet les modeles 1 D ne sont plus
valables.

Dans cette approche autour du minimum de températmns 600 km d’altitude, des modeles
a une dimension sont considérés, et ils sont pré&s@our introduire une description
hydrostatique, homogéne et stratifiee pour apprdreies couches profondes de l'interface
qui sont étudiées dans cette these.

Nous apportons des observations nouvelles darestbese pour analyser les

structurations de la couche « renversante » qXD&tl"® siecle correspondait a une

couche de 500 km d’épaisseur non résolue, ou Essdntacts d’éclipse, les raies
d’absorption de Fraundfer devenaient visibles ersgion. Cette couche est étudiée plus

en détails grace aux spectres éclairs par ima@e@ rapide, pour mieux définir son
extension. Nous apportons une nouvelle définitiodmard du Soleil, et apportons de
nouvelles observations ou la couche renversanteespond a une « mésosphere », que
nous définirons dans cette these.
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La région de transition chromosphére couronneresdysée plus en détail avec les
nouvelles données d’éclipse et d’observations aleati TRACE, SOT de Hinode,
AIA/SDO.

I-1) Description des couches extérieures de I'atmplkére
solaire

[-1-1) L’atmosphére solaire : photosphere, minimunde température,
mésosphere et au-dela; le modéle VAL a une dimeosipour décrire
I'interface

Ces modeles consistent a décrire en fonction ttéude, la densité, la température et
pression qui regnent dans I'atmosphére solairestiLecturation des couches des régions
d’interface est simplifiée en considérant un moadelme dimension, hydrostatique et stratifié.
Un parametre permettant de décrire la nature dan@aest introduit, I du plasma comme

étant:

_ . . . 2NKT
[3= pression du gaz / pression magnethueé-z—

8n
Ce paramétre est important pour caractériser liexfte du champ magnétique dans le
processus de chauffage, et dans l'interface dsitram photosphére-chromosphére/couronne
solaire. D’autres paramétres comme |I'abondancéémneits métalliques a « low FIP » a bas
potentiel de premiére ionisation sont étudiés demmterfaces, ou des phénomeénes de
diffusion ambipolaire du plasma se produisent. éléstrons et les ions positifs sont dissociés
sous I'effet du champ magnétique.

La figure I-1-1 décrit les variations de ce paramééta en fonction de l'altitude pour
montrer ou se situent les régions @ik 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 régaiive de G.A. Gary, 2001.

Le béta du plasma en fonction de la hauteur esessmté ombragé pour des lignes de champ
ouvertes et fermées provenant d’'une région enteetache solaire de 2500 Gauss et une
plage de 150 Gauss. Pour le Soleil calfde;, 100. Les symboles en « diamants » marquent

'exemple photosphérique et coronal. Des donnédaéemindiquent qu@ est proche de 1 a
des altitudes relativement basses.

Le contexte d’études et d’analyses présentéesadigsthese se situe essentiellement dans la
gamme d’altitudes situées entre le bord solaire0 km eth = 1000 km ou < 1. En effet,

ces altitudes correspondent a la présence et famdiune myriade de raies d’émission a
faible potentiel de premiere ionisation (low FIPirst lonisation Potential) et les altitudes
inférieures a 1000 km correspondent au minimunedgérature.

La figure I-1-2 est extraite du modele VAlour décrire les variations de la température dans
les couches d'interface, en faisant I'hypothese dhwodéele hydrostatique et stratifié:
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Figure 1-1-2: courbes extraites du modele VAL a une dimensior@septant les variations
de température et de densité dans les régionsedfarte photosphére chromosphére entre
l'altitude 0 km et jusqu’a 1000 km au dessus dudbavec un minimum de température, puis
l'interface de transition entre la chromospherdatouronne solaire au dessus de 3000 km

Les différences entre les altitudes limitant leepgions des interfaces de transition
photosphére-chromospheére présentées aux figurdsdt1-1-2 sont incertaines, et peuvent
varier de plusieurs centaines de kilometres. Datte thése, grace a l'utilisation des spectres
éclairs avec spectrographes sans fente et erantils mouvement naturel de la Lune aux
éclipses, nous allons donner plus de précisionkeswariations d’intensite, fluctuations,

effets d’enveloppes, a partir d’analyses des caudedumiere effectuées sur plusieurs raies
d’émission et le continu, pour mieux décrire legifaces photosphére-couronne d’'une part et
chromospheére d’'autre part. Nous montrerons quenérw pris entre la myriade de raies
d’émission, a permis de tracer des courbes de herpi@ur contribuer a définir le « vrai »

bord du Soleil non affecté par la lumiére parasitevenant du reste du disque solaire et aussi
sans la lumiére résiduelle produite par les raieswéIP » produites trés proches du limbe.
Ces analyses ont pour finalité de déduire la sireales couches avec une résolution de 20 a
25 km en altitude sur le limbe solaire, en utiliséés modeles atmosphériques.
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[-1-2) La couche renversante et la chromosphére

Durant une dizaine de secondes, avant et aprétaléé d’'une éclipse de Soleil, la Lune
recouvre quasiment entierement le disque solainerés fin croissant de lumiere de
couleur rosée est visible; Il résulte de la supsitipm de la raie rouge de la série Balmer
H alpha, de la raie orange D3 de I'hélium, et desiraies plus faibles, en réalité une
myriade de petites raies en émission, qui sorélésents les plus abondants par rapport
a I'hydrogene dans les couches au dessus de lagpi@re a la chromosphére. La
lumiére blanche résiduelle provenant du continliedkéréme limbe solaire, grains de
Baily est dominante puis décroit rapidement au tldbda totalité, et croit a la fin de la
totalité. Lorsqu’on réalise un spectre sans feptealfin croissant, les raies d’absorption
sont encore visibles tant que I'extréme limbe pbpl@rique est visible. Lorsque la
photosphére est totalement masquée par le boulldenk, les raies d’absorption sont
vues en émission sur la ligne de visée, et coestitce qui était autrefois appellé

« couche renversante ». Ce spectre chromosphéigsgectre eclair, a longtemps été
observé, depuis la fin du XIX*siécle avec des petits spectrographes a prismes en
visuel. Ces spectres éclair observés autrefois odmipnt plus de 3500 raies identifiees
et correspondent essentiellement au spectre dalkwtar.

La couche renversante est la partie intermédiaite éa photosphere et la chromosphére.
Le concept de couche renversante a depuis ces @&pétpudéfini comme une fine couche
de 500 km d’épaisseur, ou les raies d’absorptioRrdantfer sont vues en émission au
moment des contacts avant ou apres la totalitéqler le bord de la Lune couvre quasi-
totalement le disque solaire. Dans les chapitressts, nous rappellons les résultats
d’observations marquants, d’un point de vue higtagj et comment les observations ont
ete ameéliorées au cours du temps. Nous montretanseaijte couche renversante au
dessus de la haute photosphére peut étre assan@e@mésosphére » ou commencent a
se former une myriade de petites raies d’émisdiaitiedes aux altitudes correspondant
au minimum de température. Cette « mésosphéreausst associée aux cellules de
meésogranulations, par analogie, sur les coucheegpteeriques, et au-dela.

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

La chromosphere est I'extension de la couche reanée. Son épaisseur est de 10” d’arc
au plus soit un peu moins de 1/100 du rayon solage modéles a une dimension ont été
utilisés pour expliquer les observations solaitesiasterfaces chromosphére-couronne,
avec les instruments a bord de la mission Skyladw ¢es résultats ont été publiés dans
'ouvrage « a New Sun, the solar results from Skylal. Eddy et al 1979. Les modeles
ont contribué a décrire des structures dynamidasspicules, qui présentent des
inhomogénéités dans l'interface de transition clogphere-couronne solaire, voir figure
I-1-2-1.
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Figure 1-1-2-1: Courbes de températures et densités en fonctidaltiude, d’aprés
'ouvrage « A new Sun, the solar results from Skylaohn A. Eddy 1979 page 2. Plus
d’informations sur ce modéle issu du VAL 1D somtre@s ci-apres.
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Les courbes de la figure 1-1-2-1 montrent en jagin@range les spicules qui a cette
époque étaient supposeés apparaitre plus hautalahsomosphére sous forme de
sommets. Au chapitre II-4-1 il est indiqué quedpgules sont formés a des altitudes
encore plus basses au dessus du limbe, a paft@afiskm environ.

La région de transition entre la chromosphéied§) et la couronne est montrée en
jaune foncé. La région de transition entre la clogphere et la couronne est représentée
avec une extension de seulement une centaineataéiles en suivant le contour des
spicules. L’altitude zéro est définie au sommetgassus de la photosphere. La
température est de I'ordre de 6000 K. Au dessua ghotosphére, la ou se situe la
couche renversante, se trouve le minimum de teryérad’étendue plus étroite, environ
500 km, jusqu’ou commencent les basses couchesa@dmosphére. Ensuite, la
température commence a remonter lentement darsita bhromosphére. Ensuite au-
dela d’une altitude de 5000 km environ ou la conmdevient dominante, la température
de 1 MK est atteinte.

La densité du plasma de I'atmosphére solaire dé@pidement avec I'altitude au dessus
de la photosphére. Entre la photosphére et lagpsupérieure de la région de transition,
sur une étendue de moins de 3000 km, la densité deulO ordres de grandeurs, c'est-a-

dire de 10" a 10" grammes/cm. Méme dans la photosphére relativement plus démse,
gaz dans les couches profondes de I'atmosphernees@at assimilé a un vide équivalent
trés poussé sur Terre.

Les lettres au sommet de la figure indiquent leéduivalent qui est obtenu sur Terre,
correspondant a une altitude de 50 km dans I'athmrgpterrestre (A), a 90 km
d’altitude dans I'atmosphere terrestre. Les let@eB et E indiquent les vides
éguivalents obtenus selon Il'utilisation d’'une porapede mécanique, d’'une pompe a
diffusion, et d’'une pompe ionique (10-7 Torr).

Les résolutions spatiales sur le disque solaireralis par Skylab étaient encore
insuffisantes sur le limbe dans les raies « froidgsur résoudre les couches plus
profondes de l'interface chromosphére-couronnergglat notamment pour I'analyse des
embrillancements du limbe dans les raies UV.

Les embrillancements constatés dans les UV saréssé des altitudes au-dessus de la
région du minimum de température dans l'interfagerdnsition entre la photosphére et
la chromosphere. Cette interface pour les coudhefses au dessus la la photosphére et
avant la chromosphere permet d’apporter des infilom&pour I'interprétation des
couches ou se forment les raies low FIP (low Fisisation Potential). En effet, ces
résultats obtenus hors éclipse totale de Soldill@rantage d’étre moins affectés par la
lumiére parasite du disque qui est encore préskams les UV mais moins importante
gue dans le visible.

L’auteur utilise des modéles issus du VAL a umaetision et les résultats issus des
observations qu’il obtient sont en trés bon acewet ces modéles. La méthode pour
définir I'altitude h = 0 au dessus de la photosphere n’est pas egplieit détail. Ceci
montre que la définition du bord du Soleil proclienginimum de température est
difficile, méme dans la région UV. Dans cette théseis avons tenté de définir I'altitude
de référench = 0 grace aux spectres éclairs obtenus aux éslipsaes de Soleil, en
'absence de lumiére parasite. Par ailleurs, defilpd’intensité ont été relevés sur les
images de Hinode en H —Ca I, sur le bord sol&@edte raie de température inférieure a
10000 K permet de déduire les altitudes des erahadments dans des conditions hors
eclipses, et en effectuant les dérivées de ces mproéls d’intensité. Nous montrerons
gue nos analyses a partir des résultats d’'Hinotkenab en H — Ca Il concernent les
couches a partir de 400 km au dessus de la phatespiais présentent une incertitude
de + 100 km. Les images du disque solaire dans ces «d®ides », (par rapport aux
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températures des raies coronales a 1 MK), soigég# pour I'observation de
phénomenes dynamiques comme les protubéranceségenpent aussi une interface
avec la couronne ambiante.

[-1-3) Les protubérances, I'interface protubérancesouronne, la
couronne et le vent solaire

Il est établi par Hirayama 1978, que le centreptetubérances est un noyau plus
« froid » a 4500-8500 K, et les régions externiss phaudes se trouvent dans le milieu

R o L <4114
coronal & 1 ou 2 MK. Les densités électroniqueenade 16°a 10 atomes/cm

(thése de Jean-Claude Vial, 1981), et le degrélid;’eixbion% variede 1 a 3. Dans le

1
cadre de cette these, les analyses de profilsee sant peu traitées, sauf pour I'éclipse
de 2012 ou un spectrographe a fente a éte u#liséeclipses de 2008, 2009 et 2010,
nous avons utilisé un spectrographe sans fentgpée téseau-obijectif, et ou nous
observions en imagerie 3D (directions X, Y spasiaed en longueur d'onde) dans les
raies d’émission. Les spectres-images situéehipsodu bord du Soleil ont permis
d’observer des protubérances monochromatiques ésrai@ns I’'hélium neutre He |
4713A, He 11 4686A, Ti Il. Ces mémes spectres, mtemt simultanément d’observer
aussi le continu, correspondant aux couches leghvges de la photosphere (disparition
des grains de Baily), jusqu’au continu coronaljred myriade de raies d’émission
correspondant chacune a un croissant de la bamssatiéere limité par le bord de la
Lune. Quelques unes, parmi ces hombreuses raie&téatudiées, comme le Ti ll, Fe Il,
Mg |, Ba Il, y compris les raies plus chaudes contihidium neutre He | et une fois
ionisé He Il que nous avions observées comme dedagapes et formées au dessus de
ces petites raies d’émission. L’abondance de Liméldans les couches profondes de
'atmosphére solaire et dans les protubérances@téule nombreuses questions sur leur
possible origine dans les couches inférieuresadmbtsphére solaire.

Les observations radio, UV et X (Schmahl 1978)roantré la présence d’autres
structures, les cavités coronales situées au desswusour des protubérances, ou la
pression du plasma dans l'interface protubéranceecme est inférieure a la pression
dans la transition chromosphére-couronne. Darégiam de transition chromosphére-
couronne, Kanno et al 1980, Orrall et Schmahl 1@83fuisent que le degré d’'ionisation
de I'hélium est inférieur ou égal a 2. Ce résudtttimportant par rapport a nos
observations et analyses dans les raies optiquemiaoés dans le visible, ainsi que les
raies low FIP. Nous nous sommes aussi intéréssésaanparaison des raies low FIP
situées dans les interfaces photosphére-chromaspbaronne et interface
protubérance/couronne solaire, car ce travail afé¢€tué dans le domaine UV et
Extréme UV (EUV) par Cirigliano, Vial, Rovira, 20@4ec les données SUMER.

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

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

Lors de I'éclipse totale du 11 Juillet 2010, nousres analysé des profils d’intensité pris
le long des protubérances dans les raies de lthétieutre 4713A et hélium une fois
ionisé 4686A, en vue d’étudier des variations égports d'intensités dans ces raies a
partir des images monochromatiques et la facon elted varient dans l'interface
protubérance-couronne.

Les analyses de ces variations servent a évalsegrddients de température pour tenter
d’apporter quelques diagnostics pour traiter unmégpdu probleme concernant le brusque
saut de température, 10000 K a 1 MK, dans la rédgmansition photosphére-
chromospheére/couronne, encore mal comprise a ceas importants travaux sur les
mesures du champ magnétique dans les protubéranicése réalisés par Leroy, 1981, et
Labrosse et al 2010.

19



[-1-4) Problématique contemporaine sur 'atmosphée solaire: origine
du chauffage; source du vent solaire. Les couchesgfondes et la
génération du champ magnétique a petite échelle.

Les degrés d’ionisation élevés observés dans lanaoa, par exemple la raie du Fe XIV
a 5303A, qui a perdu 13 électrons, ou la raie duxFe 63744, indiquent que le plasma
est chauffé a une température de plusieurs milliflendegrés pour arracher la moitié et

plus de la moitié des électrons aux atomes du gamnal. Ceci a été démontré par

Gotrian 1939 et Edlen, 1936. Le plasma corongbestdense et les densités faibles' 10

particules/ni, & comparer avec fOparticules/ ni dans I'atmosphére terrestre. (Simon
Mitton et Jean Audouze, 1980). Les mécanismes duftadge du plasma coronal, de
densité faible, restent encore a ce jour mal eupbgUne source d’énergie apportée dans
la couronne solaire et responsable de son chauff@gerait étre sous forme d’ondes de
choc et de turbulence qui prendraient naissance ldgrhotosphere, et les couches
supérieures, ou le champ magnétique est tres codceér champ magnétique présent a
la surface du Soleil, généré par le plasma en nmoang reste encore difficile a mesurer
dans la haute photosphere. Les lignes du champétigga émergeant subissent des
perturbations, qui peuvent se traduire par la géiwér d’'ondes, de type Alfven, et qui en
se propageant pourraient contribuer au chauffagme mais les processus permettant
d’apporter cette énergie ne sont pas encore totaieétablis.

Les observations de la couronne ont révélé la poésde structures fines radiales,
comme les plumes, et des mouvements rapides (gugd@@d km/s) de jets dans les raies
Extréme-UV, spicules et macrospicules dans la deneansition. Certaines de ces
structures (hors équilibre) sont décrites danshkes€ de Guy Simon, « Dynamique de
I'atmosphére solaire » 1987.

La plupart du rayonnement coronal se situe dadsheaine des rayons X, EUV,
correspondant aux ions comme le Fer et Nickel agardu la moitié de leurs électrons,
car la couronne est tres fortement ionisée etctiasde, au-dela de 2 MK.

La couronne, en équilibre dynamique, soumise dance de pression qui s’oppose au
champ gravitationnel du Soleil, est en expansiors da@space interplanétaire quasiment
vide. Cette expansion de matiere en dehors deul@one est appelée vent solaire Parker
1965.

Les éjections sporadiques de plasma associéesnoauncéruptions, peuvent contribuer
au vent solaire. Dans le cadre de cette these,avars comparé les interfaces
protubérance -couronne solaire et photosphéreronaa, et montrerons des similitudes
entre les processus d’ionisation du plasma pou? ¢gges d’interfaces en utilisant les
observations des raies low FIP visibles dans clederces interfaces. Nous avons aussi
observé des cavités coronales autour des protutEsaqui pourraient étre associées a un
renforcement de chauffage coronal (voir articleiBa&t al Annexe 1). La nature du
plasma est encore mal comprise, aussi bien gyedesssus responsables du déficit de
plasma. Cependant nous montrons que I'extensionaletes coronales dépend de la
température du plasma. Ces cavités peuvent joudgil@mlans le vent solaire, mais leur
étude approfondie n’entre pas dans le cadre de iteise.

Dans la région de transition chromosphére-courderféyx conductif issu de la
couronne est supérieur au flux radiatif dans unétebdomogene, E. ,.cion = Fradiation

pour T> 10° K. Un modéle a une dimension 1D hétérogéne atjgtan été introduit

par Gabriel, 1976 dans lequel le flux conductifezstalisé et dirigé par les structures
magnétiques. L'énergie dissipée est voisine durhaiatif. Cependant, dans les couches
de la partie supérieure de la région de transgfoomosphére - couronne, les flux
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conductifs coronaux et les flux des ondes acoussigont trop faibles pour équilibrer les
pertes radiatives. D’autres sources d’énergie pewdtee considérées comme la
dissipation des ondes d’Alfven, les courants éigeés dans les structures induites par le
champ magnétique concentré. Jordan 1980 suggeuaeypartie de la chaleur peut étre
convertie par des mouvements turbulents, ce quigeigrait I'élargissement non
thermique des raies des éléments comme le ferlngkcium, calcium, oxygene,
présents dans les régions d’interface photosphHem¥ymsphére et couronne. Athay,1981
montre que le flux d’énergie nécessaire pour pdesespicules a la température de KO
est comparable au flux conductif donné par la plugas modéles a une dimension.

Le tableau N° I-1-4-1 indique les pertes d’énergas 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° a 10
Flux radiatif 10° 10* 5*10°
Flux du vent solaire < 5*10* 7%10° <10°

Pertes radiatives de la
chromosphére ergs*cm?*s™)

Basse chromosphére 2*10° 2*10° >10’
Chromosphere moyenne 2%10° 2%10° 10’
Haute chromosphere 3%10° 3%10°5 2%10°

Tableau I-1-4-1 :Pertes d’énergie dans la chromosphére et la couesuiaire.
D’aprés Withbroe et Noyes 1977 et utilisé la thésé&uy Simon.

Dans la chromosphére les pertes radiatives soatll fois plus importantes que dans
la couronne. Cela signifie que cette interface iexjd0 a 100 fois plus d’énergie que
dans la couronne. L'origine du chauffage de la atusphére est encore plus compliquée
gue celle de la couronne.

Les modeles 1 D qui ont été perfectionnés ontidatek, et ne permettent pas de décrire
les observations a la surface du Soleil plus maemontrant des structures dynamiques
complexes et inhomogenes, grace aux images desoreiliésolution. D’autre part,

Athay 1981 et 1982 a analysé la géométrie de I'aphere solaire et les mouvements
dans les structures, mais n’ont pas permis d’eMplide déficit en énergie dans la haute
chromosphére et la région de transition pout 2.5*10° K. Il conclut que d’autres
concepts liés a la dynamique de I'atmosphere sécéssaires, avec des gradients de
température plus faibles et équilibre d’ionisatittpendant du temps.

21




I-1-5) Désaccord des modeéles a une dimension aves bbservations aprés
1960

Ces modéles de type VAL a une dimension qui orgt ét&blis depuis Vernazza, Avrett

Loeser 1976 et a partir d’autres observations pablpar Matsuno, K. et Hirayama 1988
montrent qu’a partir de spectres éclair d’éclipgstales passées, un total désaccord relatif aux
températures, a été constaté avec ces modelegulra F1-5-1 montre clairement ce
désaccord.

(1) (a)
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Figure 1-1-5-1: distributions des températures et des vitessesratibn de l'altitude,
d’apres la figure 5-a de I'article Matsuno Hirayani®88. L’altitude est prise pour une
profondeur optique a 5008, 7., = 1 dans le sens radial. Les barres d’erreurs,ijuies

sur le graphique entre 2200 et 6000 km sonvade la valeur moyenne, et en traits fins est
représentée la distribution des températures agenddele VAL 11l C, et pour les raies H et
K du calcium ionisé Ca ll.

Ces résultats démontrent un désaccord entre leswvaltions effectuées d’'une part et le
modele VAL Ill C a une dimension ou les 2 courbeglitributions des températures sont en
désaccord.

Ces modeéles ne correspondent pas non plus aus aliservations plus récentes montrant les
spicules, macrospicules spikes et des jets dadsnt@ine des rayons UV, EUV avec les
nouvelles images de TRACE dans la raie du carbohea1548 A ainsi que les nouvelles
images du Solar Optical Telescope SOT de Hinode araie H du Ca Il &4 3970 A.

Ce désaccord se confirme avec les images figutes-2 et I-1-5-3 qui montrent que ces
modeles VAL a une dimension sont inappropriés pléarire les couches d’interfaces du
bord solaire composé de spicules dynamiques, donsibilité a été rendue possible avec les
nouveaux algorithmes de traitements d’'images, ptésén figures I-1-5-2 et I-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 régipoigires avec la mission
spatiale TRACE, extraite d'une séquence, obtenuvesagpustraction de 2 images obtenues a
1550 A et 170@ pour montrer les émissions du Carbone C IV danggion de transition.
Aucun traitement d’'image n’a été effectué. La fentontre une région limitée ou des faibles
émissions sont observées juste au dessus du lifalpees Tavabi E, Koutchmy, S 2012
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Figure I-1-5-3: Images du limbe solaire avec le SOT de Hinode dansie H du Ca Il
intégré sur 5 minutes (partie supérieure) et I'irragconstruite ayant subi un traitement avec
Madmax, voir Koutchmy, O 1988, par superpositiomdges prises durant 5 minutes avec 8
secondes d’intervalle, pour renforcer les faiblesiations d’intensité.

Noter a droite de chaque image, la fleche placéetment a la méme hauteur pour indiquer
le travail effectué avec I'algorithme Madmax poupntrer les structures trés proches du
limbe. Sur 'image du bas ayant subi le traitemBladmax, sous le limbe, des marques sont
indiquées pour aider a reconnaitre les structurepp®sées provenir derriere ou au-dela
(symbole ) ou en avant du limbe photosphériquegopaD’apres Tavabi Koutchmy 2012.
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Ces images récentes ne montrent pas de structueatitborme d’étranglement, c’est a dire de
“constriction” des lignes de force comme l'avaigmédit A. Gabriel et plus récement G.
Athay, 1981 sur leurs modéles de flots pour exgligiapport d’énergie dans la couronne,
comme le montre la figure I-1-5-4 extraite de I@e de G. Athay (1981).

[ 15.37

e}

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

Cette modélisation avec étranglement des lignderde, proposée par Gabriel 1976, ne
correspond pas aux observations récentes du linlhgesavec spicules dans la raie H— Ca |l
avec le Solar Optical Telescope SOT de Hinode.dbssrvations sont effectuées au bord.
Ces modélisations sont différentes des observatifiastuées par TRACE, le SOT de
Hinode pour décrire la région de transition. Leérmdménes dynamiques sont importants,
avec notamment les boucles, spicules et macroggicqli sont liés a 'émergence du champ
magneétique en surface.

Ces constatations nous amenent a nous poser d&fogagour comment expliquer le
chauffage de la couronne, avec la brusque remaetéempérature dans l'interface de
transition photosphére — chromosphere et couronliage.

La problématique essentielle repose sur la natesgodénomenes et les mécanismes sous-
jacents responsables du chauffage de la courorofg@hosphére solaire, et qui sont associés
a la remontée en température dans les basses salelatmosphére solaire. Ces couches
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constituent une interface de transition entre latgéphére et la chromosphére, puis de la
chromosphere a la couronne solaire. C’est poungo@imajeure partie du travail de cette
these est consacrée a I'observation et I'étudelidétale ces couches dans les raies
optiqguement minces, situées situées dans l'interfigctransition photosphére-chromosphere
en utilisant les résultats de spectres éclairsuasigpbtenus aux éclipses totales de Soleil.
Cette région de transition correspond a un brusquéede température passant de 0.01 MK a
1 MK sur 3000 km au dessus du bord solaire vourgig-1-2. L'analyse des images dans les
raies d’émission par la spectroscopie sans fenés la seul mouvement naturel de la Lune
occultant le disque intense du Soleil, est un malanalyser avec précision les infimes
variations des flux de lumiere émis dans les cosigihefondes de I'atmosphére solaire
optiquement minces, accessibles seulement auxsésliptales de Soleil en I'absence de
lumiere parasite. A la température de 60000K, llest®ns libres ont suffisamment d’énergie
pour ioniser I'hélium neutre He |, comme le déExitre 2000.

C’est dans ces régions de brusque transition etmt¥a de température qu’apparaissent des
éjections de petite échelle, dynamiques, encorecomaprises a ce jour que sont les spicules
apparaissant a partir de 800 a 1000 km. Aux akgymus élevées, 1500 a 2000km,
apparaissent des macrospicules. Les analyses d&uatesures sont développées au chapitre
lI-4 et surtout au chapitre IV-2-3

Les macrospicules sont environ 10 fois plus lamesles spicules et ces structures sont
caractéristiques de la chromosphere. Ces phénamakiisent des inhomogénéités dans les
couches d’atmospheére solaire et qui ne peuverdéfpaseprésentées dans des modeéles
hydrostatiques stratifies comme le VAL. Ces strrggiinhomogenes et dynamiques sont
associées a I'’émergence du champ magnétique coackamts les couches au dessus de la
photosphere solaire.

Dans cette thése, des images CCD a cadence é(@@Ea25 images/seconde) sont effectuées
grace aux nouvelles technologies de facon conti@ata permet d’enregistrer les séquences
des spectres éclairs durant les contacts, n'ext@danl0 secondes, précédant et succédant la
phase de totalité. Durant chaque contact, 100 &pé6tres CCD sont réalisés, et ou chacun
est chronodaté par GPS. Un échantillonnage d'dé#gdimitées par le seul mouvement
naturel de la Lune, permet un sondage des couchiesasphere au dessus du limbe avec une
résolution comprise entre 0.02” a 0.04” d’arct@rvalles d’altitudes inférieures a 30 km

entre chaque spectre) selon la cadence utiliséph&rsomene a lieu hors atmosphere terrestre
mais est observé au sol, avec comme inconvéniardijpal, les aléas météorologiques.

Les éclipses totales de Soleil ont depuis longtegtsitilisées pour analyser I'atmosphere du
Soleil, avec la méthode des spectres éclair. il difficile de déterminer précisément a quel
moment déclencher les prises de vues avec les dexlues plaques photographiques, pour
obtenir des spectres éclairs réussis, car seulamentt deux spectres éclair pouvaient étre
réalisés par contact au début du'XXsiécle.
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[-1-6) Problemes pour définir le bord solaire aux élipses en absence de
lumiére parasite

Bien que des progres aient été réalisés sur ldsoaes$ d’acquisition des spectres éclairs, leur
interprétation reste difficile, de par la compléxites nombreuses structurations qu’ils
révélent: myriade de raies d’émission en formerdessants, continu de la haute photosphére
modulé par le relief du bord lunaire, protubéranmoesochromatiques dans le prolongement
de certaines raies, modulations dans les contimswsphérique et coronal, etc.

L’extrait figure 1-1-6-1 d’un passage de l'articde B. Lites 1983 montre combien méme il est
difficile de définir avec exactitude une référenkatitudeh = 0 km sur des observations
d’éclipse ou des modeles sont calculés:

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

SBELAEEL

[IEEIEGRN

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.

Figure 1-1-6-1: Extrait du passage de I'article de B. W. Lites 198&cisant les difficultés et
inconveénients pour définir I'altitude zéro sur lesurbes de lumiére sur des modeles et sur
des observations d’éclipses.

Le probléme de définition du bord du Soleil auxpsss totales et soulevé par B. W. Lites a
depuis longtemps été traité, analysé a partir @nlagions, mais le relief lunaire rend tres
difficile I'évaluation des références exactes datudes; les observations anciennes tenaient
peu compte du profil accidenté du bord de la Lurges moyennes étaient effectuées, aussi
bien au moyen des techniques de spectres sangbeistae-objectif), que le « mooving-

plate » avec une fente, décrits au chapitre I-2.

A partir des analyses des spectres éclair CCDfsates récemment obtenus aux éclipses
totales de Soleil de 2008, 2009 et 2010, les raé&® d’altitudes ont été déterminées grace
aux courbes de lumiére dans les spectres des giaiBaily et décrits dans les chapitres IlI-3,
l1I-4, 11I-5. Des analyses de spectres éclair aataussi effectuées avec un spectrographe a
fente a I'éclipse de 2012, voir chapitre 111-6Jex références des altitudes ont nécéssité une
évaluation précise de la position de la fente sinord solaire, ce qui a permis d’exploiter
ensuite ces spectres. Des moyennes dans le talgfé ont été considérées.

Pour des altitudes inférieures a 1000 km, les aealges raies et structurations des basses
couches de I'atmosphére solaire sont encore affegtar une quantité de lumiére continue et
diffuse issue des grains de Baily. Le rayonnememhélange a I'atmosphere, et cela rend les
analyses difficiles. Cette lumiére continue cormegpau bord photosphérique du Soleil
modulé par le relief lunaire qui n’est pas totaletmaculté par la Lune. L’extrait suivant de
I'article Athay Menzel 1955 mentionne que de telealyses a des altitudes inférieures a
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1000 km sont difficiles. Plus précisément, les besrde lumiére des raies de I'hélium neutre
4713 A et hélium une fois ionisé 4686 A sont affestpar la lumiére parasite pour les
altitudes inférieures & 1000 km au dessus du limbe.

2.4~
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Figure I-1-6-2 : extrait de l'article de Athay 1955, figure 3 pouontrer I'émission du

continu & 4700 A, et qu’aux altitudes inférieures0800 km, le continu devient plus intense, et
rend difficile les mesures des raies d’hélium nedir 13A et ionisé 4686A dont les intensités
sont 10 a 100 fois plus faibles que le continu essdus de 1000 km. La présence du point
d’inflexion est due a des effets de saturatiomlethon-linéarité des films photométriques
utilisés a cette époque. E est I'émission totateusie tranche de 1 cm en ergs/s/frequence.

Cet extrait montre et décrit de maniere explicite tps analyses des courbes de lumiére en
dessous de 1000 km restent une tache difficiléecgpectre continu se superpose aux raies
d’émission des éléments formés plus haut.

Des expériences de spectres éclairs ont été n@pgsdiurant des décennies pour essayer de
mieux comprendre la nature des couches situéeprtvebes du limbe solaire, par des
techniques variées qui chacune montraient une iogié sans cesse améliorée pour les
moyens techniques initiés au début du“KXsiécle avec la technique des plaques mobile
(mooving plates) et l'utilisation du cinématograpBans cette these, nous avons amélioré ces
techniques et analyses, grace a I'obtention d’unbre important de spectres éclairs pour
chaque contact (avant et apres la totalité) au mdgs nouvelles technologies d’'imagerie
CCD rapides CMos (cadences de 10 a 25 images/seebnilynamique élevée). Les images
des spectres éclair dans les différentes raieauhedsphére solaire aux altitudes inférieures a
1000 km au dessus du limbe ont permis une andBfsdllée et comparative des différentes
couches profondes de I'atmosphere solaire, avetdition et analyse des courbes de lumiere
déduites des spectres.
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Dans les chapitres suivants, nous passons en leydédférentes observations marquantes
des spectres éclair historiques, les évolutiosdjd@tations notamment des plaques
photographiques.

I-2) Observations historiques et observations modees
marquantes

Des expériences historiques trés importantes lpsunoyens de I'époque ont été réalisées
avec des spectrographes utilisant des prismesegguivent ou « train de prismes », qui
étaient répandus avant I'apparition des réseautfftaction, afin d'améliorer la dispersion.
Les résultats sont en général tres spectaculdiragrgent d’étre examinés, mais ils sont
plutdt qualitatifs. La figure 1-2-1 décrit le moggdu prisme-objectif, avec un train de 2
prismes qui se suivent :

2 prisms
/ following to each other
for increasing
the dispersion

L
\. Objective lenses

50mm of diameter
1524 mm of focus length

|
!

Photographic plate recording spectra—

Spectral region : 5200 to 3900 Angstr.
spectral dispersion: 7.5 Angstr/mm

Figure 1-2-1: schéma du prisme obijectif tel qu’utilisé a I'écpdu 28 Mai 1900 par Lord
Campbell, Thomaston, Georgia ou les 2 prismes gsusvent permettaient d'augmenter la
dispersion, plus importante en allant vers le blgalet. Campbell, 1900.

Les premiers spectres utilisant la technique chowing plate » ont été réalisés en 1905 par
Lord Campbell. Ces résultats sont déecrits danpuétications de I'Observatoire de Lick
1931 par D. Menzel. Cette méthode d’enregistreroensiste a assurer le déplacement
meécanique d’une plaque photographique, dont Issgétele translation devant I'ouverture
d’une fente étroite, permet d’enregistrer toutedgquence du spectre éclair, mais sur un
domaine spectral et étendue spatiale limités.

Le schéma I-2-2 extrait de cet ouvrage décrit lefionnement du spectrographe a plagues
mobiles:
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Figure I-2-2: Schéma du montage du prisme-obijectif a plaque mekirait de Publication
of Lick Observatory 1931, WW Campbell and Menzel,ebspectre est maintenu fixe au
foyer. Une fente sélectionne la lumiére en proveaatu spectre éclair, pendant que la
plaque photographique est en mouvement dans latdireperpendiculaire au sens de
dispersion spectral, permettant ainsi d’enregistess variations de lumiére durant les
contacts de I'éclipse.

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

objective ?
= 9
Layout for the moving plate spectrograph for p!chograpﬁr'ng\
the flash spectrum (Campbell).

Figure I-2-3: Description de I'expérience de spectrographe a peamobiles avec montage a
prisme-obijectif. Le spectre est maintenu fixe gi@co@e monture assurant le guidage qui
n'est pas représentée. Une fente de largeur limigékectionne une partie limitée de la
lumiére provenant des spectres flash lorsque lgysephotographique est en mouvement.
Ceci permettait d’enregistrer les variations brusgule lumiere pendant toute la durée des
contacts lorsque la Lune couvre le bord du Sol@#pres I'ouvrage de Giorgio Abetti, The
Sun 1951.

Le sens de dispersion spectral coincide avec pukeur de la fente. La largeur de la fente
permet de selectionner un domaine spatial limitdsslargeur du spectre éclair, pour ensuite
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effectuer un balayage linéaire sur les plaques les et obtenir les spectres voir figure 1-2-4.
Il fallait assurer un guidage sur le spectre écthartelle maniére a ce que ce spectre reste
centré et a la méme position sur la fente, penglamta plague photographique
d’enregistrement se déplacait a vitesse constantela fente. Cette technique a été utilisée
lors des éclipses totales de Soleil de 1898, 19Q0@5 avec des plaques photographiques.
Par exemple, la dispersion au voisinage de laHgiet340A était de 5,7 A/mm. Cette

technique tres originale pour I'époque, rappelletfigre d’'une certaine fagon, une méthode
ancienne de « scanner », ou toute la séquenc@eéeses éclairs limitée par la largeur de la
fente (comme échantilonnage) pouvait étre enrégsstr une seule et méme plaque
photographique en la déplacant. Les spectres obtrec cette technique illustrent le
concept de couche renversante qui est aujourdépaské. Les raies d’absorption, et le
spectre du limbe photosphérique visibles sur uaeedite de quelques centaines de km,
passent en émission et montrent une myriade diepesies d’émission.

Un exemple des spectres historiques obtenuslawemooving plate » est illustré en figure
I-2-4, pour un intervalle de longueurs d’onde sifia@s la partie violette du spectre visible.

3900

Figure I-2-4: Spectres éclairs du 30 Aolt 1905 sur plaques mobi@oving plate» défilant

a la vitesse de 0.06 pouce/s (15 mm/seconde). iitie paérieure montre la comparaison
avec un spectre normal dans les raies H&K. Assamate 2 prismes a 60° placés devant un
objectif de 2 pouces (51 mm) de diamétre et 60 (500 mm) de distance focale comme
décrit sur la figure précédente. D’apres la pubtioa de la Partie | A “study of the solar
chromosphere” by Donald H. Menzel (with an introtdon by W.W. Campbell, 1931)
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Les limitations proviennent du fait que des prisroesété utilisés, avec une dispersion non
linéaire, mais devient meilleure dans le bleu-ttidl@ dispersion diminue en allant vers les
longueurs d’onde correspondant au vert et dimimeere d’avantage vers le rouge; la
dispersion est non linéaire avec les prismes & tieme Cauchy, ci-aprés

B C
P =AY T

A et B sont des constantes dépendant de I'angtetdriau du prisme et le terme ﬁ% est

négligé devant les autres. Mitchell, S.A. a criiquette méthode des plaques movibles en
expliguant que les croissants des spectres obsemusie plaque fixe sont beaucoup plus
utiles et indispensables pour une analyse sciguaéfic'est-a-dire pour résoudre spatialement
le limbe solaire limité par le bord de la Lune, @ales images monochromatiques dans chaque
raie d’émission, permettant 'analyse des basseshas de I'atmosphére solaire. Ainsi,
aucune précision n’est atteinte sur les hautewalysées avec la technique des plagues
mobiles, car le mouvement de la plaque est seuledestiné a compenser la grande variation
des intensités radiales. Par ailleurs, la technitpseplaques mobiles « moving plate » ne
permet pas d’atteindre les niveaux d’intensité pescdu continu coronal, ce qui a été aussi
fortement argumenté par Mitchell, qui préconisaitréaliser plutdt des spectres éclairs sans
fente. Le spectre figure 1-2-5 a été realisé d&bEvec un réseau objectif, et toujours sur
plaque.

PLATE II

3800 . 0

Tur CHROMOSPHERE IN 1903
Enlarged fivefold

Figure 1-2-5: spectre éclair réalisé avec un réseau objectiéxgtosition de 0.5 seconde. Ce
spectre a été obtenu en 1905 dans des condit®sseing excellentes d’apres l'article de
Mitchell, 1935, et les nombreuses petites raiessbles ont été identifiées et indiquées dans
les tables, avec les potentiels d’ionisation.

Les spectres éclairs obtenus par Mitchell condigemn spectre sans fente et sans plaque
mobile. Il a utilisé un réseau a la place d’'unmespour obtenir une dispersion linéaire ce qui
permet de réaliser plus facilement une identifamaties nombreuses raies d’émission, et
atteindre une meilleure résolution spectrale. bare 1-3-6 montre un extrait d’'une séquence
de spectre flash obtenue par Mitchell et al en 18&% des indications et légendes des
structures observées sur le spectre et telles quelas étudierons avec les spectres flash
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récents obtenus avec des caméras CCD. Dans maaxrdg thése j'ai utilisé la méme
meéthode que Mitchell du spectrographe sans ferdes avec une caméra CCD a cadence
rapide d'images a la place des plaques photographjat aussi avec une expérience plus
compacte et transportable dans un bagage powansport en avion sur les sites
d’observation. L’avantage de cette méthode du spgretphe sans fente, est d'utiliser
I'occultation naturelle de la Lune devant le Sgleil les spectres éclair sont directement
enregistrés et se présentent sous forme d’unetoudte croissants correspondant aux raies
d’émission présentes dans les basses couchegrdedjghere 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 Phydrogene Hi de protubérance

4 4 WT
Série de Balmier HI
~avant la dis_centinuité

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

e . ) ) Spectres correspondant
Traces de continu chromosphérique dans des vallées funaires aux grains de Bailly

fors des contacts

Figure 1-2-6: extrait du spectre éclair de I'éclipse totale d2%%vec annotations et

légendes dans les régions H&K et série de Balmdingdrogéne avant la discontinuité
montrant les spectres du continu des grains deyBdé nombreuses petites raies en émission
avec les structures observées et I'effet des grd@nBaily (vallées profondes du profil de la
lune). Les raies de plus grande étendue montresiriecturation de I'enveloppe
chromosphérigue. Notamment dans I'’hydrogéne etalai@n K a 393 nm, et dans la raie,

on peut distinguer trés nettement les images manawtiques de protubérances. La durée
d’exposition des spectres flash était de une decwsde avant la totalité et une demi-
seconde apreés la totalité durant les contacts. Eéagplitchell, S.A. 1935.

Cette structure de spectres avec les raies d’é@nigsienses sous forme de « croissants »
s’explique par le mouvement de la Lune couvraulisgue solaire ou il reste un fin croissant
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avant et aprés la totalité. La Lune occulte towtisgue solaire sauf les couches d’atmosphere
sur le limbe, a la fin de la totalité de I'éclipsemme le montre la figure I-2-6. Les plaques
photographiques utilisées a cette époque étaiaatgaginsibles dans les parties bleu-violet du
spectre visible et donc bien adaptées pour la négpectrale etudiée.

Le continu chromosphérique et la myriade de petéess plus faibles ont été observés de
facon satisfaisante durant cette éclipse mémensi katicle de Mitchell le « seeing » était
moins bon qu’en 1905, compte-tenu de la durée d'siXipn des plaques photographiques.
Par comparaison entre ces 2 spectres, celui deri®@fontre qu’'un continu beaucoup plus
faible, entre des protubérances, mais ne montreg@asntinu chromosphérique comme en
1925. Il est possible que le spectre de 1925 @ipés quelques secondes plus tot dans
l'instant du contact ou les derniers grains deBalilotosphériques étaient encore visibles,
tandis que celui de 1905 pourrait avoir été enteguelques secondes plus tard au moment
du tout dernier grain de Baily plus fin avant l&atdé. Nous n’avons pas eu ce probléme aux
éclipses de 2008, 2009 et 2010, car les acquisities images de spectres CCD étaient
effectués en continu, le début des enregistrengatisengagé durant les phases partielles
précédent le second contact, et il n’y avait pas préoccupper du probléme de déterminer
l'instant pour déclencher les prises de vues amxaobs avant et apres la totalité.

Par ailleurs les nombreuses protubérances obsde/trwy des raies en 1925 témoignent
aussi d’'un Soleil plus actif gu’en 1905. Cependiagtiait tres difficile de conclure sur les
mesures des intensités des raies en comparantodipses.

L'auteur cite la raie du Fe XIV 5303 A et du Fe X7@ A qui ont été identifiées plus tard, et
I'auteur prétend qu’elles étaient plus intense4®2b qu’en 1905, ce qui indiquerait une
couronne plus active en 1925 qu’en 1905. La conmaamaentre les spectres en 1905 et 1925
montre un « seeing » excellent en 1905 mais méaliercrl 925. L'identification des raies des
spectres éclair est rapportée en Annexe 8.

Lors de I'éclipse totale de 1927, Pannekoek etridért ont réalisé des photographies
excellentes du spectre éclair et ont utilisé paypremiere fois un microphotometre
enregistreur pour analyser avec précision les tanisid’intensité dans les raies et continu
des spectres aux contacts avant et aprés laéotalit
Chacune des phases de spectres flash sera bealgsugtaillée ultérieurement grace a
'imagerie CCD rapide, a I'aide d’expériences beayrmoins considérables en dimensions
et beaucoup moins codteuses.

L’avantage de la technique du spectrographe sais, fest qu’elle permet d’obtenir des
séries d'images monochromatiques 3D dans chageel'&éments chimiques différentes,
c'est-a-dire selon les directions spatiales X,Yates, et spectral®, des couches de la
chromospheére, et des images de protubérancesldasep photographiques de cette époque
n'avaient pas une sensibilité suffisante pour loleserver et déceler les faibles niveaux du
continu entre les protubérances, et les niveaux fgibbles du continu coronal. Cependant, sur
I'extrait du spectre de Mitchell, certaines partiescontinu entre les protubérances peut étre
vu, mais de maniere uniguement qualitative.

La nature accidentée du relief lunaire ajoute difisualtés pour définir le bord solaire et
déterminer I'origine des altitudés= 0 km sur le limbe et aux instants des contactsé a ét
considéré pendant les phases partielles, préckdtnalité d’'une éclipse. Menzel 1930 a
tenté de définir le profil du bord de la Lune auyero des phases partielles. Ce travail
postérieur aux éclipses de 1905 et 1925 a permmsiel@x analyser et établir les amplitudes
des modulations sur le bord solaire partiellementitté. A partir de ces résultats, des
parametres relatifs aux circonstances des éclgp#gsu étre calculés.
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En considérant la Lune et le Soleil comme des esngérfaits (en négligeant le relief lunaire,
montagne et vallées) sur la figure 1-2-7, sdié rayon du Soleil et celui de la Lune. Pour
une éclipse de Soleil, ¢ > a.

;--Hl!c- of rioon
| —— edge of sun
[ N
Fiag
b
a
B

Figure 1-2-7: Relation géométrique des positions des centresdedare de la Lune et du
Soleil. D’aprés Menzel, D. H. 1930, dans le buixglejuer la forme des images en
“croissants” des spectres de la myriade de raiednai'ssion avec un spectrographe sans
fente, utilisé lors des contacts précédant ou suecéla phase de totalité des éclipses.

Les centres sont séparés par la distance b. Eangreéorigine au centre du Soleil, on peut
déduire I'équation représentant I'atmosphére selairaltitudeh au dessus de la surface
photosphérique :

x?+y %= (a+h)?

et I'’équation du bord de la Lune est :

(c+b) *+y *=c”

En combinant les 2 équations précédentes, en pesaxt et y =y’,en négligeant les carrés
des petites quantités trés inférieures a 1, orobti
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2 2
yofas \/1_ Cc-a’ ), (c=a),h_h*
b b b b
en introduisant-a = b+f, ouf est la distance entre le bord de la Lune et |d darSoleil.
Au second ou troisieme contact (c'est-a-dire jagtnt ou juste apres la totalité de I'éclipse),
lorsque les 2 astres sont tangents a l'intériesQ, on obtient:

2f f? 2h h?
yO/a~ - - 2+ + 2
c-a (c—a° c-a (c-a

Les termes erf? eth?sont fréquemment négligeables, généralerhextb

Les guantitég eta sont connues grace aux circonstances de I'éclipse.

Par exemple, a I'éclipse de 1905, leurs valeunseas/es étaient 16.597’ et 15.845’.

En prenant le rayon solaire a 695500 km, on powsifier facilement que-a= 33000 km
A partir des mesures des spectres d’éclipse, pestible de déterminer la quangitga pour

n’'importe quelle raie. De plus, Biest connu, il est possible de calculer I'altitingqeour
laguelle cette quantité peut étre tracée. La ptlad@&clipse est déterminée gat.ors de
I'éclipse de 1905, le bord de la Lune se déplag&M0 km/s a la distance du Soleil. Il était
possible de calculer les valeursydéa pour différentes phases. La figure 1-2-8 présérge

relations pour différentes phases partielles sarintervalles de 1 seconde avec les altitudes

en kilomeétres et la maniere dont les auteurs @tjép ont essayé d’en tenir compte :

Phase in
seconds

]
1 2 3 4 S

h (kms. x 10-%)

Figure 1-2-8: Effets de phase sur les hauteurs déterminées partgssants au moment des
phases partielles, estimés sur des images en did&agpres Menzel, D. H. 1930.

Les courbes indiquent les positions successivéa slierface lunaire, considérée comme
sphérique, sur des intervalles de 1 seconde. Miaigadité la Lune n’est pas exactement
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sphérique a cause de faibles déformations et deetiehaccidenté au bord. Les irrégularités
de plusieurs kilometres sont fréquentes. 1 kmé&jutarité sur la Lune correspond a environ
400 kilometres au bord du Soleil. Les plus granddiges font 2.5 km et les plus petites font
¥ de km. Les vapeurs métalliques correspondaninaages dans les raies d’émission en
croissants au dessus de 2000 km ont des chancéapmraitre dans la vallée suivante avec
une incertitude de 700 ou 800 km d’apres la fige2e8.

Ces profils ont permis une premiére approche dasigmes du relief lunaire.

Les spectres éclairs obtenus a cette époque antgpdianalyser les caractéristiques des
petites raies. Un travail considérable d’analysebigentification des éléments chimiques
associés aux raies d’émission a été effectués ¢abdes en Annexe 8 choisies sur des
intervalles correspondent aux longueurs d’ondeiétsdaux éclipses récentes de 2008, 2009
et 2010. La méthode d’'imagerie CCD rapide permatalyser plus précisément, et avec une

dynamique de 24 2" niveaux d’intensité les variations d’intensité sl@es petites raies au
moment des instants des contacts précédant etdautda totalité.

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

Lorsque c’était trop tot avant la totalité, lescpes étaient surexposés et affectés des grains
de Bally intenses, les images étaient saturées etles de plus faible émission étaient
meélangées avec la lumiére des spectres contimmtenses. Quand la photographie était
déclenchée quelques secondes trop tard juste at diéla totalité, seule la frange
chromosphérique était enregistrée, avec beaucoupsrde petites raies d’émission.

Comme les temps de pose sur les plaques photogregshétaient de I'ordre de la seconde,
seulement une ou deux vues étaient possibles pague contact avec les moyens de
I'époque.

En résumé, les spectres sans fente obtenus &petjae, montrent des arcs avec les
protubérances, et il est possible d’'interpréterdmmées directement, tandis que les spectres
enregistrés avec les plaques amovibles ne peremtizas d’analyse approfondie sur les
spectres dans I'atmosphére solaire par eux-méraesnme peut pas savoir si les spectres
correspondent a une région perturbée ou si c’esportion représentant les conditions
solaires moyennes. (Mitchell et al 1935).

Les conclusions scientifigues tirées de ces expeése Mitchell et al sont les suivantes:

- apartir des spectres éclairs, chaque croissa@tnégsion correspond aux raies d’un
atome qui est formé a une altitude bien définier(frgure 1-3-1) et ces couches
correspondent aux vapeurs métalliques. Ces couttiakes extensions au dessus de
la photosphere.

- Le Fe | constitue 37.6 % des raies observées danhsetspectre éclair visible

- Le Till comporte 226 raies d’émission et le Tid5lraies. Le titane est responsable de
15% des raies

- Beaucoup de différences apparaissent dans lepaucses différentes raies du
spectre éclair. Les arcs les plus intenses comelgmt aux gaz (vapeurs métalliques)
dans les couches profondes, et les arcs de thds faiensité, comme He Il 4686 (high
FIP). Il est difficile d’expliquer comment cettaie ayant un potentiel d’excitation de
48.16 eV peut étre trouvee a toutes les températes couches de I'atmosphére
solaire.

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

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

Les raies d'émission de spectres éclairs ont @émgnt analysées par Wildt. ou les altitudes
des hauteurs d’émission des raies métalliquestéritétluites et I'auteur a défini une
expression de gradients d’émission moyenne « Avs&ion GradientA log(l) per 100 km »
voir figure I-3-1.

Avéigl;s;;on Relevant-Range in
Spectrum Height
Alogl (Km)
per 100 km
SCIL.. oo, .. 0.16 ~ 8001500
T2I0.... .. ... .19 1000-1500
VIt......o........ .18 500-1200
Cri............... .20 500-1000
Crix............... L1200 500-1200
Mrix.............. .14 800—-1500
Fex............... .16 500-1200
Fexr............... .18 500-1200
Nix............... .18 500-1000
4 SO 18 500-1200
ZrIl............... .18 500-1200
Mgrt............... .05 2000-6000
Car............... .12 500-1200
Catl..c...oovnn... .04 10,000-14, 000
Sri............... .07 1000-6000
Buir.............. 017 10002500

Figure I-3-1: Gradients d’émission moyens, sur une plage de hautanitée, pour les
métaux alcalins et les terres rares].og(1)/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 sugéterelue de 100 km sont définis comme
équivalents a des échelles de hauteurs, ou lesratteliquent qu’il faut multiplier les valeurs
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de la colonneA Log(1)/100 km par 2.3*10" cm ™ pour déduire les valeurs du coefficigdw

1 . . ) ) : .
a qui est I'inverse de I'échelle de hauteur, et séés équations suivantes :

2ﬂRsun —Bh
)¥c*e B

, oun(h) est la densité d’atomes a I'altitude h au

n(h) = J'c(h)dh = (

dessus du limbe, c(h) sont le nombre d’atomes é@snis$3 est I'inverse de I'échelle de

hauteur en cit pour laquelle la densité a diminué d’une valeut fde
Le calcul de\ Log(1)/2100 km, gradient logarithmique, permet deluiée 3 comme étant
l'inverse d’'une échelle de hauteur. Les auteurdaint’hypothése de I'équilibre
thermodynamique. Cela conduit a des expressiots diensité d’atomes comme étant une
exponentielle décroissante proportionnelle a umsitée spatiale :

_Bh
c(h) =c,*e
2nRsun

Le terme pré-exponentiel est multiplié Ré_r( ), pour tirern(h)

Pour davantage de clarifications, nous avons rejirteltableau précédent en donnant
directement les valeurs des échelles de hauteapsed les mesures effectuées par les auteurs
depuis cette éclipse de 1940. par exemple, pdurg(1)/100 = 0.16 sur la premiére ligne, on

obtient = 0.16*2.3*10"= 3.68*10°cm™

element Av Emission B (cm™) Scale of height | Relevant Range
Gradient H (km) ~ 1/8 In Height (km)
Alogl per 100km
Scll 0.16 3.68*10°° 271 +84 800 - 1500
Till 0.19 4.37*10°8 228 + 60 1000 - 1500
VI 0.18 4.14*10°8 241 +84 500 - 1200
Crl 0.20 4.60*107° 217+ 84 500 - 1000
Crli 0.12 2.76*10° 362 + 84 500 - 1200
Mn I 0.14 3.22*1078 310+ 84 800 - 1500
Fel 0.16 3.68*10°8 271 +56 500 - 1200
Fe ll 0.18 4.14*10°® 241 £56 500 - 1200
Ni | 0.18 4.14*10°® 241 +£84 500 - 1200
Y 0.18 4.14*10°® 241 +£84 500 - 1200
Zr |l 0.18 4.14*10°® 241 +£84 500 - 1200
Mg | 0.05 1.15*107® 241 + 84 2000 - 6000
Cal 0.12 2.76*1078 362 +84 500 - 1200
Call 0.04 9.2*107° 1086+ 84 10000 - 14000
Srl 0.07 1.61*10°® 621 +£84 1000 - 6000
Bu I 0.17 3.91*10°8 255+ 84 1000 - 2500

Tableau 1-3-2: Gradients d’émission moyens, complétés avec lesisales échelles de
hauteurs déduites du tableau I-3-1, sur une plagéalteurs limitée, pour les métaux
alcalins et les terres rared) Log(l)/100 km prend la valeur 0.04 pour I'hydrogen
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Les raies a faible potentiel de premiére ionisatibites low First lonisation Potential « low

FIP » sont situées entre 500 et 1200 km d’apreseteges aux altitudes plus élevées. Plus
haut ce sont les raies chromosphériques comme Ie ®&gll, H I, He | qui dominent.

La précision des relevés sur les échelles de hateest dex 84 km pour le Ca | et 56 km
pour les autres raies métalliques comme Fe H @& km pour le Ti ll

La sensibilité des plaques photographiques utsigee les auteurs était insuffisante pour
observer et détecter d’autres raies d’hélium coroefie de He | 4713 A ou He 11 4686 A.

Les gradients d’émission des métaux du premierggdaest-a-dire la partie supérieure du
tableau I-3-2) sont en accord avec ceux dérivésedwet du Titane, aux altitudes inférieures a
1500 km. Les gradients d’émission du Ba Il et Garit sensiblement identiques a ceux du
premier groupe. Les gradients plus faibles du Mgdl lI, Sr Il correspondent a la haute
chromosphere. Au dessus de 2000 km les gradieétsission des métaux sont plus faibles
gu’en dessous de 1500 km d’altitude.

Dans cette thése, nos observations et analyse&té@aftfectuées aux altitudes commencant a
400 km au dessus du limbe photosphérique.

Nous montrerons que l'utilisation des caméras C@mériques avec une dynamique
suffisante a partir de 8 bit et ensuite 12 bis eadence d'images élevées a permis de sonder
les altitudes plus basses. En effet, la réponsaitemées nouvelles caméras CCD, les temps
d’exposition tres courts utilisés, c'est-a-direred0 et 60 millisecondes, permettent d’accéder
aux couches plus basses de I'atmosphére solgitaintenses, et le niveau de saturation se
produit a environ 300 a 400 km au dessus de le&ehzhdtosphére. Ces altitudes étaient
guasiment impossibles a enregistrer et inaccessivlec les plaques photographiques, ou les
durées d’exposition étaient de I'ordre de 0.5 ssadonde. La réponse en sensibilité des
émulsions photographique n’était pas linéaire £€lalonnages difficiles, sans compter que le
nombre de prises de vues était limité pour chaquéact avant et apres la totalité.

Les analyses des spectres de I'éclipse®ti@dtobre 1940 ont contribué a définir des profils
d’intensité en fonction des altitudes. Les variagiales flux au limbe solaire enregistrés lors
du second contact indiquent la présence d’'un mbinfiexion sur lequel la référence des
altitudesh = 0 km a été choisie our le continu voisin degie HB de H | 4861A.

Le profil du bord solaire estimé a cette époqueléstit en Figure I-3-3:
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Figure 1-3-3: pente abrupte prédite du bord solaire. En abscidstance radiale a partir du
limbe solaire, et en ordonnées, intensités en smigebrillance de surface du limbe solaire.

Ces profils montrent un point d’inflexion, pour e I'altitudeh = 0 est prise.

L’existence de ce point d’inflexion prédite sublerd solaire sera discutée a partir des
courbes de lumiere obtenues sur les spectres,éulais ces observations restent difficiles a
réaliser, car trés proches du limbe, les speceghins de Baily produisent encore
beaucoup de lumiere provenant de la photosphésat@tent 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 haute note est donnée @iProfesseur B.
Lindblad a introduit un extrait de lettre dans leligiil traite de la question de I'étroitesse du
limbe solaire, et il communique des premiers réssille mesures photométriques du continu
au voisinage de la raie Bl 4861A, sur le bord solaire a I'éclipse du 9 Juill@45. Ces
enregistrements cinématographiques du spectrediasété effectués au second contact de
cette éclipse et des relevés d'intensités en fonales altitudes ont été mesurés. Ces relevés a
partir des résultats de I'auteur, sont indiquégportés en figure 1-3-4 pour une meilleure
lecture. En ordonnées est donné le rapployoul , représente l'intensité enregistrée par

I’émulsion du film la plus haute, et en abscis&itude au dessus du limbe sans tenir
compte de I'épaisseur optique:
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Figure [-3-4: courbe a partir des relevés du Pr. B. Lindblad, cdipport d’intensités
normalisées du continu en fonction de l'altitudeadtir de séquences de spectres éclair au
voisinage de la raie K8, au second contact de I'éclipse totale du 9 Juille45.

Le Professeur B. Lindblad précise qu’au le débuadmurbe oW/l ,est proche de 1 qu’en

réalité I'intensité doit encore augmenter et étus glevée, et pour les parties correspondant
aux altitudes négatives sur le disque solaire.dlaur de | est liée a une valeur d’intensité

maximale de I'’émulsion du film proche de la satoratMalgré la réponse non linéaire du

film, ces mesures sont remarquables.

A partir du graphique figure 1-3-4, nous avons €tffié un ajustement exponentiel décroissant,
dont I'équation est :

—0. 2 —-h/
I(h) = 0.9968% %" = 0.0068% 1%

Ces résultats permettent la détermination d’'uneléxbe hauteud = 161 km pour le

continu voisin de 4860 A, et les résultats de a&piaque et avec les moyens utilisés sont en
tres bon accord avec nos résultats obtenus récawenies techniques CCD.

Ces résultats obtenus avec I'ajustement d’une exgi@ile décroissante sont en bon accord
avec les modeles hydrostatiques 1D qui ont san®di@ja eté utilisés depuis cette époque.
A noter que la gamme de longueur d’onde autour7@® A que nous avons choisie
récemment pour la réalisation des spectres edairssifie par les trois points suivants, et
exposés dans le livre de Thomas- Athay 1961

1) Il'y a relativement peu de raies spectrales dansitsvalle de 4700A

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

3) L’intensité du continu photosphérique varie peucdadongueur d’onde dans ce
domaine spectral limité & 120 A d’étendue poureenpérience.

41



4) Et par ailleurs ce choix se justifie aussi par Espnce des 2 raies de I'hélium neutre a
4713 A, et hélium ionisé He 11 4686 A, qui sontsioes, et espacées seulement de 27
A dans cet intervalle. Avec un réseau objectif @@ im de focale muni d’un réseau
de 600 tr/mm, ces 2 raies entrent en entier sonéime chip CCD avec une résolution
suffisante de 0.12A/pixel. L'intervalle spectrat ds I'ordre de 120 A autour de
4700A, ce qui sera trés pratique pour les comsanaultanément sur chaque séquence
de spectres.

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

PUBLISHED LISTS OF FLASH-SPECTRUM LINES

|
B o i wdaal i 30701200 060 Davidson and Stratton 1927
) ey Y 11 41504770 00 Pannekock and Minnaert 1928
1001, 1905, 1925, ,..| ca J070-7060 3250 Mitchell 1830
1900, 1905, 1908. .. .| mpt 3230-5320 3000 Menzel 1631
1930, 1937..........| ecat J060-8860 3500 Mitchell 1047
1936, ... ..o oo ns 3350-6570 Jod IFracasioro 1030
Bz s, gy cit J200-3400 1100 Kiess 1942
1041, 1945 . .. Melnikow 14944
1945 . ... ..........| #ns 31205180 335 Krai 1931
No eclipse........ .. " LB00-6600 1200 | Adams and Burwell 1915
|

*en = chromospheric arc: mp = moving plate; g5 = aarrow siif.
t Most complete results. Most observers who employed other methods used the co method hesides,

Tableau I-3-5: comparaison des techniques utilisées pour plusiedlipses totales. La
mention « ca » signifie chromospheric arc, « mjgniie moving plate, « ns » signifie
narrow slit.« jf » signifie jumping film.Van de Hul1953.

La méthode « ca » des arcs chromosphériques esaéthede brute pour déterminer les
altitudes auxquelles les raies disparaissent, anenbdes contacts. Elle est associée a la
méthode de spectrographe sans fente. Un ou plagiemps d’exposition des images
monochromatiques de chaque raie d’émission dertaratsphére encore visible, permet de
montrer les arcs, tandis que les raies coronalgsssnis forme d’anneaux complets.

La mention « jf » pour jumping film signifie uneaession rapide d’arcs chromosphériques
sur un film, donnant en enregistrement continwsfectres complets des arcs.

La méthode « mp » de plaques mobiles, permet diotiwe@e portion étroite au centre des
arcs. Cette portion de spectre quasiment linéaieré une plaque photographique se
déplacant de maniere continue. Un enregistremenplat est obtenu lors du changement des
spectres de cette portion de spectre avec raibsatjgtion puis en émission en fonction du
temps. Cette technique donne une portion de lanobsphére, des échelles de hauteurs
correctes. L'enregistrement en continu montre diadstude h = 0 km ou le spectre éclair
avec raies en émission devient un spectre d’abearur le limbe du disque solaire.

Le procédé utilisant la fente étroite « ns » cdas#® un spectrographe a fente, et devant
laquelle un objectif produit I'image du Soleil gide sur la fente. Celle-ci est placée
tangentiellement au limbe lunaire. C’est la seudghmde qui permet de mesurer les longueurs
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d’'ondes précisément, et les profils des raies, getite méthode est difficile a manipuler et a
mettre en ceuvre. Ce procédé est aussi utilisédontgions d’éclipses.

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

INDIVIDUAL CHARACTERISTICS OF FLASH-SPECTRUM LINES

DpsicssATaon

|
T Decues wiTh 1 CHAEACTERISTICNS
|

Menzel Fiess

Emission extends high in flash, sometimes reaching
mazmum intensily at geeat heighl; emission
weak near limby; nothing seen on disk

[Ty ] PPV Eut, Cot Emiszion drops sharply with height in fash but ex-

tends large distance into disk spectrum; two spe-

cial lines of this Lype have been studied withont

an eclipse by Thackeray (1933)

i+ Entizgsion may extend to great height in flach and

also extends some distance into disk spectrum; no

sell-reversal seen

bz, i b S Emission of iflash extends again into disk spectrum

, but exhibits signs of sell-reversal; this moy noi

be true self-reversal (see Sec. 3)

d, dw.. .. « e, Ca, Mu, Cr Emission in Iash, aborption on disk, with fairly

i | zudden transilion

heviine.| @ fie, Het

Bssurnnng i If, S¢t, Fot

r

Tableau 1-3-6: indications extraites des caractéristiques de quesgraies d’émission
obtenues par Menzel et al a I'éclipse de 1930 dapr The Sun », 1953.

Ce tableau I-3-6 sert a décrire comment se préseantas raies d’émission, leur extensions,
comment pouvait varier leur intensité, avec les emsydes plaques photographiques utilisées
a cette époque. Les raies low FIP comme le Titaragndsium sont indiquées ainsi que les
raies high FIP comme I'hélium neutre et ioniséyatrbgene.

L’éclipse de 1932 a été réalisée avec un prismeetibgquivalent a un spectrographe sans
fente. La résolution spectrale a été ensuite anégljet 'équipe de R.B. Dunn de Sacramento
Peak a réalisé des spectres de référence.

D’autres expériences d’éclipses ont été effectpaefRedman et Zanstra a I'éclipse de 1952,
(Zanstra Redman, 1952) dans la région spectral@4@ A a 3170 A incluant la discontinuité
de Balmer. L'originalité de cette expérience esivdir observeé le spectre continu d’'une
protubérance intense en dehors des raies d’émid3emmesures des densités électroniques
ont été déduites d’aprés ces observations et tesrsuont obtenu 0.7*18/cm® en supposant
une température éléctronique de 5000 K et 5%bn® en supposant une température de
15000K. Cependant il n’est pas clair si les disicuites observées autour du continu de cette
protubérance pourraient étre liées au relief lnajui module le continu chromosphérique et
coronal, et qui se superposent au continu de lalpécance. Il n'est pas mentionné de
soustraction du continu coronal au continu de qetteubérance a partir des relevés sur les
films au microdensitomeétre. Toute fois les auteuntsévalué ce continu dans une région en
dehors des raies d’émission, mais le nombre d’imagelimité et la résolution insuffisante.
Nous avons réalisé ce type d’analyse du continoadjurotubérance a I'éclipse de 2010, avec
une qualité photométrique, voir Annexe 1.
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Les conclusions scientifiques tirées de ces egpéeis de Wildt et al sont les suivantes :

- La décroissance radiale de la densité de I'hydredhdans la chromosphére est

. . , R . -h/1086
strictement exponentielle jusqu’a h = 15000 kmsttpeoportionelle &

- Les gradients de densité des métaux sont plussrgigke 'hydrogéne, mais entre 3000
et 6000 km, ils ont le méme gradient que H 1.

- Les températures d’excitation du Fe | et Fe Il stfordre de 3000 a 4000 K et
augmentent avec I'accroissement des potentielsidation.

- A'laltitude h = 500 km, p, = 10***/cm® et n_,, = 10°**/ cm®

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

- Les gradients de densité des métaux étant cingplassélevés que ceux de H I, cela
suggere l'existance de turbulence chromosphérigdépendamment du poids
atomique.

- La distribution radiale du rayonnement continudgsiterminée par le gradient de
densité de H I. La pente du bord solaire a h =Is0@st sept fois plus grande que le
gradient chromosphérique, avec I'hypothése d’éopglhydrostatique.

I-4) Spectres de R.B. Dunn et al a I'éclipse de 62

Une expérience de spectres éclairs sans fenteutle tésolution spectrale a été réalisée a
I'éclipse totale de Février 1962 en Nouvelle Guifé®r R. B. Dunn et al 1968), dans le
domaine spectral 3200 & 9100A et 3500 raies d’éomsmt été obtenues. Cette expérience
comprenait un coelostat avec un miroir concave@terBm de diametre et 5746 mm de
focale. Un réseau de 1200 traits/mm par réflextait atilisé et I'image du disque solaire
faisait 54 mm au foyer a I'entrée des spectrograpbes lentilles de quartz de 70 mm de
diamétre et 710 mm de focale utilisées comme catkur reprenaient 'image pour éclairer le
réseau en faisceaux paralleles et produisaiesplestres apres séparation, dans un domaine
Infra-rouge et Ultra-Violet. Du film « Tri X » Kodadtait utilisé pour les spectres UV et un
film « HIR » Kodak était utilisé pour les spectiBs Plus de détails de cette expérience
remarquable et unique sont donnés dans l'articl&d®& Dunn, et al 1968.

Ces observations de spectres sont historiquesaiasde part leur résolution et qualité, et
des tables détaillées (contribution des auteués gitécédemment) donnant les intensités de
chaque raie identifiée en fonction du numéro dgumeet de I'altitude ont été réalisées. Hélas,
ces résultats trés remarquables et sans égalalétiérature ont été peu utilisés par la suite
car ce sont des images instantanées prises aus amtants des contacts, et I'exploitation
des résultats réprésentait un travail considénadmeapport aux moyens d’analyses avec les
(micro-densitomeétres) de cette période, compte-tiengrand nombre de raies (des milliers)
obtenues dans I'UV et le proche infra-rouge.

Pour rendre les résultats de R.B. Dunn accessitbes, les avons utilisés pour construire des
graphiques montrant les intensités en fonctionhdeeurs. Nous avons effectué les tracés
des courbes de lumiéte f(h) pour plusieurs raies d’émission d’apres les tatdeBunn.

Les courbes, figure I-4-1, ont été tracées d'dpgeplaques photographiques pour plusieurs

TV

éléments chimiques et ou chaque plague avait &@néée en flux et en altitude.
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Figure 1-4-1: tracés des profils d’intensité I(h) en fonctionl@dtitude apres exploitation des
plaques photographiques des spectres éclairs abtpar R.B. Dunn a I'éclipse de 1962, sur
une coupe en tranche de la chromosphére. 1 unitfistjue solaire moyen équivaut a
3.77358*10"ergs/cnt /s /sr/A. Une division en ordonnées vaut'd€rgs soit 0.00265 unités

du disque solaire. La largeur de fente effectivisée fait 20um (0.001 cm).

L'intervalle des points dans les spectres UV étaif.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 moyemleur en « ergs » a été effectuée a partir
des données de Allen, 1973, ou 1 unité du disglareanoyen déduite a partir des données
de Allen vaut 3.77358*10 ergs/cnf /s/sr/A. Par ailleurs, les intensités relatives sont
exprimées en unités d’intensité du disque solamgen. Ce choix repose sur les unités de
brillance du disque solaire adoptées, voir Ann&8st 29. Il faut prendre en compte le flux
par unité de longueur d’'onde, et prendre en cotagergeur de la fente pour évaluer les flux.
Les graphiques figure I-4-2 représentent la coneerrsn échelle logarithme a partir de la
figure I-4-1 précédente:
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Figure [-4-2: profils d’intensités I(h) pour différents ions em€tion des altitudes déduits a
partir des analyses et étalonnages des spectr& @rinn a I'éclipse de 1962 publié en
1968. Spectrum of the chromosphere.

Les choix des éléments chimiques relevés sur kestigs de R.B. Dunn et al correspondent a
ceux gque nous avons analysés a partir de nosatsalitenus aux éclipses de 2008, 2009 et
2010.

L’altitude h =0 km sur la figure I-4-2 déduitssdesultats de Dunn et al correspond au point
d'inflexion qui était utilisé pour définir le bosblaire.

Nos observations ont montré finalement qu'il nhaa de point d'inflexion dans cette région
ou les flux encore élevés des grains de Bailydesscontacts, provoquant la saturation des
émulsions des plaques photographiques.

Le premier point de mesure pour la raie d’héliuml 4d71A est donné pour l'altitude 20 km
au dessus du limbe avec une valeur de 2¥d@Qs ce qui correspond & 0.05565 unités du
disque solaire moyen. Cette altitude et cette valéntensité de cette raie He | 4471A n'a

pas de sens aussi proche du bord, car les spdat@mtinu des grains de Baily sont trés
intenses, proches de la saturation et cette rast pas visible aux altitudes indiquées a cause
de la lumiére encore trés intense provenant dadgelphotospheére.

De méme pour les autres raies comme le Ti Il 45@0h&= 600 km, I'intensité déduite des
courbes de R.B. Dunn est voisine de 8*1hités du disque solaire moyen, et nos résultats
nous donnent une valeur de 1.4%10nités du disque solaire moyen pour cette mémieicti
Les auteurs se réféerent a I'ouvrage de Thomas ayAt®61, qui ont effectué des mesures
complémentaires de courbes de lumiére du cont#i0a A et se servent des graphiques
donnés en figure I-1-6-2 comme référence.

Dunn et ses collaborateurs déterminent en 196&ltagles dites “zéro” quelque part dans la

basse chromosphére en se servant des profils dime@700 A donnés par Athay 1955.
Cette définition sera clarifiée par la suite avexdnalyses de spectres éclair a cadence élevée.
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Les conclusions scientifigues tirées de ces expéerde Dunn et al sont les suivantes :

- Les identifications des raies ont été difficilegaliser dans la partie violette des
spectres a cause des trés nombreuses raies nueglpcesentes, et des
chevauchements (mélanges) des raies. Des spduatoesasphériques a trés haute
dispersion hors éclipses étaient nécéssairesKeilin Pierce, Worden).

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

Ces observations sont rapportées dans la publicatiéclipse totale du 12 Octobre 1958 »,

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

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

obtenus par les auteurs, avec une myriade defragssen émission superposée au continu du

spectre correspondant aux derniers grains de Baily.
-

Raies
“low FIP”

£
=
o
S
S
~N

|
|

Figure I-5-1: extrait de spectres flash, (page 41 de l'article®oto & Hiei 1962) montrant
des structures de spicules, a droite dans la reedd H | & 3888.49,, et & gauche dans la

raie de I'hélium neutre He | 3888.64%

Noter les similitudes des structures de ces 2 raienses dans les bas niveaux. Ces parties
de croissants indiqués par des parentheses au éxigtieur des images correspondent a des
altitudes de I'ordre de 2000 km. La dispersion tdai 0.23A /mm, et I'échelle verticale sur
cette impression est de 7secondes d’arc/mm. Laadg/de petites raies en émission est
superposée au continu correspondant au spectreechial grain de Baily avant la totalité
(disparition de la haute photosphere), avec legaigres de raies « low FIP » et les séries de
raies correspondant a la molécule CO.
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Ces spectres montrent une structuration de macudspiet spicules dans le profil des raies
high FIP de He | et Elde H | qui sont trés proches I'une de l'autrerdtpu étre résolues.

Ces structurations sont étudiées au chapitre IVasartir des résultats de I'éclipse du 22
Juillet 2009 sur la raie He 1 4471.

L’inconvénient sur les données de Suemoto et Higieenombre trés limité de ces spectres
inédits, et les expériences étaient trés colteatsedumineuses. Nous avons obtenu des
spectres de résolution spectrale 100 fois moirtid’ordre de 24 A /mm,

c'est-a-dire 0.12 A /pixel (taille du pixel 5 unmhais cependant avec une cadence de 10 & 15
spectres par seconde avec les nouvelles camérasdpities.

D’autres mesures sur les spectres ont été réalméede I'éclipse totale de 1970, notamment
sur le continu dans le but de mieux définir lesataons d’intensité du continu jusque dans les
altitudes atteignant la basse chromosphére.

Des conclusions scientifiques trés importantes Sig#s des expériences de Suemoto Hiei :

- Hiei 1963 suggeére que la chromosphére est compaesdement de spicules et que le
milieu interspiculaire fait partie de la couronhes spicules, sous forme de gaines,
apparaissant au dessus de 1000 km sont les mémnes’ipgporte quelle raie, et c’est
vrai pour les raies d’hélium et hydrogéne de terajpges différentes.

- L’émission du continu Paschean dans le visible permet de déduire la densité de H

- L’échelle de hauteur de I'ion Hest située autour de 50 km, et ce résultat estitéd
partir des mesures dans le continu de Balmer etuiguite dans le domaine spectral
3600 & 3800 A. Le continu de Balmer « libre- lidonne la densité éléctronique.

- Aux altitudes inférieures a 700 km, la chromosplpenarrait étre en équilibre
hydrostatique en incluant une turbulerége< 10 km/s (Hiei 1963)
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I-6) Expériences de Makita a I'éclipse de 1970 powmontrer les
variations du continu chromosphérique

Les graphiques figure I-6-1 ont été obtenus paritdak ses collaborateurs sur les variations
du continu a partir du bord du Soleil, et ou |taitieh = 0 a été déterminée:

\

& logl/[g=—!

log I { erg/sec-cm®ster-cm)

10— couronne " . | N

l‘l ] - 1 ‘_!_-_‘_-‘__'_-_"':_|'_l_'
0 1 2 3 4 x10%km

Figure 1-6-1: profils de lumiére & 6900 A pour montrer les vaipas du continu et
distribution d’intensité des couches externes deiSaes courbes en traits pleins reliées
avec des courbes en pointillés montrent les vametidans les différentes couches de
'atmosphére solaire obtenus.Une chute d’intengi®500 km montre la limite supérieure de
la chromosphere. Les cercles ouverts reliés avedigees fines sont les valeurs prises sur
les résultats de Weart, normalisés a l'intensit&antre du disque solairg | D’aprés Makita

etal 1972.

L’interprétation de la transition entre le conticlromosphérique et le continu coronal n’est
pas claire. Cette transition est décrite dans &pitte I\V-2-3. La représentation avec les traits
en pointillés et avec un point d’inflexion est ditable. Les reliefs et irrégularités du bord de
la Lune ne sont toutefois pas suffisamment discodédes auteurs.

Les conclusions scientifigues tirées de ces expéee Makita et Tanaka sont les suivantes :

- Endessous de 1000 km, I'émissionés$t prédominante, et au-dela de cette altitude,
la diffusion électronique et I'émission libre-ligmie un réle principal.

- Aucune indication remarquable a été trouvée awdeur = 2500 km comme limite
supérieure de la chromosphére.

- D’apres le renvoi vers les travaux suivants de Tandiki 1972, la raie du Fe | serait
formée a 50 km au dessus du limbe, la basse chpmamsjusqu’a 1000 km pourrait
étre une atmosphéere homogene. Les régions brélaputiesont concentrées a la limite
de la supergranulation devraient étre plus chaedesélevant en altitude.
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Les observations d’éclipses restent des expéridtiffasles, et demandent beaucoup
d’habilité des expérimentateurs pour les réussppar obtenir de tels résultats de qualité
photométrique.

Des observations des spectres du bord du Soledtérientées dans des conditions hors
éclipse avec les plus grands télescope solairé9&2, afin de rechercher si des raies de
faible intensité, hélium neutre He | 4713 A et 4886 A visibles en conditions d’éclipse,
pourraient étre visibles en dehors des conditiodgligse. Des résultats sont présentés par
Worden B. et Hirayama 1972, T. a Sacramento Peak.

I-7) Tentatives infructueuses d’observation des rais He | 47133
et He 11 4686 A par B. Worden et T. Hirayama dans des
conditions hors éclipse avec le télescope sous vaeSacramento
Peak

Des spectres a haute résolution spectrale ontéréts a I'observatoire solaire de Sacramento
Peak aux Etats-Unis, pour rechercher la présencessde I'hélium neutre He |1 4713A et
ionisé He 11 4686A trés proches du limbe solaifiy de savoir si ces raies peuvent étre
vraiment observées en dehors des éclipses. Lestexigure I-7-1 montrent les spectres
obtenus par les auteurs ou des raies d’émissidrvsiles:

IIIJIIHI!HII[iIIJJJIIliIIlIJIJIJ'lJIJIr!JIIlIIIIHIJJlII
4683 4684 4685 4686 4687 4688
WAVELENGTH (R)

Figure |-7-1: spectres juste au dessus du limbe dans la rég#sB&A le 16 Janvier 1972.
Dispersion 10.1 mmi & 4686A fente de 200um, 3 secondes de pose sur film Kk
D’apres I'article Worden Beckers Hirayama 1972
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Figure |-7-2: spectres juste au dessus du limbe dans la régl8A le 16 Janvier 1972.
Dispersion 10.3 mmi a 4713A fente de 200um, 3 secondes de pose sur filmkkiaBa
D’apreés l'article Worden, S. P. Beckers, J.M. Hiaaya, 1973.

La hauteur moyenne de la fente parallele étaiésituenviron 400 km au dessus du limbe,
avec des variations de +/- 300 km. Bien que de mendes raies d’émission associées a des
raies low FIP aient été enregistrées, les raiemidsion He | 4713 A et He 11 4686 A n’ont
pas été observées. Les auteurs ont montré qutilidgaossible d’observer les raies de
I'hélium He | 4713 A et ionisé He 11 4686 A en detides éclipses totales de Soleil et que les
observations antérieures prétendant les avoir véssisur le limbe hors éclipse étaient
erronées.

Cependant, de nombreuses raies d’émission chrordnagphs comme le chrome, cérium,
titane, fer, nickel, samarium, correspondant aiesreow FIP ont été observees. Keith Pierce
et ses collaborateurs ont réalisé un atlas tréspdé ces raies, voir Keith Pierce 1968. Ces
résultats ont confirmé que les raies d’hélium M&13 A et He Il 4686 A ne pouvaient pas
étre observées en dehors des éclipses totaledele Balumiere parasite provenant du
disque photosphérique est 20000 a 100000 foisiplesse que ces raies. Cette lumiére
parasite qui ne peut étre réduite méme avec lelfenmsi coronographes, masque
complétement ces raies d’hélium de faible intengiénées tres proches du limbe solaire.
Ces résultats montrent de fagon évidente que ledittans d’éclipses totales sont
indispensables pour I'étude des raies « low FIPwlegh FIP » comme I'hélium He 1 4713

A et He 11 4686A qui sont optiguement minces.

Cependant il est toute fois possible d’observ@résence de ces raies d’hélium dans des
protubérances intenses, celles-ci étant plus &eigu limbe solaire,

Des nouvelles observations et mesures des raiéfudihneutre et ionisé ont été renouvelées
avec succes par Hirayama a partir de spectrespbésltotales pour mesurer les vitesses des
ions dans la chromosphere.

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

- Les raies de I'hélium He Il 4686A et He | 471/8nt pas été détectées dans la basse
chromospheére ni dans les spicules avec les résotusipatiales et spectrales les plus élevées
possibles a Sacramento Peak, en dehors des cosdifieclipses. Les identifications de cette
raie de par le passé, et hors éclipses étaientréres. Toutefois d’autres raies d’émission
meétalliques ont été détectées.
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I-8) Spectres éclairs sans fente de Houtgast et al, @skes de Mars
1970 et du 30 Juin 1973

Des spectres éclairs plus récents ont été obtearudqutgast, 1979. lls ont observé
simultanément des raies « low FIP », et de temessy avec des spectres a cadence faible
durant les contacts, montrant simultanément les rdiémission (Terres rares) et raies
d’absorption comme le montre I'extrait figure 1-8&1.1-8-2 :

| I I
Ball TiI Mgl
45540 4563.7 45711

Figure [-8-1: extrait de2 spectres éclairs Houtgast Namba ddi$éale 1970: spectre du
haut pose de 1.037s entre 768 et 456 km au ddsdirab. Spectre du bas, pose de 0.285 s
entre 2430 et 2350 km au dessus du limbe. Speapbgréchelle.

Ces spectres montrent le changement entre I'abgorgt 'émission des raies low FIP,
comme le Ba Il 4554A, Ti Il 4564 A, Ti Il 4568 A etV 4571.1 A.
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Figure |-8-2: extrait de spectres éclairs de Houtgastet Numba jpste avant le second
contact de I'éclipse du 30 Juin 1973 en Mauritanie.

Ces spectres remarquables démontrent qu’il estippesbobserver simultanément les raies
d’émission et les raies d’absorption lors des sécee des spectres éclair. Ces spectres sont
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réalisés avec un spectrographe a fente. La régiectrale examinée se situe autour de la raie
Hy & 4340 A. Des expériences utilisant un spectrdgrapfente ont été renouvelées a

I'éclipse de 1980 par T. Hirayama dans le domaireetsal correspondant aux raies de
I'hélium neutre 4713 A et ionisé 4686 A.

Les conclusions scientifigues suivantes sont tidassexpériences de Houtgast et al :

- pour les raies une fois ionisées, plus la raiengéshse, plus la transition absorption —
émission a lieu profondément, comme le Ti |l 456Begti tres intense, cette transition
a lieu a 25 km en dessous du limbe, tandis quelpalirll 4564 plus faible, la
transition a lieu vers 1000 km au dessus du limbe.

1-9) Mesures des largeurs des raies d’hélium netgt He 1 4713A
et He 11 4686 A par T. Hirayama a I'éclipse de 1980

Des nouvelles expériences de spectres éclaira®@néadisées avec un réseau-objectif a
incidence rasante, dans le but de mesurer avdudagmnde précision possible la largeur a
mi-hauteur (FWHM) des raies d’émission des raieBhddium neutre He | 4713 A et hélium
ionisé He 11 4686 A, afin de déterminer les vadas de vitesses Doppler des ions dans les
couches de la chromosphere.

La procédure utilisée par les auteurs pour déteantialtitude zéro consistait a mesurer
I'intensité du continu pour chaque image, et eesté mesurer le gradient le plus élevé de
l'intensité en fonction de la hauteur pour chagogl@de position. Cela revient a effectuer la
dérivée des intensités par rapport aux hauteutsgesr les variations des nombres dérivées,
en fonction de I'altitude. Cette méthode a étaésdd au chapitre II-4 pour déterminer les
positions des limbes a partir des images dansles H de Ca Il et EUV. L'intervalle de
temps entre 2 images successives était relativeloegtune seconde, ce qui correspond a
une différence de hauteur de 600 km entre 2 vueséoitives.

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

Les auteurs ont effectué des moyennes sur le pledilspectres autour de 'instant de contact,
et ont évalué la position du bord solaire donnéesdes graphiques figure 1-9-1.
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Figure 1-9-1: Largeurs Doppler observées pour I'hélium neutrel4&13A et He 1l 46867
en fonction de I'altitude, au troisieme contactléelipse de 1962. D’apres Hirayama et lIrie
1984[72].

La figure 1-9-1 décrit les variations des largeDappler mesurées pour He 1 4713 A et He 1l
4686 A. La largeur Doppler est définie comme étamargeur a 1/e du profil de la rafel,
et la conversion &, est donnée paf, = cAA, /A= (&7 +2RT/u)"?. Les auteurs ont comparé

la vitesse non thermique chromosphérique obtempseta des mesures des raies d’hélium
neutre He |1 4713 A et ionisé He 11 4686 A. Il a éé&kessaire de convertir la hauteur
apparenteh_ a la hauteur mesuréeadialement a partir de la profondeur optiqueéait

5000 A, 1.,,,= 1 définie en Annexe 24. La conversion de hauteyd h est la suivante :

h=300+h ,+ g H(km) avecH échelle de hauteud’aprés Van de Hulst, 1953, page 229 et

cité dans l'article Hirayama et Irie 1984.

Les graphiques en figure 1-9-2 représentent lesbasude lumiére relevées sur les raies
d’hélium, en fonction de I'altitude, et les fluctigms autour de la courbe d’ajustement sont
bien visibles.
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Figure 1-9-2: Profils d’intensités en fonction de la hauteur pées raies He |1 4713 et He Il
4686A lors de I'éclipse de 1980. D’aprés Hirayama €ie [1984.

Les auteurs ont mesuré I'échelle de haukéqui vaut pour I'hélium neutre He 14713 A
4000 km. Elle est définie comme étaht -dh/dInE, comme étant la distance pour laquelle
l'intensité totale d’une raie diminue d’un facteur

Nous avons mesuré réecemment ces échelles de haytauir de nos spectres éclair CCD de
2008, 2009 et 2010 et avons trouvé des valeursfaibies, inférieures a 1000 km. D’aprés

les résultats de Hirayama Irie 1984, les altitumesquelles les raies d’hélium apparaissent
sont situées sur le limbe et ces résultats seisotités dans cette thése ou nous les avons
mesureées sur certaines courbes de lumiere, a gar6i®0 km au dessus du limbe.

Nous n'avons pas analysé de profils de largeuraids, car nous avons utilisé un
spectrographe sans fente aux éclipses de 20080a @dhous avons obtenu des images dans
ces mémes raies, permettant une étude compléneedésvariations des émissivités grace au
mouvement naturel de la Lune.

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

- Lalargeur Doppledu tripletHe | 4173 A augmente avec l'altitude et la largeur
moyenne est compatible avec celle des raies ngtalliet de I’hydrogéne, suggérant
gue la température cinétique du triplet He | safi¢iieur a 8000 K a l'altitude de 2000
km, dans cette région ou elle est émise. Les égesen thermiques a 2000 km sont de
8 km/s et 14.8 km/s a 4000 km. Cela peut étreigx@lpar la recombinaison aprés
photo-ionisation par les radiations UV coronales.

- Lalargeur Doppler de la raie Pascherde He Il 4686 A est de 18.4 km/s, sans
correction des sous-niveaux de cette raie et @tesen — thermiques. Cette largeur de

55



raie montre aussi une tendance d’augmentationlafgide. Aprés comparaison des
largeurs Doppler de He | 4713 A et des raies EU¢épestraction des vitesses non
thermiques, la raie He 11 4686 A est émise dansrég®n (dans les spicules et
chromosphere) ou la température atteind 20000 Egtét raie est émise aussi par un
procédé de photo-ionisation a cause des raiesa@®X — UV, en dessous de 228 A.

- Toute fois la possibilité que la raie He Il 4686 dit$mise a une température
inférieure a 10000 K n’est pas exclue. Le potentienisation de He Ill avec les raies
coronales X — UV est trop €élevé pour une ionisatioifisionnelle a cette température
de 10000 K.

I-10) Observation fusée Eclipse totale de 1970

Une expérience inédite de spectrographe sansdettte effectuée dans le domaine UV du
spectre a partir d'un vol fusée, ou a haute akifdidtmospheére terrestre absorbe moins les
rayonnements UV. Des observations des spectreissédtas I'UV ont été obtenus par A. H.
Gabriel et al 1971.

A. H. Gabriel et ses collaborateurs, ont analysédlistributions d’'intensités observées sur la
myriade d’images monochromatiques dans les raisidsion des spectres éclair UV
obtenus lors du vol fusée historique a I'éclipsel@8@0. Pour les ions O Il de la région de
transition, les élargissements Doppler sont évall@3 km/s a T = 3*10K avec I'expérience
fusée réalisée a I'éclipse du 7 Mars 1970. La guivante I-10-1 présente les résultats des
spectres éclair UV obtenus par les auteurs:
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Figure 1-10-1: extrait des spectres éclairs historiques obtenussda domaine UV depuis un
vol fuse a I'éclipse totale du 7 mars 1970. D’ap@sbriel et al 1971.

L’expérience utilisée a consisté a réaliser destspe sans fente dans les UV. Des raies du
Mg, S, Si, Fe, Ni, etc.. qui étaient connues depligdab et OSO ont été analysées. ont été .
Elles ont des degrés d’ionisation variés, et indijpdusieurs gammes de températures, allant
de 10000 K a 100000 K. Les gammes de températasegiaes aux ions sont données dans le
tableau Annexe N° 33. L’intérét de ces spectres Ei\dadentifier des raies low FIP comme

le chrome une fois ionisé Cr Il 2056A, le fer unesfionisé Fe Il 2175A et 2170 A, pour
retrouver et comparer ces mémes éléments darsidssdes spectres éclair réalisés dans le
domaine visible. Les spectres figure I-10-1 moriteémulatanément des raies low FIP de
température inférieure a 10000 K et des raiesgiasdes comme le carbone C IV de high
FIP, c'est-a-dire supérieur a 10 eV, dont les teatpées se situent autour de 100000 K.
L’intensité relative des raies formées a différentmmpeératures, en fonction de la position
autour du limbe, est une fonction sensible a |lgoéature, et ce comportement a été
important pour effectuer les identifications dessales fluctuations d’intensités des profils

du relief du limbe lunaire et du spectre éclairespondant sont décrites sur la figure 1-10-2.
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F1a. 3.—Efiect of lunar limb irregularities

GABRIEL &f al. (see page 600)

Figure [-10-2: extrait de la publication de Gabriel et al 1971, m@ant les prédictions du
limbe lunaire et par comparaison avec les speadaairs: la résolution spatiale est
insuffisante pour tenir compte de tous les déthilgprofil du bord lunaire. Les montagnes du
profil lunaire produisent 'assombrissement.

La figure I-10-2 présente la correspondance eesellées du limbe lunaire et graduations
en degrés d’une part et d’autre part les maximatehisité des spectres continus des grains de
Baily, sur la partie de gauche avec I'axe de dsiparspectral. Ces spectres sont produits
durant les quelques secondes ou la haute phot@splest pas encore complétement occultée
par la Lune. Des raies d’émission relativementrisés sont aussi visibles superposées au
spectre continu.

La figure 1-10-3 agrandie représente I'orientatindisque solaire et les principales
structures (protubérances annotées) telles qu'stiesobservées dans chaque image
monochromatique dans les spectres de raies UV fopula 1-10-1.

Ces figures servent a indiquer la présence delpéctinces au dessus du limbe et dans
I'interface de transition chromosphére-couronne.
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Figure 1-10-3: Diagramme du Soleil avec la méme orientation qdiguare 1-10-1, montrant
le pble nord solaire, le sens de la dispersion Bpé, et les protubéranceB’apres Gabriel
etal 1971

Dans l'article Gabriel et al 1971, les auteurspmantla suite déduit la brillance, par inversion
d’intégrale d’Abel de la raie Lymaa de I'H | dans la couronne.

La figure 1-10-4 indique les variations des brites que les auteurs ont déduites pour Lyman
ade H I, et pour des altitudes bien plus élevéeass thacouronne:
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Fio. 11.—White-light corona recoeded by 'u-kuk and qu (1990) a4 the same eclipee, on which the radiu wied
for the s o g, 10 have bees upeepent, The d joearisce ot he whie ight corom, s compared with the
La earcna in Fig. 4, hdue;..:- sally to i Iu\wlxeamznnkd through a radiai densiy Ster,

Figure 1-10-4: extrait de la publication de Gabriel et al 1971, mr@ant les variations de la
brillance de la couronne en Lyman. Les courbes 1, 2 et 3 montrent les observatietsng
d’un rayon vecteur au Nord, Ouest et Est solaiechurbe 4 montre la brillance dans un jet
intense en lumiere blanche, et la courbe 5 dansrég®en calme. A, B et C sont des
brillances prédites d’aprés Allen 1969.
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Les conclusions scientifiques suivantes depuipBeience de Gabriel et al sont tirées :

- 25 raies coronales dans les transitions interdib¢€té étudiées pour les éléments
abondants comme 'oxygéne, silicium, néon, fer.

- La couronne Lyman est interprétée comme dispersion résonnante dquealisya de
H I coronal : cela entraine des analyses futuresdedensations coronales.

Ces premiéres images de la couronne dans les Upaoitd suite motivé de nouveaux
programmes d’observation de la couronne solairs temrayonnements EUV et X
correspondant a des températures de plusieurengilie Kelvin. Des images de la couronne
en rayons X avait été réalisés par Tousey 1962.dUfugée a été réalisé en 1991 ayant
permis la superposition d'images de la couronne tizsrayons X et du disque en visible.

I-11) Expérience marquante de Daw, Golub Deluca 24

Cette expérience historique réalisée en 1991 astéresutiliser le Télescope a rayons X en
Incidence Normale, NIXT, pour effectuer I'acquisitid’'une image dans les rayons X a 63.5
A simultanément superposée et alignée avec unesieffgctuée dans le visible & 6800 A,
comme le montre I'image figure I-11-1.

Figure I-11-1: image de la couronne solaire réalisée le 22 Fé&viR91 a 19h50 TU avec
NIXT dans les rayons X & 63.5 A, avec la superipositu disque en lumiére continue visible
a 6800 A. Les alignements ont été parfaitementégust révélant pour la premiére fois des
images de la couronne dans les rayons X avec le inoérieur & 6800 A. Les coordonnées
héliocentriques en degrés sont indiquées sur lbdind’apres A. Daw, E.E. Deluca and L.
Golub 1995.
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Les images en rayonnement X de la couronne ave@ WX rendu possible I'obtention de
profils d’intensité en fonction de la distance edéi L’origine a été prise sur le limbe. Deux
types de régions de I'atmosphére solaire ontrédé/ses: régions calmes, et trous coronaux.
Les graphiques présentés en figure I-11-3 ontléEnas en utilisant un modéle a symétrie
sphérique décrit en figure 1-11-2 pour décriredesches d’atmosphere solaire analysées.
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Figure: 1-11-2: modéle a symétrie sphérique permettant de caldedeintensités des rayons X
observés par NIXT. L’émission de rayons X est ié&te long de la ligne de visée. L’émission
est définie comme étant le produit de I'émissipdéle carré de la densité électronique. Pour
les lignes de visée traversant la chromosphere noemeprésentée sur la figure ci-dessus,
I'émission intégrée depuis I'arriere du limbe eitauée par I'absorption chromosphérique
avant d’arriver a I'observateur. La distance tians la partie supérieure de la figure, la ligree d

visée | au dessus du limbe visible et l'altitudednt indiquées. D’apres Daw, Deluca et Golub
1995.

Un modéle d’atmosphére a symétrie sphérique esidén®, pour lequel la densité et la
température ne sont seulement fonction que déuidé.

Les profils d’'intensités radiales, figure I-11-8nsles résultats observés par NIXT dans
plusieurs régions autour du disque solaire, emitec@mpte de la résolution spatiale de 625
km pour les rayons X. Ces profils présentent unrédlabcement du limbe aux altitudes
comprises entre 4000 et 7000 km avec un maximus13@00 km.
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Figure I-11-3: extrait de régions situées autour du disque sojaibservées par NIXT en
rayons X entre 0 et 20000 km au dessus du liml@reaisible. La localisation de chacune
des régions sur le Soleil est indiquée sur la gastipérieure a droite de chaque trace, par
son angle en coordonnées héliocentriques. Sonéseptées aussi sous les accolades:

1) le logarithme de la densité de I'hydrogéne newn cm®entre 960 et 2500 km.

2) I'échelle de hauteur de la densité de I'hydrog@eutre,

3) le facteur de remplissage (ff) en pourcentsaecke coronale,

4) la pression des boucles coronales en dynéesfoour plusieurs altitudes situées entre 960
et 2500km

5) l'altitude de la base des boucles coronalesitretres.D’apres A. Daw, E.E. Deluca

and L. Golub 1995.

D’apreés ces profils (figure I-11-3), une absorptaux altitudes situées autour de 2000 km au
dessus du limbe, suivie d’'un embrillancement plust lvers 5000 km et au dela sont observés
a partir de ces profils radiaux a 63 A. Ces quésiite rayonnement X absorbés entre 1000 et
3000 km au dessus du limbe peuvent s’expliquetgparésence de plasma « froid » composé
d’hélium He Il 228A, de spicules, et macrospicujessont des structures (associées a du
plasma inhomogene) dynamiques, associées au chagmetigue. Les températures de ces
structures sont situées autour de 10000 K. Lewmnsiin est comprise entre 1000 et 5000 km
environ, et ce plasma plus froid qui absorbe cemagment X & 63A produit par la couronne
chaude a plusieurs M K.

L’embrillancement si tué au dessus de I'absorptimire 5000 et 6500 km peut étre produit
par du plasma coronal qui émet du rayonnement EU¥/émis par des ions ayant perdu plus
de la moitié de leurs électrons, situés a desid#i plus élevées au dessus de la région de
transition chromosphére-couronne.
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Des profils d’'intensités comparables ont été égatgnelevés dans le sens radial au chapitre
V, figures V-5-9 et V-5-10, en vue de comparerdetensions des embrillancements a partir
d’'images de la mission spatiale SDO/AIA dans |&XHe&x 193A, le Si X1l & 131A, le Fe IX/

fe X & 171A et He 11 304A. Ces observatoires spatiant permis d’atteindre une meilleure
résolution spatiale et dynamique pour les analgbesométriques que les premiers vols fusée
historiques, et Skylab. Dans le chapitre Il suiyéed techniques d’observations modernes des
spectres éclairs dans le domaine visible sonttééciou les raies d’émission étudiées sont
optiqguement minces, et formées aux altitudes @000 km, et correspondent aussi aux
observations des absorptions dans les profilsrgidpl 1-3) des images NIXT dans les rayons
X.

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

- Les interprétations des observations permetted&deire que pour les boucles
coronales, I'émission se produit au-dela des pikdsboucles coronales. Les pieds des
boucles, lorsqu’ils sont observeés sur le limbet sdnsorbés par le matériel
chromosphérique sur la ligne de visée. Il est ssppme atmosphére dans laquelle les
pieds des boucles coronales sont intercéptéesadede la ligne de visée par du
matériel chromosphérique plus froid, et qui s’étardks hauteurs au-dela des pieds
des boucles.

- Le coefficient d’absorption des rayons X de NIXT f@amatériel chromosphérique est
proportionnel a la densité de I’hydrogéne neutrieeHtre 3000 et 10000 km. Pour h =
3000 km au dessus du limbe, la masse de H | atd®@8& % les rayons X provenant
loin du limbe. La masse chromosphérique au-deld0@® km n’est pas complétement
confinée dans les spicules. L'absorption se prquastseulement au dessus du limbe
de la région de transition, mais au-dela jusquidasse couronne.

- Le modéle « FAL » a 1 dimension hydrostatique nliexie pas I'absorption X de
NIXT.

Chapitre 1) L'approche observationnelle moderne di limbe
solaire- visible au sol

lI-1) La technique du spectre éclair sans fente

La technique des spectres éclairs a été depuitelmpg utilisée avec les spectrographes sans
fente comme décrits au chapitre 1-2.
Nous avons développé une nouvelle méthode d’adguisies spectres éclairs sans fente lors
des éclipses totales de Soleil, que j'ai améliokeruis celle du 29 Mars 2006. Lors des
éclipses de 2008, 2009 et 2010, le méme instrumét# utilisé, et surtout une caméra CCD
numérique qui enregistre en continu & une cadeadd dmages/seconde, et avec un logiciel
qui régule le débit de données sans interromppedeessus d’acquisition, dont ensuite on n’'a
plus a s’occuper, ce qui est un avantage consi#eddbus sommes ainsi certains d’obtenir
systématiqguement toute la séquence des 10 secomalespondant aux spectres éclairs.
Cette méthode consiste en une succession d’'épapaiables lors des phases partielles qui
précédent les instants des contacts avant et pt@tslité des éclipses de Soleil.
Dans un premier temps il faut obtenir I'image éldeante du spectre au premier ordre du
Soleil. Cela s’effectue par projection sur unelfelblanche, ou le spectre coloré trés intense
apparait. Le sens de dispersion spectral doitcéméondu avec le sens du mouvement
apparent du Soleil dans le ciel, ce qui nécésitgetiter le réseau de diffraction. Par ailleurs,
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un entrainement est nécéssaire afin de compenserueement diurne. Une monture de type
éguatoriale est utilisée, voir figure II-1-3. Urmesf cette opération effectuée, il faut ensuite
régler au centre du tube de la lunette, le domiliexe & 4700A du spectre, pour qu’ensuite en
insérant les filtres densité neutre 2 et filtre @X0on puisse avoir exactement le segment
spectral correspondant a la gamme de longueurslé’que I'on souhaite obtenir, centré sur
I'axe optique de la Lunette de 50 mm de diaméet@8tmm de focale. Il faut donc ensuite
maintenir cette position durant toutes les phasé&sdaant la totalité, en assurant le guidage
de l'instrument.

Figure 11-1-1: vue des filtres amovibles de 25 mm de diametrepmmant une densité
neutre de densité 2 suivie d’un filtre de 4700A2@ A de bande passate, placé devant le
réseau qui peut tourner autour de I'axe optiqudalkeunette.

Plus précisément le domaine spectral dans la régeue du spectre est obtenu grace a un
filtre centré sur 4700A et de 100 A de FWHM assaci filtre densité neutre D= 2. Ces
filtres sont placés devant le réseau par transomssiatténuation est suffisante pour ne pas
s’éblouir lors du pointage car cette opération [&effectuer aussi visuellement et ne pas
saturer la caméra CCD avant la totalité ou lestspeéclair seront réalisés. En effet il faut
manipuler la lunette de 50 mm de diametre et 600dariocale installée sur la monture
égquatoriale, de telle maniére a trouver et consdevepectre a I'ordre 1, du c6té du blaze,
maximum de brillance.

Un avantage au niveau de la conception de I'instniirest que le réseau par transmission
peut pivoter autour de I'axe optique, ce qui fégiles opérations de centrage et orientation du
spectre dans le sens du mouvement horaire, commenge la figure suivante:

=

Figure 1I-1-2: vue grddiede I'objectif lunette + réseau tourhpar transmission lorsque
la densité neutre est retirée. Le réseau peut @uantour de I'axe optique de la lunette de
50 mm de diamétre et 600 mm de focale ce quitatidrientation du spectre a I'ordre 1.
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Le pointage est réussi, lorsqu’on voit a travarstrument, le halo bleuté correspondant a
I'intervalle spectral de 100 A & 4700 A du speswaire. Il arrive qu’en cas de voiles
nuageux trop épais, cette opération soit nécéssideesignal fourni par la caméra CCD est
trop faible.

Une fois I'opération effectuée, on insére la cant&Cd, dont la mise au point a l'infini a été
réalisée au préalable sur une étoile ou le craidsaaire, a travers le réseau par transmission
a l'ordre zéro. La butée de la bague correspomrdbaitée du support de la CCD. La caméra
CCD peut ainsi étre retirée ou remise, et la mispant est conservée.

La figure 1I-1-3 présente l'instrument en servioesldes phases du Soleil partiellement
éclipsé, et le filtre de densité neutre associélidi de 4700A amovibles sont en place devant
le trajet des faisceaux.

Réseau de diffraction
partransmlsswn 600 tr.fmm

Dlp}ectl‘?-’échromaﬁdue
_#iam 50'mm, F = 600 mm

Caméra CCD
Lumenera
B U‘§_B-2

Molettesde guidage

|
Monture
Equatoriale

Filtre amovible densité 2
ad70 nm+/-5 nm

Figure 1I-1-3: vue d’ensemble de I'expérience des spectres éaags spectrographe sans
fente, avant I'éclipse le matin du 13 Novembre 2812 ustralie. On peut distinguer la
caméra CCD au foyer de l'instrument, le réseau iffeadtion par transmission, les filtres
amovibles dirigés vers le Soleil, a droite de I'meal’expérience du réseau objectif est
installée sur une monture équatoriale, et I'on peait les flexibles qui permettent d’assurer
le guidage et entrainement manuel. L'instrumentéandis en station les jours précédant
I'éclipse..

L’ordinateur permettant les acquisitions a étégugétpar des planches en carton afin de
mieux isoler I'’écran de visualisation de la lumidtejour.

Les filtres amovibles de densité neutre associdstauinterférentiel centré sur 4700 A,
permettent de sélectionner facilement le segmesttsyl, correspondant a I'intervalle de
longueur d’onde dans lequel se situent les raieglidm He 1 4713 A et He 11 4686 A.
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Ces opérations demandent une certaine habilitéépapation de I'observateur.

En effet, les expériences d’éclipse nécéssitenbdereuses répétitions sur le terrain, car le
phénoméne des phases précédant et succédantita tigd'éclipse de Soleil sont trés
rapides, la durée des contacts est de 10 secatdd=mnandent une certaine maitrise du
maniement des instruments. L'expérience des spe¢tiairs a été améliorée a I'éclipse totale
de Soleil du ¥ Ao(t 2008 en Sibérie, figure 1I-1-4 ou une cam@&D Watec de sensibilité
10u Lux a été utilisée avec une cadence de 25 sfsgmnde. La dimension des pixels fait
9um de coté, et cette caméra a rendu possiblefetrement de la raie de faible intensité de
I'hélium ionisée He Il 4686 A (entre IDet 10 fois plus faible que l'intensité au bord du
disque solaire) lors de cette éclipse totale dddat 2008. En 2009 et 2010, la taille du pixel
était de 4.6, comme indiqué sur la figure 1I-1-4 maniement et guidage manuels sont
effectués plus facilement avec les molettes fleslale la monture équatoriale de ce réseau-
objectif, en se servant des phases partielles;&'dse quand la Lune ne couvre pas encore
totalement le disque solaire. Ceci est réaliséuevedlant la progression de phases de
I'éclipse avec un verre de soudeur de densitédntde début de la totalite. Cela permet
d’assurer les centrages du segment spectral, dieéieles recentrages, corrections des faibles
dérives de mise en station (I'axe horaire de lattn@équatoriale doit correspondre au pole
celeste). Avec I'expérience d’évaluation de I'asbassement du ciel, le filtre de densité
neutre amovible est retiré au bon instant précédaotalité, pour obtenir les spectres flash
dans la région spectrale autour de 4700 A.

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

Spectre

e e B R e e e i R i e e e e PR M s e e Tt i ST

Résea @ _C_ijectif lunette astronomigue
! de diffraction achromatique 3
Fig] . 600 fraits/mm Diam 50 mm, F=600 mm Caméra CCD
Eclipse 1842 Digne par transmission rapide
Eugéne Bouvard blazé a 500 nm (8 ou 12 bits
de dynamique)

Domaine spectral 4700 +/- 120 A

Caméra CCD Lumenera 8 et 2 bit, 15 imagesis, pixels 4.6pym
Résolution spectrale 0.012 nmipixel, spatiale 1.1 Mm/pixel
Utilisation d’'un GPS pour la chronodatation des images

Figure II-1-4: Schéma de I'expérience des spectres éclairs usilizéclipses de 2008, 2009,
2010 et 2012. Le montage, consistant en un résealifflaction par transmission (utilisé au
1°" ordre), placé devant un objectif réfracteur, ésé fsur une monture équatoriale pour le
guidage. L'angle d’approximativement 25° indiqualiviation du spectre solaire avec I'axe
optique du réfracteur. La caméra CCD Watec 120Nisége 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/secavatela caméra Watec 120 N+ a I'éclipse
de 2008 mais cette caméra ne permettait pas d’ioltes résolution spatiale meilleure que
1800 km/pixel. La dynamique était limitée a 8 Eihsuite lors de I'éclipse du 22 Juillet 2009,
une caméra Lumenera Skynyx 2.1 M ayant des pielks@lum a été utilisée, ou la résolution
spatiale a été de 1150 km/pixel, mais a été utileséec seulement 8 bit de dynamique et avec
une cadence de 15 images/seconde pilotée et cam@dec le logiciel Iris. Ce logiciel gratuit
ne permettait pas d’utiliser la caméra avec 12bitlynamique en mode d’acquisitions en
continu. Ce logiciel est d’avantage dédié au tna@et de données, et est par ailleurs congu
pour effectuer des acquisitions avec des appdredsographiques numériques et d’autres
modeles de caméras CCD en longue pose pour dds dhbjeiel profond. Par la suite, a
I'éclipse du 11 Juillet 2010 en Polynésie Frangaistte caméra Lumenera Skynyx 2.1 M a
été utilisée en 12 bit, a la cadence de 15 imagessle en acquisitions continues grace au
Logiciel Lucam Recorder qui permet d’effectuer deguisitions en continu sur une durée
illimitée. La seule limitation est la capacité deckage des données sur le disque dur de
I'ordinateur portable de type PC.

Cependant, lors de I'éclipse du 11 Juillet 2010raés0n du débit élevé de données via la
liaison USB-2, et la saturation au début des castée cadence d’acquisition d'images 12 bit
qui était de 15 images/seconde avant I'éjectiorfittess a été ralentie, et est passée a environ
10 images/seconde. Cette gestion du débit de demsé@ssurée par le logiciel Lucam
Recorder, ce qui est un avantage considérabld,a@ermis de ne pas interrompre le
processus d’acquisition d’'images en continu dut@utie I'éclipse. D’autre part ce logiciel de
prise en charge de la caméra CCD Lumenera, prégeraetre avantage notable:

le début des acquisitions est lancé au moins 30tesmavant le début de la totalité ce qui
permet d’obtenir les instants des contacts avaspress la totalité ou se produisent les
spectres éclairs qui durent environ 10 secondesilisateur n'a pas plus a s'occuper du
moment de déclenchement des acquisitions de larealreg@répertoire contenant les fichiers
de données n’'occupe pas tout I'espace disque abraieur d’acquisition. En effet, lors des
éclipses passeées, les opérateurs avaient beauedlifiicliltés, méme avec les éphémérides
et calculs des circonstances du lieu, pour détemdmuel moment il fallait déclencher les
prises de vues pour photographier les spectregcla

Le logiciel Lucam Recorder permet d'intégrer lesoctodatations, et celles-ci sont indiquées
sur les en-tétes de chaque image de spectre enge@i®st une amélioration importante dans
le procédé d'acquisition. La chronodatation e ingportante pour déterminer les instants
des contacts lors des analyses des spectres ézagdente. D’autre-part, les nouveaux
ordinateurs portables (2007 et apres) ont des t@panémoires 300 Giga octets, vitesse
d’écriture de 5400 tours/minute, pour enregisttest@cker les données durant plus de 40
minutes sans interruption. Typiquement la taillse géquences des fichiers des spectres éclairs
si situe autour de 30 a 50 Giga octets.

La mise en ceuvre de cette expérience raguieguidage manuel qui s’est révélé le plus
adapté car chaque contact a une durée de 10 sscentkes corrections des dérives a
effectuer sont plus faciles a effectuer a la mairadt les minutes précédant I'évenement.
L’inconvénient d’une motorisation est qu’il fautagiment re-pointer manuellement avant le
troisieme contact pour déplacer I'instrument d'mgla de 32 minutes d’arc afin d’anticiper et
bien obtenir dans le champ l'intervalle spectrat@®0+ 50A et cette manipulation de
guidage motorisé est trop risquée vue la duréeadarides phases de totalité. En effet, le
repointage du spectre au troisieme contact nécdéitee effectué tres rapidement durant la
totalité. Si la motorisation est assurée, I'engaient s’effectue a vitesse constante. L’action
de retirer 'engrenage du moteur pour ensuite poimanuellement prend du temps, et est une
opération difficile, car des erreurs de manipulagisont probables. C’est pourquoi, le guidage
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manuel reste une méthode plus simple de mise eregatdes amplitudes de mouvements
différents peuvent étre assurées pour repointequcsimplifie les opérations.

L’intervalle spectral est maintenu dans le cham©€@b au moyen des filtres amovibles,
durant toutes les phases partielles précédantdkiéo en effectuant un guidage sur la bande
de spectre correspondant au croissant solaireugtigar les filtres, et dont il faut maintenir
'image sur le CCD. L'avantage du Logiciel Lucancaeder, est qu’il permet d’avoir une
visualisation des spectres en continu sur I'éctaRP@ en permanence, tout en effectuant
simultanément les acquisitions des spectres efncoi@’est un avantage trés important car
'opérateur n'a plus a se soucier de I'acquisiti@s images et la gestion de la caméra CCD, et
il suffit de suivre I'image des spectres a I'écran.

La figure 1I-1-5 indique les coefficients de trarisgion des filtres de densité neutres utilisés
aux éclipses précedentes permettant d’assurertsinéahent I'étalonnage des intensités du
disque solaire et de guider le spectre duranthasgs partielles précédant le début de la
totalité de I'éclipse. Les régions 4686 A et 47130kt situées dans la partie des plus courtes
longueurs d’onde de cette courbe de transmission.

1,0E-02 1
—a— eclipze 2010 fiter 470 nm diam 50 mm+ DN 2,0
=— eclipse 2008 fiter 470 nm diam 20mm+ DN 26
= 10E-03 4
@
: f \
D
S \
-- \
= -
2
g / - " \
= 10E-04 | / : \
] J/ \
i ,DE'DE 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

4558 460 462 464 466 4BP  470) 472 474 476 478 480 452 484 486 456

lambda (nm)

Domaine spectral étudié

Figure 1I-1-5: coefficients de transmission des filtres, en famctle la longueur d’onde,
utilisés aux éclipses de 2008 et 2010
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La gamme de longueurs d’onde 4680 & 4710A étaitenaie le plus possible en centre du
champ de la caméra CCD, car en absence d’entraimenaauel, les spectres avaient une
dérive des longueurs d’onde se déplagant versulgerdEn entrainant la molette, cela permet
de recentrer le segment spectral en le déplacaditection de 'UV. Cette méthode permet
d’ajuster le domaine spectral désiré quelquesritstvant le second contact avant la totalité.
Une fois que le segment spectral est dans le cloentgpcaméra et affiché a I'écran, il faut
effectuer un guidage manuel et des ajustementpdine i/ s’assurer que le sens de
dispersion spectrale est bien parallele a I'axepibeds de la caméra CCD ii/ assurer les
corrections des dérives du spectre au cours deeglpartielles, en orientant le réseau par
transmission, pour que le sens de dispersion pespendiculaire au croissant solaire
guelques minutes avant et apres la totalité.

Lorsque l'instant de contact approche, et selgmai'gseur nuageuse (conditions
météorologiques), il faut se préparer a I'éjecties filtres de densité neutre, tout en assurant
le guidage du segment spectral dont l'intensitérgement diminué a mesure que I'on
s’approche du second contact.

L’appréciation de l'instant ou les filtres sont@jes, est liée a I'expérience de I'observateur,
selon les circonstances du moment, compte-teniaskimbrissement ambiant, car 'ombre
arrive tres vite avant le début du second contaatqulant la totalité. Les filtres sont ejectés
guelgues secondes avant lorsque tout s’assondwitylages alors apparaissent totalement
saturées a I'écran durant quelques secondes prédiéastant du contact, puis quelques
secondes ensuite les spectres éclair apparaigsamiete I'écran devient noir au début de la
totalité ou les raies d’émission les plus inters#disparu.

Ensuite durant la totalité, il faut continuer a assle guidage manuel de I'instrument, pour
préparer et anticiper ensuite le troisieme corgtise trouver aux bonnes longueurs d’onde.
Cette opération est effectuée en connaissantdasatou il faut tourner la molette du flexible,
(c'est-a-dire un quart de tour en une minute)eeghaniement a été préparé et répété a
'avance en comptant les secondes mentalement éaarant la trotteuse d’un réveil contre
I'oreille. Ensuite en ayant effectué ces correctiehguidages manuels nécéssaires, les
spectres éclairs réapparaissent a nouveau, arssifient. Quand les images deviennent trop
saturées, les filtres de densité neutre associéilmes 4700 A sont remis en place devant le
réseau-objectif. Ces filtres amovibles ont étéodtiaés au préalable, et permettent aussi
d’exprimer les intensités des raies du spectraréataunités du disque solaire moyen, comme
indigué en Annexes 28 et 29. Grace aux phase®lestiou les spectres de la photosphere
sont atténués, les raies d’absorption telluriqueted-raunhofer sont visibles, et permettent
ces étalonnages.

Ensuite la caméra CCD est retirée de la bague sitvesd le foyer du réseau-objectif. Cette
opération est effectuée en masquant le CCD dari&&he ambiante, et on insére devant le
CCD un objectif de courte focale, 35 mm, pour fitiécran d’'un GPS. Cela permet de voir
les images de l'afficheur du GPS: heure, minutesgebndes dans une séquence, et sur
chacune des images, la chronodatation est indidaiés les en-tétes. Cela permet ensuite de
convertir les datations des images en heure GPS.

L’expérience a bien fonctionné lors de I'éclipse2€8, et les résultats obtenus ont permis
d’obtenir des résultats quantitatifs, et effecles analyses photométriques. La linéarité de la
réponse des caméras CCD utilisées a été mesuiédmwexe N°17.

Le procédeé a été reproduit aux éclipses de 20049) &tais n'a pas pu étre reproduit a
I'éclipse du 13 Novembre 2012 sur un site a Porddas en Australie (Queen’s Land) a
cause de nuages trop épais qui ont complétememfu@digclipse et aucun spectre éclair sans
fente n’a pu étre enregistré. Par ailleurs, j'a@giaité un autre filtre de densité neutre
intermédiare de densité 1, afin de réduire la ddeesaturation apres I'éjection du filtre de
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densité neutre D = 2 durant les secondes précésagpectres éclair. Cette manipulation n’a
pas pu étre effectuée a I'éclipse du 13 Novembi 2€ar des nuages trop épais et étendus
ont complétement masqué I'éclipse, et aucun spéclair n'a pu étre enregistré.

D’autres expériences effectuée lors de cette éctipsl3 Novembre 2012 ont donné des
résultats avec le spectrographe a fente, instatlérs autre site a environ 50 kilométres plus
au Sud-Ouest de Port Douglas, qui a bénéficié dieindégagé durant les contacts et la
totalité.

1I-2) Spectrographe a fente utilisé en 2012

Un spectrographe miniature a fente a été congtouit I'éclipse du 13 Novembre 2012, afin
d’étudier & résolution suffisante le profil derdge verte du Fer XIV & 5302.86 A dans la
région de transition dans la basse couronne etueoone moyenne.

Un intervalle spectral de 4650 A & 5400 A a étdsitpmur étudier a la fois la raie verte, mais
aussi une autre raie coronale, celle du Nickel XH140 A, ainsi que certaines petites raies
d’émission low FIP de l'interface.

Le schéma 1I-1-6 décrit le spectrographe utilisegerge Koutchmy et Jonathan Cirtain qui
étaient installés sur un autre site « Howe Plaoriati> sur la bande de totalité de I'éclipse.

Slit-Jaw [

miniature - —
\  Rotating
, holder \
\
]
|

camera . Focal plane

= T \ - -
ir;r.la?ging with //
Reflecting slit
F500mm F/8
‘.10“ width F 135 mm
adjustable /28

Reflexion grating

(avoid shadowing) 1800 grimm

Cmos 18 Mpx
\ Blazed at 550 nm

Canon 60D

Figure II-1-6: Schéma du spectrographe a fente ajustable utilis&chpse du 13 Novembre
2012 en Australie. Les acquisitions effectuéeshmedes contacts ont été de 10 ms. Les
formats des images de I'appareil photo numérigmages du Canon 60 D, chip CMos de 18
Mégapixels sont en 14 bit

Des spectres éclair allant de la chromosphereausnne solaire ont été obtenus juste apres
le second contact, au moyen d'un spectrographete. fea réponse instrumentale a été
sommairement évaluée, et une fente de 40 um de daéte utilisée. La largeur des profils de
raies affectée par la fonction instrumentale dép#radissi de la mise au point, mais celle-ci
était optimale pour le vert autour de 5300 + 80v&cun profil gaussien. La FWHM
instrumentale produisait un élargissement au pjas & 1.0A sur une raie du Fe |
optiquement mince, produite par une lampe a bagssipn au Fe I. Une autre mesure de
fonction instrumentale a été tentée sur une rdigitpie (en absorption) aux mémes
longueurs d’onde que le Fe | avant la totalitéy aoinexe 34 ol des valeurs inférieures a 1A
ont été trouvées.
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Les corrections de réponse instrumentale n'onepesre été effectuées dans toutes les
analyses du profil de la raie verte et du contituali€s au chapitre V-4, car des étalonnages
et vérifications « labo » sont encore nécessaires.

Une rafale d'images a été effectuée quelques sesaqteés le second contact, au début de la
totalité, et dans cette séquence, les trois presiérages ont été exploitées, car la durée
totale de ces images était estimée inférieure &,0e7temps de pose étant de 1/100 s. Ceci
représente plusieurs avantages, car le mouvemamiedi’a pas produit de « bougé »
important sur les spectres, et le mouvement diftigkede la Lune sur le Soleil a été de

0.35 ", ce qui correspond a une variation d’alligusur le limbe solaire de 760*0.35 = 220 km
au total. L’échelle spatiale est de 1.9 Mm/pixdbetispersion spectrale est de 0.177 A/pixel.
Les détails et méthodes d'obtention de ces parasmétnt décrits au chapitre 111-5. L’objectif
de cette méthode de spectrographie a fente egiat®p une analyse quantitative et
photométrique des spectres. Ces analyses spegirgpges nécéssitent des images en lumiere
blanche réalisées simultanément durant les phasedalité.

1I-3) Les images en lumiéere blanche aux éclipsestédes de
Soleil, un complément indispensable.

Les images en lumiére blanche obtenues pendaotiléé des éclipses de Soleil
permettent d’'observer les structures fines asseéida diffusion électronique dans
couronne solaire. Ce type d’observation est trggmant pour le diagnostic des densités,
en analysant des profils d’intensité radiales. kengple d'image de la couronne solaire
en lumiere blanche obtenue a I'éclipse totale dddillet 2010 est présentée en figure II-
1-7, ou les structurations dans la couronne sotaité&té renforcées pour améliorer leur
visibilité.
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Figure 11-3-1: Image en lumiere blanche de la couronne réaliséelpan Mouette a
I'éclipse totale du 10 Juillet 2010 a Hao en PolsieéFrancaise. Superposition du disque
des images 171A, 193A de AIA/SDO.

Ces images en lumiére blanche, révélant les inhémétgs de densité électronique, ont
éte comparées avec les images en EUV de SDO/AIAlfamalyse des protubérances et
cavités coronales, et analyser des profils d'intémadiales, en faisant I'hypothese de
températures hydrostatiques, voir Annexe 1.

Dans le cadre de cette thése, des profils photagués d’'intensité(h) ont été réalisés

sur les spectres a fente de I'éclipse du 13 Novergabi 2, sur la raie du Fer XIV, voir
chapitre IV-4. Le but est d’analyser les gradiehtontinu chromosphérique et coronal.
Le tableau I1-3-2 résume les observations spectrél@isées durant 5 éclipses totales de
Soleil, qui sont analysées et discutées aux clesypitret 1V:

72
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solaire Mhre de | degrés
pizels iciel)

291 Side, Turguie 2 | 540- 430 Fésean- Camesoope Trés 25 contact
Dars | 36°4% 52" H 1257 | Chromo 25 objectif 600 CCD | bonne | 19® terdative
2006 | 31°2355"E 11.1s | comronme trimm par TEYV & qualitative

Altdm | C3:| 13AMX | gqpty reflexion | wd DV +| lcousition
12159 | a3 et | PUEl=54u 1 5590 Thit
3465 10 F=100 ram | 300 K pils

1e Ongaday, [ T Bésean- | CCDwideo | Bonne Ilise en
Lot Shherie | 17hST Chrotno chijectif G00 Watec 120 | Lu 2%l éviderice de
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s 00 K piels Hell
107 +27.5° 468 A rm
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O | 18h45' | 11Mmbpx | 10 et F=600 rrn | pixel = 46p Hélium,
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Tableau 11-3-2 : description et présentation des conditions desmbsiens des précédentes
éclipses totales de Soleil et les principaux olfecbjectifs atteints.

Les images dans les spectres éclairs sont compaugesiages obtenues depuis I'espace dans

les UV et EUV, pour réaliser une étude plus compdeteinterfaces photosphére-
chromosphere/couronne, depuis les régions lespphiches du limbe solaire.
La particularité de ce travail de these en physaplaire, est d’avoir effectué des

observations sur le bord du Soleil dans des aéigures basses, accessibles seulement grace
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aux éclipses totales, ce qui permet de résoudreadyser les altitudes dans I'atmosphére
solaire.

lI-4) Observations spatiales modernes du limbe sal& a partir
d'images EUV avec les missions spatiales TRACE eirtbde

Les observations spatiales sont utilisées danstldéocomparer la structuration des couches
de I'atmosphére solaire examinées dans plusieaies d’émission correspondant a des
températures d’ionisation, comme le calcium uns i@nise, raie H du Ca Il et la raie du
carbone trois fois ionisé CIV. Les couches de l@phere solaire proche du limbe présentent
des embrillancements. Les altitudes ou se produisemaxima d’émission sont comparées
aux régions ou les petites raies d’émission lowdHBervées aux éclipses sont produites,
ainsi que les altitudes ou apparaissent les rad'télium neutre et une fois ionisé qui sont
des raies plus sensibles a la couronne, et senpe@sesous forme d’enveloppes, voir chapitres
IV-1, IV-5. Les modeles a une dimension 1-D ne gius$ valables aux altitudes supérieures a
1000 km, a cause de la présence de structuresdimgmamiques comme les spicules,
macrospicules, jets. Ces altitudes supérieure9@ B correspondent aux embrillancements
observés, voir figure I-4-1.

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

Ces travaux ont servi aussi a analyser la struckeila chromospheére, de compléter des
analyses de I'ovalisation de la chromosphere (hese J. Vilinga, et Filippov, Koutchmy,
Vilinga 2007), et de comprendre a quelles altitutEssenveloppes se forment, quels
processus pourraient étre responsables de I'iamsde I’hélium comme high FIP, dans les
raies optiquement minces, observées dans l'inteatre la photosphére et la chromosphére.
L’analyse des embrillancements du limbe solairesdes EUV est donc trés importante pour
comparer avec I'étude des enveloppes d’hélium tensaies visibles, et aussi la contribution
et le rle des spicules pour définir les couchesomdes de I'atmospheére solaire, entre 500 et
2000 kilomeétres au dessus du bord solaire. Lesdgli-4-1 a 11-4-13 décrivent les profils
d’intensité radiales du limbe solaire pour lessdig a et H du Ca Il
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Figure 1I-4-1: Aspect des profils des limbes avec TRACE en Lyomanhdans la raie du
carbone CIV dans une région calme feAo(t 2008. Noter que sur le disque le signal en
Lya et en CIV n'est pas pur a cause de la fonctiotralesmission des filtres qui inclue du
rayonnement provenant de nombreuses raies d’émi&dibaux voisinage de CIV et ty
voir Annexe 10, figure A-10-2 pour tty

L’embrillancement du limbe est bien visible dansdi du C IV & 1548.2 A tandis qu'il nest
pas visible en Ly & 1210 A. Cette raie du C IV a une températuret@rique de 100000 K,
voir annexe 33, et Annexe 10 sont indiguées déaads auxquelles cette raie est formée
dans la chromosphére comme les raies O Il et Qriafs Lya est une raie plus froide
comme He Il 304 A ayant une température voisin8ao0 K.

Nous avons complété cette étude avec d’autres\@igmrs par imagerie avec le Solar
Optical Telescope, (SOT) de Hinode dans la raie i€aul & 3970A qui est une raie

« froide » (autour de 10000 K) et la résolutiontspa est de I'ordre de 85 km/pixel sur le
limbe solaire. Les spicules sont bien résoluessma&c nos spectres éclairs (2008, 2009,
2010 et 2012), ils n'étaient pas résolus dansales k low FIP » et ni la raie de I'hélium
neutre He 1 4471A. Cependant nous avions pu obskrsenacrospicules notamment lors des
contacts juste apres la totalité de I'éclipse dud@ilet 2009 dans la raie intense de I'hélium
neutre He | 4471A qui a été analysée en détaithapitre [V-1.

Les régions suivantes sont extraites d'une imadgéimtede dans H du Ca Il prise le 10
Novembre 2007, apres avoir sommeé 13 images, eris& afin de réaliser des profils
d'intensités dans cette raie avec un rapport glguit suffisant. Cette date du 10 Novembre
2007 ne correspond pas aux dates des éclipsesstotadervées, mais s’inscrit dans une
longue période de Soleil « calme ». Il est a nqter les éclipses totales de 2008, 2009, 2010
analysées dans cette thése ont eu lieu aussi ed@ée minimum d’activité solaire.
L’éclipse du 13 Novembre 2012 a eu lieu au débutgese d’activité solaire. Les zones
avec les profils d’'intensités radiales sont ind&gjéelon les régions avec spicules ou en
dehors des spicules.
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Figure 11-4-2: Image Hinode dans la raie H du Ca |l redresséeteglet en dehors des
spicules du 13/11/2012.

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

Hinode Ca I
Enhanced T
North Limb Inflexions points

4 heights deduced
13 November From Origin fit
2012 X of the derivative
At 20h44 TU i di(h)/dh mean limbs

(see plots after)

- Along spicule region

Pixels 12 a 523

Figure 11-4-3: limbe Hinode dans la raie H du Ca Il du 13/11/20&8ressé aprés traitement
pour renforcer les contrastes. Les spicules inhagneg sont visibles.

Les profils d’'intensité en fonction de l'altitudetcété obtenus d’apres les images Hinode en
H du Ca Il redressées mais non renforcées selogdgans en dehors ou le long des spicules:
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Figure lI-4-4: Profils d’intensité radiale le long des spiculeslinés réalisés sur 3 zones et
moyenne de ces profils du 13/11/2012. Image dareideH du Ca Il.
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Figure 11-4-5: Profils d’intensité en dehors des spicules réalmés2 zones bien choisies et
la moyenne de ces profils, du 13/11/2012

Les profils d’'intensité en figures II-4-4 et lI-4gsésentent un embrillancement a 200 km
étendu surt 200 km selon les régions le long ou en dehorspliesiles, ou ont été pris les
profils radiaux. Le profil noté Y499 figure Il-4-&st plutot caractéristique d’un profil sans
spicules, tandis que le profil Y 274 peut étre etfigoar des spicules en arriere plan du disque.
Le graphique figure I1-4-6 est le résultat de lavie par rapport aux altitudesgl/dh du

profil moyen pris en dehors des spicules en vuaédielire des profils d’émissivités des
couches :
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Figure II-4-6: dérivée premiere des intensités par rapport auituales des profils d’intensité
pris en dehors des spicules, du 13/11/2012 d’aj@gsofil moyen en figure 11-4-5

Le premier pic du graphique figure 11-4-6 indiqgue maximum de brillance situé a des
altitudes autour de 400 a 450 km, avec une largesgz étendue sttr100 km. Il correspond
relativement au limbe solaire a 380 km mesuré taslet al 1983. Cependant cet
élargissement mesuré peut étre toutefois lié dpiesles ayant des intensités plus faibles qui
ont été prises en compte et ont apporté un emicél@ent supplémentaire dans les profils
d’intensité. Les autres modulations avec des maxiens 1000 km puis vers 1700 km
correspondent a la couche chromosphérique situdesaus du limbe.

Le graphique 11-4-7 est le résultat de la dérivaerppport aux altitudes du profil d’'intensité
radiale pris dans les spicules:
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Figure 1I-4-7: dérivée premiere des profils d’intensité pris ladades spicules, du
13/11/2012 d’'apres le profil moyen donné en figiwe-4
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La position du limbe est mesurée a 40000 km avec les profils pris en dehors des spicules
et cette position devient 450100 km avec des profils pris dans les spiculegucest plutot

en assez bon accord avec les résultats obtenlstgmet al malgré la dispersion des mesures.
Les mesures avec le SOT (Hinode) sont plus présigeles images car la résolution avec
SOT (Hinode) est de 85 km/pixel, c'est-a-dire 4 foalleure qu'avec TRACE en C IV.

Ces résultats montrent que le limbe s’étengyi@s2000 km sans tenir compte des spicules,
ce qui correspond aux descriptions des modéles \asant la brusque remontée de
température au-dela de 2000 km entre la chromostéa couronne. Lorsque I'on considére
et prend en compte les spicules, le modele VALtrpkss adapté.

Des images de Hinode a plus haute cadence onffétéuées le 10 Novembre 2007. Il a été
nécéssaire d’'analyser les limbes plus en détail®#ectuer des renforcements comme le
montre I'image extraite figure 11-4-8, ou 25 imaged été sommeées sur une durée de 2
minutes durant lesquelles les spicules ont tréesvpda.

Figure 11-4-8: zone sélectionnée du limbe au pbéle solaire sugedans la raie H du Ca ll
par le Télescope Solaire Optique (SOT) de Hinod&@Novembre 2007 ou 25 images ont
été sommées sur 2 minutes d’observation.

Le choix de cet intervalle de temps et cadencets@upermis de sommer suffisamment
d’'images, sans que les spicules ne se soient toalifiés, afin de mieux étudier ensuite leur
effet sur I'embrillancement du limbe. La figuredi9 a été obtenue a partir du masque flou
depuis le logiciel Iris Christian Buil- Centre Natal d’Etudes Spatiales - CNES:

Figure 11-4-9: zone extraite du limbe au pdle solaire sur lequetenforcement avec un
masque flou réalisé sur 4.7 pixels a été effectfié,de montrer certains spicules vus sur le
disque, d’autres en arriére plan et d’autres enmtyalan sur le limbe. Une Iégére absorption
sur la ligne de visée, est visible juste au dedsu#mbe (sur-expose).

Apres ce premier traitement de masque flou avéamieiel IRIS, les spicules sont renforceés,
ce qui permet de mieux discerner leur base tr&shprdu limbe; on distingue ceux qui sont en
arriere plan et en avant plan et cela est impogaat définir les altitudes ou se forment les
spicules, ou I'on commence a voir apparaitre leypgeds ».

Un second traitement au masque flou avec les mparameétres dans le logiciel IRIS a été
appligué sur I'image figure 11-4-9, afin de renfer@ncore d’avantage les spicules a leur base
et de révéler plus précisément leur structuragbiiimage figure 11-4-10 a été obtenue:
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Figure 11-4-10: zone extraite du limbe au pdle solaire sur leques tenforcements avec 2
masques flous consécutifs (réalisés I'un apresiigsur 4.7 pixels ont été effectués, afin de
montrer certains spicules vus sur le disque, d'esign arriére plan et d’autres en avant plan
sur le limbe. La zone noire qui correspond a wgete absorption sur la ligne de visée, et
qui a été renforcée apres le second traitement peus étre aussi affecté par des effets de
pixels d’intensités négatives produits par le &aient. L’échelle est indiquée en liaison avec
I’Annexe 7 des profils du limbedH.

Ce type de procédé de renforcement a permis d'olites résultats assez comparables a ceux
obtenus avec l'algorithme Madmax plus sophistiqgdéoutchmy, 1988) et utilisé par

Tavabi et al 2012. Ces images avec le renforcemenspicules montrent que ces structures
sont inhomogeénes, turbulentes, et qu’elles n’ocetipas tout I'espace et qu’une région entre
les spicules apparait. D’autres analyses de prafil®ux sur les extraits d'images de Hinode
dans H du Ca Il ont été effectuées d’apres lesamag figure II-4-11, pour rechercher plus
précisément la position du limbe solaire en tecanipte des spicules, a partir de profils
d’intensités radiales effectuées sur les imagetebrou le courant d’obscurité, offset ont été
soustraits, ainsi que la réduction du « flat field
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Figure 1I-4-11: Extraits deszones d'ou ont été effectuées des coupes photqueitisur les
images du SOT de Hinode du 10 Novembre 2007, daagel H du Ca Il en tenant compte de
la localisation des spicules afin d'identifier lnbe sur lequel sont superposés les spicules.
L'échelle est 1 pixel = 85.2 km. La région étudigesituée au pdle solaire et a été redressée.

Les profils radiaux, figure 11-4-12, ont été obteraprés intégration et moyenne sur 165 lignes
de pixels, des limbes précédents redressés. Lé®pesiu limbe, profil moyen, spicules et
macrospicules sont indiqués. Ces analyses servannéer les contributions du vrai limbe
solaire et les altitudes a partir desquelles lesuggs dominent, en ayant intégré suffisamment
d’'images pour obtenir un bon rapport signal suitbru
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Figure 11-4-12: profils d'intensités en fonction de la hauteur igé dans différentes régions
du limbe solaire d’aprés les images SOT-Hinodeliséas le 10 Novembre 2007, afin de
différencier les contributions des spicules, mapragles dans la structuration de
I'atmosphere solaire et tenter de définir ou seesltaltitude h = 0 sur le limbe.

Ces profils d’intensité montrent la contributiorsdmicules a partir de 2000 km d’altitude et
au dela. L’émission provenant depuis I'arriere plarlimbe, est atténuée par I'absorption des
couches chromosphériques avant de parvenir a Podiseir. Ceci peut expliquer le Iéger
déficit ou absorption observée dans le profil dublé et noté « absorption région » sur les
figures 11-4-9, 1I-4-10 et 1I-4-11 avec les extsak blurred mask » et qui peuvent aussi étre
traduits par « unsharpmasking ».

A partir de ces profils d’intensités radialés, f(h), des dérivées en fonction des altitudes sont
effectués en figure 11-4-13 afin de définir ou geesla référencé = 0. Cette méthode a été
utilisée par Hirayama 1984 ou la référence h =r@espondait aux gradients les plus éleves.
Dans notre cas, nous avons effectué la dérivéa deurbd = f(h) par rapport a la hauteur, et
nous avons considéré le limbe= 0 kmsitué avant le point d’'inflexion de la courbe ) (h

avant I'apparition des embrillancements dus auzuies.

Dans cette thése nous montrerons qu’en réalit@icg gfinflexion est du a la lumiére

diffusée par les filtres et composants optiquekadaission du SOT- Hinode, et ayant pour
origine la lumiere parasite provenant du disquaisdbbservé hors conditions d’éclipses.
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Figure 11-4-13: Profils dérivés —dl/dh, d'aprés les profils d'inttés effectués sur la figure
[1-4-12.

Ces analyses aves les images de Hinode en H den@etrent que le limbe se situe autour
de 200+ 50 km. Ces profils radiaux obtenus d’apres les esdg-Ca Il de Hinode (hors
eclipses) depuis I'espace, ont permis I'étude gmkition du limbe solaire. lls sont comparés
avec les courbes de lumiére dans le continu et fewe FIP obtenues aux spectres éclairs lors
des éclipses.

Les profils radiaux dans la raie H — Ca Il ont mméntjue les couches au dessus du limbe sont
afféctées par I'embrillancement du aux spiculessquat inhomogenes et dynamiques, ayant
une forme tubulaire, et traduisent 'émergencelthngp magnétique, ou un modéle
hydrostatique, homogeéne et stratifié n’est pas tédapur décrire ces régions. D’autre part, la
région interspiculaire est mal connue, et I'anakyse spectres éclair dans les raies
optiquement minces, contribue a mieux comprendratare de cette région (voir la fin du
chapitre 1V-2-2), ainsique les courbes de lumiére hies low FIP.

Cependant, pour essayer d'introduire les modél@snisphére, des approximations sont
effectuées en négligeant le champ magnétique esuslele 2000km. Les auteurs en Annexe
24 utilisent les mécanismes de transfert de rayoené

Nous nous intéressons aux raies d’émission optigaeéminces dans les spectres éclair
(obtenus par spectrographie avec ou sans fents)ld@omaine visible. Les raies « low FIP »
correspondent a la myriade de petites raies d’éomskes raies « high FIP » associées a
I’hydrogene neutre et hélium neutre et une foiss@msont moins nombreuses, et les raies He |
4713 A et He 11 4686 A ont l'avantage d’étre a tlegyueurs d’onde voisines pour étre
étudiées simultanément.
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L’intérét des éclipses totales de Soleil est denpéire d’étudier les interface photosphére-
couronne d’une part et d’autre part la chromosptéreinée par les raies dites « high FIP »
comme I'hélium et I'hydrogéne.

L’occultation du disque solaire durant les é@psotales a lieu dans I'espace, hors
atmospheére terrestre, et il n'y a plus de problédeglimiére parasite provenant du disque
solaire trés intense. Un aspect important que naurgrerons comme résultat nouveau
concerne une équivalence entre I'interface phot@spfcouronne qui serait de méme nature
gue l'interface protubérance -couronne solairertinence to Corona Transition Region).
Nous avons trouvé la présence des raies « low FdBssi bien dans les spectres de
protubérances que dans les basses couches deladégransition photosphére-couronne
solaire des spectres éclairs.

Ces observations de spectres éclairs sans feneeréalisées a I'éclipse totale du 29 Mars
2006, puis améliorées et renouvellées aux éclifpsakes de 2008, 2009 et 2010. Ces
observations sont chacune décrites chronologiquedsars le chapitre Il et j’ai aussi utilisé
les résultats de spectres éclairs obtenus lorgdeke du 13 Novembre 2012, avec un
spectrographe a fente.

Chapitre Ill) Observations CCD des éclipses totake
Spectres éclairs, images au sol et espace simultasé

l1I-1) Premieres études préliminaires d’avant projet a I'éclipse du
29 Mars 2006

Cette éclipse totale de Soleil du 29 Mars 200@abservée en Turquie, dans la partie sud,
proche d’Antalia.

Un site d’observation a été choisi le plus presitds de la zone centrale de la bande de
totalité, afin de bénéficier de la durée d’éclifselus longue, et ainsi étre dans les meilleures
conditions d’assombrissement (aucune lumiéere pgardgfusée du disque, entierement
occulté par la Lune), surtout pour les instantsatgact, 10 secondes avant et aprés la totalité
gui nous intéressent pour cette these.

L’expérience de spectrographe sans fente de 2@86 gualitative, afin d’évaluer, mettre au
point et développer une méthode originale d’actjaiside spectres éclair avec un réseau-
objectif, en ayant congu de fagon préliminaire patite expérience transportable,
relativement simple a mettre en ceuvre.

Un réseau de 50 mm de diametre par réflexion plat& devant un objectif de 100 mm de
focale diaphragmé a 5 mm. Cet objectif a été fixeusm caméscope numérique modele

« TRV6 » afin d’enregistrer directement les specstgsune mini-cassette de type mini DV,

et dont la cadence était de 25 images/seconde.oGtage est décrit en figure IlI-1-1 ou le
réseau de diffraction par réflexion était oriend@pobtenir le spectre a I'ordre 1 sur le CCD
du caméscope enregistreur.
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Camescope Sony Obj. diam 5 mra
TRV 6 - 25 images/s | —100mm

¢ Résean par réflexion
600tr/mm blazéa 500 nm
Ordre 1

Figure IlI-1-1: Schéma du réseau-objectif par réflexion avec caap&Esenregistreur.
Les données des spectres éclair wfdre étaient enregistrées sur cassette mini DV.

Ce montage était trés rudimentaire, car le trépgegouvait assuer qu’une orientation
horizontale et verticale de I'expérience, et legrde de liberté étaient ainsi limités.
Cependant, différentes orientations de I'ensemaeéscope + réseau-objectif ont été
effectuées le long du spectre ainsi formé, en veweathiner plusieurs intervalles de longueur
d’onde, dont notamment les séquences des conGaltss-ci ont été réalisées au début dans
la partie bleue-violette incluant les raies H edukKCa Il et quelques raies de I'hydrogene
neutre H I, situées avant la discontinuité de Balwar figure I11-1-2.

Discontinuité

de Balmer
E—

Figure IlI-1-2: Extrait de séquence de spectres éclairs au seconthct montrant les raies

H&K de 3960 et 3930A jusqu’a la partie UV du spedarec les raies de I'hydrogéne H | les
plus intenses. La discontinuité de Balmer n’est\paible. 3 spectres ont été superposés et
sommeés au second contact avec 0.04 secondes dtexpos
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Durant les phases de totalité, un balayage en tamgud’onde a été effectué en changeant
I'angle d’'inclinaison de I'expérience par rappantdisque solaire éclipse, sans perdre les
spectres dans le champ du camescope. Le spedaddsse couronne faiblement résolue
dans la raie verte du Fe XIV a 5303A a été centrdesCCD du camescope, et ol des
séquences de plus de 30 secondes ont été réalig@es la totalité. De plus, au milieu de la
totalité, I'inclinaison a été modifiée de telle émca pointer I'ordre zéro du spectre, c'est-a-dire
'image du disque éclipsé sans spectroscopie, ploignir une image de la couronne en
lumiere blanche. La figure IlI-1-3 montre les imagtabilisées obtenues depuis cette
expérience. Une fois I'image de la couronne a Ferzro acquise durant 10 secondes, le
spectre a l'ordre 1 a été répoionté sur la raieeven Fe XIV 5303A.

Figure IlI-1-3: Extrait de séquences ou le réseau a été placé ltadse zéro du spectre
pour obtenir quelques images en lumiére blancheékeau a été ensuite placé a nouveau a
I'ordre 1 sur la raie verte afin de comparer a basgsolution, la structuration de la raie
verte et du continu coronal, par comparaison awecduronne blanche. La dispersion est de
1.3A/pixel. Les images sont dans la méme oriemtaties modulations dans le continu du
spectre correspondent aux structures. Les imadesdie zéro ont subi un traitement de
conversion des intensités en échelles logarithmpyie un masque flou d’une finesse de 5
pixels.

La forme de la raie verte allongée et ovaliséelasta I'orientation du réseau, c'est-a-dire que
le plan des faisceaux incidents et spectre réfl@@taient pas perpendiculaires a la surface du
réseau, et donc ont produit cet effet. Malgré $ohdtion spatiale insuffisante, quelques
structures de grande échelle et plus étenduesiétasgbles, avec quelques modulations dans
le continu coronal.

La figure 1ll-1-4 représente une courte séquenaiilstée de spectres éclair dans la région de
H[, et au-dela du triplet b1, b2, b3 du magnésiuntreeédg I. Les variations des flux des

raies et surtout du continu du bord photosphéraqueoisieme contact sont remarquées. Les
images étaient stabilisées durant environ une siecdres images sont extraites
individuellement et non sommeées. Les spectresrétliasecond contact et une partie de ceux
du troisiéme contact n'ont pas pu étre observésarmblement ni analysés en détails, car des
vibrations d’images importantes se produisaierduse du trépied mal congu, et trop instable
mécaniqguement. Le maniement de ce trépied au degrsepointages produisait des bougers
importants, et les raies dans de nombreux spaotresuvaient pas étre observées
distinctement. De nombreux spectres n'ont pas)qifoés. La résolution spatiale était
insuffisante pour une analyse quantitative. Cepeinciette expérience a servi a mettre en
évidence les problémes de stabilisation, choigilééihir les temps d’exposition et cadence
d’'images pour observer des raies d’émission plildefs, mettre au point la méthode de
pointage et acquisition des spectres, I'emploi dilire amovible devant le réseau-objectif,
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pour ne pas saturer longtemps le CCD avant leseghiestotalité des éclipses. Toutesfois
cette expérience a permi d’observer la raie vaster@le du Fe XIV a basse résolution.

6559

6580

6586

T T X K “‘\ .

6590

6594

6632

Raie Fe XIV  p1b2b3 Mg | H B 4862 A
5303 A

Figure IlI-1-4: séquence des spectres éclairs au troisieme codéaloéclipse du 29 Mars
2006. La numérotation permet d’indiquer l'instant contact, et peut étre utilisée pour tenter
de définir ou est le limbe. La cadence était den2iges/s, mais la dispersion et résolution
étaient quelque peu insuffisantes pour effectueramalyse quantitative et photométrique.

La réapparition au troisieme contact des raiesmbgphériques, avec la raieHintense sur

la partie bleue du spectre, puis le triplet b1 B2ib Mg |, peut étre comparée avec le continu
entre ces raies. La raie verte coronale du Fe X33@8A est visible plus faiblement a
gauche. Quelques autres raies plus faibles en i@missnt aussi visibles, mais la résolution
avec cette petite expérience était insuffisante poalyser leurs profils, avec les modulations
du relief du bord de la Lune. La raie de I'héliumnisé He Il 4686 A n’était pas visible sur un
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seul spectre. Méme aprés sommation de 30 imagesrait He 11 4686 A a été détéctée avec
faible un rapport signal sur bruit.

Cette premiere expérience dédiée al'observatiospidres éclair a été ensuite améliorée
pour I'éclipse du & Aot 2008. L'utilisation d'un objectif de 50 mnowlerture et 600 mm de
focale a permis d’atteindre une résolution speettél fois meilleure que celle utilisée en

2006 et surtout l'utilisation d’'une monture équétha rigide, dont le maniement est effectué
au moyen de flexibles (en ascension droite et daiclon) a évité les bougers dans les spectres
et de perdre des images. Le maniement de cettaunecgtiait manuel, plus aisé et confortable.
Un réseau par transmission de 600 traits/mm deab8@®mm sur la surface optique utile a

été mis en place et concu de telle maniere a toaurteur de I'axe optique de la lunette
50/600 mm, ce qui a facilité I'orientation des gpes éclairs. Un enregistrement avec CCD a
cadence élevée (15 a 25 images: seconde) a pemmaalyse quantitative a I'éclipse de
2008. La méthode d’'imagerie rapide des séquencspeatires éclairs, est présentée
succintement sur un extrait en figure 1ll-1-4. Elermet de définir une procédure d’analyse
de chaque spectre éclair extrait qui sera utiliéeéclipses totales suivantes (2008, 2009,
2010..). Les spectres éclairs obtenus du 29 Md@86 a0aient cependant été réalisés dans des
conditions météorologiques trés favorables, avecielrsans nuages. Les résultats de ces
guelques spectres éclair de I'éclipse de 2006 rpantété analysés en détails par les méthodes
photométriques, pour étre présentés dans cette. thexpérience a été beaucoup améliorée
pour I'éclipse de 2008, mieux préparée, répétéegeeau préalable sur le spectre du croissant
lunaire pour adapter le réglage du gain et temespaisition de la caméra CCD de type

« Watec 120 N+ » de sensibilité élevée 10 pLuxchax de sensibilité est adaptée aux
faibles intensités des raies de He | 4713 A etIH&86 A. Une meilleure résolution a été
obtenue a I'éclipse totale de Soleil dliAo(t 2008, et des analyses photométrques sur les
spectres ont pu étre réalisées.

I11-2) Spectres éclairs a I'éclipse du & Aolt 2008 en Sibérie

Cette expérience de spectres éclairs a été realis8édeérie dans la région de 'Altai, voisine
de la Mongolie. Les conditions météorologiquesastiprévues mitigées le jour de I'éclipse
sur le site de Biisk, et j'avais prévu I'expérieri@nsportable du réseau-objectif comprenant
la lunette 50/600 mm munie de la caméra CCD W&26c\+ au foyer. D’avantage
d’'informations sont données en Annexe 16-2, ouaméscope numériseur en autonomie a
permis d’enregistrer les données. En effet, pacigatiion de risques de ciel couvert le jour
de I'éclipse, un site meilleur avait été choisi garterrain d’'une station météo dans la ville
d’Ongudai, plus proche de la frontiére avec la Mibiega I'est de I'Altai, ou les conditions
meétéeorologiques se sont avérées plus favorablesugue site de Biisk, ou d’autres
expériences avaient été installées. En effet, ssitded’Ongudal, il a été possible d’observer
I'éclipse jusqu’au début de la totalité, avantri\eée des nuages. Des spectres éclair ont pu
étre enregistrés au second contact avec une caderg&Eespectres/seconde. Une trouée entre
2 nuages avec le fond bleu du ciel s’était présesié ce site a I'instant du second contact
jusqu’au début de la totalité, et la transpareraresatette zone du ciel était relativement
bonne. Cependant, les nuages se sont déplacédaafdémit de la totalité de I'éclipse, et
ensuite ont totalement couvert I'éclipse jusqu’@ifaet il n'a pas été possible d’observer le
troisieme contact. La figure Ill-2-1 représentgitefil du relief du bord de la Lune avec une
résolution de I'ordre de une seconde d’arc. Legatibns des positions des instants de
contacts C2 avant la totalité et C3 juste apréstadité sont indiquées. Les instants et
positions des circonstances de I'éclipse ont dtéilés pour notre site a Ongudai. La
direction du zénith est indiquée par une fleche mshaut de la figure 111-2-1.
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Eclipse totale de soleil du 1 aoiit 2008
Profil du imbs lunaire a 10-34:18.3 UTC

Libration bopoceninigqua: Rapport des dismitres Luna/Sobsil: 1,0384

k384" AT: 65.84c Ml = poie nord de ke ns

b -0,20° dUT1: 0,455

c: 13.83° {

Obcorvalo: In = zémish pour 'obsarvaisu
Lat.- 50744, 778'N Limbe moyen [cantre ds masse)

Contucts avant comaciion:

[:1: m.ﬁi‘lg.ﬂ u‘n: [ B I I T T | | SEPR TR TR I T T |
2 1 132 UTC D123458 01 23 458
C3: 105523.1 UTC Durés maoyenna: 2mi.8s
R AL Durée comigee: 2mid,8s (+0,0s)
Contacts comigés (Haguya'L ROj:

G2 10531206 UTC (-0.8s) Solar Edlipee Masesirg - Mavier B Jubier
CF: 105522 5 UTC (-0, 8s) {(hiip-ijuiblar. s, Ir)

Figure IlI-2-1: calcul des instants et position des contacts swaldée du relief lunaire, pour
I'éclipse totale du & Aolt 2008, sur le site d’Ongudai, proche de lafigre avec la
Mongolie. C2 et C3 représentent les contacts awegrafil lunaire calculé sans relief lunaire
et C'2 et C’3 sont les contacts (pointillés) cogggavec le relief lunaire.
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Nous étions plusieurs observateurs sur le site gii@ai. Des images des contacts, juste avant
la totalité ont été réalisées, figure 111-2-2. @slici m’ont servi pour 'orientation des spectres
éclair et I'identification des modulations dans $pgctres du continu des grains de Balily.

Figure IlI-2-2 : vues du second contact a I'éclipse de 2008 en henhikanche ou
simultanément les spectres flash ont été enregidimage réalisée par Thierry Legault avec
un appareil photo-numérique Canon EOS SD Markdsgsde10 ms a 400 iso. 3 a 4
secondes séparent ces 2 images.

Ces images en lumiére blanche, notamment celleade dmontre le mélange et

superposition du continu de la haute photosph&es; ka frange rosée de la chromosphére qui
s’ajoutent sur la ligne de visée. La couleur rad&éa chromosphére est due aux raies de
I'hydrogéne Hx & 6562.8 A, la raie D3 de I'hélium a 5876A, eerdi3 a 4860A. Le

mélange de celles-ci conduit a cette colaratios.rhedulations sur le limbe vu comme un
arc, sont dues au relief lunaire, ou le bord deulae présente des montagnes et vallées et qui
se découpent sur le bord du Soleil et produisesngiains de Baily lors des contacts. L'image
de droite présente un arc limité de la frange closphérique et ou la Lune a complétement
occulté le bord photosphérique, les grains de Bailydisparu. Des spectres éclair en
enregistrement continu avec une cadence de 25eperhages/seconde ont été obtenus au
méme moment que ces images en lumiere blancheefititR-2. Chaque spectre individuel a
été analysé en relevant l'intensité dans le cordorespondant aux spectres des grains de
Baily, dans certaines raies d’émission comme |d 629 A, He 1 4713 A, He 11 4686 A.

Pour améliorer le rapport signal sur bruit dang#éss d’hélium de plus faible intensité que la
raie du Fe Il, des sommations de 10 spectres &3Us $pectres ont été effectués. Les
séquences sont présentées en figure 111-2-3 plogtriér les variations rapides dans les
spectres éclair. La premiére image de spectregenfilll-2-3 est obtenue 20 secondes avant
I'éjection des filtres de densité neutre, monttastraies d’absorption telluriques et de
Fraunhofer, comme la raie du Mg | 4702.8 A quiptss large et profonde. Le temps de pose
est de 40 millisecondes et reste le méme durate taisséquence d’acquisition en continu. La
raie de Fraunhofer du Mg 1 4702.8 A correspondeauches de la haute photosphére solaire
et les spectres éclair de la figure IlI-2-3 sorteals aprés I'éjection de la densité neutre.
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2= before 2™ contact
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Figure 111-2-3: Montage d’une séquence de spectres éclairs au ntalnesecond contact C2
de I'éclipse du ¥ Aolt 2008. Durant 20s avec le filtre densité neavant le début du

second contact, et aprés éjection du filtre, séqgasmles spectres éclairs révélantles basses
couches de l'atmosphére solaire au-dela du pad#ila Lune. Entre les spectres N° 705 et N°
820, 5 secondes se sont écoulées. Le temps degiate40 milli-secondes.
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La figure 1lI-2-4 montre le résultat d’'un empilemele 40 spectres pour montrer la présence
d’une seconde enveloppe d’hélium ionisé dansi¢aHa Il 4686 A.

A LT & e o A A S A ot it et ol e A il (Al 3 il

Figure IlI-2-4: Extrait de la séquence spectrale obtenue au vaggmu second contact de
I'éclipse totale de Soleil du”1Aolt 2008. La bande blanche correspond a la partie
surexposée de la haute photosphére, ou les rares@gours mesurées en absorption. En
simultané sur une plus grande étendue de la chrpheoe autour du Soleil, les raies de
I'hélium neutre 4713 A, et de I'hélium ionisé 4686e présentent sous forme d’enveloppes
entourant le Soleil vues au-dela du bord lunaires Echancrures du limbe lunaire
(montagnes et vallées) modulent fortement les sittehdu spectre des enveloppes d’hélium.
Les intensités de l&2°raie d’hélium varient d’une facon plutdét monotane I'extension du
croissant, a cause de la sur-occultation du Sqiailla Lune. Spectres éclairs obtenus avec le
réseau-objectif de 600 tr/mm et un réfracteur acmatique de 600 mm de focale, avec un
CCD au foyer. La vitesse de lecture originale éti@t25 images/s. Moyenne de 10 spectres
aprées soustraction du courant d’obscurité et ledia

Ces spectres montrent les raies d’émission d’héfiauire et ionisé, séparées de 27 A, qui ont
I'apparence d’'une enveloppe. La raie d’hélium iértige 11 4686A vue comme une

enveloppe, est probablement un résultat nouveail, &ait difficile autrefois de I'observer
comme une enveloppe, pour les raies optiquementaniD’autre part les modulations dans
le profil des enveloppes traduisent une corrélaaoec le relief lunaire. Le continu
chromosphérique et le continu coronal sont visiblese les enveloppes d’hélium, sous forme
de bandes dans le sens de dispersion spectrale.

Le continu photosphérique est un moyen aussi deidéEtendue de la « mésosphére »
située juste au dessus de la haute photosphées mténsités des raies d’émission « low

FIP » et des grains de Baily commencent a décr@&e spectres du continu modulés par le
relief lunaire correspondent aux grains de Bailjnowe sur I'image de gauche figure 111-2-2.
La diminution du flux de ce continu constitue la fiu bord photosphérique dans les vallées
lunaires. Aux altitudes plus élevées, ou le conihatosphérique a disparu, il reste le continu
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chromosphérique d'intensité 100 fois plus faibtenme le montrent les extraits des figures
[1-2-5, 11I-2-6 et 111-2-7 de spectres éclairs ebius a I'éclipse totale dii"Aodt 2008.

Figure 111-2-5: sommation de 10 spectres éclairs obtenus'lAdit 2008, début du second
contact, converti en échelle logarithmique. Cetakmontre les 2 enveloppes d’hélium
neutre He 1 4713 A et sans doute pour la premiéidelle de I'hélium He Il 4686 A, et le
continu photosphérique correspondant aux spectessytains de Baily sur cet extrait.

Figure 111-2-6: sommation de 10 spectres éclairs obtenlfléadt 2008, au milieu du
second contact, converti en échelle logarithmiguentrant les 2 enveloppes d’hélium neutre
He | 4713 et He 11 4686 A, et le continu photosjinés correspondant aux spectres des
grains de Balily.
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Figure 111-2-7: Extrait d'une séquence de spectres éclairs obtarladin du second contact
de I'éclipse dul Ao(t 2008, dans le domaine spectral 4700 + 60v&cdes nombreuses
raies en émission entre les quelles se situertdeinus photosphériques et
chromosphériques, modulés par le relief lunairecbetinu le plus intense (grains de Baily)
correspond a la référence ou l'altitude maximalepgse pour I'instant de contact.

Le bord de la lune module le profil des raiesleetpectre continu le plus intense (grains de
Baily) correspond a la référence ou l'altitude nmaaiie est prise pour définir I'instant de
contact. Les numéros affectés a chaque spectnadnél sont ensuite convertis en altitudes et
la référencédn = 0 km est prise pour les flux les plus intenséage dans la vallée lunaire la
plus profonde, au centre du croissant, comme irddpgu la fleche C2 et C3 sur les figures
l11-2-8 et 11I-2-9. A partir des séquences de speseclairs numérotés et des relevés de
variations des flux du continu, il a été possildemcer la correspondance numéros de
spectres avec les altitudes correspondantes aisdsssus du limbe. La vallée lunaire la plus
profonde correspond au point de contact, commeugden figure 111-2-10. L'intervalle
d’altitude entre 2 spectres consécutifs était deripcompte-tenu de la cadence d’acquisition
de 25 spectres/ seconde et du mouvement natubsrdude la Lune sur le disque solaire de
0.52” d'arc / seconde.
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LUNAR LIMB PROFILE
L=+4200 B=0200

RADIAL SCALE: 1 SECOMD OF ARC = =—
DOTTED LIME = MERN LIMB SOLI0 LINE = TRUE LIMB

4
Zénith du lieu Pdle céleste Nord

Profil et décalages horaires pour le ieu dée coordonnées
latitude : 50°44'46.97 N; longitude : 86°08°7.8" E; altitude : 838.0m.

Figure I1I-2-8: correspondance des spectres éclairs et des graraily avec le profil
lunaire de Watts. Second contact a I'éclipse duAbat 2008.

La figure 111-2-9 donne le profil lunaire détailgir la région du profil lunaire ou est indiqué
par une fleche orange le contact:

f
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Figure I11-2-9: détail du relief lunaire a I'instant du second caat a I'éclipse totale de

Soleil du £ Ao(t 2008 a Onguday, ou ont été enregistrés lestegs éclair. Les vallées
lunaires correspondent aux grains de Bailly dostdpectres ont été réalisés. L'échelle entre
2 graduations verticales correspond a 0.5 secomntis.
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Les coordonnées du site ou nous avons observé kol 2008, a Ongudai, proche frontiere
Mongolie-Altai étaient: 50,7463° Nord; 86,13550°.Esaltitude était de 836 m au dessus du
niveau de la mer.

A partir des premiéres analyses effectuées suwplestres éclair, les correspondances altitudes
et numéros d’'images ont été établies dans le ggaptde la figure 11I-2-10 pour seulement le

second contact qui a été observé a I'éclipse’dadiit 2008 :
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Figure 111-2-10: Altitudes estimées des images (position moyenhemdulunaire) en
fonction du numéro d’'image ad"Zcontact C2 a I'éclipse du®1Aolt 2008

Ces correspondances ont été établiées pour |& paglus intense des spectres de grains de
Baily. La caméra CCD Watec 120 N+ qui est limitéeBebit de dynamique, saturait pour les
grains de Baily. Pour les mémes altitudes, la carhé@menera Skynyx 2.1 M de 12 bit de
dynamique utilisée en 2010 n’était pas saturée gkaiss de Baily montraient les raies
d’absorption de Fraunhdofer, avec simultanémentuyréade de raies d’émission.

Les altitudes des extensions des enveloppes dthéleutre He | 4713 A et une fois ionisé He
11 4686 A ont pu étre évaluées sur cette éclips&®ddolt 2008. Les courbes de lumiére sont
données dans le chapitre IV-1.

La caméra utilisée en 2008 était plus sensiblen 8@i% . Le capteur est constitué de pixels
de 9 x 9 u et 8 bits de dynamique. D’avantage dfimftions techniques sur cette caméra
Watec 120 N+ sont données en partie 2) de I'Anriéxd.a caméra utilisée en 2010 avait un
gain de 2, les pixels font 4.6x4.6 um ce qui a peume meilleure résolution, 1150 km/pixels
au lieu de 1800 km/pixels en 2008. Enfin, les régisur le limbe solaire observées sont
différentes entre 2008 et 2010. L’étalonnage aésbsé avec les mémes filtres et densité
neutre suivi d’'un filtre interférentiel centré stif00 A. Une saturation importante & I'éclipse
de 2008 a empéché de faire des analyses des @meisslon d’hélium a des altitudes
inférieures a 600 km au desus du limbe solaireltgepar le bord lunaire.

Nous avons observé par conséquent I'étendue dere@ttd’hélium He | 4388 A jusqu’a

3500 kilometres au dessus du limbe, tandis quedkigtt et al a I'éclipse de 1930 ne I'ont
observée pas plus loin que 2000 km au dessus the li@ela s’explique en partie a cause des
limitations des plaques photographiques utiliséestté époque.
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111-3) Spectres éclair a I'éclipse du 22 Juillet 209 en Chine

Les expériences des spectres éclairs®tadiit 2008 ont été reproduites lors de I'éclipse
totale du 22 Juillet 2009 en Chine. Cette éclipsalé présentait un intérét notable: sa durée
était exceptionellement tres longue, de plus derutas sur notre site a Tianhuanping en
Chine, et plus de 6 minutes sur les lles Marshaltipes du Japon. Les autres éclipses avaient
une durée plus courte:

Environ 4 minutes pour I'éclipse de 2006, 2 minytesr celle de 2008, 2 minutes 30
secondes pour 2010 et moins de 2 minutes pow del2012.

L’intérét d’'une éclipse totale de plus de 5 minudesdurée est que de plus nombreuses
expériences et acquisitions plus longues peuveatéttées durant la totalité, et surtout, le
fond du ciel est encore beaucoup plus sombre quedas éclipses totales ayant des durées
plus courtes, car I'occultation du disque solagelp Lune est plus importante.

Cependant la météorologie a hélas été décevantiegrtgs nombreux sites en Chine et en
Asie, car la date du 22 Juillet 2009 était situgiesda période de la saison des pluies.

Nous avons bénéficié d’'un ciel voilé, mais heurewsa suffisamment transparent a travers
lequel il a été possible de voir I'éclipse et réalide nombreux spectres éclair.

Nous étions hébergés et installés dans dans uhdgteontagne a Tianhuanping a 150 km a
'Est de Shanghai, dans la région d’Anji au Zejiahgote de I'hdtel nous avions acces a un
terrain dégagé sur lequel nous avions préparéxpEziences.

Nous étions aux coordonnées suivantes:

Lat.= 30°28.1'N ou plus précisément 30° 28' £45,

Long.=119°35.4'E ou plus précisément 119° 35" g§"22

Elevation = 890.0 m

La figure 111-3-1, comme pour I'éclipse de 2008pmésente le profil du relief lunaire agrandi
avec les indications des positions des instantodtacts C2 avant la totalité et C3 juste apres
la totalité, avec une échelle en secondes d’acséapnds).
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Eclipse totale de soleil du 22 juil. 2009
Profil du imbe lunaire & 08 -35:40.8 UTC

Libration topoceniriqua: Rapport des dismsttes LuneSobsil: 1,0773

E1.18° AT: 65,85 I = pidde nord dia k3 funa

o -0,00° duUT1: 0.23s

c: 10,50¢ & O

[ —— Zn = zénith pour |'ohsanmtsu
Lat - 30728, 0BE'N Limbe moyen (cantre de masss)

0
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Figure I1I-3-1: calcul des instants et position des contacts swaldée du relief lunaire, pour
I'éclipse totale du 22 Juillet 2009, sur le siteanhuanping en Chine au Nord Ouest de
Shangai. C2 et C3 représentent les contacts aveeafih lunaire calculé sans relief lunaire
et C'2 et C’3 sont les contacts (pointillés) cogggavec le relief lunaire.

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

I'altitude maximale est prise pour définir I'instade contact et ensuite déduire la référence
des altituded = 0 km. Le montage extrait de la séquence du skcontact de 2009, figure
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l1I-3-2 permet d’identifier les correlations entree image en lumiére blanche et le spectre
éclair correspondant réalisé aux mémes instants:

Figure I1I-3-2 : Images des spectres éclair N° 60, 70 et 75 obtanws®cond contact de
I'éclipse du 22 Juillet 2009 a la cadence de 15gasseconde, associés a une image en
lumiere blanche a la méme échelle (arc rouge a gaudes grains de Baily sont obtenus
avec un objectif de 500 mm de focale avec un afigareto-numérique Canon, posdsel
ms a 400 iso avec un appareil photo numérique C&®8 SD Mark Il par Jean-Marie
Munier.
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Lors de I'éclipse du 22 Juillet 2009, le logicieLkucam Recorder » n’était pas installé sur
I'ordinateur ayant servi aux acquisitions, et celbeont été effectuées au moyen du logiciel
Iris, qui pouvait effectuer des acquisitions poes daméras de type « Skynyx- 2.1 M
Lumenera », en générant un fichier de format A\A.dynamique de 8 bit a été utilisée et la
cadence était de 15.1 images par seconde quebdue débit de données. La saturation des
spectres lors des contacts (spectres de grainaitiedBcore intenses apres I'éjection des
filtres amovibles) n'a pas ralenti la cadence diasiijon, ce qui a été un avantage
considérable, et ou le processus d’acquisitiorpa®été interrompu.

A partir des numéros d’'images des séquencasté possible d’étalonner la
correspondance numéro d’image et altitude pourénter les altitudes, voir figure 111-3-3 et
1-3-4.
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Figure 111-3-3: courbe d’étalonnage des altitudes en fonction duéno d’'image au'?™
contact de I'éclipse du 22 Juillet 2009.

Les hauteurs ont été étalonnées avec les numénoag#, compte-tenu de la cadence de 15
images par seconde et du mouvement différentitd dane sur le Soleil et en prenant en
compte le spectre du dernier grain de Baily le pitsnse au centre du croissant au second
contact. De la méme facgon, le premier spectre dingle Baily a été relevé avant le troisieme
contact a la fin de la totalité, comme représentégeire 111-3-4:
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Figure IlI-3-4: courbe d’étalonnage des altitudes en fonction dméno d’image au igne
contact de I'éclipse du 22 Juillet 2009.

Une vérification avec le profil de la Lune est eftee afin de distinguer des corrélations
d’origine solaires au second et troisiéme contadtétlipse du 22 Juillet 2009, voir figures
[11-3-5 & 11I-3-9. Le bord de la Lune est aussiigé pour analyser les basses couches de
'atmosphére solaire, grace a son mouvement nalerbbrdre de 0.5 secondes d’arc par
seconde de temps avec la caméra CCD Lumeneraaddaae de 15 images/seconde.
L’intervalle d’altitude entre 2 spectres éclairqisécutifs limités par le mouvement naturel de
la Lune était de 26.3 kilometres, dans I'atmosplsetaire au dessus du limbe.

La région de transition photosphére - couronnersoédait autrefois appelée couche
renversante car elle correspond a une inversiotesoraies d'absorption de Fraunhofer une
fois le disque occulté sont vues en émission, sartres fine couche d’étendue inférieure a
500 km qu’il était trés difficile de résoudre av#iapparition des caméras CCD rapides. Le
continu entre ces raies est aussi un élément ianog’il faut considérer pour appréhender
le « vrai bord » du Soleil défini pris en dehors daies d'émission qui produisent un
embrillancement sur le limbe. Ce continu situéesdes raies d’émission est le prolongement
du continu photosphérique superposé au continutotsphérique lorsqu'on integre sur la
ligne de visée.

Nos résultats de spectres éclairs nous ont conalwaiésinir une nouvelle couche, la

« mésosphere », située dans les parties les pitaples des interfaces photosphére-
chromosphere. La figure V-3-4 décrit ces couchesmésosphére, ou elle est est associée a la
mésogranulation par analogie. La couche mésospleéest définie comme une partie de
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I'atmosphere solaire située au dessus de la haategphére (proche du minimum de
température, comme on le verra plus loin dansrial/aes des courbes de lumiére), et qui
correspond au continu sur les spectres éclairss Ramésosphére, la couronne n'est pas
dominante. Elle est constituée d’un mélange de @assmposé d’atomes excités et une fois
ionisés (en dessous de la chromosphére plus dyoajniq

La référence donnée a cette nouvelle couche mésogpé a fait I'objet d'un article paru dans
Journal of Advanced Research -JARE suite a la cenéér IAGA 111, Bazin Koutchmy 2012,
voir Annexe 2. Cette couche de mésophere est disssitée au chapitre 1V-3.

La figure 11I-3-5 montre un extrait de séquencesgdectre éclair pour mieux décrire la
mésosphére, mais réalisé dans un domaine de longoade situé autour de 45504, ol une
partie des raies d’émission les plus intensesténténtifiées, et ou ont été indiqués les
potentiels d’excitation en électrons-volts d’atomesitres et une fois ionisés (low FIP).

Ce potentiel, pour n’importe quelle raie est I'@gie en électron-volt qui est requise pour
élever I'atome depuis son plus bas niveau d’énesgige I'état excité. D’apres I'Atlas de
Moore, 1966.
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Figure 111-3-5: extrait de spectre éclair lors du second contabédipse du 22 Juillet 2009,
montrant les myriades de raies low FIP dans le domapectral de 4480 & 4640 A. Le
continu du spectre du grain de Baily central plotense est visible, et correspond a la fin du
continu photosphérique ou commence la mésospharteate blanche correspondant au
continu intense (grains de Baily) correspond aéérence ou I'altitude maximale est prise.
Les potentiels d’excitation sont indiqués en eV.

Parmi les raies d’émission enregistrées aux speétlair, les raies du Barium Ba Il 4553.8 A
Fe 1l 4629.3 et Ti Il seront étudiées en détail darchapitre IV-2, avec des courbes de
lumiere,l = f(h). En effet ces raies et surtout le Barium présertes propriétés de faible
potentiel d’excitation.

La raie du Fe 11 4629.3 A est en fait non résoluie enélange de 3 raies:

Til, Co | .D’apres les tables de Dunn et al 196&; 8 raies ont les mémes intensités pour
chaque élément. L’expérience des spectres eckapas permis de les différentier.

Une raie intense a été obtenue au troisiéme coéas I'intervalle spectral 4380 A & 4540
A. Il s’agit de la raie de I'hélium neutre He | 442 qui est une raie environ 100 fois plus
brillante que la raie He | 4713 mais 3 a 4 foismsdirillante que la raie D3 de He | &4 5876 A.
Cette raie He | 4471 A a été observée jusqu’a tiésdes supérieures a 8000 km au dessus
du limbe solaire a la fin de la totalité de I'éslgpdu 22 Juillet 2009, et juste avant le troisieme
contact. Cependant les voiles nuageux ont att@siédmaines plus intenses des courbes de
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lumiére des raies d’hélium neutre He | 4471 A et 4887.9 A, voir figures IV-2-1-9 et IV-
5-1. Des correlations entre la raie He | 4471 &P » et le relief lunaire d’'une part puis
avec le Ti Il « low FIP » sont présentés sur larkégili-3-6.

Mn | 4461
Nd 1l 4463

Ti Il 4468

He 1 4471

Smll4477.9

i

20 dm

Figure IlI-3-6: Corrélations entre le relief Lunaire (Calculé paaXer Jubier) et les profils
agrandis des spectres des raies low FIP, envelofipdium He | 4471 A, et continu de 18
spectres éclairs sommés non redressés N°2474 a Rd82nstants étaient entre 1h 38 min et
29.5 seconde a 1h 38 min et 30.0 seconde, quisjorelent aux altitudes de 1776 a 1555 km
avant le $™°contact de I'éclipse totale du 22 Juillet 2009.

Les embrillancements dans les raies « low FIPHeet4471 A sont corrélés avec le profil du
bord de la Lune.

Ces résultats montrent que les interruptions les falrges (10 a 20 Mm) sont liées au relief de
la Lune. La diminution d’intensité produite parmplatite montagne notée est faible sur la

raie He 1 4471 A. Elle devient plus importante surdie du Ti Il 4468\, et encore plus
importante pour les ions Mn | et Nd II. Ceci s’agple par le fait que ces raies Nd I, Mn |, et
Ti Il sont produites autour de 600 km d’altitude slérégion du minimum de température
dans I'atmosphere solaire au dessus du limbe. &es low FIP ont une étendue limitée
contrairement a la raie He | qui s’étend radialensen plusieurs milliers de kilométres
(enveloppe étendue), d’ou cette modulation profqratecette petite montagnepar le bas.
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Le M, qui est une montagne lunaire étendue, se trpduiine diminution d’intensité plus
étendue sur la raie de He | 4471, et la raie dui Z468A est trés atténuée, par rapport aux
régions sur la partie centrale des croissants.

Le | indiqué en rouge sur la raie du Samarium une &isé Sm 1l 4477.9 A du spectre de la
figure 111-3-6 indique un point brillant qui sembéti-corrélé avec le profil lunaire. Ce point
est environ 1.6 fois plus brillant que la partistgua c6té, mais sur la raie de I'hélium He |
ceci est difficile a voir car cette raie est beayrplus intense que la raie du Sm Il. La partie
centrale des raies Mn 14461 A, Nd Il 4463 A, T44168 A et Sm 11 4477.9 A semble un peu
surexposée. L8 indique un embrillancement qui ressemble a unrgéu tel que décrit dans
I'article de Georgakilas et al 2001, et qui pourcairrespondre a une éruption.

Les images figure 111-3-7 montrent cette mémeaggipectrale agrandie 2 fois par rapport a
la figure 111-3-6, mais ce sont des images origesajjui ne résultent pas d’'une sommation
d’'images. Au début de l'instant du troisieme contau le continu chromosphérique
commence a s'’intensifier, les raies s’embrillancagalement.

Figure I1I-3-7: Extraits de spectres originaux (non sommes) agsadois a I'instant du
troisieme contact ou les raies ne sont pas suragms330 milli- secondes séparent ces 2
images. Le renforcement (point brillant) semblenbcorrélé entre les raies low FIP et la raie
He | 4471A. Frames N° 2500 a 1h 38 min et 31.2s, et fram2395 & 1h 38 min et 31.6
secondes, correspondant a des altitudes compriges 850 et 1000 km au dessus du limbe.
La cadence était de 15.1 images/seconde.

D’apres ces résultats, il est possible de direcg@mbrillancement est présent dans les
couches plus basses ou sont formées les raiesIPetHerres rares. La raie de I’hélium
neutre He 1 4471A est observée a des altitudesgbbvges et au dessus des raies low FIP.
L’interprétation demande une étude plus ciblée aescdocuments complémentaires
(observations au sol et espace) qui sont donnésldaapitre V.

D’autres corrélations sont bien visibles entredetinu et les raies low FIP dans une vallée
lunaire ou ces 2 types d’émission s’ajoutent erendasit sur la ligne de visée, mais se
différencient lorsqu’on regarde vers I'extrémitéedlongement des croissants, ou le continu
a disparu, tandisque les raies d’émission low BIR encore visibles. Ceci confirme que le
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continu provient des structures des couches phfspdes au-dessus de la photosphére, de la
mésosphere et de la chromosphére qui se supermsdatligne de visée.

Cette méme étude des corrélations a été effectuéecmnd contact de cette éclipse de 2009,

et nous avons utilisé 60 images sommées autoundu4553.8 A et les mémes notations que
précédemment sont utilisées, voir les figures 18-t 111-3-9.
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Figure 111-3-8: Corrélations entre le relief Lunaire (Calculé paaXer Jubier) et les profils
agrandis 4 fois des spectres des raies low Fllepatinu. 60 spectres éclairs sommeés non
redressés quelques secondes apres le deuxiemeicantat le début de la totalité, de N° 60:
1h 32 min et 34.4 seconde a N°120: 1h 32 min &t 88&conde. Les altitudes correspondantes
sontde 619 & 2197 km au dessus du limbe. Edhpsie du 22 Juillet 2009.

Les corrélations entre le continu et les raies kb dans les vallées lunaires, sont confirmées
sur cet extrait de spectre au second contact et ayesté la taille du profil lunaire avec
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I'extrait des spectres éclairs, ou les embrillaneets dus aux spectres des grains de Baily
coincident avec les profils des vallées lunairésubés. Les 2 extraits de spectres éclairs
agrandis 4 fois en figure 111-3-9 du second contaetvent & comparer les modulations plus
faibles dans les images des raies d’émission.@anggle, les raies du Ba Il et Fe Il qui ont
des intensités voisines ont des modulations casad@ns leurs embrillancements.

Ce Il 4562

Til 4555

Ball

4554

Figure 111-3-9 : Spectres non sommeés agrandis 4 fois. 330 millbre#es séparent ces 2
images. Le renforcement (point brillant) semblenkierrélé entre les raies low FIP du Ba ll,
Fe ll, Ti l. Frames N° 100 : 1h 32 min 37.1 secordit h=1671 km et N° 105:1h 32 min 37.4
s soit h =1806 km. Cadence de 15.1 images/sec@s®nd contact de I'éclipse du 22 Juillet
2009.

Les spectres éclair obtenus a I'éclipse totaleZlauzllet 2009 ont été analysés plus en détails,
a partir de mesures d’intensités en fonction détliae. Elles ont été réalisées sur les zones
indiquées par la lettre « | » en rouge figure H®-pour quelques raies d’émission low FIP
comme le Fe Il, Ti ll, Ba Il, dans le continu et#e high FIP de I'hélium He I. Ces relevés
d’intensité ont été répétés pour chaque speciredafconstruire les courbes de lumiere. La
limitation ayant affecté les spectres éclair de@pfbvient de l'utilisation de la caméra
Lumenera avec une dynamique limitée a 8 bits (26€anix d’intensité). Il n’a pas été

possible d’observer les raies d’absorption de Fotarrsur les grains de Baily encore intenses,
car ceux-ci étaient saturés. Ce probléeme a étéurésautilisant un autre logiciel, Lucam
Recorder, qui a permis d'utiliser cette méme carrddrac une dynamique de 12 bits (4096
niveaux d’intensité), lors de I'éclipse totale duJuillet 2010.
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I1I-4) Spectres éclair a I'éclipse du 11 Juillet 200

Cette expérience de spectres éclairs a été realisPelynésie Francaise, sur l'atoll de Hao
dans les lles Tuamotu a 1000 km a I'ouest de Papesméme expérience transportable du
réseau-objectif avec la lunette 50/600 mm muniladaméra CCD Lumenera Skynyx 2.1 M

a été utilisée. La table récapitulative II-1-8 opak les principaux parametres. Nous étions
situés au bord de I'océan vers 'Est ou avait liédlipse, et nous avions le courant électrique.
Les conditions météorologiques étaient voilées ament de I'éclipse sur I'emplacement ou
nous étions mais cela n’a pas empéché de réussobservations. Une expérience du CNES
de mesure photométrique des courbes de lumiéreléoféclipse a été réalisée, et décrite
dans l'article Koutchmy et al 2011 MTPR 10. Cettpénence a consisté a utiliser plusieurs
photométres répartis sur plusieurs sites dansridebde totalité, et un des photometres a été
utilisé sur notre site de Hao. Cependant des sggeétilair ont pu étre enregistrés au second et
troisieme contact avec une cadence moyenne deetfreg/seconde, et nous avons pu
comparer les chronodatations des photometres CN&Sles chronodatations GPS. Une
autre expérience de spectrographe sans fenterésesu-objectif a été assurée par Serge
Koutchmy avec un objectif de 300 mm de focale ptégear un réseau en transmission de
1200 traits/mm, et au foyer un appareil photo nimoérCanon 60 D a été utilisé.

La figure 1llI-4-1, comme pour les éclipses de 2802009, représente le profil du relief
lunaire agrandi avec les positions des instantodeacts C2 avant la totalité et C3 juste aprés
la totalité, et la fleche rose indiquant la direntdu zénit est indiquée en haut.
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Eclipse totale de soleil du 11 juil. 2010
Profil du limbe lunaire a 18:43:18,5 UTC

Libration topocentrigue: Rapport des diamétres Lune/Soleil: 1,0551 NI = pdle nord de la lune
|--2, 72" AT: 66,255
b: 0207 duT1:-0,05s
cI 6,677 In = zénit It |'obs
Lieu de I'observateur: Limbe moyen (centre
Lat.: 18°06,180°S
Lon.: 140754 3580
Alt - 5,0m

Contacts sans cormection:
Cl1:172444 6 UTC
C2:18:1 342 UTC
C3: 1845048 UTC

Durée moyenne: 3m30,7s

C4:20:13:07.4 UTC Durée comigée: 3m29,5s (-1,25)
Contacts comigés (Kaguyal/LRO):

C2"-18:41:33,1 UTC (-1, 1s) Solar Eclipse Maestro - Xavier M. Jubier
C3'-18:45:02,6 UTC (-2 2s) (hitp:Afjubier free fif)

Figure 111-4-1 : calculs du relief lunaire et instants des contaied’éclipse totale du 11
Juillet 2010 pour I'atoll de Hao en Polynésie Frange, d’apres Xavier Jubier

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

Figure I1I-4-2: séquence de spectres éclair, cadete? spectres/seconde alf 2Zontact de
I'éclipse du 11 Juillet 2010, région des raieg H340A et raie de I'hélium neutre He | 4471

A. Le premier spectre avant le contact, est attéue& une densité neutre. Canon 60D.
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Les continus chromosphérique et coronal sont \é@siblr ces spectres éclair, ainsi qu’une
myriade de petites raies en émission, et les dadhiélium neutre He | 4471 A et Hyl 4340
A, plus intenses. Le premier spectre réalisé qesigecondes avant le second contact et
avant I'éjection de la densité neutre, présentedies d’absorption de Fraunhofer. L'extréme
limbe de la haute photosphére intense était endgsitde, avant le second contact.

Les photometres du CNES situés dans différetds, silont certains en bordure de la bande

de totalité, ont permis d’enregistrer des courlebithiere. Les résultats obtenus sur le site de

Hao Nord (atoll Polynésie Francaise) ou nous aviosigllé nos expériences, sont indiqués
dans les figures 111-4-3, 11l-4-4 et 111-4-5. Le®wrtacts sont indiqués par « C2 », « C3 ».

intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure 111-4-3: courbes de lumiére obtenues avec le photometreNitSGa raison de 100
points/seconde en contribution a la mission spatiiktard. Les fluctuations peuvent étre
dues aux voiles nuageux. Les indications C2 en@iguent le second et troisieme contact.

zoom intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure 111-4-4: zone agrandie de la figure 111-5-3 autour du secaodtact C2 estimé a 18h
41min et 33.6 s, montrant le changement de persteateations du flux.
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intensity vs time recorded during July 2011 total eclipse Hao 1
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Figure IlI-4-5: zone agrandie de la figure I1I-5-3 autour du tr@sie contact C3, montrant
le changement de pente des variations du fluxirG&nt est estimé a 18h 45minet 2.6 s

Ces courbes de lumiére ont servi a évaluer leantstde contact, et estimer les fluctuations

du fond de ciel durant la totalité. lls ont permiéscomparer et vérifier les instants des
contacts déterminés par nos expériences de spéctedset imagerie W-L. Les résultats de
chronodatations étaient en bon accord avec destgati@rieurs a une seconde. Ces résultats
ont été déterminés en analysant chaque spectie @&ulanodaté, et pour lesquels des mesures
d’intensité sur la partie continue du spectre aééisée.

L’extrait de spectre éclair IlI-4-6 illustre lesrcélations entre le relief lunaire (vallée lunaire
larges) avec le continu et les raies d’émissionfdf Les raies He 11 4686 A et He | 4713 A
sont a droite en bordure de champ.

He Il 4686 He 14713

Figure 111-4-6 : spectre éclair au second contact, avec la raie H8B6 A au bord du
champ et la raie He | 4714 en bordure du champ. 23 images sommées de N°®2793
2816. Deuxieme contact lors de I'éclipse totaleldwuillet 2010.

Les parties les plus intenses correspondent auxilanbements produits dans les
vallées lunaires qui laissent passer une partierenatense du rayonnement provenant
des hautes couches de la photosphére encore te&ssan. Ces embrillancements
diminuent en s’éloignant vers l'extrémité des csaigs dans limage des raies
d’émission, ou le bord de la Lune occulte deswalés de plus en plus élevées de la
chromosphere (Soleil plus petit) comme sur le spatlair en figure 111-4-7.
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Figure 1lI-4-7: Image résultant de 26 spectres sommés (images Z1Z146)
correspondant a une altitude moyenne estimée a K@O au dessus du limbe
photosphérique une seconde avant le 3iéme corfad.spectres ont été convertis en
échelle logarithme puis un masque flou de 2 piaedté appliqué, contraste 2 pour faire
apparaitre plus de détails et les faibles interssitdne myriade de petites raies low FIP
ainsi que les 2 enveloppes d’hélium neutre He 134X %et hélium ionisé He 1l 4688

apparaissent au milieu du spectre comme des arogsét étendus.

L’extension du continu entre les raies low FIPl@snh visible dans les grains de Baily et
il est modulé par le relief lunaire. Ceci montreetbonne corrélation entre le spectre du
continu et les raies d’émission « low FIP » quitformées au dessus du continu.

Par ailleurs, ces spectres mettent en évidencdeguenveloppes d’hélium apparaissent
plus élevées que les raies low FIP. En effet, |e loerla Lune n'occulte pas entierement
les enveloppes d’hélium plus étendues. Taandisquarts correspondant aux raies low
FIP sont moins étendus et plus étroits et plusctffe par les modulations du relief
lunaire. Les raies «low FIP » sont formées pluscipes du limbe au dessus de la
photosphére, et ou commence la mésosphére. Cetteusation et formation des raies
«low FIP » au dessus de la photosphéere est olesswéla figure 111-4-8 ou les raies
d’absorption de Fraunhofer sont observées simuttené en absorption avec les raies
«low FIP » en émission. Une évaluation des spedaairs d’apres la figure IlI-4-7
permet de déterminer a partir des extensions, exidaes des croissants des raies
d’émission, que les raies d’hélium neutre et iomisént formées a des altitudes au dessus
de 700 km par rapport a la myriade de raies low ¢uiP apparait dans la région du
minimum de température en dessus de 600 km, awgléssla haute photosphere voir
figure 1V-3-3-1 des courbes de lumiére de 2010.
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Figure 111-4-8: Comme sur la figure 1lI-5-7, 36 spectres sommésH{RB a 5166) au
troisieme contact de I'éclipse du 11 Juillet 2016ntnant a la fois les myriades de petites
raies low FIP en émission ainsi que le spectre alutiou révélant simultanément les raies de
Fraunhofer vues en absorption.

Les modulations la térales des spectres du coméuelent les raies d’absorption dans la
partie centrale, ou le continu est le plus inter$e;orrespond aux spectres des grains de
Baily.

Le montage 111-4-9 décrit une séquence de speaires leurs hauteurs maximales moyennes
attribuées <h>, au moment de la disparition demgrde Baily. Les raies d’émission « low

FIP » présentent une décroissance en flux moindeague celle du continu correspondant

aux grains de Baily. Cette observation contribugéfinir ce qu’est le bord du Soleil sans
lumiere parasite venant du disque solaire, en aépdes raies « low FIP » du continu, car
celles-ci ajoutent un certain embrillancement gei aorrespond pas au «vrai » bord du
Soleil. Ainsi en prenant en compte le continu ehode des raies low FIP, cela permet de
différencier les natures différentes des basseshesude I'atmospheére solaire.

Ainsi, la couche renversante a été résolue spataleet temporellement avec une cadence de 15
images/seconde, lors de I'éclipse totale du 221 D09 et a 10 images/seconde a I'éclipse du
11 Juillet 2010, ce qui permet de sonder les bassashes de I'atmosphére solaire avec un
échantillonnage de 25 km sur les pas en hauteapplort des nouvelles caméras CCD
numériques, ol la dynamique d€ Riveaux et plus, permet d’analyser les faiblesatians de
I'extréme-limbe solaire avec une dynamique suffisamn I'absence de lumiere parasite, ou sont
indiquées les altitudes et chrono-datations dearits en figure 111-4-9. Ces observations sont
totalement impossibles a obtenir en dehors degsedi méme avec de trés grands coronographes.
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Figure 111-4-9: Extrait de séquences des spectres éclair CCD donskcontact de I'éclipse
de 2010 pour montrer la diminution d'intensité déesvallées lunaires, les raies d'émission
et la transition du continu photosphérique au coantchromosphérique. La sommation de 6
spectres a permis d’améliorer le rapport signal bunit et de distinguer de plus faibles
détails dans le continu et les raies d’émission.




Cette séquence montre que le continu photosphéeigeecontinu chromosphérique se
raccordent ou se prolongent de maniere monotoffi@jsiant la limite du bord solaire
photosphérique et ou se situe la mésosphére.

Le second et troisieme contact de I'éclipse duuilled 2010 sont données dans le tableau IlI-
4-10. Les correspondances entre les numéros d'sreage |'altitude sont indiquées ainsique
I'heure de I'horloge interne de I'ordinateur (P@pat été utilisé pour les acquisitions.

Frames N®  |PC time height (km) Frames N®  |PC time height (km)

277278 31,324 479 526 s065-70 58,726 2130
277581 31,58 832,256 5067-72 59,022 2008
2778-84 31,785 1120,781 5070-75 59,457 1832
273187 31,983 1330 s073-78 59 649 1751
2784-90 32,214 1539 616 5075-31 60,077 1575
278793 32675 1615,222 5079-54 60,275 1434
2790-96 32939 1696 ,431 5032-85 B0,407 1440
279355 33272 1775037 5037-92 61,133 1142
2796-2802 33632 1853 643 5090-95 61,33 1061
2802-2807 33,995 1932249 5093-95 61,528 879
2805-2310 34,193 2037 ps7 5096-5101 B1,726 893
2808-2813 3472 2115266 5039-5104 61,924 817
2811-2816 35,248 2220074 5102-5107 62,122 735
2814-2819 35,448 2508 296 5105-5110 62,452 =iH]
28172822 35643 B/VATN 5103-5113 B2 649 520

Tableau 111-4-10 : correspondances entre les numéros d'images somiegedtitudes et I
heure de I'horloge interne de l'ordinateur ayantesftué les acquisitions, avant les
corrections du temps GPS.

Dans le procédé utilisé pour les acquisitions gestses éclair, la caméra CCD Lumenera
continuait & enregistrer en continu apres les phdsedotalité de I'éclipse. La caméra a été
ensuite retirée de son logement au foyer du résbpactif, et le capteur a été protége de la
lumiére ambiante, avant d’enregistrer les image&dean du GPS.

Un petit objectif de 35 millimetres de focale a @tissitot place et inséré devant la caméra
CCD, et pour enregistrer les images de I'écran B& Gffichant I'heure, les minutes et
secondes, sans avoir interrompu I'enregistremegniidde début avant la totalité de I'éclipse.
Ce procédé a permis d’effectuer la correspondanite beure du PC et heure GPS. Sur
chaque image enregistrée I'heure du GPS est visilde mémes images contiennent la
datation effectuée par le PC. En annexe N°12 samiéoplus de détails sur le procédé.
Les altitudes ont été calculées avec la moyennkesumages sommées voir table 111-4-11.
L’étalonnage entre I'heure de I'ordinateur et duSE3t donné avec la dispersion suivante:

115



histogramme difference (heure PC - heure GPS) en secondes
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Figure IlI-4-11: calcul des différences de I'heure lue au GPS dtjunee sur la datation du
PC. Ces relevés ont été effectués a partir d'imdiyages du GPS, au moment du
changement de digit des secondes, et a partir mipseaffiché dans I'entéte des images

Des mesures de courbes de lumiére ont étés réalestang de la raie Fe Il 4629 A, et du
continu relevé entre les raies d’émission pour girelen compte le vrai flux du continu
correspondant au vrai bord solaire, simultanémans dine vallée lunaire. Les intensités ont
été relevées dans I'étendue limitée par la lardeua vallée lunaire. Les mesures des raies
d’émission et du continu ont été realisées dansE&mes conditions sur chaque spectre pris
individuellement.

Les figures 111-4-12 et 111-4-13 montrent un extrde séquence de spectre éclair agrandie 10
fois pour montrer les fluctuations du vrai contatudes raies d’émission le long du relief
lunaire et comment prendre en compte le reliefirer@our analyser le « vrai » bord solaire.
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Profils nouveaux de Kaguya:
relevés altimétriques

Figure Il1-4-12: correspondance entre les spectres éclair modulésepalief lunaire et le
profil de la Lune (données nouvelles de Kaguyaaktuls de Patrick Rocher, IMCCE)

Le schéma figure 1lI-4-13 représente comment peratdructurée une vallée lunaire et
effectuer des tranches succeéssives pour |'évaludis flux relevés sur le bord du Soleil lors
des contacts d’éclipses. Cette analyse a faitdtotbjun article dans les actes du colloque de la
Société Francais d’Astronomie et d’Astrophysiqu@&SMBazin, Koutchmy, Rocher 2012,

voir Annexe 4. Elle présente quelques analyses diidwo Soleil aux éclipses affectées par

les reliefs du bord de la lune, en I'abscence dedte parasite et d’autre part une étude de
lumiére diffractée du bord solaire sur un mur \aita 150 m du lieu d’observation.
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Figure I11-4-13: Profil agrandi 10 fois de Kaguya de la vallée anige AA-147° et 148
durant le second contact C2 de I'éclipse totalelduwuillet 2010. Les grains de Baily sont
supposeés étre représentés par des niveaux suscgasg’additionnent sur la ligne de visée
a travers cette vallée. L'aire dans la coupe ded#ée est divisée en 20 sous-segments
équidistants de 20 milli-secondes d’arc et corresfant a des intervalles de temps de 50
milli-secondes. Durant les instants des contactaet apres la totalité, chaque coupe est
remplie avec différentes sous-couches du limbersd@antervalles 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 lwertianche est décrite I'article
Sigismondi, Raponi, Bazin, et Nugent, 2011 voir &xa& 3. Les 50 millisecondes indiquées
dans la légende de la figure I1I-4-13 sont liéés @adence d’acquisition de 15
images/seconde de la caméra CCD Lumenera utiliséeliase de 2010 ou le temps
d’exposition était de 55 millisecondes (Annexe 17).

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

« vrai bord » du Soleil considéré sans la contrdudes raies d’émission. Cette structuration
relativement complexe est représentée dans le gfigure IlI-4-14 avec un spectre éclair
extrait et agrandi provenant de I'éclipse de 2@M&¢ spectrographe sans fente) auquel les
profils d’'intensité et relief lunaire ont été agstpour indiquer les corrélations.
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Figure IlI-4-14: vue agrandie d'un extrait des spectres des gramBaily a I'éclipse de
2010 montrant au troisieme contact C3, la struation complexe des raies d’émission, du
continu, et des raies d’'absorption séparées, ctusit le vrai bord solaire, appelé autrefois
« couche renversante », avec mention des échelles.

Cette figure permet d’illustrer, aprés un agrarehissnt de 20 fois, une observation des
couches mésosphériques plus en détail, lors dp$éau 11 Juillet 2010. Dans les vallées
lunaires, le fin liseret du continu photosphérigaesuperpose avec la myriade de petites raies
d'émission le long de la ligne de visée, ou cessrapparaissent distinctement au dessus du
continu. Cette transition entre le spectre conéinlapparition des raies d’émission peut
correspondre aux régions (200 a 600 km) ou pountraiformer les spicules, ou le champ
magnetique est dominanB(,.sm, < 1) et qui correspond au minimum de température.

Les spectres sans fente ont permis d’utiliser comifiemte naturelle », le mouvement
apparent de la Lune sur le limbe solaire pour étustructurations des couches de
I'atmosphére solaire et ou il est possible d’arelyss flux des raies d’émission sur chaque
spectre éclair. Ce type d’analyse permet d’étuglier les altitudes transversales, limitées
seulement par le bord accidenté de la Lune. Caitleéest restreinte car on ne peut pas
évaluer les distances prises radialement a partintbe solaire. C'est pourquoi, j'ai utilisé

les résultats de spectres obtenus a I'éclipseetdiall3 Novembre 2012, ou un spectrographe
a fente a été utilisé au voisinage de l'intervafjectral contenant la raie verte coronale du Fer
XIV et du triplet b1, b2, b3 du magnésium neutre IMGes spectres obtenus avec un
spectrographe a fente a I'éclipse de 2012 appodeEsbbservations complémentaires du bord
solaire, par rapport aux observations réaliseesalipses de 2008, 2009 et 2010 utilisant un
spectrographe sans fente. Ces expériences surdeSbtaire entrent dans le contexte de
I'expérience Picard.
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[1I-5) Spectres effectués sur la raie verte du feFe XIV a 5303,
Eclipse du 13 Novembre 2012

Les observations ont été réalisées en Australie @apartie Nord, proche de la barriére de
corail, appelée Queensland. Des expériences optéparees, et installées sur plusieurs sites
autour de la bande de totalité, afin d’augmentechances d’obtenir un ciel dégagé au
moment de la totalité, car les conditions métémjigioes étaient prévues peu favorables en
cette période de Novembre au Nord de I'Australie.

Les expériences de Serge Koutchmy, Jaime Villingleathan Cirtain ont été réalisées sur
le site de Howe Plantation, dont les coordonnéesiadiquées sur la figure 111-5-1. Les
instants et positions du second et troisieme costat indiqués pour ce site. Les conditions
météorologiques ont été favorables et de nombreugEsiences ont réussi.

Dans ce chapitre, nous nous intéréssons exclusiveam& résultats obtenus avec le
spectrographe a fente, et pour un intervalle spesitué 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 & 20:39:42,3 UTC

Litwation topocaningue Rapporn des diaméatres Lune/Soled: 1,0379 Nl = plle nond dé [a lune
I; <0, 24" AT, 66,855

b:0,14" duT1: 0,335

c: 16,49 F
Ob=ervateurn

Lat: 17°05.518'S
Lon: 14524 812°E
All.: 555,0m

ente avant
la totalite

: ‘ =
Fente apres
€ la totalite

Conlacts avant comaction:

C1: 1945000 UTC

CZ: 203801 2 UTC Echelt dos dotats
C3: 20:40:23 8 UTC

C4: 2140200 UTC

Contacts comgés (Kaguya/LRO)
C¥: 20:30:00,1 UTC {-1,15) Solar Ecipried MaEEo - Xivar M b

C3': 20:40:23. 9 UTC {+0,13) (sl trae ) Grains de Bally: £3.0s

Duree moyenna: 1m22 s

Durée corrige: 1m23.8s (+1,25) 0123456
Asg-Saoondes

Figure IlI-5-1: Profils lunaires calculés pour le lieu d’obsenatides spectres discutés dans
ce sous chapitre (Howe Plantation) par Xavier Jubmeontrant les instants des contacts. Les
orientations du disque solaire et les coordonn@ésises du site d’'observation de I'éclipse
totale de Soleil du 13 Novembre 2012 sont indiqués.positions relatives de la fente du
spectrographe avant et apres la totalité, sontguéies a partir des prises de vue des images
réfléechies par la fente d’entrée.

L’expérience du spectrographe miniature a globatgren réussi et une vingtaine de
spectres éclairs ont été obtenus au total, dueanibbtants du second contact et pendant les
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phases de totalité. Quelques séquences de spéciaes ont été perdues au début du second
contact, car d’une part la caméra « slit jaw » goléma figure 1l-1-6 a été paramétrée avec
un gain automatique et son temps de réponse @lgiitira cause du débit plus important lié
aux images saturées au début du second contalcaugte part, les déclanchements des prises
de vues des spectres éclairs avec I'appareil phappbgque numérique ont été réalisés plus
tardivement au milieu et a la fin du second contact

Je me suis intéressé aux 3 premiers specti@ssémnsécutifs obtenus par rafale quelques
secondes apres le second contact au début daligétaCes spectres montrent simultanément
le continu de l'interface chromosphére-couronnecale nombreuses raies « low FIP ». Le
choix initial de l'intervalle de longueurs d’ondestre 4650 et 5450 A dans le champ du CCD
du Canon, a permis I'obtention de spectres daitaverte coronale dont I'émission est
renforcée dans la région d’interface chromosphétganne. 3 spectres correspondant a la fin
du second contact juste avant la totalité ont étiitiannés et ajustés. Le spectre résultant de
ce traitement est indiqué en figure 1ll-5-2. En efi@bservation de la raie verte verte du Fe
XIV & 5303 A dans ces régions plus basses, perféttdier si la couronne chaude entre 1 et
2 M K, peut étre présente (mais sans dominer) taterface photosphéere-couronne solaire.

La raie verte du Fe XIV est une raie coronale dhteret qui a pour origine des atomes
hautement ionisés (plus de la moitié des électitatomes de fer ou nickel arrachés). Ces
atomes hautement ionisés dans la couronne oneom@tature électronique supérieure a 1
million de Kelvins (Evans 1963, Shklovskii, 1965).

La compréhension des mécanismes d’ionisationiéemfification des raies coronales est due
aux travaux de Grotrian 1939 qui a montré quedagueurs d’onde des transitions entre les
composantes du Fe IX et du Fe X étaient prochetodgsieurs d’onde coronales, comme le
Fe X 46374 A et Fe X 7892 A. C’est ensuite EdleB61& 1942 qui a montré en laboratoire
que le fer ayant perdu 13 électrons produisaii@ verte & 5303A.

Figure IlI-5-2: Somme d& spectres obtenus le 13 Novembre 2012 par Sergkaoy et
Jonathan Cirtain au moyen d'un spectrographe agfelné temps d'exposition est de 10 ms,
obtenus au moyen d'un appareil numérique Canon @0ihip CMos de 18 Mpixels
numeérisé sur 14 bit (format RAW). Le bord au SudsBkire est dans la partie supérieure et
est situé un peu sur le coté du contact C2.
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La fente de 40pum interceptait une bande de 24éladge sur I'image du disque solaire
éclipsé. La partie un peu plus brillante correspami@ la lumiere résiduelle située entre la
haute photosphere et la basse couronne, justebat dié |la totalité. Les raies d’émission de
l'interface photosphere-chromosphére/couronne isi@ntifiees figure 111-5-6 et répertoriées
dans la table 11I-5-5. La détermination des alt#sidles couches de I'atmosphére solaire est
déterminée et calculée a partir de la figure IB-§ui présente des extraits de la

séquence d'images de la caméra « slit jaw » maniguaend et ou les spectres précédents ont
éteé réalises:

Disparition de 'extréeme limbe
Photasphérique, grains de Baily

M*121

Instant du contact
(référence)

N*123

Extrait de séquence

> de Pimage N°137 & N°141
ol les spectres eclairs
ont été obtenus

N*141

Figure 111-5-3: extraits des images de la web-cam « slit jaw » naomia position de la fente
sur le limbe solaire, a partir desquelles les spexen rafale ont été réalisés.
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D’apres les images figure IlI-5-3, la fente a colgdisque solaire éclipsé sur une corde et le
mouvement apparent du Soleil a produit un légeladément vers le bas de la fente sur la
derniére image. Ce qui signifie que le bord oue&ii& devrait étre situé sur la partie
supérieure du disque. L’'obtention des positionsipes des limbes ouest, est, nord et sud est
délicate, et les positions calculées par Xaviereluipus ont aidé.

Cette méthode d’enregistrement d’'images du disqglaérs éclipsé sur la fente d’entrée du
spectrographe au moyen d’'une caméra webcam (sligainndispensable pour controler les
positions et les altitudes dans les couches deeltface photosphere - couronne. Elle permet
aussi de mieux établir les orientations sur leuksafin d'assurér les étalonnages des
altitudes des spectres éclairs étudiés. La feniesttuée en dehors de la zone du contact trés
intense, comme indiqué sur le montage en figurB-Ul L’évaluation des altitudes
correspondant a la position du limbe lunaire daisbsphére solaire était limité par la
largeur de la fente d’analyse. Nous présentonsngtbode pour déterminer les altitudes, ou
les évaluations ont été difficiles a cause de kEggibrations lors des déclanchements des
vues et de la résolution limitée de I'image obteavec la web-cam « slit-jaw ». La cadence
d’acquisition des images de la webcam était dedgjen/s mais cette valeur reste une
estimation, car les fortes variations des flux @cosid contact, aprés I'éjection du filtre de
densité neutre, ont conduit & une augmentatiorétiit de données et la cadence a été ralentie
a cause de la saturation de la webcam. D’aprasul@&rotations des images de la webcam,
trois secondes se seraient écoulées entre I'indeaobntact de I'image N° 123 et I'image
N°137 ou le premier spectre a été réalisé. Ces@sies d’écart permettent une évaluation de
I'altitude moyenne limitée par le bord de la Luk®. une seconde de temps, la Lune s’est
déplacée de 0.5” d’arc environ. Or une secondecctarrespond a environ 760 km d’altitude
sur le limbe solaire. Donc en 3 secondes l'altitexplorée est de 0.5*3*760 = 1140 km pres
du contact sur limbe solaire. Or la fente du spegaphe n’était pas située exactement au
point de contact, mais coupait 'atmosphére sokireune corde comme le montre le schéma
figure I11-5-4:

Couches successives limitées par
.... "R Ra.,, le bord de la Lune, et correspondant

» % aux raies d'émission analysées
o //;//;_\‘? M } Altitudes plus élevées examinées par le fente

3 > Images N° 137 a N°141
» / & g
: '\(\< »
. S 2g0
o } / corde
il j 4
. ‘x i/
" \‘\ \\-/;:;‘
“... vﬁy Fente B tact i N°123
A 40um ernier contact, image :

référence altitude h = 0
Image N°137, h'= 1140 km, 3 s aprés

.hﬂ L]
nnnnnnnnn

Bord de la Lune
(exagéré)

Lighe de visée

Y

Figure IlI-5-4: Schéma du disque solaire projeté sur la fente déentpour expliquer
comment définir les altitudes correspondant auxcsps analysés, et I'inclinaison des raies.
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A partir du schéma lll-5-4, I'élévation correspontla la position de la fente sur la partie la
plus basse dans I'atmosphere solaire dont le spestreffectué, correspond a un angle de 26°
entre le rayon pris perpendiculairement a la femies premiéeres couches de I'atmosphére
solaire interceptées par le prolongement supédeua fente avant la totalité de I'éclipse.
L’altitude prise comme référence sans tenir cordptéa fente est de 1140 km au dessus du
limbe solaire, en tenant compte des 3 secondeséasoapres le second contact. A cette
altitude s’ajoute une certaine tranche d’altituder@spondant a la largeur de la fente, et de
son inclinaison de 26° par rapport au rayon salaikdévation résultante est alors de: 1140 +
sin(26°)*1140 = 1640 km au dessus du limbe soldrgartir du schéma optique utilisé pour
le spectrographe miniature (voir figure 1I-1-6), diamétre solaire voisin de 0.009 radians au
foyer primaire de la lunette de 500 mm fait un andg 32’ et son diamétre moyen fait
500*tan(32’)= 4.6t 0.3 mm sur la fente d’entrée du spectrographecAs/systéeme
collimateur utilisé, un objectif de 200 mm est suiun objectif de 135 mm. La taille de
'image au foyer CCD du spectrographe fait 4.6*288 = 3.1+ 0.2 mm. La dimension
exacte des pixels de I'appareil photo numériqueo@d® D couleur est de 4.7*4.3 um. Donc
un diamétre solaire moyen au foyer du spectrographespond a 3100/4.3 = 720 pixels. En
prenant le diameétre solaire égal & 1392 Mm ce talmoutit finalement & une échelle de 1.9
Mm/pixel et cette valeur a été adoptée par la sUite fois les évaluations des altitudes

S WY

déterminées et les échelles, les spectres onhélgsaés. De nombreuses raies d’émission sont
visibles (voir figure 111-5-6) et sur une plus ginétendue au-dela de la chromosphere, on
distingue la raie verte du Fe XIV & 5303 A qui shé dans la couronne adjacente bien plus
haut. Les identifications des raies d’émissionw EIP » ont été effectuées a partir des tables
de R.B. Dunn. Les raies caractéristiques du trighleMg | b1 5183.60A, b2 5172.68A et b3
5167.32A, sont situées a gauche du spectre, wgir€illl-5-6 et la position de la raie verte a

5303 A, a droite, a permis d’établir une dispersie 0.177 A/pixel. Les longueurs d’'onde

des autres raies ont pu étre mesurées et les éidentifies, comme par exemple la raie
« low FIP » du Fe 11 5169 A a c6té de la raie b3wiyl.
L’inclinaison des raies dans la couche chromosphérpeut s’expliquer soit parce que la
fente coupe une tranche de chromospheére d’étendiiéd par la bord de la Lune avec un
angle de 26° par rapport au rayon du Soleil, smityme éventuelle erreur de parallélisme
entre le sens des sillons du réseau et le semsldedueur de la fente. Ces effets conjugués
pourraient étre a I'origine de l'inclinaison desesa« low FIP » par rapport au sens de

dispersion. Au-dela de la chromosphére, ou commianceuronne, le profil de la raie verte

n’est pas incliné. Une fois les raies identifiGea,été utile de comparer les potentiels
d’excitation et d’ionisation pour quelques raiesritifiées, afin de les comparer avec ceux des
raies « low FIP » observées aux éclipses de 2@ &t 2010.

Le tableau figure IlI-5-5 indique pour quelquesasur le spectre figure I1I-5-6, les

potentiels d’excitation et de premiére ionisati@s éléments chimiques correspondants.

A A)

5169

5170

5188

520

4 5205

52

D8 52

26 5]

34 5

237

52&0D3

55316

5328

533

element

Fell

Mg |

Till

Fel

Yl

Crl

Till

Fe ll

Crll

Cal

Fe
XV

Fell

Crl

Till

Potentiel de
premiére
ionisation
(eV)

7.86

7.64

6.83

7.84

6.

6.74

6.83

7.86

6.74

6.11

7.86

7.86

6.74

6.83

Potentiel
d’excitation
(ev)

2.87

2.71

1.57

0.09

0.92

0.9

1A®J
N

|05

21515 3

53.20

2.90

1.57

Tableau I11-5-5 : potentiels d‘excitation et de premiere ionisati@upcertaines raies
étudiées dans les spectres éclair de I'éclipsdaada 13 Novembre 2012. D’aprés “The
Solar spectrum 2935 A to 8770 A, C Moore et a619

125




Les valeurs des potentiels d’excitation des raesHIP sont inférieurs a 10 eV, et sont
comparables & ceux obtenus dans les régions dpeam4500A et 47004, des éclipses

totales antérieures.

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

¥l 5205

Fe 15204

Fe 15194

Fe 15191

Ti 115183

Cr 1 5208

Ti 15188

Fe 15192
Fe I 5169

Cr 15197

Sc 15239 Ca | 5265

Fe Il 5234 Ca | 5261

Cr 15264

Ti ll 5226 Ca 15261

Fe 15232

Fe 15266

cr 1 5237 Fe'll 5269

Fe 15269

Lunar shadow

Cr 15328

Ti 119337

Fe Il 5316

Figure IlI-5-6: image traitée, renforcée et colorisée avec ideratifon des raies

chromosphériques low FIP encore visibles a desualéis supérieures a 1690 km au dessus
du limbe solaire. L’identification des especes adfims a été réalisée avec les tables de C.
Moore, Revised Rowland Spectra 1966.

Dans ce chapitre Ill, nous avons décrit et présiest@rincipaux résultats des spectres éclair
sans fente obtenus a I'éclipse totale de 2006, guiiorés en 2008, 2009 et 2010 avec une
meilleure résolution spatiale et dispersion spéet@es nombreux spectres éclair, 100 a 150
par contact, ont été analysés un par un, pourrbartrer les variations importantes
d’intensité. Et enfin les résultats de spectresirscivec spectrographe a fente en 2012 ont été
décrits dans le but de présenter 2 méthodes corepléimes d’observations et d’analyses.

Des analyses des profils de la raie verte ou e abservée dans les régions de l'interface
photosphére-couronne ont été tentées en ayanickh&de continu coronal.
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Chapitre IV) : Analyses des resultats de chaque épke totale

IV-1) Eclipse du 1*" Aodt 2008

Les séquences des spectres éclair obtenues adédtitale du® Aot 2008 ont été extraites,
et chaque spectre a été visualisé un par un afugéer le nombre de spectres exploitables,
a partir desquels les intensités maximales soaevéek dans des zones des spectres
correspondant au continu, et a quelques raies d&om du Fe I, He I, He Il.. qui ont été
identifiées. Des relevés ont été effectués dangriias de Baily et continu en dehors des
raies. Pour les étalonnages en intensités du dsujage moyen en Arbitrary Digital Unit —

ADU, 1 ADU = 5.76923*10° unités du disque solaire moyen, lors du seconthcbde

I'éclipse du § Aot 2008. Un tableau des étalonnages des camtiiaées pour chaque

éclipse est donné en Annexe 17-3. Les coefficidatsansmission des filtres sont indiqués en
figure II-1-5 et le choix de l'unité en unités disgue solaire est précisé en Annexes 28 et 29.
Les intensités ADU mesurés par la caméra Wated\#2@ont codées sur 256 niveaux.

Selon le profil du limbe lunaire, des variationsislées profils des courbes de lumiére (relevés
sur les spectres éclairs) pour le continu et pauaie du Fe 11 4629 A peuvent étre constatées:
vallées larges et peu profondes, ou vallées ésretterofondes, comme le montrent les
courbes de lumiere tracées et ajustées avec utabkcel, voir figures 1V-1-1 et IV-1-2:

B,0E-02 -

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

Fe [1 4629 in large and not deep valley

50802 ] AContinuum in sharp and deep valley

4 RE-02 - Fe Il 4629 in sharp and deep valley
4 DE-02 —
35E-02 -
30E-02 —
2 5E-02 —
2 0E-02 -

15602

intensity in average solar disc unit‘Mm

1,0E02 ]
5 0E-03

E LI e e

B R
I L A e Tl '

0,0E+00 1

'SIDE'DS ] 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
600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000 2200
height above the limb (km)

Figure IV-1-1: Intensités linéiques relevées dans le continu éomedes raies d’émission et
relevées sur la raie du Fer Il 4629 (« low FIP »), prises dans deux types de profwvallée
lunaire sur une étendue de plusieurs pixels enidérasnt i/ vallée étroite profonde et ii/
vallée large et peu profonde. Second contact Ci&dkpse du £ Aodt 2008.
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Ces premiéres courbes servent a montrer I'effeelief lunaire sur les mesures des courbes
de lumiere, et ou les fluctuations peuvent étreortgntes, autour des courbes d’ajustement.
Des premiers résultats avec des courbes d’'ajusteraphété effectués, et les exponentielles
décroissantes sont adaptées sur I'étendue desesduriti(h) expérimentales.

Les écarts entre les valeurs de brillance de lebeod’'ajustement et les points de mesures
sont dex 0.003 unités du disque solaire*Mm, pour une idade 7*10° unités du disque
solaire moyen*Mm autour de 1200 km d’altitude.

Les unités de ces relevés en « unités du disqagesohoyen*Mm » proviennent du procédé
ou chaque mesure correspond a un relevé d’inéengitses dans toute I'étendue de la vallée
lunaire (largeur en Mm), et multiplié par les irdeéés moyennées relevée dans cette méme
vallée. Ces valeurs peuvent étre assimilées a tillenbe linéique. Les équations des courbes
d’ajustement ont été appliquées sur les courbdgndiére et données ci-dessous :

Equation fit courbe de lumiére Fe 11 Y243 : I(h) 5.16194%€ ~0.004400322h
Equation fit courbe de lumiére Fe Il Y277 : I(h) 285083%€ ~0.003871599M
-0.004539491h

Equation fit courbe de lumiére Continu Y277 : I(h36297%€

Equation fit courbe de lumiére continu Y243 : I(h5.:667979*e_0'006779284h

Ces équations montrent des différences pouvanhatéeun facteur 2 pour le terme pré-
exponentiel, ce qui traduit I'effet de la naturerdlief lunaire (topologie, vallées étroites ou
profondes) sur les courbes de lumiere du limbdreoéans lumiére parasite.

A partir des courbes de lumiere obtenues et ds lsaurbes d’ajustement, il est possible de
déduire un autre parametre, I'échelle de hautewn faisant I'hypothese d’'un milieu
homogene, hydrostatique et stratifié.

Les méthodes de R. Wildt pour le calcul des écheliehauteurs, voir Introduction Chapitre
I-3 ont été utilisées. Il suffit de prendre I'ingerdu coefficient dans le terme exponentiel,
précédant la variabke pour déduire directemehtt en kilomeétres. Une premiére estimation
d’échelles de hauteur apparente déduite des codeblesniére pour I'ion Fe Il 4629 A donne
227+ 50 km pour une vallée large et peu profonde, eedé 258+ 50 km pour les relevés
dans une vallée étroite et profonde. Pour le cantias résultats conduisent a 220 km pour
une vallée étroite et profonde, et 147 km pourvaike large et peu profonde.

Pour vérifier ces résultats, nous avons refaitiémes analyses mais en utilisant le tableur
Origin. Les résultats sont présentés en figure 42/-11 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 lumiére selon le type deégdilinaire considéré, pour
le continu relevé entre les raies et I'intensitéslda raie du Fe 11 4629 A, obtenu avec le
Tableur Origin.

D’aprés ces résultats les termes constants desmiexpelles décroissantes d’ajustement
permettent de déduire directement les échellesadtetr H, dans les équations types des
exponentielles décroissantes:

h/H
I(h) = A*e

Le tableau IV-1-3 indique les différentes valeuedddselon le type de vallée pour lesquelles

les courbes de lumiere des raies et continu orafégétués et relevées selon le type de tableur
utilisé, Excel 2003 et Origin 7, afin de compareriésultats obtenus par les 2 logiciels.

129



Echelles de hauteur du 147 20 km
conting dans une vallée
lunawe large et peu profonde
Echelles de hauteur du 220 £50 km
continy dans une vallée
lunaire étroite et profonde

Echelles de hauteur dJu Fe I 227 £330 ki
4629 dans une vallée lunaire
large et peu profonde

Echelles de hauteur dJuFe IT 258 £50 ki
4629 dans une vallée lunaire
Etroite et profonde

Tableau IV-1-3: Résultats des mesures d’échelles de hauteur apjgagdencontinu et des
intensités du Fe Il 4629A selon le type de vallémire considéré, et le type de logiciel
utilisé.

Les barres d’erreurs sont de I'ordre 80 km sur chaque estimation d’échelles de hauteur
du Fe Il, mais deviennent 2 fois plus faible pone wallée large et peu profonde pour le
continu. Ces résultats montrent que le relief ltgaiune influence sur I'estimation de
I'échelle de hauteur, selon topologie (la largeuysrefondeur des vallées lunaire). Les
coefficients de corrélation se situent entre 988% dans tous les cas, ce qui indique un bon
ajustement. Les échelles de hauteurs sont plugéesdedans les vallées plus profondes.

Les dispersions des points pour cette courbe deferdu Fe 1l et du continu sont de

+3*107° unités du disque solaire*Mm. Les fluctuations 'dedre de 5*10° unités du

disque solaire moyen situées a 1200 km peuventi@éégaussi a la météo.

Le tableau IV-1-4 indique les températures hydtagias déduites a partir des premiéres

évaluations des échelles de hauteur. L'expressjgn, F # a été utiliseeR = 8.32

ion sol

J*K "est la constante des gaz parfditest I'échelle de hauteurs en kilométies, est la
masse atomique de I'espéce considérée, gteSt la constante de gravitation a la surface du
Soleil qui vaut 273 m*< .

Raie étudiée longueur d’'onde masse i¢ Températures hydrostatiques
C2/2008 (A) Imples | (modeéle hydrostatique)

H | continu 4700 1.0 4820 + 500 K large peu profonde

Fe ll 4629 55.8 410000 K large et peu profonde
H | continu 4700 1.0 7220+ 500 K étroite et profonde

Fe ll 4629 55.8 470000 K étroite et profonde

Tableau IV-1-4: températures hydrostatiques du continu et du Fselon le relief lunaire,
déduites des échelles de hauteurs mesurée et pgéseaau tableau 1V-1-3

Les températures pour les ions associés aux rdoes kIP » sont représentées en grisé, car
elles apparaissent 50 a 100 fois plus élevéeseguempératures évaluées pour le continu.
Ces valeurs n'ont pas de sens dans ces régionsgsrda minimum de température.

Ces résultats montrent que le modéle hydrostastraéfié ne permet pas de déduire les
températures des ions associés aux raies « low B#Ps 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 étéepbées, mais n'ont pas été étudiées en
détail. Les raies d’émission de I'hélium neutrelH&13 A et He 11 4686 A qui sont des raies
dites « high FIP » (c'est-a-dire que leur potemteepremiére ionisation est supérieur a 10 eV)
ont été enregistrées sur chaque spectre éclaindregions de ces raies ont été relevées pour
chaqgue spectre sur une méme région équatorialéntegsités dans les raies ont été mesurées
au moyen du logiciel Iris, en utilisant le curspour effectuer les mesures d’intensité
maximales prises dans un seul pixel a la fois,ma@mes coordonnées dans les croissants des
raies étudiées du spectre éclair (et ici ces mssweont pas effectuées dans l'aire limitée
par une vallée lunaire, car ces raies d’hélium gmmmhées plus haut que le continu et raies

« low FIP »).

Ces mesures ont été répétées plusieurs centairfiels det en ayant tenu compte du
mouvement du spectre. Les altitudes définies sucderrbes de lumiére, intensité en fonction
de laltitude,l = f(h), des raies d’hélium ont été déduites a partiradtitsides exprimées dans
les courbes de lumiére mesurées sur les spectrasndinu. Les courbes de lumiere du
continu servent a définir la référenites 0. Ces altitudes correspondent au prolongement de
la diminution des flux des spectres des grainsall/Ble la haute photospheére, lors des
instants de contacts. Les enveloppes d’héliumgmxtiquement minces) « high FIP » ont un
potentiel de premiéere ionisation supérieur a 10ledé. courbes de lumiére des raies de
I’hélium neutre, et ionisé ainsi que le continutsdonnées sur la figure IV-1-4 en unités du
disque solaire moyen ou cette unité a été utilm@e étalonner la brillance de la couronne
voir cette méthode en Annexes 28 et 29.

50E-04

45804 #mean continuurm in solar limb units

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

Armean He |1 4686 in solar limb units

35E-04 -

ity

30E-04 4

2 5E-04 |

20E-04 A

15E-04 ]

units of mean solar limb intens

10E-04

50E-05 4

0,0E+00 4

-5 0E-05

height above the limb (km)
Figure IV-1-4: Profils d'intensités des courbes de lumiére obtergukéclipse du % Aot
2008 au second contact. L'incertitude des hauteatsle £ 100 km, avec un niveau de
confiance de 1 sigma. Remarquer la grande diff&¥afecgradients continu et intensité des
raies d’hélium.
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Les courbes d’ajustement des enveloppes d’héliumgrd étre effectuées avec des
polyndmes de degré 5 ou 6 si on souhaite étudientedulations de plus faible amplitude des
enveloppes. Mais aussi, des exponentielles déartiss conviennent si on ne prend pas en
compte des variations plus faibles (émissivitésete®loppes), pour déduire les échelles de
hauteur et effectuer ensuite les inversions d’iratiéegd’Abel.

L'équation de la courbe d’ajustement sur la codeiimierd(h) du continu est une
exponentielle décroissante en négligeant les affetsseloppe :

I(N) iy = 6.925051*10°*e ~/3%° H = 300 km

avech, altitude au dessus du limbe en kilomeétres. Lagbdierreur est dee 5*107° unités du
disque solaire moyen. Le coefficient de corrélaBatre les points expérimentaux et la courbe
d’ajustement est :

R%=0.9925457

Ceci montre un bon accord entre les points expgriaux et la courbe d’ajustement.
De méme pour les courbes de lumiére des raies si&éoni d’hélium neutre He | et ionisé He
I, les équations d’'ajustements type « exponeetiddicroissante » sont :

I(h) 1o | 4715 = 1.179298*10°*e %" H =821 km

Les barres d’erreurs sont de4*10~° unités du disque solaire moyen
Le coefficient de corrélation entre les points ekxpéntaux et la courbe d’ajustement est :

R? =0.9433009

I(h) 1o 1 _acss= 1.935862*10%*e " H =926 km

La barre d’erreur est d& 6*10~° unités du disque solaire moyen et le coefficient d
correlation pour cette courbe d’ajustement est :

R*=0.9496437

Le coefficient de corrélation des profils exponelstiest meilleur pour la courbe de lumiere
du continu que pour les courbes de lumiere des tiiglium neutre et ionise, a cause de la
« bosse » qui correspond a l'effet « envelopperesuraies d’hélium neutre et ionisé et
introduit un éccart.

Pour les enveloppes d'hélium, les ajustements de®courbes polyndmiales de degré 6 ont
ete effectués. Ce type d’ajustement est adaptércpolyndme de degré 6 a permis de
prendre en compte la « bosse » autour de 1700 kml@@rofil de I'hélium neutre He | 4713
A. L’analyse suivante a consisté a utiliser deshodés de calculs d’inversion d'intégrales
d’Abel pour déduire les échelles de hauteur etienapartir des mémes courbes de lumiere,
rechercher les altitudes des maximum d’émissivii fois I'inversion effectuée. Les
méthodes de calculs, formules sont décrites en Ya86. La méthode utilisée a consisté a
effectuer des simplifications selon les étapesasiis :
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- application d’'une courbe d’ajustement de type erptielle décroissante sur chaque
courbe de lumiere

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

- Ensuite jai effectué la dérivée par rapport auituades pour chaque courbe
d’ajustement dans les 2 types d’ajustement et poague courbe de lumiere.

- Jai ensuite divisé chaque point des courbes désipar la valeur de la corde
correspondante a chaque altitude pour tenir conggesffets de ligne de visée

- Jai ensuite intégré par approximations rectangesagt ou j'ai appliqué les calculs sur
les lignes des colonnes dans le tableur Excel (Re3€)

- A partir des courbes obtenues, il a été possiladbtdhir des échelles de hauteur

Les courbes figure 1V-1-5 indiquent le tracé dess8imités apres I'inversion d’intégrale
d’Abel effectuée d’apres les équations des coudtsgastements (fit) avec I'approximation
des exponentielles décroissantes, sans tenir categdteffet d’enveloppe. Ces résultats
correspondent aux analyses du second contact lavimalité de I'éclipse du®1Aodt 2008.

4 DE-10
] # Abel inversion of He Il 4686 C2_2008
3.5E-10 : m Abel inversion of He | 4713 C2_2008
1 A Abel inversion of continuum C2_2008
30E-10 1
E 1
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o ]
2 ]
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5 .
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§ 15610
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Figure IV-1-5: émissivités déduites par inversion d’intégrale ddAthapres les courbes
d’ajustements avec approximations d’exponentiglisgoissantes des courbes de lumiere au
second contact de I'éclipse dtf Aot 2008

Les échelles de hauteur peuvent étre déduitegswaolrbes en décroissances exponentielles,

car I'inversion d’intégrale d’Abel appliquée conget'allure exponentielle et ne modifie pas
ou trés peu les valeurs des échelles de hauteeiteséi peuvent étre estimées aussi bien sur
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les courbes d’émissivité en fonction de la hautemme sur les courbes d’ajustemient
f(h).

Les équations des courbes d’'ajustements déduitegrdphiques d’inversions d’intégrales
d’Abel au second contact de I'éclipse de 2008 satijuées pour le continu et les raies de
He 1 4713A et He Il 4686A:

Continu & 4700A: E(h) = 9.969444*10e "% H =265 km

Les valeurs en précision des barres d’erreurs 808t10~"" unités du disque solaire
moyen/km. Les unités sont exprimées en unités slyudi solaire moyen par kilometre, méme
si ce type d’'unité n’est pas usuel pour exprimexr @wissivités. Ces émissivités évaluées ici
sont exprimées en fonction de la brillance du déssplaire moyen, pris comme référence.
He 1 4713: E(h) = 1.292673*18*e "'®** H =643 km

Les valeurs en précision des barres d’erreurs 806t10~*" unités du disque solaire
moyen/km

H =696 km

-11

He 11 4686: E(h) = 1.880803* 1% *e ™"/

Les valeurs en précision des barres d’erreurs 806it10
moyen/km.
D’aprés la courbe d’émissivité figure 1V-1-5 et leguations d’ajustement déduites, I'échelle
de hauteur de 265 km est mesurée pour le contsucigsa I'ion H | de I’hydrogéne neutre
(Hiei 1962). Cette valeur conduit a une températydrostatique de 8685 K qui est excessive
car les altitudes correspondent aux régions durmini de température (T< 5000 K). Cette
valeur exscissive peut s’expliquer des facons sié&: i/ instrumentales, ou la caméra
manquait de dynamique, seulement en 8 bit, etdestes étaient saturés dans les couches
profondes, ce qui rendait les mesures difficileles échelles de hauteurs plus faibles. ii/ le
relief lunaire dans le quel le continu a été mesoréespond a des vallées étroites et
profondes, ce qui conduit & des valeurs plus éteués échelles de hauteurs, voir tableau IV-
1-3.

A partir des échelles de hauteur, il est possibldéduire des températures, en faisant
I'hypothése de I'équilibre hydrostatique, et que deuches sont homogénes et stratifiées.
Le tableau IV-1-6 indique les températuhgsirostatiquesdéduites a partir des mesures des
échelles de hauteur aprés l'inversion d’intégrdiddel.

unités du disque solaire

Raie étudiée longueur d’onde masse i¢ Température hydrostatique
C2/2008 (A) Imple (modéle hydrostatique)

H1 continu 4700 1.0 8685 + 656 K

He | 4713 4.0

He Il 4686 4.0

Tableau IV-1-6 : températures hydrostatiques déduites des écheadlésdteur a partir des
courbes d’émissivité des ions de raies He | etlH# line raie « low FIP » Fe 1l 4624,

Les températures indiquées en grisé, pour lesasssciés aux raies « low FIP » n'ont pas de
sens dans ces régions si proches du minimum destatape ou celle-ci ne peut excéder
10000 K.
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Ces résultats montrent que I'’hypothese de modéleobtatique stratifié est inadaptée pour
déduire les températures des ions associés awx«#ev FIP » dans les couches profondes
de la région Ph-C/I, située au dessus de la phioénsgusque dans la chromosphére.

Les courbes Figure 1V-1-7 donnent I'inversion ddgtale d’Abel en ayant pris des
ajustements polynomiaux qui tiennent compte deisitvans dues a I'enveloppe vers 1700

km:
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Figure IV-1-7: émissivités déduites par inversion d’intégrale ddAtYapres les courbes
d’ajustements de type polynomiales des courbesrdigte au second contact de I'éclipse de

2008.

Les équations des courbes d’ajustements polynosnpaler les courbes de lumiéles; f(h)
avec h en km, de I'hélium neutre He | 4713 A et héliumig# He 11 4686 A sont les

suivantes :

He 1 4713 A : 1p) = 7,382085*10"°*h"® - 4,139790*10"°*h* + 8,630895*10"*h* -

8,121657*10°*h* + 3,055533*10°*h + 5,570210*10°

He 114686 A : y =-1,32786418°*h* + 6,989322*10"°*h* - 1,332817*10"*h® +

1,106825*10°*h? - 4,131881*10'*h + 1,221720*10"
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La courbe du continu ne montre pas de point d’xidlie. Ce résultat est important pour la
définition du bord solaire, ou les modeles prévegaun point d’inflexion. Ce point

d’inflexion observé hors conditions d’éclipses ésta I'étalement de la lumiére parasite
provenant du disque solaire, et des effets instriiaoe.

Les courbes de lumiére des raies d’hélium neut® 47et hélium ionisé 4686 A obtenues en
2008, ont été a nouveau reproduites a partir destaés de I'éclipse du 11 Juillet 2010, ou
ces mémes raies ont été observées. Des nouvelldsesale lumiére ont été obtenues pour
ces mémes raies. Cela a permis de comparer ldsatésabtenus lors de I'éclipse dtl Ao(t
2008 avec ceux du 11 Juillet 2010 sur les mémes.rae maximum d’émissivité pour la raie
de I'hélium He |1 4713A se situe autour de 1670 kemmaximum d’émissivité de I'enveloppe
de I'hélium ionisé He Il 4686 a été difficile a nuesr a cette éclipse de 2008.

Les 2 méthodes d’inversion, I'une avec un ajustdrderntype décroissance exponentielle et
l'autre par ajustement polynomial, permettent demiit des parametres complémentaires
(échelles de hauteurs ou maxima d’émissivité desleppes) en faisant des approximations.
En conclusion, I'ajustement de type « exponentigdleroissante » ne tient pas compte des
enveloppes, et il est possible de déduire desléstha# hauteurs. L'ajustement de type
polynémial permet d’accentuer les variations dessgivités dans les enveloppes d’hélium,
mais le profil du bord de la Lune introduit desctiuations, ce qui rend difficile les mesures
de I'enveloppe d’hélium ionisé 4686A obtenue en&00

Par ailleurs d’autres raies d’hélium neutre HeT44 et He | 4387,9 A ont été observées lors
de I'éclipse du 22 Juillet 2009, avec la méme erpée mais sur un intervalle spectral
différent et centré sur 4450 + 120A.

Les résultats des analyses des spectres éclaimusbdd’éclipse du 22 Juillet 2009 sont
présentés dans le chapitre 1V-2, ou des effetsvédleppe ont été bien observés dans la raie de
I'hélium neutre He | 4471A et aussi constatés damaie du Baryum une fois ionisé Ba II
4554 A, et plus faiblement dans une raie du F&A1A.

IV-2) Analyses des résultats de I'éclipse du 22 Jlgt 2009

IV-2-1) Analyses des courbes de lumiere des raiesa et high FIP, et du
continu

Le contenu de ce chapitre IV-2-1 a pour objectipdesenter les analyses des profils des
courbes d’émissivités, ou de brillance a partir ctegbes de lumiére des spectres éclairs de
2009, pour en déduire les échelles de hauteurglosieurs raies d’émission observeées. Ce
chapitre a pour objectif de rechercher des cdiofiga a partir des raies « low FIP » et « high
FIP » des spectres éclair de I'éclipse de 200®dimiterface photosphere-couronne et
I'interface protubérance-couronne, pour les iomsespondant aux éléments « low FIP » (Fer,
Titane) et « high FIP » He | 4471A. Des analysexidnsions des macrospicules dans la
chromospheére et jusqu’a la couronne sont effecfudedes condensations sont observées
dans la raie de He | 4471A aprés traitement, anitds de I'enveloppe, dans l'interface
macrospicule-couronne. La mésosphére solaire oasqtnére intermédiaire est introduite, en
vue d’apporter plus de détails sur la couche situedessus de la photosphere, qui était
appelée autrefois « couche renversante » et gitiave étendue de 500 km. Grace aux
spectres éclairs CCD et avec la résolution atteiat25 km dans I'atmosphere, cette couche
mésosphérique, constituée de la myriade de rag@sigision « low FIP » et située dans la
région du minimum de température, et tres bas daterface Ph-C/I a pu étre analysée plus
en détails a partir des courbes de lumiere anaysdequelques raies « low FIP ».
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Les spectres éclair obtenus a I'éclipse du 22etllD09 ont été analysés un par un et des
courbes de lumiere, intensité dans les raies estitonde l'altitude, sont données, ainsi que
les évaluations d’échelles de hauteur, d’apresdeasbes d’ajustement de type exponentielles
décroissantes et polyndmiales. Les résultats géseptés pour quelques raies « low FIP » (Ti
Il, Ba ll, Fe Il), et « high FIP » hélium neutre H&uelques calculs et tracés de des
variations de I'émissivité en fonction de l'altieidnt été effectués, apres inversion
d’intégrale d’Abel, afin de renforcer la visibilig extentions des enveloppes.

La figure 1V-2-1-1 montre les profils d'intensité duelques raies lors du second contact de
I'éclipse du 22 Juillet 2009. Le choix sur I'axesd@données des unités du disque solaire
moyen des intensités des raies low FIP dans lebesule lumiere, reprend la méthode
décrite aux Annexes 28 et 29.
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Figure 1V-2-1-1: profils des intensités des courbes de lumiere algeipar les mesures des
intensités dans les raies du Fe Il, Ti ll, et Bé#olis du second contact C2 a I'éclipse totale de
Soleil du 22 Juillet 2009. Des courbes d’ajustermguatiynomiaux sont effectuées en traits
pleins, et avec des exponentielles décroissanfgsentées en pointillés.

Les altitudes représentées en abcsisse sont dedesestalonnages donnés en figure 111-4-3.
Les formules des courbes d’ajustements polynémiauRa Il 4554 A et Fe 1l 4549 A sont
les suivantes:

Ba Il 4554 A: I(h) = 4,029954*1G°*h © - 5,584986*10"°*h°> + 3,102089*10"*h *
- 8,817311*10%*h ® + 1,350853*10%*h * - 1,064299*10°*h + 3,491768*10°

Fe I 4549 A: y =3,319240*18**h © - 4,276436*10"°*n°®> + 2,23660510°*h *-
6,072323*10"*h® + 9,053776*10° h? - 7,135072*10°*h + 2,436966*10°
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Les formules des exponentielles décroissantesst&apent pour les courbes de lumiére des 4
éléments chimiques sont les suivantes :

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

Fe Il 4549 A : I(h) = 5,000585*18*g 2001403227

Fe 11 4541 A : I(h) = 3,869843*10* €
Ti 11 4500 A : I(h) = 3,169448*10'*e

-0.00261292h

—0.001300098

La courbe du Ba Il montre clairement une distriboitiiue a I'effet d'enveloppe entre 1250 et
1750 km, ce qui est un résulat nouveau.

Pour le Ba Il 4554 A et Fe Il 4549 A. Les précisiates différentes raies analysées sont
présentées dans le tableau suivant et serveniieéles barres d’erreurs dans les courbes
d’émissivités présentées plus loin:

Raie étudiée longueur Précision sur les mesures d’intensités autour gdel400
d’'onde km au dessus du limbe solaire
(A)
Fe ll 4541 1.0*10° +0.9*10™ unités du disque solaire moyen
Fell 4549 7.8*107° +1.2*10™° unités du disque solaire moyen
Ba Il 4554 9.4*107° +1.0*10™° unités du disque solaire moyen
Till 4500 5.0*107° + 1.6*10™° unités du disque solaire moyen

Tableau IV-2-1-2 : dispersions des mesures d’intensité dans lesésldes courbes de
lumiére pour le Fe Il, Ba ll, Ti Il pour une altitle 1400 km au dessus du limbe

Les dispersions sur les points de mesures daegilebes de lumiéere incluent les fluctuations
dues aux conditions météorologiques qui sont 5 @is(lus importantes que les fluctuations
autour de la linéarité lors des étalonnages dar@&ca Lumenera Skynyx utilisée en 8 bit a
cette éclipse (Voir annexe 17.1, figure 17.1.1).

Les courbes figures 1V-2-1-3, IV-2-1-4 et IV-2-1d6bnnent I'émissivité déduite par inversion
d’intégrales d’Abel des courbes d’ajustements éfi@es sur les courbes de lumiere
précédentes avec un ajustement de type exponerdédtoissante. Les méthodes de calcul
d’inversions d’intégrales d’Abel et simplificationg 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 Il 484%e I 4541 A, Ba Il
4553.8 A et Ti Il 4500 A déduites des courbes ohéde précédente du second contact C3, &
partir d’ajustements d’exponentielles décroissansasis tenir compte des effets

d’enveloppes.
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Figure IV-2-1-4: émissivités (ou brillances) des raies du Fe Il 484%e Il 4541 A, Ba ll
4553.8 A et Ti 1l 4500 A déduites des courbes oedte précédentes, en ayant utilisé les
ajustements polynomiaux pour prendre en compteriesloppes. Résultats apres calcul

d’inversion d’intégrales d’Abel du second co
20009.

nta@& @ I'éclipse totale de Soleil du 22 Juillet
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emissivity (mean solar disc/km)

Le maximum d’émissivité du Barium Ba Il 4553.8 Asitie autour de 1550 km d’altitude au
dessus du limbe solaire. Cette altitude correspmsgdi au maximum de brillance des
enveloppes d’hélium neutre He 1 4713A, observée2088 et 2010. Les courbes figure 1V-2-
1-4 sont ensuite converties en échelle log pouurnéaluer I'enveloppe plus faible de la

courbe d’émissivité du Fe Il 4549en figure IV-2-1-5.
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Figure IV-2-1-5: émissivités (ou brillances) déduites des courbdsa figure précédente
aprés conversion en échelle logarithmique des rdieEe 1l 4549 A, Fe 11 4541 A, Ba |l
4553.8 A et Ti 1l 4500 A,

Les courbes d’ajustement appliquées sont des palgadle degré 6, pour les courbes de
lumiére (avant inversion d’intégrale d’Abel) du B#553.8 A et du Fe I 4549 A. C’est &
partir de ces équations des courbes d’ajustementteg calculs d’inversions d’intégrales
d’Abel ont été effectués.

Le calcul d’inversion d’intégrale d’Abel a pernte renforcer la visibilité des enveloppes du
Ba Il 4553.8A et surtout du Fe 1l 4549A afin de mieléduire I'étendue de I'enveloppe du
Barium une fois ionis€, mais dont I'existence etri@isemblance sont discutables a ces
altitudes, car bien que ces enveloppes soient vdsgipour les raies He | « high FIP », ces
enveloppes ne sont pas observées pour les auessitaTi [l 4500 A et Fe 11 4541 A. En
effet, la raie du Ba Il est sensible a la raie ks intense, et cette raie UV augmente la
visibilité de I'enveloppe de Ba Il voir Landman 18
Cependant, I'ajustement avec un polyndme de dégeé$ a été difficile a effectuer pour les
courbes de lumiére de Ti Il 4500 A et Fe Il 454tdk les intensités relevées sur les courbes
de lumiére étaient plus faibles que ceux du B&BA8 A et Fe 11 4549 A,

Nous avons effectué un ajustement avec une erfiete décroissante pour les raies du

140



Ti 11 4500 A et Fe 11 4541 A, car I'ajustement t@e polynomial ne permettait pas de
distinguer des effets d’enveloppes sur ces raies.

D’aprés ces courbes d’émissivités obtenues padpsoximations d’exponentielles
décroissantes, sans tenir compte des effets d'eppes, les équations des courbes
d’ajustement obtenues pour les différents élémamtsecond contact de 2009 sont les
suivantes :

-0.00313542h
Fe Il 4541 A : 5.988131*10%*e
-0.00178146h
Fe Il 4549 A : 4.354371*10°* e
-0.001803805h

Ba Il 4553 A : 5.551069*10°* e

_ ~0.001646436h
Ti 114500 A : 2.174547%10'°* e

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

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

Fe ll 4541 319 50 km

Fe ll 4549 561 60 km

Ba ll 4554 55460 km

Till 4500 60F 60 km

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

A partir de I'équation suivante exprimant la redatiinéaire entre I'échelle de hauteur et la
température hydrostatique, il est possible de dédigs températures en faisant 'hypothése
d’'un modele hydrostatique stratifie.

RThydrostatque
H= ————
uionGsolaire
R=8.32 JK', G_, .= 273 ms”®

solaire
Nous déduisons des températures hydrostatiguedgmémissivités déduites des courbes de
lumiére des différents ions, a partir des échellehauteur mesurées.

Raie étudiée longueur d’onde masse i¢ Températures hydrostatiques
C2/2009 (A) Imples | (modeéle hydrostatique)

Fe Il 4541 55.8

Fe ll 4549 55.8

Ba ll 4553 137.3

Till 4500 47.9

Tableau IV-2-1-7:températures hydrostatiques déduites des échadlémdteur de
rayonnement a partir des courbes d’émissivitéides de raies low FIP.

Ces résultats montrent que I'hypothese d’un mokigdieostatique stratifié est inadaptée pour
déduire les températures des ions associés awx«#ev FIP » dans les couches profondes
de la région de transition, située au dessus Hdaute photosphére. Les courbes de lumiére
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obtenues au troisieme contact de I'éclipse de 2609permis de comparer les profils obtenus
pour des raies « low FIP », et simultanément axeaié de I'’hélium neutre He | « high FIP ».
Les courbes de lumiére figure IV-2-1-8 ont été nbes a I'éclipse du 22 Juillet 2009 en
Chine, lors du troisieme contact. Les altitudeséétdéduites a partir de la figure 111-4-4.
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Figure IV-2-1-8: profils des intensités des courbes de lumiére ale®ipar les mesures des
intensités dans les raies du Fe Il, Ti ll (« lowPFR}), et He | (« high FIP ») lors du troisiéme
contact a I'éclipse totale de Soleil du 22 Juité09.

En dessous de 2500 km, les profils présententldesifitions qui sont difficiles a expliquer:
elles pourraient étre dues aux instabilités métégmues (a cause des voiles nuageux
pendant I'éclipse), mais les maxima constatésassaolirbe de He | 4471A correspondent aux
altitudes ou l'intensité de I'enveloppe est maxienah dessous de 2000 km, ce qui a été
observé également pour la raie He |1 4713A aux getigle 2008 et 2010, voir chapitres V-1,
IV-3-3, IV-5 et figures IV-1-4, IV-3-3-1, IV-3-3-2t IV-5-1.

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

Pour la raie He 14471 A c’est 9.0*10+ 1.0*107° & 3000 km
Pour la raie Fe Il 4541 A c’est 6.0*10+ 1.5%10™° & 900 km
Pour la raie Fe Il 4549 A c’est 1.7*10+ 0.8*10™° & 1200 km
Pour la raie du Ti 1l 4500 A c’est 1.4*19+ 1.2*107° & 1200 km
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Les fluctuations importantes d’intensité sont catéss pour toutes les courbes de lumiére.
Afin d’améliorer la lecture des fluctuations suor8lres de grandeurs, les courbes de lumiére
dans les raies du Fe Il, Ti Il et He Il sont trexcéa échelle logarithmique voir figure 1V-2-1-
9. Cette méthode de tracé permet d’améliorer laleafin de déceler si des corrélations
existeraient entre les courbes de lumiére desrdifté éléments chimiques. Il est possible
gu’autour de 1600 km d’altitude ou le premier maximapparait pour He |1 4471, un
maximum de modulation soit aussi constaté pouolate de lumiére du Ti Il. Cette
constatation reste difficile a confirmer sur lesidzes affectées par les fluctuations d’origine
météorologiques. Ces résultats confirmeraient tfetsal’enveloppe comparables a ceux de
la raie He 1 4713 A dans la courbe de lumiére fgiu-1-4 et d’émissivité IV-1-7. Les
graphiques en figure IV-2-1-9 ont été tracés erelehogarithme et la raie du Fe 1l 4549A
n'a pas éte représentéée (car le nombre de sds psirtrop limité).
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Figure 1V-2-1-9: profils des intensités des courbes de lumiere sarééchelle logarithme,
obtenues par les mesures des intensités dansiéssda Fe Il, Ti ll, et He | lors du troisieme
contact C3 a I'éclipse totale de Soleil du 22 &1i#009, et ajustements avec courbes
exponentielles décroissantes, afin d’évaluer ledutations.

Les fluctuations autour des courbes d’ajustemesiqieentielles décroissantes) sont évaluées
pour distinguer quelques corrélations autour d@Xrd entre le Ti [l 4500 A et He Il 4471 A
qui pouraient étre des effets d’enveloppes. Leéwmdés commencent a 330 km au dessus du

bord solaire, avec I'épaisseur optiq?fgooo = 1 définie pour la haute photosphére, voir

Annexe 24. Les couches de la haute photosphérdedndti rayonnement continu encore
intense, et ce rayonnement est relevé dans lerepsar la partie continue, prise entre les
raies d’émission.
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Les résultats des relevés dans le continu desrepeftlair (mesuré entre les raies d’émission
« low FIP ») ont permis de définir le bord solarpartir de courbes de lumiere, voir figure
IV-2-1-10. Ces résultats reproductibles par rappartux de 2008 et 2010 ont permis de
montrer qu’il N’y a pas de point d’'inflexion et déshelles de hauteur situées entre 100 et 200
km ont été déduites. Ces valeurs sont en tres baadguation avec les modeles
hydrostatiques stratifiees et homogénes. Ces csullbeontinu ont été relevées avec une
résolution suffisante aux altitudes proches du mimh de température.

Les profils des continus sont pris dans difféerentdiees lunaires, pour les 2 contacts C2 et
C3, sur ce méme graphique (voir figure 1V-2-1-1f) d'évaluer les dispersions sur les

profils.
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Figure IV-2-1-10: Intensités du continu entre les raies mesurée aogrgket troisieme
contacts de I'éclipse de Soleil du 22 Juillet 2G81%vec la valeur moyenne du continu a
45004, et courbe d’ajustement. Etalonné en unigédisique solaire moyen.

L'appréciation du continu entre les raies se traméliorée dans la région 44%080 A

plutdt qu'a 4700 A. Cela montre que le "vrai" coatdu bord solaire est mieux évalué ou
défini en allant vers les UV, mais ou les raies iR sont plus abondantes.

A partir de la figure 1V-2-1-10 sur les variatiod'&ntensités du continu en fonction de
I'altitude, il est possible d’interpréter I'alludge la courbe moyenne aux altitudes inférieures a
1000 km, comme étant la fin du continu photosphriet du début du continu
chromosphérique, et ou les contributions se sugergaur la ligne de visée sans
discontinuité apparente, et sans point d’inflexion.
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Pour les étalonnages en intensité, 1 ADU = 6.97@5nités du disque solaire avec la
caméra Lumenera utilisée en 8 bit de dynamiqueden&clipse du 22 Juillet 2009. Le
tableau Annexe 17-3 indique les étalonnages dersités et compte-tenu des filtres utilisés
pour cette éclipse. La caméra (modéle Skynyx 2:-1LMmenera) fonctionnait a raison de 15
images/seconde soit un pas de hauteur équivaihken dans I'atmosphere solaire. Les
relevés obtenus en figure IV-2-1-10 & & 3™ contact sont comparables et ont été tracés
sur un méme graphique afin de comparer les protitenus dans les 2 cas.

La précision des mesures des dispersions d’inéendis profils moyennés du continu a été
évaluée pour l'altitude h =750 km. L’intensité maye correspondante mesurée est de
9*107° + 2*10°unités du disque solaire moyen.

Les équations des courbes d'ajustement des codeldamierd(h), des différents ions et du
continu moyenné sont données ci-aprés pour ledm3efits présentés en figure IV-2-1-9. Le
terme au dénominateur dans I'exponentielle indignue valeur de I'échelle de hauteur en
kilometres, avant I'inversion d’intégrale d’Abel.

He | 4471 A 1(h) = 8.2*10™**e /121 H=1219 km

Fe I 4541 A :1(h) = 1.2218*103*e "/2%" H =297 km

Ti 114500 A :I(h) = 6.428*10%*e "™ H =674 km
Continu 1(h) = 5.368*10°%*e ~"/18° H =180 km

A partir des équations des courbes d'ajustemenbdegréecédents, il est possible d'en
effectuer l'inversion d'intégrale d'Abel pour déduiémissivité en fonction des altitudes,
réprésentées sur la figure IV-2-1-1:

1 ,0E-07

+ inv Abell He | 4471

= inv Abell (Fe [l 4541)

—a— ity (Abell Ti Il

1,0E-08 1

1,0E-09 1

1.0E-10 1

emissivity (averaged solar disc unit 'k}

1.0E-1 ——TTT—
] 1000 2000 3000 4000 5000 G000 7000 8000
height above the limb (km})

Figure 1V-2-1-11 : émissivités (ou brillances) des raies de I'héliusutne 4471 A, Fe Il 4541
A et Ti 11 4500 A déduites des courbes de lumiééedulente du troisiéme contact C3, avec la
méthode décrite au chapitre VI-2.
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Concernant I'émissivité de I'hélium He | 44&lindiquée sur la figure IV-2-1-11, les valeurs
situées en dessous de 3000 km n’ont pas été raepéésex cause de fluctuations trop
importantes, et dont I'interprétation est difficile

Les équations suivantes pour quelques raies pnogigrdes courbes d’ajustement effectuées
sur les courbes d’inversions d'intégrales d’Abglfie IV-2-1-11 et pour le continu IV-2-1-13
au 3™ contact de I'éclipse de 2009:

. -0.0009103888
He | 4471 A E(h) = 4.956411*107*e

-0.003800614
Fe Il 4541 A E(h) = 6.803320*10°%* €

-0.00175667&
Ti 11 4500 A :E(h) = 1.132399*10%* e

Pour I'nélium neutre I'échelle de hauteur est 81650 km

Pour le Fer Il 4541 I'échelle de hauteur est263 + 60 km

Pour le Ti Il 4500 I'échelle de hauteur est569 + 60 km

Pour le continu de Paschenassocié a I'hydrogéne neutre H | (voir Hiei 1962chelle de
hauteur est: 16% 10 km

Ces valeurs d’échelle de hauteur déduites apréssion d’'intégrale d’Abel, sont inférieures
a celles déduites dans les équations d’ajustenesntalirbes de lumiere.

La différence entre I'échelle de hauteur mesuneeiment sur les courbes de lumiére pour
les raies low FIP et par méthode d'inversion djreke d'Abel est de 110 + 10 km c'est-a-

dire :H courbedelmiere= H inv.integraleabert110 kKm

Nous appliquons I'hypothese d’un modéle homogepérdstatique stratifié pour déduire des
températurebydrostatiques partir des mesures des échelles de hauteuoddses de
lumiére et émissivités. Le tableau 1V-2-1-12 préedes températures déduites:

Raie étudiée longueur d’onde masse i¢ Températures hydrostatiques
C3/2009 (A) Imples | (modéle hydrostatique)

Fe Il 4541 55.8 0.48 MK

H | continu 4500 1.0 5282 K

He | 4471 4.0

Till 4500 47.9 0.89 MK

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

Bien que ce résultat soit attendu pour les raiesHtP, les températures indiquées indiquées
en grisé n’ont pas de sens pour les ions Ti Il Ade | dans ces régions proches du
minimum de température, mais situées au dessusttrute photosphére, ou commencent la
mésosphere et la basse chromosphere.

Ces résultats montrent que le modéle hydrostastraéfié est a nouveau inadapté pour
déduire les températures des ions associés awxloard-IP dans les couches profondes de la
région de transition, située au dessus de la pploéos, pour les résultats de cette éclipse.
Par contre la température de 5282 K pour le corgiriour de 4500 A associé H IdP a un
sens et le modele hydrostatique stratifié est @dapir ces altitudes situées autour du
minimum de température, et au dessus de la haotegghere. En effet, la température de
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5282 K est en adéquation avec la région du minirdartempérature, inférieure a 6000 K, et
pour les altitudes situées entre 500 et 1000 kémiksion a 4500 A et 4700A est directement
associée a la diffusion éléctronique et la tempéeatlectronique est de 5750 K pour 500
kmd’aprés Athay, Menzel, Pecker, Thomas 1955.

La courbe 1V-2-1-13 indique la courbe résultant'owersion de I'intégrale d’Abel, pour les
continus moyenneés aux seconds et troisiemes cerdadtéclipse de 2009 a partir de laquelle
I'échelle de hauteur de 161 km et la températudedstatiqgue de 5282 K sont déduites.
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Figure 1V-2-1-13: émissivités des courbes du continu ali®*2t 3°™ contacts de I'éclipse
de 2009, obtenus par inversions d’'intégrale d’Adal les équations des courbes d’intensités
des courbes de lumiére du continus | = f(h).

L’équation de la courbe d'ajustement pour I'émiiéimnoyenne du continu en 200942t
3iémes contacts) est:

—0.00620132h
E(h) = 1.85161*10°*e
L'échelle de hauteur déduite est: 161 km pour ongueur d’'onde moyenne de 4500 A.
Pour la décroissance exponentielle appliquée ausbes de lumiére du continu, la valeur de
I'échelle de hauteur se conserve, apres inversiotedrale d’Abel. La température
hydrostatique associée a cette échelle de haweded286 K. Par contre les échelles de
hauteur ont une différence de 100 km entre lescequpiations d’exponentielles
d’écroissantes ajustées aux courbes de lumieggrés aversion d’intégrales d’Abel pour les
raies « low FIP » comme les ions Fe Il et Ti lltt€dalifférence peut s’expliquer par la nature
inhomogéne des basses couches de I'atmosphéresmlase forment ces raies « low FIP ».
Ces basses couches sont aussi le siege du chamgtigag concentré qui émerge, et cela
entraine des instabilités dans le plasma.
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Le chapitrdV-2-3 décrit d'autres études sur une protubéramcboucle observée dans les
spectres éclairs de 2009. Cette structure est ac@mpaec d’autres observations réalisées
depuis la mission spatiale SoHO, aux mémes horgiresl’éclipse du 22 Juillet 2009. Ce
type d’observation a été aussi complété avec adalgpectres éclair qui ont révélé des
condensations dans l'interface chromosphére-coaaems le prolongement des spicules.

IV-2-2) analyse d’'une petite protubérance en bouclet interface
chromosphere-couronne a I'éclipse du 22 Juillet 2@0

Une petite protubérance en boucle, notée « pedi wisible dans le prolongement de raie de
I'hélium neutre He | 4471A et indiquée comme « lgwpminence » sur la figure 1V-2-2-1.

Elle est située sur la partie supérieure du speatraltitude de 1500 km au dessus du bord
solaire, les nombreuses raies « low FIP » de |aospdgre ont disparu. Les raies d’émission
ayant des extensions plus élevées jusque dansdmobphere, et les modulations du continu
chromosphérique et coronal sont encore visibles.

Mn | 4 :

] : Till

He | 4610 ' 4449.1 smil Ni | L 13748
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Figure IV-2-2-1: Sommation de 90 spectres éclairs quelques secamdes C3 a 1h 38min

et 28 s TU pour montrer notamment la structurationprofil de la raie de I'hélium neutre He

| 4471 A avec des groupes de macro-spicules, ehéekilations du continu chromosphérique
et coronal. Les potentiels d'excitation sont indisj@n eV sous les longueurs d’onde des raies
(Moore et al 1966, The solar spectr2®35 A to 8770 A Remarquer aussi les images de
protubérances.

Les 90 images de spectres éclairs sommeées préesgeiges environ 10 secondes avant le
troisieme contact a la fin de la totalité a 1h3&38J, révélent des fines structures avec des
embrillancements le long du croissant de la raithééium neutre He | 4471A limitée par le
bord de la Lune. Les grandes amplitudes de cetietstation voir figure 1V-2-2-1 sont liées
en partie aux motifs du profil du bord de la Lubes autres petits embrillancements sont dus
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a la présence de macrospicules. Ces structurgsalges et macrospicules en forme de tubes
sont décrits dans les ouvrages de Athay 1961. ltérrmbchromosphérique serait concentré
dans ces structures (Koutchmy Stellmacher 1996s modeles ont été proposés par Lorrain
Koutchmy 1996. L’orientation de ce spectre a ét@igib dans le sens de défilement du
spectre de la gauche vers la droite, longueursd@@®croissantes. La pp-b dans I'’hydrogéene
neutre H i 4340 A disparait en bordure de champ, & mesuréaggégjuence de spectres se

rapproche du troisieme contact C3.

Les images des figures 1V-2-2-2 et IV-2-2-3 reprndéset la comparaison d’une image SoHO
dans I'hélium 3044et d’une image en lumiére blanche réalisée pareByWeiller aux
mémes échelles, quelques instants avant le troéstemtact de I'éclipse du 22 Juillet 2009.
Ces images indiquent la position de la protubérancde limbe sud suest d’ou elle a été
observée simultanément sur les spectres éclairgigore 1V-2-2-1. L’analyse de cette
boucle de plasma « froid » consiste a recherchgigteature d’'une absorption par du plasma,
qui pourrait étre observée sur la ligne de viséaedurée a ses pieds. Par ailleurs un autre
objectif consiste a étudier I'environnement coratekette boucle, c'est-a-dire l'interface
entre cette pp-b « froide » et la couronne « chauai®biante a des altitudes supérieures a
1700 km au dessus du limbe.

Figure 1V-2-2-2: image en He 11 304 A SoHO e 22 Juillet 2009 8@MU & droite et &
gauche image en lumiére blanche réalisée par SyMé&iller quelques instants avant le 3
ieme contact vers la fin de la totalité de I'écbpstale La fleche blanche indique la pp-b.

La figure IV-2-2-2 permet de montrer les disqudsises en entier de I'éclipse totale en
lumiére blanche, et ou les protubérances appardidsecoloration rosée liée a la raieaHde
I’hydrogéene neutre HIl et a la méme échelle poundge en entier obtenue par la mission
SoHO dans la raie optiquement épaisse de I'hélientl B04A. La figure IV-2-2-3 est un
extrait de la figure 1V-2-2-2 sur la région de la-lp agrandie 5 fois au moment de I'éclipse
totale du 22 Juillet 2009.
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Figure 1V-2-2-3: Montage d'une image W-L réalisée par Sylvain Wedlted'une image
SOHO dans I'hélium He 1l 30% montrant la petite protubérance en boucle et son
orientation ; dans le prolongement, la fleche bla@indique sa position au limbe Sud-Ouest.
Une autre protubérance plus faible et plus élestevisible un peu plus haut sur I'image et
indiquée par la fleche bleue.

Les images de la pp-b enaHsont optiquement minces tandis que I'image deta dans la
raie de I'hélium He Il 304A est optiquement épaisscorrespond & des températures du
plasma inférieures a 30000 K. Cette pp-b est aSs@cdu plasma « froid » et ne correspond
pas a une boucle coronale.

Les vues figure IV-2-2-4 et IV-2-2-6ont extraites d’'une image EIT en 304 A traitéeodl

de la mission SoHO Delaboudinére 1995, afin d'étuéis 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 (SOH@DER sur la région
de la protubérance en boucle, dans la raie He ¥ 880000 K) du limbe sud ouest.

La pp-b n‘apparait pas en absorption aux tempésatironales, probablement & cause de la
présence de plasma coronal en émission sur ladigrnesée. Cette pp-b est aussi observée
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dans les raies « low FIP » comme le Titane ionisé€4501 A, Ti 1 4443 A, Ti 11 4395 A

voir en figure IV-2-3-1, sans doute pour les partes plus denses.

Par ailleurs, des images de la couronne vue dansyens X provenant de la mission Hinode
XRT prises 30 minutes avant I'éclipse ont été a#ayg afin de localiser le plasma froid vu en
absorption associé aux protubérances. Il a étahpesbanalyser la structuration complexe de
la couronne environnante autour de la pp-b, apnésreation de 6 images converties en
échelle logarithmique pour une meilleure visibjliéir figure 1V-2-2-5.

Figure IV-2-2-5: Somme de 6 images de Hinode SXR avec filtre Tigpolgspondant a des
températures supérieures a 2 millions de Kelvinsrpies longueurs d’onde entre 5 et 40 A.
Image convertie en échelle Logarithme, prises ehitr&8 et 1h 10 TU, soit une demi-heure
avant I'éclipse totale du 22 Juillet 2009. La fledhleue indique la région correspondante ou
se situe la protubérance en boucle observée simet@nt dans le domaine visible.

L’'image du disque solaire dans les EUV, révele mbrdlancement du limbe qui sera étudié
plus en détails au chapitre IV-7. La petite protabée en boucle n’est pas visible en
absorption sur I'image figure 1V-2-2-5, au borddisque indiqué par la fleche bleue. Un
agrandissement d’environ 10 fois autour de cetimnéa été effectué en figure IV-2-2-6 pour
montrer cependant un léger déficit de plasma.
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Figure 1V-2-2-6: Extrait sur la région autour de la protubérancelawucle a partir de

'image de la figure IV-2-3-5, avec 6 images sonsrespacees de 30 secondes, convertie en
échelle Logarithme pour une meilleure visibilités d@kétails plus faibles. Le carré bleu en
pointillés indique le champ des vues précédentasieées avec SoHO et correspondent a
'emplacement de la petite pp-b, et ou un faiblcitéde plasma est constaté.

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

Bien que I'agrandissement de 10 fois ait eté aifeda pp-b n’est pas visible en absorption,
méme apres sommation d’'images ou le rapport sgurabruit a été amélioré. Cela peut
s’expliquer par le fait qu’il n’y ait pas assez élilum He Il susceptible de s’ioniser en He IIl.

Cette pp-b de plasma est étudiée plus eiil détss 'image de la raie de I'hélium He |
4471A ou elle est visible dans cette raie optiquemance et « froide », dans le but de
rechercher des zones d’absorption dans ses piealsxoaltitudes plus basses, limitées par le
bord de la Lune, et aussi analyser les variatidingedsité en considérant I'interface entre
cette protubérance en boucle et la couronne anebidimie interface de transition entre cette
pp-b et la couronne ambiante est considérée corarokapitre V-1 a venir. Un extrait a été
effectué, sur une image résultant de la somme dm&@es, puis a été agrandi et une analyse
avec des isophotes a été effectuée en figure IVZZ&@ moyen du logiciel DS9, pour
rechercher des faibles variations d’intensité auteula pp-b.
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Isophotes values
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Figure IV-2-2-7: Image agrandie extraite du spectre éclair figure2\2-1, centrée sur la
boucle de plasma & 4471A sur laquelle une cartogiep’isophotes a été effectuée.

Les lignes d’isophotes, ou isodensités révelent atranglement » ou rétrécissement a la base
des pieds ou se situe le limbe solaire. Cepentlast difficile de déceler 'absorption méme
faible, liée a la chromosphere, car il faudraitypmuobserver en détail la frange de la raie

plus proche du limbe solaire. Or ces vues sommameespondent a des altitudes supérieures a
1600 km. En dessous de cette altitude de 1600dsrsdectres sont trop intenses (parfois
satures) pour distinguer des détails dans la pg4ra A, pour les spectres éclairs se
rapprochant du'3" contact. La dynamique de la caméra CCD était éienét 256 niveaux
d’intensité (8 bit), ce qui a limité I'analyse.

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

Par ailleurs, aux altitudes plus élevées 7930 & k&b au dessus du limbe, cette boucle a bien
été observée simultanément dans les raies deiihéeutre He | 4471 A et pide

I'hydrogene neutre HI, avec des condensations @esrcomme le montre I'extrait de 18
images sommeées, voir figures IV-2-3-1 et IV-2-3t2chapitre suivant IV-2-3.
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IV-2-3) Analogies interfaces photosphére-chromospiné/couronne,
condensations aux extrémités des macrospicules entinu coronal a
I'éclipse du 22 Juillet 2009

Les spectres éclairs obtenus d&li°xontact de I'éclipse de 2009 ont été additionnssion

de 6 spectres espacés de 3 spectres afin d’anmdéaagport signal sur bruit. Les spectres
sommés ont permis de distinguer des structuresldang@ de I'hélium He | 4471 A. Ces
structures apparaissent sous forme de condensattagss dans la haute chromosphére. Ces
structures ont un intérét pour notre étude desfates, car elles pourraient étre situées au
niveau de la transition entre la fin des macrodpgqui constituent la raie He | 4471 A et le
début de la couronne solaire ou se termine la chsphere.

Les macro-spicules ont été étudiés dans le passéssmages de la mission Skylab a partir
de spectrohéliogrammes dans la raie de I'héliurd4a(Bohlin, Vogel, Purcell, et al 1975).
Elles ont la forme de structures en forme de «espik Elles ont été analysées relativement
plus récemment en période de minimum d’activitécdeesatellite Yohkoh, ou des
phénomenes éruptifs polaires et macrospiculestériliservés aux régions polaires par A.A.
Georgakilas, Koutchmy et Christopoulou, 2001. [&nétt de ces structures de macrospicules
vient de ce gqu’elles peuvent étre associées ardptians dans les rayons X de type flares, et
ceci a été observé pour la premiére fois par Mebsd, 1977.

Les macrospicules ont été aussi analysées au pdkeotaire avec une lunette doublet de 200
mm de diamétre et 3 m de focale, avec du film Hidame sur une plaque de 18x24 cm,
durant I'éclipse totale du 30 Juin 1973, par KouatghS. et Stellmacher, G. 1976. Les auteurs
avaient donné le nom de « spikes » pour désigeapieules ou macrospicules. lls avaient
mesuré que leurs largeurs étaient de 1.6” et diemesité de I'ordre de 10cm®. D’avantage
d’informations sont données en Annexe 27.

Les structurations de plus petites échelles daraidade I'hélium He | 4471 A aux spectres
éclairs 2009, sont liées aux spicules et/ou magimikes dont la taille n’est pas résolue. Les
images sont quasi monochromatiques. On ne peu¢ goarun décalage produit par une
vitesse dans une protubérance. En effet, un décalmgespondant a 1 pixel correspond a

0.125 A a 4471 A, ce qui se traduit par une vitegseorrespondrait a w 06)\—)\=

3*10°* %ﬁ% 8 km/s. Or les vitesses dans les protubérancesisd’ordre de 10 km/s dans

l'interface protubérance — couronne (voir Labraa8&0), mais les résolutions spectrales et
spatiales sont insuffisantes sur ces spectres@@uer de facon plus précise ces faibles
décalages, sur 2 pixels.

La protubérance en boucle est également observisdeataraies du titane une fois ionisé low
FIP Till, comme le montrent les images sommeégsé 1V-2-3-1, ce qui permet d’établir
une analogie entre l'interface de transition phob@se-chromosphére et protubérance-
couronne ou ces mémes raies sont présentes.
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Figure 1V-2-3-1: Identification des images monochromatiques de tdayférance en boucle
observée dans les raies du titane une fois ioleéame de 50 images (N° 2240 a N° 2290)
correspondant aux altitudes voisines de 7000 knrg@port au bord lunaire moyen au
dessus du limbe solaire, et avant le troisiemeairde I'éclipse du 22 Juillet 2009.

Les modulations du continu coronal sont apparesuesa figure IV-2-3-1 et correspondent a
la diffusion Thomson des électrons libres danla@nne. Les renforcements d’intensité des
modulations montrent une corrélation avec les f@tances vues en émission dans les raies
« low FIP » et de la méme maniére qu’a I'éclips0@8, ces modulations sont aussi
corrélées avec les embrillancements dans les stagcthromosphériques, comme les petites
protubérances dans la raie de I'nélium neutre #%71LA. Ces résultats ne montrent pas de
facon évidente des corrélations du continu coramat les régions de macrospicules observeées
dans la raie de I'hélium neutre 4471 A. Malgréitd woilé, il a été possible d’améliorer les
observations et de renforcer le continu corona@nmant beaucoup d’images, ce qui a
permis d’atteindre les faibles niveaux d’intengitéfigure 1V-2-3-1.

On distingue plus faiblement 'image monochromagigie la pp-b dans la raie d’émission de
faible intensité de I'hélium neutre 4387.9 A, maldg continu de la protubérance. Cette
image monochromatique de He | 4387.9 A a a puiéémtifiée et localisée car située entre
les images monochromatiques dans les raies déurhéleutre He | 4471A et 1 4340 A

« high FIP ». Ces images monochromatiques perntetiiesi une mesure de longueur d’onde
plus précise. Les images monochromatiques de taggmns le Ti Il « low FIP » confirment
I'équivalence et la présence du titane entre lgg@s d’interface de transition photosphére-
chromosphére d’une part et d’autre part, I'integfacotubérance-couronne ambiante.
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L'image figure 1V-2-3-2 a été obtenue en sommartt §fectres, afin de montrer cette pp-b a
des altitudes plus basses et quelques secondddauaisieme contact ou les autres raies
d’émission des couches inférieures apparaissefurere de croissants:

Figure 1V-2-3-2: Identification des images monochromatiques de tdayférance en boucle
observée dans les raies du titane une fois ioeéame de 100 images de spectres éclairs
aux altitudes entre 2500 et 1500 km par rapporbard lunaire moyen, et avant le troisieme
contact de I'éclipse du 22 Juillet 2009. La protudéce en He | 4384 n’est plus visible.

Il apparait que les images monochromatiques dp-tagans les raies du Ti Il 4443A et Ti |l
4501A se situent dans le prolongement de ces méigssvues comme des croissant.

On ne voit plus 'image monochromatique de la poérance en boucle dans la raie de
I'hélium He | 4388 A, car cette raie est trés faibitensité, et peut étre vue plus facilement
dans la phase de totalité, avant'f€3contact. Dans I'image des spectres éclairs sonui@és
la figure 1V-2-3-2, les composantes continues clogphériques et photosphériques
s'intensifient, avec la réapparition des grain8day a la fin de la totalité sur la partie
centrale des croissants. On retrouve les mémesatérohimiques présents dans les raies low
FIP de la région d’interface photosphéere-chromosglgue dans les protubérances. Ce
résultat et cette corrélation sont importants pamalyse des mécanismes d’interface, ou I'on
retrouve notamment la présence du Ti Il « low FidRams I'interface photosphére-couronne et
dans l'interface protubérance-couronne.

Une étude approfondie et détaillée est effectuéasstructuration des spectres des raies du
Ti Il et He | en fonction de I'altitude. Il s’agite 2 raies voisines en longueur d’onde, I'une est
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« low FIP » et l'autre « high FIP », et des exgrai¢ séquences de spectres sommés sont
assemblés pour montrer I'évolution sur un méme agmtNous avons sommé 6 spectres pris
tout les 3 spectres et pour étudier les profis n@difications dans la structuration des

images dans les raies juste avant98°8ontact (éclipse 2009). Comme ces images ont une
forme de croissant (bord lunaire), il a été utiéelidéariser en vue de réaliser ensuite des
profils d’intensité. La figure IV-2-3-3 montre uimeage résultante de 6 spectres sommes, puis
redressée ensuite, a partir de laquelle des asadi¢taillées des profils d’intensité sont tracés
dans le sens transverse des raies He | 4471 Ale468 A:

He | 4471
Till 4468

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

Les embrillancements tres rapprochés et leurs @geslcomme des « stries » correspondent
aux effets Doppler dans les macrospicules, modgdése relief du bord lunaire. Ces effets
Doppler observés dans les spicules, sont décritsmarxe N°7, profils du limbe en dd.

Les altitudes ont été déterminées d’apres la figjive-3 qui exprime l'altitude en fonction du
numéro d’'image. D’autre part I'instant de contaétérelevé et a été pris comme référence.
La cadence d’'images était constante a raison deitages/seconde. L’altitude d’espacement
dans I'atmosphere solaire entre 2 spectres confglinité par le bord de la Lune est de 26.3
km. Mais en sommant 6 spectres éclair tous lee8tgs, cela revient a un espacement
résultant d’environ 80 km.

A l'altitude de 2749.7 km (par rapport au bord moge la Lune), I'extrait figure 1V-2-3-3
présente une raie « low FIP » du Ti Il 4467.7 A egtivisible sous celle de I'hélium He |
4471A aprés la linéarisation. Les montages en hesicegroupés de facon séquentielle, les
uns en dessous des autres, aux figures IV-2-3v42a3-9 servent a montrer I'évolution puis
disparition des condensations coronales limitée$epaord de la Lune vers 7930 km. Ces
condensations se situent dans le prolongement desoapicules vues par effet Doppler. Ces
condensations s’affaiblissent aux altitudes de 3000et ne sont plus guere visibles aux
altitudes inférieures, ou les macrospicules s’isifeant, avant le troisieme contact. Cette
méthode d’analyse visuelle, grace au mouvementelatu bord de la Lune, s’apparente un
peu a celle d’'un « scanner ». Elle montre les tiana de la structuration de ces 2 raies (He |
4471A « high FIP » et Ti Il 4468A « low FIP ») mtitudes décroissantes, (avant le contact
C3) de I'éclipse du 22 Juillet 2009. Cette méthpeeanet aussi une analyse trés précise des
variations d’intensité dans les macrospicules tiément dans I'image des raies, pour étudier
leurs extensions, les corrélations, et I'interfan&re le sommet des macrospicules et la
couronne ambiante.
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6300 a 6168 km
6247 a 6116 km
6195 a 6063 km
6142 a 6011 km

Figure 1V-2-3-4: Aspect des spectres dans les parties supérieusesaelensations des
macro-spicules une fois les profils des raies Md11A (Le Ti Il 4468A n’est pas encore
visible dans cette série) redressées, avec lgaadds correspondantes, en échelle linéaire
pour les intensitéAltitudes 6011 & 7931 kpar rapport au bord lunaire moyeau dessus
du limbe solaire. Le sens de dispersion spectrahessi dans le sens vertical.
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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: Remarquet’ apparition de la raie du Ti Il 4468 A & partir de B2 km sur

le tirage papier mais elle est décelée deés 5408Wkntes images visualisées avec le logiciel
Iris. Altitudes 4748 a 6090 km par rapport au béwdaire moyen, au dessus du limbe
solaire. En dessous de 5400 km, les décalages Bogplaux macrospicules commencent a
étre visibles.
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4827 a 4696 km

4775 a 4643 km

4722 a 4590 km

4670 a 4538 km

4617 a 4485 km

4564 a 4433 km

4512 a 4380 km

4459 a 4327 km

4406 a 4275 km

4354 a 4222 km

4301 a 4170 km

4249 a 4117 km

4196 a 4064 km

4143 a 4012 km

4091 a 3959 km

4038 a 3907 km

3986 a 3854 km

3933 a 3801 km

3880 a 3617 km

Figure IV-2-3-6: altitudes de 3617 a 4827 km au dessus du limbé&egar rapport au bord
lunaire moyen.
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3012 a 2881 km

2960 a 2828 km

2907 a 2776 km

2855 a 2723 km

T

2802 a 2671 km

Figure 1V-2-3-7: altitudes 2671 a 3828 km au dessus du limbe soteiregapport au bord
lunaire moyen.
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2092 a 1960 km

2039 a 1908 km

1987 a 1855 km

1934 a 1803 km

1882 a 1750 km

1829 a 1967 km

1776 a 1645 km
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Figure IV-2-3-8: altitudes 1566 a 2749 km au dessus du limbe soteiregapport au bord

lunaire moyen.
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1540 a 1408 km
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1250 a 1119 km

1198 a 1066 km
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1040 a 908 km
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Figure IV-2-3-9: altitudes 856 a 1645 km par rapport au bord lunameyen, au dessus du
limbe solaire proches de l'instant du troisieme temm, selon le spectre continu du grain de
Baily qui s’intensifie plus au centre.

Des structurations en forme de « grumeaux » saitilgs au dessus de la chromosphére, dans
la région de transition chromosphere-couronnegurdis 1V-2-3-4 a IV-2-3-6. Ces

« grumaux » qui sont assimilés a des condensatimmtssitués sur la partie supérieure de la
raie He | 4471 A, a sa terminaison. Cette raie gemg des inhomogénéités associées aux
macrospicules. Ces structures apparaissent limiele bord de la Lune sur la ligne de visée
et leurs extrémités sont situées dans la régiantetface chromosphere-couronne ou ils
disparaissent ensuite lorsque la Lune les a rectsuae moment de la totalité de I'éclipse.
Ces résultats pourraient en partie apporter unréislsement sur des structures similaires
(bulles chromosphériques) observées en périod®leéd &lme par Guy Simon et Zadig
Mouradian, 1975.

Les sommations de 6 spectres tous les 3 spectr@ggonis d'analyser les variations le long
des profils d’intensités des raies de I'nélium redd71A et du Ti Il 446@.. Cette

sommation est utile pour analyser plus en détaifgature du plasma entre les macrospicules
et le continu entre les raies He | et Ti Il.

Des profils d’intensité ont été réalisés dans fesgeansversal, afin d’étudier la structuration
du milieu interspiculaire de la raie He | 44714, étudier ce milieu encore mal connu a ce
jour.

Les figures 1V-2-3-10 montrent un tel profil d’'imsité réalisé sur une largeur de 14 Mm et
une longueur équivalente de 510 Mm avec la corredgoace des images linéarisées dans la
raie He 14471 A:
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Figure IV-2-3-10 : Profils d’'intensités relevées sur la tranche a 274m d’altitude

maximale (par rapport au bord lunaire moyen) damsdie redressée de I'hélium neutre He |
4471 A et correspondances avec le profil linéarisétégration est effectuée dans le sens de
la raie de I’hélium neutre sur un rectangle de 1/de largeur. Le niveau du continu n'a
pas été soustrait et échelle Logarithme pour lésnisités.

Les modulations d’étendues supérieures a 30 Mmlgast au relief lunaire, car on retrouve
ces mémes étendues de modulations sur les atgesomme le Ti |l 4468 A.

Les maxima d’'intensité les plus étroits correspohdda contribution des macrospicules. La
majeure partie de ceux-ci mesurent moins de 10 Miaudeur a mi-hauteur.

D’autres sommations voir figure 1V-2-3-11 ont éf@lisées avec 18 spectres sommeés espacés
tous les 9 spectres, et ajustés pour amélioraplgart signal sur bruit et représenter une
séquence plus courte entre 1555 et 4040 km d'éétgafin d'analyser si des corrélations
existent entre les raies low FIP, leur altitudgpé&ition avec la raie chromosphérique de
I'hélium neutre 4471A. Les altitudes sont indiquéesoite des figures en km.
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He | 4471

Till 4038 a 3591 km
4468
3775 a 3326 Km
3538 a 3090 km
3275 a 2828 km
3012 a 2565 km
Mn |
4461
2749 2 2276 km
2513 4 2066 km
Nd Il
4463

2250 a 1802 km

1987 a 1513 km

1776 a 1555 km

Figure 1V-2-3-11: Séquence de spectres résultant de sommes de 1&speas les 9
spectres, redressés, puis convertis en échellgitbgaque pour une meilleure visualisation.
L'apparition de raies low FIP (Mn I, Nd 1) est ilggiée a gauche. Les altitudes examinées
sont indiquées a droite et par rapport au bord limeanoyen.

Les corrélations entre les raies « low FIP » eaia de I'hélium He 1 4471 A sont d’origine
solaire, c'est-a-dire que les déficits d’intenségte la raie du Ti Il 4468 A et du Mn | 4461

A coincident et aussi avec la raie He | 4471 Aagtiformée plus haut que les raies low FIP
(Mn I, Till, Fell...).

Une interprétation de la forme de la structurerdasrospicules observés peut étre donnée par
le schéma IV-2-3-12 ou les tubes des macrospicaiesobservés 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 sggsacah dehors du limbe.
D’aprés Brueckner, Nicolas 1973, figure 5 page 31de fine zone de transition entoure
chaque spicule. Partie B: Représentation schématsyu le disque montrant leur surface
projetée a 2000 km au-dessus de la surface sagire= 1.0. Dans ce modele, les spicules
sont placés sur des positions aléatoires dans ahagctangle. Ces représentations ont été
améliorées dans l'article Tavabi, Koutchmy, Ajabiiasideh 2011.

La résolution des spectres éclairs avec I'expéedransportable du réseau-objectif et caméra
CCD Lumenera décrite aux figures 11-1-3 et II-1-dtteind pas une résolution spatiale
suffisante pour résoudre les spicules dont les wioas sont inférieures a 500 km (Tavabi et
al 2011), et on peut considérer que le schéma figulee 1V-2-4-12 s’applique aussi pour les
macrospicules observés a I'éclipse du 22 Juillée20

Une analyse complémentaire est effectuée a pagisgectres éclair non redressés dans la
raie de I'hélium neutre He | 4471 A, ol des emanilements dans les macro-spicules ont été
constatés sur le limbe a I'équateur ouest. Un equsht est effectué pour identifier avec une
image SoHO (dans la raie de I'hélium He 1l 304 Apges embrillancements coincident avec
une protubérance calme et de plus faible intensité.

Le Sreprésenté en rouge sur la figure IV-2-4-13 destsps sommés avec le profil lunaire au
3™ contact de I'éclipse de 2009, indique la présehae renforcement en intensité ou

« spike ». Il a été localisé sur le limbe ouesaise] et par comparaison avec I'image de
I'hélium He 11 304 A de SoHO. Les correspondanaas sndiquées sur la figure 1V-2-4-13

en traits pointillés bleus, entre les embrillanceta@le petite échelle sur une partie de la raie
He | 4471 A (quelques macrospicules) et la protahée calme observée simultanément dans
la raie He 1l A 304 avec SoHO, sur le méme limbe.
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pp-b

Figure IV-2-3-13 : Analyse du renforcement ou « spike » dans les rmpicales par
comparaison avec une image de SoHO en He Il 3a4'#nage monochromatique dans la
raie He | 4471A (spectre éclair) avant le troisiéomntact de I'éclipse totale du 22 Juillet
2009. L'image de SoHO est prise a Oh 36 TU, sailren 1heure avant cet instant d(i"
contact. La pp-b visible en bas des images a g&wi 'orientation et a peu varié.
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Ces renforcements pourraient étre probablemenéaliésembrillancement de macrospicule.

Le montage figure IV-2-3-13 montre que cette striieest associée a une faible protubérance
calme observée en He Il 304 A. Ces observationglsemconfirmer qu’un embrillancement
de type « spike » observé dans quelques macrolepipaurrait étre lié ou correlé avec
I'apparition d’une protubérance. Ceci peut-étreautre moyen d’analyser les phénoménes
similaires dans les interfaces chromosphere-cogrenprotubérance-couronne.

Ce chapitre IV-2-3 a montré la structuration desmmapicules dans la raie « froide » He |
4471A, et des phénomeénes d'interface chromospl@msane qui sont de méme nature que
l'interface protubérance-couronne, grace aux catiais observées. Ce phénomene de méme
nature dans les interfaces se confirme aussi paekence des raies « low FIP » comme le
Titane Ti Il 4468 A présent dans l'interface pimétance-couronne et visible dans l'interface
photosphére-couronne, dans le prolongement dedénaie ces raies en croissants. Ces
résultats montrent que le titane est un élémemtigie important comme « traceur » dans les
interfaces photosphere-couronne et protubérancecoe.

Bien que lintervalle spectral autour de 4500 Aeht & I'éclipse de 2009 ait été différent de
celui de 'hélium He 11 4686 A et He | 4713 A ausligses de 2008 et 2010, ces observations
de I'éclipse de 2009 ont été fort utiles et comm@étaires, pour analyser les interfaces graces
aux éclipses totales.

Le chapitre IV-3 présente quelques analyses deftatsobtenus lors de I'éclipse totale du 11
Juillet 2010, ou I'intervalle spectral était sitadtour de 4700 A avec simultanément les 2
raies de I'hélium He 14713 et He 11 4686 A, aigsie les raies « low FIP » du Fe 11 4629 A et
Mg | 4702 A. Les protubérances visibles dans cem@séaies d’hélium ainsi que dans le
titane une fois ionisé Ti Il sont discutées aupitna V.
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IV-3) Analyses et interprétations des resultats deééclipse du 11
Juillet 2010. Vers une nouvelle définition du bordsolaire

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

Lesrésultats des spectres éclair obtenus a I'éclipsdetde Soleil du 11 Juillet 2010 ont
permis d’aboutir & une nouvelle conception du lwhrcsoleil. Les analyses qui vont suivre
présentent en détail la fagon dont le bord du Safgiarait, en I'abscence de toute lumiéere
parasite, avec une certaine complexité. Les maduktiées au bord de la Lune d’une part, et
d’autre part I'enchevétrement des raies d’émiskionFIP et de raies de Fraunhofer en
absorption se superposent au « vrai » continudgdinit le bord solaire (sans lumiere

parasite).

L’extrait agrandi 5 fois figure IV-3-1-1 provienedspectres éclair de la séquence au troisieme
contact de I'éclipse du 11 Juillet 2010. Les ra@snission et d’absorption sont vues
simultanément, avec un renversement, et ces spetiné modulés par les vallées et

montagnes du bord de la Lune.

Figure IV-3-1-1 : vue agrandie extrait des spectres précédents aveenforcement des
contrastes et colorisation, pour illustrer les obs#ions simultanées de raies en absorption
et de raies en émission avec le spectre contirlwodd photosphérique

Le renforcement des contrastes permet de mieuxgligr la structuration des raies en
eémission, simultanément avec les raies en absariobord du Soleil sur un méme spectre,
et pour définir la région de la mésosphére comrrednite et discutée au chapitre 11-3.

La distinction entre I'absence d’émission et I'alpgion s’effectue dans un intervalle limité
d’'une méme bande de spectre de grain de Bailyestoritinu. Les raies en absorption
conduisent a un déficit dans le continu, tandislgegaies d’émission qui s'ajoutent a ce
continu, produisent une augmentation d’un facteein htensité. L’abscence d’emission,
correspond au domaine spectral, pris en dehorsagEsd’émission et d’absorption, et
correspond au « vrai » bord solaire, c'est-a-dirs superposition de raies.
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Ces nouvelles observations avec la caméra CCD Leraate 12 bit de dynamique (4096
niveaux d’intensité), permettent d’apporter unevedle conception et définition de la couche
renversante au moment des contacts des éclipséssstae Soleil a partir des séquences de
spectres éclairs sans fente. Ces observationstamdelk apportent ainsi une nouvelle fagon de
définir et traiter la question de la définition blord du Soleil et de la mésospheére sans effets
de lumiere parasite, ou le bord solaire est etediprenant en compte le spectre continu,
relevé entre les raies d’émission.

Le montage Figure I1V-3-1-2 décrit le procédé podragre une fine bande spectrale de 1.5 A
de large sur chaque spectre pour reconstruiraeidn du limbe solaire par le bord de la
lune a une seule longueur d’onde. Les raies d'ahisorde Fraunhofer sont observées
simultanément avec la myriade de petites raieselmin émission grace a la dynamique
suffisante de 4095 niveaux (12 bits) de la camé&® Cumenera Skynyx 2.1 M.

Ces caméras permettent d’obtenir des images dééphbtomeétrique.

N°51588 ---- N°5162 ---- N°5170

' ¥
l
:

Selection
bande spectrale
4701 A

e 10—

| |
Tranches Tranches
Extraites Extraites
15A 15A

Figure IV-3-1-2 : montage permettant de décrire chaque procédé pduaies une par une
les tranches de spectre dans les grains de Baill. 54 de large (rectangle rouge). Etapes
préliminaires de reconstruction de la disparition bord solaire (et sa réapparition), résolu
spatialement, avec le mouvement du profil du berthd_une.
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Ces montages permettent de décrire le procédédatixin d’'un rectangle noté « tranche
extraite » sur la figure IV-3-1;2de 1.5A de large. Chacune des tranches extraites est accolé
et ajustée a la suivante, de facon a toutes lefdenmpette reconstruction des profils en coupe
du bord du Soleil résolue temporellement (spatialetinen altitude tient compte des
modulations du relief lunaire. Cela est ensuitksétipour comparer ces reconstructions avec
un profil d’'intensités relevées transversalemensdas grains de Baily, voir figure 1V-3-1-5.
Les figures 1V-3-1-3 et IV-3-1-4 décrivent une autnaniére d’appréhender ce qu’est le vrai
bord du Soleil, en ayant extrait des intervallesa@es dans une tranche de spectre pris dans
le continu des grains de Baily, selon le procégdeéré |V-3-1-2 et reproduit pour les contacts
précédant et succédant la phase de totalité.

wid I8 h 4] min TU: A eonds

N 2730 : 26 849 ¢ 418%2
N A7) 27 ARS 4748
N® 2734 1 27 532 4,278
R 2737 : 27 830 4,13045
W 2740 - 18027 ¢ 400408
W 2043 1 28 2288 391716
N 3146 : 2840 3808
N 2748 00165 3,400
t H* 2751 : 29 214 ¢ 3,331
NH* 2754 ;29 812¢ 3.2%18
E N 2757 - 19 509 ¢ 3,198
@ N® 2760 : 29 807 ¢ 30688
e N 2763 : 300032 2.955%
ey N 2766 :30200 s 15004
h = N* 2767 - 30,533 267084
3 N* 2770 : 30,730 ¢ 256445
= M 27T 20904 2409
3 N 2IT4 31,092 23148
W 2775 031 3042 2,409
N 2718 130,588 2,10114
N 2781 : 30,786 1542
N* 2784 : 31903 158
N 2767 . 33,081 1,092
N* 2789 - 323994 1,54
N 1791 : 330392 1,317
3 MY 274 33,034 1212
2796 33 434 1,143
N 2790 :33 632 0978
N 2802 : 13 ,830¢ 0,8904
M* 2805 ;340085 0,705
N 2808 : 34 226 ¢ 0%
N 2611:35003¢ 0,238
N 28435001« 0,106%2
H* 2817 :354793 1]
W 2820 :35676% -0,10638
N 28233580 0213
N 2826 . 16 072+« 0322
N 2820 : 362104 DA7I4
N 2832 36,468 ¢ -0,53406

Figure IV-3-1-3: structuration des profils par coupe de 1.5 A degytarr agrandis, du vrai
bord solaire observé, relevé dans le continu, dérquantifier F'assombrissement puis
I'extinction de I'extréme limbe solaire au momentd) contact, juste avant la totalité de
I'éclipse du 11 Juillet 2010. Les instants corresgant & chaque tranche sont indiqués a
droite. Les symboles colorés indiquent les positides grains de Baily étudiés pour lesquels
des courbes de lumiére ont été analyseées.

La différence entre le fond de ciel sur la tranklie2789 (32.379s) et N° 2791 (33.039) peut
s’explique par I'ajustement des niveaux d’intenpiéémettant de mieux visualiser les plus
faibles intensités dans les grains de Baily plisda.

De la méme fagon, cette analyse a été effectu8&"dcontact, voir figure IV-3-1-4,
montrant un profil avec la méme méthode que laréigu-3-1-3 du « vrai » bord solaire
modulé par le relief lunaire au moment de la réappa.
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Figure IV-3-1-4: empilement des profils en coupe de 1.5 A du &l bolaire observé,
relevé dans le continu (grains de Baily), afin éerite les structurations correspondantes
liees au profil lunaire (altimétrie Kaguya). L’agsbrissement puis I'extinction de I'extréme
limbe solaire au moment dif'8® contact apparaissent progressivement, juste alarés
totalité de I'éclipse du 11 Juillet 2010. Les inggcorrespondant a chaque tranche sont
indiqués a droite.

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

Ce type d’analyse et de reconstruction du bordaailSest une approche nouvelle par rapport
a ce qui a été publié sur le sujet. En effet, taglzes de lumiére en figure 1V-3-2-1 montrent
une différence entre 'instant du contact défini les éphémériques et la bifurcation qui
pourrait correspondre a I'instant ou le dernielirgtie Baily disparait, avec la raie d’émission
du Fe 1l 4629A qui apparait et se distingue du spamntinu. Cette méthode permet de
mieux définir le bord solaire lors des contacctipses. Les profils d’intensité sont une
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autre maniére de le représenter. La figure IV-3tegésente les profils d'intensités, &1'3
contact concernant les mémes régions présentdegien|V-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 ttasches des spectres des
grains de Bailly sur un intervalle spectral étraik ala longueur d’'onde de 47004, avec un
intervalle variant entre 0.1 et 0.3 s entre chagpectre. Les intensités sont exprimées en
ADU (Arbitrary Digital Unit), et au-dela de 4095 ADil 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 #&lisatde la mission Picard aurait dO observer
depuis I'espace pour définir le « vrai » bord dle8@n I'absence de lumiére parasite
diffusée, en vue de mesurer ensuite son diamétesfais le bord ainsi défini a cette longueur
d’onde 4700 A. Ceci montre I'importance des éckpseales, et de la réalisation des spectres
éclair, en I'abscence de lumiére parasite, pourépmder le vrai bord du Soleil.

Cependant, le relief lunaire, montagnes et valléedent le travail difficile pour évaluer les
altitudes et hauteurs au dessus du limbe solaisedies contacts des éclipses totales. La
détermination de la référence d’altitude O est difficile. Lites 1983 a tenté d’estimesde
fluctuations du limbe solaire avec des modélesrthées et des observations.

Dans sa publication, il indique clairement les maénients pour savoir ou définir la référence
h = 0 des hauteurs lors des observations d’écligdssendant dans cette thése nous avons
considéreé le bord comme étant la région ou l'intérrésente la décroissance la plus
abrupte, c'est-a-dire ou le gradient d’intensitdeeplus élevé.
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Chague grain de Baily dont le spectre est réatiséespond en réalité a un bord du Soleil
découpé dans une valée lunaire, dont il est pasdibdréaliser les profils d’intensité.
Cependant a cause des irrégularités du relieflenegéux-ci sont décalés comme le montrent
les courbes de lumiére IV-3-1-6:

1,0E-03 1
] « Intensity in extreme limb solar photosphere units .
] last Baily's Bead) _ . Last
90E-04 { = m [ntensity in average disk units (Baily's Bead Y547) Baily’s bead
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2 80E04{"" Z
o :
= 7.0E-04 - o i
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2 :
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@ ]
2 ]
$ S0E04 1 w,
“: : - A *
£ 40E04 ]
s : " *
3 30E-04 1 E a Contact instant: ——
% ] (Watts & Kaguya) ¥
: k3
2,0E-04 4 " .,
1,0E-04 1 - *
] ey -
: - A , el H Q“
U‘UE'.'DD 'W]mmmw%

276 281 28Bh 291 295 301 306 311 3B 321 326 331 336 341 34K
18h 41 min and time in s

Figure IV-3-1-6: courbes de lumiéere en fonction du temps pour 3tegede grains de Baily
relevés dans des vallées lunaires différentesesbotd de la Lune au second contact de
I'éclipse de 2010. Les mentions Y 547 et Y 591espondent aux ordonnées pour lesquelles
2 des profils ont été pris d'aprés la figure préeate du 2 contact. Le profil avec les

« diamants» bleus correspond au dernier grain digyBa

Ces réesultats montrent la difficulté de définibtad du Soleil compte-tenu du relief accidenté

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

Les courbes figures 1V-3-2-1 et IV-3-2-2 ont pobjextif d’approfondir les résultats obtenus
sur les variations d’intensités des raies du Fet ¢tlu continu, directement mesurées sur
chaque spectre éclair, sans avoir lissé les coutthescomparaison avec les travaux
antérieurs de Weart S.R. 1971 sur I'éclipse d® #@ns le continu & 4815 A est effectuée en
vue comparer des méthodes pour définir le bordreatd I'effet d’embrillancement du limbe
da aux raies d’émission low FIP situées tres prechelimbe et au minimum de température.
Les courbes de la figure 1V-3-2-1 ont été déduae®s la chronodatation au troisieme
contact de I'éclipse du 11 Juillet 2010. La cormegfance avec les prédictions des
éphémérides par Patrick Rocher (IMCCE), est inddgaési que l'instant d’'insertion des
filtres et instant de contact.
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« e disc-units™Mm a]cng Mgl 4700 line
l sn 9%

p T -'.'-'I
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Figure 1V-3-2-1: analyse du bord solaire au troisieme contact alipse du 11 Juillet 2010,
(sans lumiere parasite) et comparaison des flugwes$ dans une raie d’absorption du Mg |,
avec les flux pris dans une raie du Fe Il, et diegnsontinu relevé entre les raies. Les échelles
sont indiquées. Releveés d’intensité moyenne effectans une valldanaires.

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

Ces graphiques IV-3-2{iermettent d’analyser chaque séquence lors duénoéscontact ou
le bord solaire est défini malgré un manque deagestpoints de relevés a cause du
ralentissement de la cadence d’acquisition desgseliés a la saturation de la CCD et débit
limité en 12 bits de dynamique. La figure IV-3-2eéprend les mesures des flux de la figure
IV-3-2-1 ou sont indiquées les altitudes (a la pldes temps de la figure 1V-3-2-1) et en
ayant reporté les relevés réalisés par Weart bp&ecde 1970, sur le méme graphique.
Nous avions eu des voiles nuageux lors de I'éeltptale du 11 Juillet 2010 qui ont atténué

les flux (d'un facteur 3 a 5), ce qui pourait egpér en partie les différences entre les
courbes, mais la cadence du nombre de relevéseftepar Weart a I'éclipse du 7 Mars 1970

et publiés (Weart, 1971) était faible comparéeli@ de nos caméras CCD numériques.

1,E+00

¢ flux disc-units*Mm along Fell 4629 line 2010 eclipse
B flux disc-units*Mm outside line (true continuum 4700) 2010 eclipse
A flux disc-units*Mm along Mgl line in absorption 2010 eclipse

1 E-01 \ A from Weart- eclipse 1970 continuum 4815

1E-02
y 2
‘.-,‘:'.-_.l..‘- - Fe II
_-Continu e
1,E-03
Mg | Weart
1‘5-04-..‘I'.I.-.I"""'lur|-ll--.r-|--v|---:-.
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height (km)

Figure IV-3-2-2: courbes brutes en échelle logarithme au troisieordgact- C3 de I'éclipse
du 11 Juillet 2010, montrant le vrai continu priagrgs une vallée lunaire, en dehors des raies
d’émission, et par comparaison, le flux de la rdieFe Il 4629 A. En bleu clair, est
représentée la courbe du continu & 4815 A réalfs¥eWeart et analysée-publiée par Weart
1971, d'apres I'éclipse du 7 Mars 1970. Relevé#etisités moyennes effectués dans une
valléelunaire.

Les courbes de lumiere de Weart, S.R., obtenuesisouiel bien dégagé du 7 Mars 1970, ne
montrent pas de point d'inflexion autour de l'atteh = 0, définissant le bord du Soleil pris
dans le continu. L’avantage des relevés pris’éteridue des valées lunaires « aires dans les
vallées lunaires » est de pouvoir moyenner. Tamuaksle relevé de I'intensité maximal dans
un seul pixel, permet de rendre compte d’'une mgduselocalisée dans le relief lunaire.
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La courbe de lumiere du Fe Il montre une plus dgagtendue que celle du continu sur le
bord solaire lorsque ces 2 composantes ne somirig@s séparément grace a la séparation des
composantes.

Ces courbes de lumiere expérimentales, relevédesapectres éclair, sont ensuite utilisées
pour déduire les émissivités par la méthode d’isieer d’'intégrale d’Abel, avec une méthode
simplifiée décrite en Annexe 30.

Les analyses des enveloppes d’hélium et des rd@s kIP » sont effectuées pour des
altitudes inférieures a 1000 km. Ceci est une eéapar rapport aux observations antérieures
ou il était tres difficile d’observer en dessousl@®0 km, voir chapitre I-1-6.

Les variations d’intensité constatées sur le corginpour les mémes raies de I’hélium neutre
4713 A et ionisé 4686 A observées aux éclipseteotie 2008 et 2010, sont dues a une
transmission atmosphérique différente: en 2008et®nd contact a eu lieu entre 2 nuages, le
fond de ciel était bleu autour de I'éclipse, targlis&en 2010, ce ciel était totalement voilé au
moment des phases de la totalité, mais on voyailipse.

IV-3-3) Analyses des courbes de lumiere et inversie d’intégrales d’Abel
des données de 2010

Dans ce chapitre, nous avons tenté de réaliseolebes d’'ajustement sur les courbes de
lumiére ou les premieres mesures commencent vérkms’'altitude, voir figure IV-3-3-1,
car les dynamiques de 8 bits et surtout 12 bitcdesras CCD nous ont permis d’examiner
les intensités des raies d’émission a ces altitudéseures a 600 km. C’est ensuite a partir
des profils d’intensité ajustés, que des inversaimgegrale d’Abel sont ensuite tentées, en
considérant le cas de raies optiquement mincess&qas optiques trés inférieures a 1,

« transparent »). Ce chapitre décrit les méthottggehtion du calcul d’'inversion d’intégrale
d’Abel, et en tenant compte du relief lunaire, adt@nalyse des courbés: f(h).

4.0E-04 ‘ 1

l © Held4713 C3
O Hell 4686 C3

\ » Mg14702 C3

3,0E-04 1 "., Fe Il 4629 C3
= continuum C2

\ ¢ Held4713C2

"h %-5 m Hell4686 C2

2,0E-04 1 + Fell 4629 C2

intensity in average solar disc unit

1,0E-04 1

0.0E+00

300 500 700 300 1100 1300 1500 1700 1900 2100 2300

height (km)

Figure IV-3-3-1: Courbes de lumiére | = f(h) au®2® et 3™ contacts de I'éclipse de 2010.
Les courbes d’ajustement en traits sont un ajustémaynomial, et les courbes en pointillés
un ajustement en exponentielles décroissafekeves des valeurs d’intensité moyenne dans
une vallée lunaire, en prenant le pixel d’'intensitéximale.
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L’'analyse des courbes de lumiére de I'hélium H&686 A montre des variations et dont les
variations montrent une enveloppe entre 1200 ed ki) La résulution numérique de I
inversion d’intégrale d’Abel n'a pas été nécéssdams ce cas ou une interpolation est
effectuée sur la distribution des brillances raaigloir Wildt 1947, page 39, chapitre
relations géométriques). Bien que les relevéd @igndispersés autour de la courbe de
lumiere mesurée d’apres les résultats des spextlaiss, une interpolation polynomiale a été
effectuée, et a permis une estimation des altitddesnaxima de brillance des enveloppes.
Le maximum d’émissivité de I'hélium une fois ionidé Il 4686A a été évalué autour de
1600 km, voir figure IV-3-3-2:
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1.0E-04
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Figure IV-3-3-2: Courbes de lumiére | = f(h) au®?® contact de I'éclipse de 2010. Les
courbes d’ajustement sont de type polynomial. Rsldes valeurs d’intensité dans une vallée
lunaire, en prenant le pixel d’intensité maximale.

Ces courbes en échelle Logarithmique permettenéuakiation plus précise des positions
des altitudes des maxima d’émissivité qui traduises effets d’enveloppes pour les raies
d’hélium mais aussi des fluctuations sont constasée la raie du Fe Il 4629, tandis que le
profil du continu est plus régulier. Les courbessduond contact sont plus significatives pour
les raies d'hélium car les valeurs d'intensités glus eélevées. Cependant, apres avoir
appligué une courbe d’ajustement sur ces poinggghrait que le maximum d’émissivité de
I'hélium neutre He 14713 A se situe vers 1300 kniraisiéme contact. Une « bosse » est
aussi visible au second contact vers 1550 km pEsu? Iraies He | 4713A et He Il 4686A.
L’intérét de ces analyses sur les raies « low F#Bt>d’avoir analysé une raie comme le Fe |l
4629 A et aussi une raie du Mg | 4702.8 A qui aoBigervée en absorption sur la figure 111-2-
3 du Chapitre IlI-2, et ou cette méme raie a aidiétsur la courbe de lumiére en figure 1V-3-
3-1 et dont I'émissivité est déduite en figure N8-5.

Des analyses de fluctuations sont réalisées staimerelevés pour évaluer les barres
d’erreurs. Le tableau 1V-3-3-3 décrit les valeuesfldix et les précisions évaluées pour les
courbes de lumiere de la figure 1V-3-3-1 et IV-23-
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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*107° 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*107° unités du disque solaire moyen
Mgl C3 4702 5.0*10° +0.8*107° unités du disque solaire moyen
Continu C3 Difficultés des relevés

Tableau 1V-3-3-3:relevé des brillances en unités du disque solaimgan et leurs

précisions relevées sur la courbe de lumiere figMr8-3-1 pour les raies de I'hélium, du fer
du magnésium et du continu, au second et trois@mntact lors de I'éclipse totale de Soleil
du 11 Juillet 2010.

Le continu au troisieme contact a été difficileebever, car les intensités étaient plus faibles
gu’au second contact. Une fois les courbes obtelesdsarres d’erreurs sont estimées par la
dispersion des points, puis les courbes ajustéesume exponentielle décroissante, voir
figures 1V-3-3-4 et IV-3-3-5.
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Figure IV-3-3-4: Tracés des inversions d’intégrale d’Abel a parisdelevés d’intensités
moyennes dans les vallées lunaires échelles linéaire pour les brillances dans Ietow au
troisieme contact C3 de I'éclipse du 11 Juillet @@t |a raie du fer une fois ionisée. Les
courbes d’ajustements sont des exponentielles d8artes, et les nuages de points
permettent d’évaluer la dispersion des mesures.
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Les relevés des intensités ont été effectués suétamdue de plusieurs pixels correspondant a
I'étendue d’une vallée lunaire qui correspondenna surface étendue de plusieurs milliers de
km sur le bord du Soleil.

Ces courbes, en décroissances exponentielles, enbds pentes différentes en échelle
logarithme, ce qui suggeéere des températures ptwveés pour I'ion Fe Il que pour le Mg | et

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

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

La méthode d'estimation des altitudes aux contiétdipses reste une taché difficile.
L'inversion d'intégrale d'Abel a permis de tentéwdluer les flux aux basses couches de
I'atmosphere solaire immédiatement au dessusmi@lasphere.

Les barres d’erreurs proviennent des estimatiosgldetuations réalisées sur les courbes de
lumiére avant inversion d’Abel.

Une fois les courbes d’ajustements de type « exgi@ile décroissante » effectués, il faut
prendre le terme constant devant la varidldans I'exponentielle, et prendre son inverse,
exprimé en kilometres. Cela permet de détermireeétdelles de hauteurs en premiere
approximation. Les tableaux suivants donnent llevés des équations des courbes
d’ajustement et les valeurs des échelles de hautees incertitudes sont déduites de la
dispersion des points de mesures. L'unité d’émiigsiindiquée dans les graphiques figures
IV-3-3-5 et IV-3-3-6, équivaut a une unité de disgolaire moyen par kilométre, comme
mentionné a la figure 1V-1-5 du chapitre IV-1.
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VI — 3-4) Détermination des échelles de hauteur dfmes les inversions
d’Abel du continu et de la raie du Fer Il au secondcontact de I'éclipse du
11 Juillet 2010

Le tableau IV-3-4-1 donne les équations de coutjestements sur l'inversion d’'intégrale
d’Abel du continu et Fe Il et les échelles de hargesont déduites a partir du terme dans
I'exponentielle:

Equation fit inversion d’Abel Echelles hauteurimstes

Continu 4700 A _ on 75 0005003548 [199.8+ 30 km
(6clipse 2010) E(h) = 2.279195*10°*€

Continu 4815 A B -0.004&h 508 + 60 km
(éclipse 1970) E(h) = 2.324851€

Fe Il 4629 A _ -0.002894448 | 345 + 40 km
(éclipse 2010) E(h) = 9.933578*10°*€ (384 avant)

Mg | 4702 A
(éclipse 2010)

—-0. B
E(h) = 4.145651*10°* e 0.00566449 176 + 30 km

Tableau 1V-3-4-1 equations d’ajustement et des échelles de hautidsites des releves
effectués dans une vallée lunaire &l'Scontact (relevés des aires dans les vallées lesir
pour le continu et la raie du Fe 11 4629 A I'éclipse de 2010.

Les courbes d'ajustements pour les données dpséde 1970 sont données en Annexe 13,
en ayant utilisé un autre procédé d’ajustement snpracis, mais permettant d'évaluer
I'échelle de hauteur pour le calcul d'émissivitésde continu & 4815 A.

Les dispersions des points de mesure sur les éstadl hauteur du continu peuvent provenir
des voiles nuageux que nous avons eus a I'éclip2Ot0 et qui ont atténué les intensités des
raies et du continu.

|l apparait toutefois que I'échelle de hauteurrdauaie du fer ionisé Fe 1l 4629A est plus
importante que celle du continu ce qui signifie quagré son faible potentiel d’'ionisation
(faible FIP), sa température reste plus élevédeayuentinu.

Le choix de cette raie du fer ionisé a Fe Il 4628shimportant car c’est une raie froide a
faible valeur de potentiel de premiére ionisatiddl2V, inférieur a 10 eV, et est un exemple
parmi la myriade de petites raies d’émission, earraies de type low FIP sont la signature
des couches mésosphériques juste au dessus dedagiiere ou se formeraient les spicules,
plus précisément leur pieds, et dans ces tres$aesehes ou le champ magnétique est tres
concentré et dominant. L'abondance de cet élémessi ge retrouve dans les couches plus
élevées de la région de transition. Dans le casedaimosphére isotherme, et d’'une
atmosphere hydrostatique stratifiée et homogene,

P=pP,*e T

G est I'accélération de pesantguyr]e poids moléculaireR la constante des gakJa
température, €, la pression au poimt=0
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L’échelle de hauteur est définie comme étant lztian de la pression d’une gquantité 1/e,

hauteur caractéristique. Elle vaut H—R% , Pecker Schatzman, 1959.
M

VI-3-5) Détermination des échelles de hauteur du atinu, des raies de
I’hélium et fer ionisé (Fe Il) au second contact dééclipse du 11 Juillet 2010

Les courbes de lumiere figures IV-3-5-1 et IV-3-6+2 été obtenues a partir des releves
effectués sur les spectres flash du 11 Juillet 2DA®néthode utilisée pour les relevés sur les
courbes de lumiere consiste a considérer seulemeitel dont la valeur d’intensité est
maximale sur I'étendue de la vallée lunaire oprtfil de la raie est le plus intense limité par
la dimension du pixel (1.1x1.1 Mm sur le disquease)). A partir de ces courbes de lumiére,
les inversions d'Abel ont été effectuées commedatrant les figures suivantes, avec des
approximations rectangulaires pour les calculgé&tjration :

1.0E-05 3

+ Continuurm C2 Abel fit
Fe Il 4629 C2 Abel fit

1 0E-06 4
E AHe 14713 C2 Abel fit

- mHe || 4636 C2 Abel fit
£
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@ ]
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Figure IV-3-5-1: inversions d'Abel des courbes de lumiére en éclaglrithme pour

déduire la brillance ou émissivité, pour I6™ contact pour le continu relevé entre les raies,
les raies He | 4713A et He Il 4686A. Relevésideehsité maximale (courbe de lumiére I(h))
sur 1 seul pixel (cf courbe de lumiere figlive3-3-1).

On constate que la pente du continu est plus abou# celle de I'hélium neutre 4713 A, et

que la pente de I'nélium ionisé 4686 A est Iégéragmples faible que celle de I'hélium neutre
4713 A, pour ces mémes altitudes. Cela traduitgtefe la température, c'est a dire que la
température de I'hélium ionisé est plus élevéecglle de I'hélium neutre. La pente du Fe Il

est plus importante que celle des raies d’hélilemgud montre que la température de cette raie
est plus faible que celles de I'hélium optiquenmairice. Pour le continu en figure IV-3-5-1,

il s’agit de la diffusion des électrons libre lids HI et associé aussi au continu de Paschen. La
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différence entre I'émissivité du continu représentéla figure 1V-3-5-1 et 1V-3-3-5, peut
provenir de la nature différente entre les 2 cdstagant et apres la totalité ou, le profil du
relief du bord lunaire est différent, le mouvemeiatif du limbe lunaire par rapport au bord
solaire est différent entre ces 2 contacts aussepgu’a cette éclipse, nous n’étions pas
exactement au milieu de la bande de totalité. lteatian de la pente des profils du continu
représentée en échelles logarithmiques, entre #btI000 km diminue ainsi d’un facteur 30
sur la figure 1V-3-5-1 tandis que la pente du camtiliminue seulement d’un facteur 15 entre
450 et 900 km pour la figure 1V-3-3-5. Par contoaiple Fe 1l 46294, les différences sur les
pentes sont voisines sur ces mémes intervallestddss:

Une diminution d’un facteur 3 sur la figure IV-353et une diminution d’un facteur de 2.5
pour la figure IV-3-5-1. Par contre les valeursmiigsivités sont 100 fois plus faibles sur la
figure IV-3-5-1 que sur la figure 1V-3-3-5 car Ipsocédés de relevés d’intensités ont été
différents sur les courbes de lumiere, afin d’olstenrapport signal sur bruit le plus élevé
possible dans les raies et continu.

Les mesures du continu intégré dans une vallégreurgalisées précédemment permettent de
mieux estimer ses valeurs et variations en fona®faltitude, en commencant a des
altitudes de 300 a 400 km au dessus du bord solarehoix de cette méthode de relevé dans
un seul pixel 1100x1100 km sur le limbe solairenpetrde tenir compte des faibles variations
des flux localisées, associées aux brillancesassmiler une vallée lunaire a un seul pixel.
Par ailleurs, nous avons relevé les équationsa@bes d’ajustement sur les courbes de
lumiére. A partir de ces équations, nous avongties profils d’émissivité déduits aprés
inversions d’intégrale d’Abel et indiqué les bardésrreurs déduites des profils précédents:

6,0E-10

5 5E-10 4

+ My |1 4702 C3 Abel fit
5,0E-10 1 Fe Il 4629 C3 Abel fit
AHe | 4713 C3 Abel fit
45E-10 1 u He || 4686 C3 Abel fit

4 0E-10 1

35E-10 1

30E-10 1

25E-10 1

20E-10 1

15E-10 4

Emissivity (units of mean solar disc/'km)

1,0E-10 4

a0E-11 1

0.0E-+I0 1

-5 0E-11
300 500 700 200 1100 1300 1500 1700 1900 2100
height (km)

Figure IV-3-5-2: profils d’émissivité ou brillance, de I'hélium nea4713 A, hélium ionisé
4686 A, Fe 11 4629 A et Mg | 4702A calculés paension d'intégrales d’Abel & partir des
éguations des courbes d’'ajustements exponentfelsteés sur les courbes de lumiére
déduites des spectres éclairs au troisieme cowna@010. Relevé d'intensité maximale sur
1 seul pixel (cf courbe de lumiére figure 1V-3-3-1)
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Emissivity {units of mean solar disc’km)

Les graphiques ont été ensuite représentés enetdygdrithme pour comparer plus
facilement les valeurs des émissivités aux altgyaas élevées :
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+Mg 1 4702 C3 Abel fit
1 . 'y mFe |l 4629 C3 Abel fit
"% Fell4629 AHe 4713 C3 Abel fit
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Figure IV-3-5-3: profils d’émissivités en échelle logarithmique,'tiélium neutre 4713 A,
hélium ionisé 4686 A, Fe 11 4629 A et Mg | 470Z&lculés par inversion d’intégrales

d’Abell a partir des équations des courbes d’ajostats effectués sur les courbes de lumiere
déduites des spectres éclairs &l'3 contact de 2010. Relevés des intensités initmled

seul pixel(cf courbe de lumiere figure 1V-3-5-2)

Les mesures d'émissivité restent toutefois difscih ces altitudes aussi basses au dessus de la
photosphére. Les gradients sont différents selomatare de I'ion considéré. Les figures IV-3-
5-2 et IV-3-3-4 ont été compareées, et les figuxe845-3 et IV-3-3-5 ont permis une

meilleure évaluation des emissivités aux faiblésrisités en échelle logarithmique. Le

tableau suivant a permis de comparer les vale@rnidsivités pour les ions Fe ll et Mg | a 2
altitudes 300 et 900 km pour comparer les gradiseisn la méthode de mesure indiquées
dans les figures IV-3-5-2 et IV-3-3-4.
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Méthode de h 300 km 900 km

H I300

900

| xdans 1 Mg |1 4702 A 1.9*107%° 2 1*101 9.0
pixels (pris dang (fig 1V-3-5-2)
1 vallée lunaire)

|, dans 1 Fe 11 4629 A 5.9*10°1° 95101 6.2
pixels (pris dang (fig 1V-3-5-2)
1 vallée lunaire)

<I>dansune |Mgl4702A | g3*10%® 2.3*10°° 34.7
vallée lunaire | (fig IV-3-3-4)
<I>dans une |Fell4629 A 4.7*10°® 7*107° 6.7

vallée lunaire | (fig IV-3-3-4)

Tableau IV-3-5-4: Comparaison des émissivités pour 2 raies « low¥ e |l 4629A et Mg
| 4702A, selon les méthodes de relevés d'intensiténsité maximale dans un seul pixel et
intensité moyenne dans une vallée lunaire, et ectifin des altitudes pour comparer les
gradients.

Ces résultats montrent que pour le Fe 1l 4629Agtagients sont semblables indépendament
de la méthode de mesure. Par contre il y a unérdiite de I'ordre d’un facteur 100 entre la
valeur moyennée dans une vallée lunaire. Pour lé Mi§02A, on trouve un gradient
pratiguement 4 fois plus élevé avec l'intensité sroee que pour l'intensité maximale dans
un seul pixel, mais les mesures ont été diffidlesaliser a 900 km au dessus du limbe pour
cette raie du Mg | et la valeur de 2.11*10unités du disque solaire/km est faible. On peut
déduire de ces résultats que les gradients du4@2BA sont plus faibles que ceux du Mg |
4702A, ce qui suppose que la température de laltafee Il est plus élevée que celle du Mg |.
Par ailleurs, les pentes du Fe Il et Mg | qui sted raies « low FIP » sont plus élevées et
correspondent a des températures plus basseslpsedeel'hélium He | et He Il qui sont des
raies dites « high FIP » sur la figure IV-3-5-3sldifférents ions des éléments « Low FIP »
(inférieurs a 10 eV) permettent d’identifier lesiches inférieures a 1000 km dans lesquelles
ces ions sont formés, ainsi que leur extension Egnggions correspondant au minimum de
température.

Une analyse plus approfondie a été réalisée enl@uresurer plus précisément I'extension
des enveloppes d’hélium qui ont des potentielsniBation plus éleves, 24 eV pour He |1 4713
A et 54 eV pour He 11 4686 A. Les mesures des esiters des enveloppes d’hélium ont été
réalisées en ayant redressé les spectres éclaipmiueté analysées pour les différents
instants des séquences des contacts. Ces séquernespondent a des altitudes dans
'atmospheére solaire, situées dans les basses epuehla région de transition aux altitudes
supérieures a 400 km au dessus du limbe solaire.

Le tableau IV-3-5-5 résume les équations des cseuttagustements déduites des précéedents
graphiques et inversions d’Abel, pour le contireuk-€ 1, hélium neutre et ionisé. Les échelles
de hauteur sont déduites a partir du terme daxgdigentielle.

La présence des raies d’hélium aux altitudes iefitds a 1000 km permet d’apporter de
nouveaux diagnostics sur la stratification des Eppges d’hélium au dessus des altitudes
correspondant au minimum de températurg, (T et que ces raies « high FIP » sont situées

au dessus des altitudes proches ) ©u les raies « low FIP » sont formées.

185



Equation fit inversion d’Abel Echelles hauteurimstes

Continu 2% contact 2010 y = 6,210533*1(0° g 0007066255 _ 141 + 30 km
Fe 11 4629 A 2 contact y = 0.7529¢10°* @ 0002882738 346 + 60 km
2010 e
He 14713 A 2% contact y=1 830801+ @ 000219089 456 + 60 km
2010 '
goe |(I)4686 A 2% contact y=1.004827+10'0+@ 000176614b 566 +80 km

1 - .

Tableau IV-3-5-5 : équations exponentielles des courbes d’ajustenatm@stimations des
échelles de hauteur correspondantes pour les daghélium et du continu au®contact de

I'éclipse du 11 Juillet 2010.

Ces valeurs montrent que I'échelle de hauteur tiadide I’hélium ionisé He Il 4686 A est

1.2 fois plus importante que celle de I'hélium mewe | 4713 A. Ces raies sont sensibles aux
raies coronales plus chaudes. Le tableau IV-3+#djue les températures hydrostatiques, ou
seule la température du continu H | a un sens phgsi

Raie étudiée longueur d’onde masse i¢ Températures hydrostatiques
C2/2010 (A) Imples | (modéle hydrostatique)

Hl 4700 1.0 4626 + 656 K

Fe Il 4629 55.8

He | 4713 4.0

He I 4686 4.0

Tableau IV-3-5-6: températures hydrostatiques déduites des échallésdteur a partir des
courbes d’émissivité des ions de raies low FIPeroad contact de I'éclipse totale du 11
Juillet 2010.

Les valeurs grisées indiquées dans le tableauseqmient les températures hydrostatiques
calculées pour les ions He [, He I, Fe Il. La témgture calculée d’apres les mesures
d’échelles de hauteur (voir tableau IV-3-5-5) déel’ll 4686A et plus importante que celle de
He 1 4713 A, ce qui a un sens compte tenu de ltanisation de I'hélium. Il apparait que

la température de I'ion Fe Il est 5 a 6 fois pllevée que les températures des raies He | et
He Il. Le sens de ces résultats est difficile arjptéter, il semblerait que la masse ionique
puisse avoir une incidence sur la température, osaisn’est pas établi car le milieu est
dynamique, avec des mouvements de plasma, vitesses.

Le modéle hydrostatique stratifié n’est védadue pour le continu en faisant I'hypothése
gu'’il est associé a I'H | pour un calcul de teméir@ hydrostatique, et correspondant au
continu de la haute photosphére.

Ces résultats montrent que le modéle hydrostastraéfié est inadapté pour déduire les
températures des ions associés aux raies « low &Ipartir des mesures des échelles de
hauteurs radiatives, dans les basses couchestigfbice photosphere- couronne, et juste au
dessus de la photospheére.
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VI-3-6) Détermination des échelles de hauteur du adinu et raies de
I’hélium et raie du Fe Il au troisieme contact de’Eclipse du 11 Juillet 2010

Les courbes obtenues aprés I'inversion d’intégiladel suivantes ont été calculées pour le
troisieme contact C3 mais le voile nuageux étaaede plus épais, les mesures ont été plus
difficiles a réaliser. Cependant, certains relemgtspu étre effectués a des altitudes plus
basses ou les intensités des raies low FIP sostdwées, afin de mieux comparer les
variations des intensités des raies dans les ceysthe profondes.

On retrouve aussi la présence des raies d’hélitmgumment minces dans les couches aux
altitudes inférieures a 800 km, comme au seconthcbde I'éclipse de 2010, et les mesures
sont relativement proches, compte-tenu des comditie fluctuations méteorologiques.

Des relevés ont été effectués pour'{€°ontact et présentés dans le tableau ci-dessous:

Equation fit inversion d’Abel Echelles de hauteur
radiatives estimées
Fe Il 4629 A &me -0.002879952 347+ 70km

= * 9 %
contact 2010 y=1.2691*10"*¢€

me —
He | 4713 A 8™ -0.001177198 49+ k
Cfmact 2301()? y=1.581236*10%°*€ 849+ 80 km
He Il 4686 A $™m¢ -0.001048976 953 + 90 km

contact 2010 y=0.976206*10''*€

Tableau 1V-3-6-1 : équations des courbes d’'ajustement exponentiefldss mesures
d’échelles de hauteurs pour quelques raies 'Hlf Bontact de I'éclipse du 11 Juillet 2010.

Des différences de mesures d’échelles de hautentsgnstatées entre les mesures prises
dans les aires des vallées lunaires et prisessseuwl pixel. Ces différences de I'ordre d’un
facteur 2 entre les échelles de hauteurs de I'métiautre et ionisé (high FIP) au second et
troisieme contact (tableaux IV-3-5-4 et IV-3-6-Buvent s’expliquer a cause de la méthode
de dispersion utilisée lors des contacts, qui éifférente. Le second contact présentait une
dispersion avec un angle de 26° comme le monfiguee 1V-3-6-2 suivante :
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Image : J. Mouette
2n contact-C2

/' Alpha~ 26 ° and sin (alpha) ~1/2

" Measured width on flash spectra

Figure IV-3-6-2 : montage indiquant le sens de dispersion des sgeétiairs au second
contact, avec orientation du sens de dispersiasafatiun angle de 26° avec I'axe du
croissant solaire occulté par la lune lors du set@ontact de I'éclipse totale du 11 Juillet
2010.

Cette indication permet de dire que les largeussspectres des croissants sont sous estimées
d’'un facteur de I'ordre de Y2 a cause de I'angl@@feentre I'axe de dispersion spectral, et le
croissant photosphérique lors du second contacAC2roisieme contact C3, le sens de
dispersion et I'axe du croissant étaient confondagqui n’a pas entrainé d’effets
d’inclinaison des raies a C3. Ces remarques peuwgtiquer les différences sur les spectres
éclairs avec les inclinaisons des raies a C2 etljiadinaison a C3. Nous n’étions pas situés
au milieu de la bande de totalité, ou les envelempe été observées sur une durée plus
longue a C3 qu'a C2, et dans des régions plus peodas régions du pdle sud solaire a C2
plus proche de I'équateur a C3.

La figure 11I-4-1 du sous chapitre IlI-4 montre effiet, que le second contact avait eu lieu
entre I'équateur est et le pble sud, tandisqumlsiéme contact avait eu lieu plus proche de
I'équateur ouest. Ces régions différentes tradtigessi des phénomenes d’occultations du
bord solaire par le bord lunaire différentes. Celaenh cela n’a pas eu d’incidences sur
I'échelle de hauteur radiative du Fe Il 4629A, saretrouve la méme valeur de 346 km entre
C2 et C3.

Un autre aspect concerne la topologie différenteetiaf lunaire entre C2 et C3, ou les figures
IV-3-1-3 et IV-3-1-4 représentent le bord solairedulé par le relief lunaire durant toute les
phases des contacts. Les grains de Baily sembleinsmombreux au second contact qu’au
troisieme contact. Cela peut entrainer des vanatibintensités plus importantes au troisieme
contact, dont la durée a été plus longue que dallecond contact, et conduire a des
différences d’'un facteur 2 sur les valeurs des lé&shde hauteur pour les raies d’hélium.

Les fluctutations atmosphériques du ciel voiléefd second et le troisieme contact peuvent
avoir changé, mais sur une moins grande ampleuopaogie du relief lunaire représente un
parameétre de plus grande influence, car selon at&eviarge et peu profonde et une vallée
étroite et profonde des différences d’échellesalgdurs avaient été constatées, voir figure
IV-1-1, IV-1-2, et tableau 1V-1-3. Ces différentesegularités du profil du limbe lunaire qui
n'étaient pas les méme entre C2 et C3 peuventaglices différences sur les échelles de
hauteurs mesurées pour les raies He 1l 4686A dt47&3A.

188



Les différences constatées pour les autres écludlboauteurs concernant les raies low FIP
peuvent aussi s’expliquer selon les points évoguésedemment.
Le tableau IV-3-6-3 donne les températures hydtigstas déduites du tableau 1V-3-6-1 pour

discuter sur le sens des interprétations en tedaésmpératures.

Raie étudiée longueur d’onde masse ioiiempératures hydrostatiques
C3/2010 (A) Imples | (modéle hydrostatique)

Fe ll 4629 55.8

Mg | 4702 24.3

He | 4713 4.0

He I 4686 4.0

Tableau IV-3-6-3: températures hydrostatiques déduites des échallésdteur a partir des
courbes d’émissivité des ions de raies low FIP.

Ces températures pour les ions associés aux réesk<P » n'ont pas de sens dans ces
régions proches du minimum de température. Lesxslgrisées indiquées dans le tableau
représentent les températures hydrostatiques éakplour les ions He |, He I, Fe Il, Mg | a
partir des échelles de hauteur radiatives.

Ces résultats sont trés éloignés des valeurs déegta mesurés dans les modéles empiriques
de la région de transition de Mariska 1992, voinéxe 10 figures A-10-7 et A-10-8. En

effet, 'hypothése stationnaire est utilisée. Ealité il y a des vitesses, mais le modele des
vitesses est inconnu, méme en essayant d'introdogepression « dynamiquePy, ,

proportionnelle a la vitessé: P, = mV, oum est la masse d'un ion. En effet, ces basses

couches de I'atmosphére solaire sont composédstdalé plasma le long des lignes de
champ magnétique, dont certains sont montantstréadescendants, et tout est dynamique,
et c’est difficile & modéliser. Bien que le modelelrostatique stratifié soit utilisé, il est
inadapté pour déduire les températures des iopsiassaux raies « low FIP » dans les
couches profondes de la région de transition, sitwédessus de la photosphere.

Ces résultats permettent de discuter sur la snatadn complexe des couches profondes de la
région d’interface photosphere-couronne, ou desliashde hauteurs de quelques centaines
de kilometres au dessus du bord solaire sont cérésd, et ou les gradients sont importants.
Notamment le bord solaire défini pour le continupgegs comme référence ou les gradients
sont les plus élevés. Les cas optiquement minoceoesidéré.

Plus de précisions concernant la définition deso@piaisseur optique pour décrire les basses
couches de la haute photosphére sont décrites eexarN°24.

Les courbes figure IV-3-6-4 donnent un récapittideis différentes inversions d'intégrales
d'Abel pour les courbes du continu comparés aupsas de 2008, 2009 et 2010. Il est
important de noter que les relevés sur les speétlag's pour le continu, ont été effectués
entre les raies d’émission, ce qui permet de ddénk vrai » bord solaire.
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Figure IV-3-6-4: comparaisons des émissivités du continu pour difses de 2008, 2009
et 2010. Apres inversion d’intégrale d’Abel desrb@s de lumiére du continu de chaque
éclipse.

Deux méthodes différentes ont été utilisées powsunee les courbes de lumiere | = f(h) du
continu pour C2 et C3 de 2010, avant d’effectueré€rsion d’'intégrale d’Abel pour déduire
les émissivités. La méthode utilisée au secondacbiat consisté a mesurer l'intensité
maximale prise dans un seul pixel dans la valéailanou le brain de Baily était releve,
tandis qu’au troisieme contact, I'intensité moyean&é relevée en prenant en compte
I'étendue de la valée lunaire dans le grain deyBhiemploi de 2 méthodes différentes se
justifie sur 'obtention du rapport signal sur lina plus élevé possible.

Les équations des courbes d'ajustements pour lissigitgés des continus en fonction des
altitudesh sont les suivantes et les valeurs des échellbauteurdd sont indiquées:

—-0.003960736 h

E(h) = 1.209257*10°*e pour le continu C2 de 2008l = 252 km

E(h) = 1.8516*10°*e 2% 550 le continu moyen C2 & C3 de 2099 161 km

E(h) = 2.279195*10'* e 2%9%%%%43 1 1541 le continu C3 de 20104 = 199.8 km

E(h) = 6.210533*10°* @~ 0007006255 h

pour le continu C2 de 2010H = 141.5 km

Les échelles de hauteur déduites des différentebes d’émissivité conduisent a une valeur
moyenne de 188 km. La dispersion des valeurs pgeuaésociée aux irrégularités du relief
lumaire, qui « découpe » le bord du Soleil, et es ahotifs (valées, montagnes) non résolus
provoguent des fluctuations d’intensités dans pestes des grains de Baily, lors des

190



contacts. Ces dispersions ne viennent pas du rgsegvoir Raponi 2011 et Sigismondi
2011. Il est possible par ailleurs que des effetsaintillation aient lieu et conduisant a des
variations de brillance d’'un facteur 2, mais ceshjgas établi.

Cette valeur est relativement élevée par rapponeavaleur théorique (modeles VAL) autour
de 100 km qui est attendue pour les couches |lasghdwées de la haute photospheére.
L’échelle de hauteur de 141 km est celle qui spnaghe le plus des résultats attendus.

IV-4) Analyses des profils de la raie verte de I'dipse du 13
Novembre 2012 et du continu coronal avoisinant, eionction de la
hauteur (issus du spectrographe a fente)

Une autre expérience utilisant un spectrograplemte fa été utilisé lors de I'éclipsse du 13
Novembre 2012, a lafin du second contact justetdaantalité. Des spectres sur la raie verte
du Fe XIV &5303 A ont permis de compléter I'étaee’interface photosphére-couronne et
des mesures photométriques ont été réalisées afianadyser les gradients d’intensité.

Cette raie du Fe XIV est la signature de I'atoméedeyant perdu 13 électrons, et dont le
potentiel d’'ionisation correspondant est de 355el environ 100 fois plus élevé que celui
du Fe 11 4629 A , qui a perdu un seul électronntéiét de ces analyses est de traiter le
probléeme de la surabondance relative du fer daosueonne, qui est établi depuis longtemps,
et cette these montre que le fer et d’autres él&snelow FIP » comme le titane, sont
abondants dans les basses couches de cette iatphfaimsphére-couronne. Les éléments

« low fIP » dans les couches profondes de l'interfahotosphére-couronne alimenteraient en
permanence la couronne en fer et autres ions cdmtitane, et le champ magnétique
contribue a ce phénomeéne.

Le but de ce chapitre IV-4 est de donner des r@@sultanalyses des spectres de la raie verte
du Fe XIV & 5302.86 A. Cette raie a été observés tiss couches plus basses de linterface
photosphére-couronne solaire, ce qui est difficdahobservable si proche du limbe solaire
en dehors des éclipses. Les parameétres des mtefitsraie verte sont analysés pour en tirer
des renseignements physiques sur la nature dentetllancement dans son environnement,
et les variations des gradients d’intensité aadtitiide, en compte l'intégration sur la ligne de
visée.

Les profils d’'intensité dans la raie verte ét# relevés parallelement au limbe solaire, et
effectués perpendiculairement le long de la rargey@ar tranches d’altitudes croissantes.
L’objectif est d’obtenir les profils de la raie ¥empour chaque tranche d’altitude, en vue
d’étudier la largeur a mi-hauteur de la raie veridonction de la distance radiale, la longueur
d’'onde centrale et maximale de la raie verte @ctfon de la distance radiale. Un profil
gaussien a été utilisé plutét qu’un profil loreetzi car I'ajustement gaussien correspondait
mieux aux profils expérimentaux mesurés sur lestspede la raie verte. Une fois la position
de la fente en partie identifiée, voir chapitre3]lles analyses en figure 1V-4-1 sur les profils
de la raie verte et du continu coronal ont étéralge Ces analyses ont pour objectif d'étudier
les variations des profils d'intensité de la raee avec la distance radiale au-dela du bord
solaire, pour ensuite effectuer des analyses swatlare du plasma, apres réduction du continu
coronal, dans la seconde région de transition éattbromosphere et la couronne solaire.
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Figure IV-4-1: analyse des FWHM des profils gaussiens de la mitewreleves radialement,
avec l'altitude en ayant pris le continu chromosipge comme référence.

Les mesures obtenues sur la figure 1V-4-1 ont #éEteiées a partir des 3 spectres sommés et
alignés pour améliorer le rapport signal sur biugtpas entre chaque profil est de 7 a 15 Mm
afin de montrer les variations

Le continu coronal a été soustrait pour chaquelptafs étalonnages en unités du disque
solaire des profils gaussiens précédents ont faéteés en prenant le modéle des couronnes
K (de plasma) et F (de poussiéres) de Koutchmy-LAa88b. Seule le modele de la couronne
K de plasma est prise en compte, et correspondresure XIV sous forme de plasma et dont
nous étudions les intensités. La méthode utiliséengisté a relever la valeur de l'intensité du
disque solaire & 1.1 rayon solaire et ol 'inténsirrespond a 1.8991.T@inités d'intensité

du disque solaire.

Voir diagramme des brillances Koutchmy, S. et #,74), Lebecq, C. et al (1985) en
Annexes N°28 et N°29.

A cette altitude de 1.1 rayons solaires, le fluxsaré correspond a 577 ADU, et les valeurs
d’intensités en ADU ont pu étre converties en wnité disque solaire de la fagon suivante :

,1.899110°
577

l Arbitrary_ Digital _ Unit =1 unites_disque_solaire
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A partir de ces profils, les paramétres FWHM, Isighmaximale, longueur d’onde centrale,
et continu peuvent étre déterminés pour chaqueaééelong de la raie verte.

Ces profils préliminaires sur la raie verte ontnpisrde définir ensuite un pas plus étroit et
régulier de de 2 Mm afin de réaliser des mesunes piécises de la longueur centrale, du
maximum d’intensité. Les variations de la FWHM endtion de la distance radiale depuis le
bord du Soleil jusqu’a des extensions de 380 Mirétiévaluées. Ces mesures réalisées
avec le spectrographe a fente, permettent uneutésodes distances radiales grace a la fente,
tandis que le spectrographe sans fente, utiligaselil mouvement du bord de la Lune ne
permet pas ce type d’analyse. Les 2 méthodes,regesphe sans fente et spectrographe a
fente sont complémentaires. Les analyses effectupastir des spectres de la raie verte avec
le spectrographe a fente servent a montrer avec@sodution suffisante, I'interpénétration de
la couronne chaude (1 a 2 MK), dans la région éffate chromosphére-couronne solaire, sur
la ligne de visée. C’est une analyse importantedans les conditions d’éclipse, sans lumiéere
parasite, il est possible d’examiner tres présatd bu Soleil, dans les couches les plus
basses de son atmosphere, et la fente d’analyséetiadialement permet d’obtenir des
étalonnages complémentaires des altitudes au degsumsbe solaire.

Le logiciel Maxim DL a été utilisé pour relever chug rectangle le long de la raie verte avec
un pas régulier de 4 Mm et un chevauchement de 2obum I'échantillonnage, en respectant
le critere de Nyquist.

Le logiciel Origin a été ensuite utilisé pour obtdes profils gaussiens pour effectuer ensuite
les relevés des parametres a chaque pas de hdwgswoupes ont été prises suffisamment
loin dans les ailes de la raie verte. A chaqueilpdefraie verte brut a été soustrait le continu
coronal, et ceci a été répété pour chaque altilueleflux de la raie verte ont été mesurés sous
I'aire des profils de la raie verte une fois réduét exprimés en unités du disque solaire
moyen.

Cette méthode semble la plus adaptée par rappeiteaqui consisterait a prendre une coupe
dans le sens radial, le long de la raie vertegadie on soustrait 2 autre coupes moyennées
prises de chaque c6té en dehors de la raie verte.
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30 Mm

IV-4-1) Analyses des profils des flux de la raie vee du Fer XIV & 5302.86A
La figure 1V-1-1 montre un extrait du profil deraie verte agrandi sur lequel des isophotes

ont étés réalisés dans la région de transition géfinir les parametres d’analyse autour de
celle-ci et qui ont servi a choisir les pas en aarg:

o
continu

Bord lunaire

Figure 1V-4-1-1: courbes d’isophotes sur un extrait autour de laereérte a partir du bord
de la Lune. La valeur minimale est de 16 adu eglaur maximale est de 1216 ADU.
(smoothness 1). 24 isophotes ont été tracés avBcREnarquer I'importance du continu
aux faibles hauteurs.

Cette analyse montre que la raie verte est obs@rggae dans les couches de la
chromospheére, et vient se superposer au contintélpar le bord de la Lune.

Le continu observé horizontalement pour cet intée\apectral autour de 5303 A peut
correspondre a plusieurs contributions:

Le continu chromosphérique di a Hl, le continu Teom et le continu de Paschen.

Ces 2 derniers ont des intensités de I'ordre dé 400 unités du disque solaire moyen.
Mais comme les spectres ont été enregistrés bi&s épsecond contact de I'éclipse du 13
Novembre 2012, le continu chromosphérique au niviealiord de la Lune est vu a une
altitude d’environ 1600 km au dessus du bord deiS@t donc I'intensité des H | est plus
faible. Cette intensité est comparable a celleraleaux spectres flash pour ces mémes
altitudes, mais aux longueurs d’onde de 4500A 804X,

La présence de raies d’absorption est a discutedes zones plus brillantes peuvent aussi

correspondre a des raies chromosphériques etfmu kIP » de plus faible intensité a ces
altitudes. 24 pas d’isophotes ont été relevés geniveaux d'intensités figure IV-4-1-1:
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Isophote
values

16
68.1739
120.348
172.522
224,696
276.87
329.043
381.217
433,391
485565
] _ 537.739
continuum 589.913
642,087
694,261
746,435
798.609
&= 850,783
& 902,957
- = T 955.13
E : 1059.48
Lunar limb 111165
1163.83

1216

0 200 400 600 800 1000 1200

Figure IV-4-1-2: rehaussement des contrastes et des couleurs & gara carte d’isophotes
précédente, pour mieux montrer les contours ebte de la Lune. L’échelle de couleurs
horizontale indique les niveaux d’isophotes.

Les gradients sont relativement élevés sur lesocostde la raie verte d’apres la figure IV-4-
1-2, par rapport au continu. A partir de cetteéspntation avec les isophotes, un pas de 4
Mm est choisi pour tracer les profils pris le latgla raie verte, dans la région de transition
chromospheére-couronne. Ces profils sont représentdy-4-1-3:
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Figure 1V-4-1-3: Profils d'intensités en fonction de la longueurrdie et reproduits le long
de la hauteur de la raie verte du Fe XIV & 5302.88/c un pas de 4 Mm, afin de montrer
les variations des profils dans les altitudesde®@d0000 km correspondant a la région de
transition chromosphére-couronne solaire. Le preriefil est réalisé a l'altitude de 5.18
Mm au dessus du limbe et le dernier est a 69.42gMirest dans la couronne.
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Les profils IV-4-1-4 ont été obtenus en ayant mésaire prise sous le profil de la raie verte,
avec un pas régulier de 2 Mm.

La position de la fente par rapport au disqueagtdle donné en figure 111-6-3, ont été pris en
compte pour le calcul des hauteurs.

Le graphique 1V-4-1-4 représente les variationsaiess mesurées sous la raie verte et
étalonnées en unités d’intensité du disque sohairgipliée par des Angstroms, et les
altitudes sont représentées en Mm. 1 rayon solaie696 Mm.

] 30 Mm
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Figure IV-4-1-4: Variations de I'aire mesurée sous le profil de dgerverte en ayant
soustrait le continu, et le graphique du contimacés a la méme échelle.

Al_AZ

Une courbe d'ajustement de type Boltzm&(n)=A , + 1+ ehho)/c a éte effectuée, en

bon accord avec les valeurs expérimentales. At 8,eat h,sont des constantes.

Ces courbes figure IV-4-1-4 représentent les vianatde I'aire corrigée sous la raie verte,
c'est a dire son flux. Les paramétres et termestants sont donnés avec I'équation de la de
la courbe d’ajustement:

I(h) = A2 + (A1-A2)/(1 + exp((h-B)/C)) de I'aire de la raie verte sont les suivants

Al = 9.3258E-6t 1.7519E-6
A2 =2.7448E-7+ 2.1192E-8
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h, = 12.97606+ 18.66484

C = 56.64451t 3.64384

Les points de la courbe de la raie verte en dess®@8 Mm n’ont pas été pris en compte
pour réaliser la courbe d’ajustement a cause detsafe superposition sur la ligne de visée.
Un changement de pente ou de gradient est misidarn®e a partir de I'altitude 208 20

Mm sur la courbe de flux de la raie verte, voiufig IV-4-1-4. Ceci traduit des échelles de
hauteur différentes, et un changement de températude densité électronique ou de
fonction de remplissage dans la couronne a petaette altitude de 200 Mm.

IV-4 —2) Analyses du continu coronal dans les cobes chromosphériques
et basse couronne obtenus sur les spectres de figet de 2012

L’étendue de cet embrillancement chromosphériqueesurée dans la courbe figure 1V-4-2-
1 ou un profil de type Lorentzien a été utilisé coenajustement et les échelles sont
exprimées en rayons solaires. La valeur 1 corresparbord solaire:

1.0x10° = «  Coronal confimumm
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- | And coronal continuum
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Figure IV-4-2-1: mesure de coupe radiale en rayon solaire, de I'elabcement

chromosphérique correspondant a la région d’inte€fae la chromosphere a la couronne
solaire pour le continu coronal.

La largeur a mi-hauteur estimée de cet embrillacegrmesure 0.02698 0.00177 rayons
solaires soit 18.7# 1.23 Mm. Une valeur de 19000 km peut étre admiiseune échelle de
hauteur ne peut étre associée a cette hauteur aiel5303A est produite vers 2 MK, avec
une échelle de hauteur correspondant a 100 Mme Eptteloppe sera étudiée plus en détails
par comparaison avec I'analyse de I'embrillancenoéservé par SDO/AIA dans les raies
coronales EUV au dessus de la surface, pour rdofela nature de la lumiéere
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chromosphérique diffusée, et aussi savoir si ldsrilancements des limbes constatés sur les
images de AIA/SDO pourraient provenir de ce ménmioa qui serait émis aussi dans les
EUV pour des étendues et altitudes comparablesbservations d’éclipse dans le visible.
Cette enveloppe brillante d’environ 20 Mm d’épaisgaourrait réveler le chauffage des pieds
de boucles coronales avec un processus « d’évaporati( a I'impact vers le bas de
particules énergétiques.

Cet anneau brillant devrait étre visible dans teasontinus et raies chromosphériques,
comme par exemple Lymam qui est a la fois chromosphérique et coronal.

Pour la suite de notre étude, le pic d’embrillaneetrdu continu coronal entre 1.00 et 1.05
rayons solaires a été ignoré par la suite des seslye profils, pour effectuer le calcul des
coefficients du polyndme d’ajustement avec I'équasuivante :

I(p) =P,*p +P,*p "+P,*p *° ol p désigne l'altitude en rayons solaires (Solar 9diu
en abscisse du graphique figure IV-4-2-2. Ce patyadésulte d'une étude et d'un calcul
provenant d'un modele utilisé par Baumbach, 1981y par November et Koutchmy 1996,
pour mesurer la brillance en unités du disque solans la basse couronne a des échelles de
hauteurs inférieures a 1 rayon solaire, en vue eluner la température hydrostatique.

Le terme en P* p ~*° correspondant aux intensités de la couronne ioiatau-dela de 2

rayons solaires est négligé devant les term&pP' +P,* p " qui correspondent aux
altitudes basses et intérmédiaires au dessus the.li@e sont seulement ces couches moins
élevées de l'interface a la basse couronne quiéadiées pour cette these.

Avec le logiciel Origin, 200 itérations ont étéaxffuées et les coefficients du polynéme
d’ajustement sont donnés dans le graphique suivant:
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Figure 1V-4-2-2: Courbe d’ajustement obtenue sur le continu coralueit les intensités sont
exprimées en unités du disque solaire moyen.

D’aprés cet ajustement, B 2.3735*10" et P, = 3.0086*10"
L’équation de ce polynéme est donc:

I(p) = 2.3735*107* p " +3.0086*10"* p

Les modulations observées peuvent étre liées atdegtures coronales,

comme par exemple les boucles et les grands jgitadma magnétise, dont la fente du
spectrographe a probablement intercepté une trdachdes acquisitions des spectres.

Ces équations des polyndmes d’ajustement senaéteaminer les parametres constants
devant les termes gm~’ etp .

Les modulations observées le long de la courbeistaiment polynomiale sont liées a des
structures coronales, et a mesure que I'on s’éilgnprofil décroit et les points sont plus
dispersés autour du polyndme d’ajustement.

Ces résultats permettent des analyses aux altitlmtiemmosphériques et confirmer ce
gu’avaient mesuré Shlovskii 1965. Les observatdarsette époque étaient géneés par la
lumiere parasite diffusée au-dela du limbe provedardisque solaire occulté. Les premiers
spectres obtenus hors éclipse voir annexe N°32{remdra présence d’'une frange continue
brillante qui empéche d’observer la raie verte f.atudes plus basses au dessus du limbe
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solaire, et navaient pas pu mesurer aussi basldaimsomospheére, que lors de ces résultats
d'éclipse du 13 Novembre 2012.

Le chapitre suivant a pour but d’examiner les ‘anes des parametres physiques selon la
distance radiale, déduits des profils analysésuaute la raie verte avec le spectrographe a
fente.

IV— 4-3) Analyses sur les parametres de la raie e du Fer XIV en vue de
diagnostiquer des corrélations, facteurs d'échellest nature du plasma, a
I'éclipse du 13 Novembre 2012

Ces résultats récents permettent de mieux andfgseariations de longueur d’onde, de
vitesse radiales, et FWHM dans le profil de la keade du Fe XIV avec la distance radiale.
Par ailleurs, les coupes relevées le long de éaveite pris a intervalles de distance radiale
réguliers, ont permis de mesurer des effets déaiégements de la largeur de la raie verte
avec une meilleure précision qu’aux éclipses tetdk1994, 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 mumatit les analyses effectuées apres le
second contact lors de I'éclipse du 13 Novembre 201 Australie. Les effets de décalage en
longueur d’onde avec l'altitude ont été analysgwésentés sur la figure 1V-4-3-1:
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Figure IV-4-3-1: variations des décalages de la longueur d’'onderadate la raie verte en
fonction de l'altitude.

Un ajustement préliminaire avec un polynéme de &8aa été effectué pour « lisser » et
mieux apprécier les modulations, et fluctuations diécalages compte-tenu de la dispersion
des points autour de la courbe d’ajustement. L'égnalu polyndme est :

A o =-2¥10°h%+1*10°h?-2.2*10°h+5303.1
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Radial speed km/s

Un écart de 0.15 A est constaté entre 40 et 240 démui correspond & une vitesse radiale

des jets coronaux en expansio?é\&: -V , SoitVr = 8 km/s (avecl,= 5303 A)
C
0

Puis cet écart devient 0.55 A entre 240 et 380 bbitV, = 31 km/s.

Sur toute I'étendue entre 40 et 380 M®\, = 0.65 A, ce qui correspondva = 39 km/s.

Pour rappelc est la vitesse de la lumiére dans le vidlda longueur d’'onde mesurék, est

la longueur d’onde de référence du Fe X8X, = A,- A etV, est la vitesse radiale en km/s.

Le graphique IV-4-3-2 donne les variations dessaés radiales de la raie verte en fonction de
la distance, d’apres les relevés précédents, esidé@mant que le jet en arriére plan
« s’éloigne » :
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Figure 1V-4-3-2: variation des vitesses radiales déduites de la needu décalage de la
position de la longueur d’'onde centrale en km/$ogrction de la distance au bord solaire
pour la raie verte du Fe XIV 5303 A.

Deux valeurs d'accélérations peuvent étre dédursdjisant une expansion du plasma. Les
analyses plus approfondies sur le vent solairerebsigine qui en découlent, sont en dehors
du cadre de cette thése. Par ailleurs, les largemmishauteur de la raie verte ont été mesurées
en fonction de I'altitude, afin d’étudier les moditibns de celle-ci comme indiqué dans le
graphique IV-4-3-3:
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Figure IV-4-3-3: variations de la largeur totale a mi-hauteur deréae verte en fonction de
I'altitude. Une courbe d’ajustement polynémiale lprénaire a été ajoutée pour « lisser » et
mieux apprécier les modulations, et fluctuations décalages

Ces variations observées peuvent étre liées adssé turbulente non thermique dont la
contribution joue un réle dans les mécanismesatesport des ions, électrons dans l'interface
chromosphere — couronne solaire. Les modulatiorgudigues dizaines de Mm des vitesses
turbulentes pourraient étre liées & des strucpltesétendues dans la couronne, comme les
grands jets et modulations. Ces fluctuations seatiboup plus difficiles a observer dans
I'interface photosphére — couronne solaire auxualés inférieures a 1 Mm.

La présence des ions de Fe XIV 5303A a deteheside plusieurs dizaines de Mm, et la
présence de ce méme élément comme le Fe Il 462@k KIP » dans l'interface
protubérance-couronne (voir chapitre V-1) et ob&elans les spectres éclairs (interface
photosphére-couronne), montre un mélange de ce r@Ement sur une gamme plus étendue
d’échelles. Ces résultats d’observations donnenirdications sur un mécanisme possible
d’alimentation de la couronne en éléments « low>KIBt ou la sur-abondance en éléments
« low FIP » dans la couronne est établie depuigtéonps voir Annexe 19, figures A-19-1 et
A-19-2. L’origine de ces éléments « low FIP » dunanteraient la couronne en masse
provient des basses couches de l'interface phoéosgiouronne. C’est ce qu’ont permis de
montrer les nouveaux spectres éclairs CCD obtamxgelipses de 2006, 2008, 2009, 2010 et
2012 et leur analyses présentés dans cette these.
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IV-5) Synthése des analyses comparatives des cowsloie lumiere
et enveloppes des raies d’hélium aux éclipses de€d802009, et
2010

Les éclipses de 2008, 2009 et 2010 ont toutes patiwibserver et de comparer les raies
d’hélium optiguement minces lors des contacts®thalyses des courbes de lumiére ont
montré que ces raies commencent a étre visiblesdesualtitudes supérieures a 500 et 600
km au dessus du limbe, au dessus de la région mimomn de température. Ce sont des
résultats importants pour ces travaux de thésermjypermis d’explorer ces régions
difficilement accessibles, grace aux éclipses éstal

Les graphiques IV-5-1 montrent une comparaisorraies d’hélium observées aux éclipses,
et sur lesquels le profil d’intensité de la raie d8I'hélium neutre 5876 A observé hors
éclipse, par S. Koutchmy en 1991 a Sacramento &emakant fait 'objet d’'un DEA, a été
ajouté:

1,E+00
® intensity He 1 (5876) D3 (Koutchmy 1391)
& Hel(4471) C3_2009
#He 14713 C2_2010
—He Il 4686_C2_2010
1,E-01 4 % He 1 4387 8_C3_2008
* He |_4713_C2_2008
+He_ll_4686_C2_2008
aHe I(4477)
2
= 1,E02 +
=2
{7
- -]
s '
e ;
@ »
2 1,603 1 -
]
2
£ He 14471
§ 1,E-04 4 r r k
1,E-05 4 * r k 1 T
KO NP4 He 14387.9
I.E'UB "'lTl'll'IIlTTI""TT'Il'IITTI'I"lI'.r.""lTTl"'I'IT‘T!ll"l’l’TllrlTl'l"Illl"TT'"IT"""I'l"
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height above the limb (km)

Figure IV-5-1: Comparaison des courbes de lumiére de différemties d’hélium obtenues

aux éclipses de 2008, 2009 et 2010 et la courbenoiet par observation directe de la raie
intense D3 de He | a Sacramento Peak en 1991.
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Les émissivités des enveloppes d’hélium neutreresée ont été déduites apres le calcul
d’inversion d’intégrale d’Abel a partir des courlmeslumiére relevées dans ces raies lors des
contacts d’éclipse.

Le tableau IV-5-2 récapitule les altitudes maxiraales 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 | 4471A He | 4713A He Il 4686A Ba Il 4553A

C2 de 2008 - 1670+ 50 km 1150+ 50 km -

(ciel sans voiles

C2 de 2009 - - - 1550+ 70 km

(ciel voilé)

C3 de 2009 1700 +/- 200 km| - - -

(ciel voilé)

C2 de 2010 - 1550+ 100 km | 1550+ 100 km -

(ciel voilé)

C3 de 2010 - 1300+ 100 km - -

(ciel voilé)

Tableau IV-5-2: altitudes des maxima des émissivités des courbasnaiére des raies He |
4471A, He 1 4713A, He 11 4686A et Ba |l 4553A pdas éclipses totales de Soleil de 2008,
2009 et 2010

Les altitudes des maxima d’émissivité se situetdaude 1600 km, et correspondent aux
enveloppes.

Les différences des résultats peuvent s’expligneragtie a cause des fluctuations
météorologiques et la présence de voiles nuageuraie de I'hélium He | 4471A observée
au troisieme contact de I'éclipse totale du 22&@009 est plus intense que les raies He |
4713 A et He 11 4686 A. Cependant des fluctuatiomgortantes ont été relevées dans sa
courbe de lumiére, et I'étendue de son émissigtéles incertaine.

Les analyses suivantes ont pour objectif de mondterdifférences d’extensions des
enveloppes d’hélium neutre et ionis€, mesuréesta gas profils des raies en croissants des
spectres éclairs. Les extensions des enveloppébudihont été mesurées d’'apres la largeur
en pixels relevées sur les spectres des raiedatgeurs mesurées des enveloppes sont
limitées par le bord intérieur de la Lune et legedoppes s’étendent au-dela du limbe avec
une décroissance monotone, une FWHM a été prisellea se superposent au continu du
fond coronal.

Des moyennes ont été réalisées sur les évaluatemextensions des enveloppes d‘hélium
car la présence de structures (macrospicules) fmenthdes fluctuations.

A I'éclipse du 22 Juillet 2009 une raie faible delium neutre He | 4387.9A a été étudiée.
Cette raie a été observée par Mitchell et al, 1288.altitudes ou cette raie a été observée
historiguement ne s’étendaient pas plus que de ROZ@ cette époque, elle n’était pas vue
comme une enveloppe. Nos résultats de I'éclips2008, ont montré qu’elle s’étendait plus
loin jusqqu’a 3500 km, & des extensions comparabtedies de I'hélium neutre 4713 A et
ionisé He 11 4686 A. La figure 1V-5-3 montre dessuees des extensions:
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Figure IV-5-3: mesure des extensions de I'enveloppe de I'héliutrend387.94 observée
au 3°™ contact de I'éclipse du 22 Juillet 2009 avec ltalde limitée par le bord lunaire.

Cette raie He | 4387.9A est de plus faible d'inténgue celle de He | 4713A, un facteur 5 a
10 d’apres la figure IV-5-1, et cette raie est augsi comme une enveloppe. On constate
donc que toutes les raies d’hélium neutre optiquemmeénces sont vues comme des
enveloppes, dont I'extension dépend de I'interd@tda raie et du degré d’ionisation. Pour
I'éclipse du 11 Juillet 2010, nous avons compaséeldensions des enveloppes d’hélium
neutre He 14713 A et He 11 4686 A, pour chaquetaoinet les extensions mesurées sont
données dans la figure 1V-5-4.

D'apres les spectres éclair de I'éclipse 2010mkesures ont été réalisées sur chaque spectre
résultant de 6 spectres sommeés tous les 3 spedfired,améliorer le rapport signal sur bruit,
et d’autre part de montrer les variations des esx¢&rs sur chaque spectre, correspondant au
bord de la Lune définissant une altitude dans kesjpinere solaire malgré ses irrégularités.
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total width of the He Il and He I shell at C2 (intensity measurements taken at the equivalent level of continuum while the
shell begins to increase)
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Figure IV-5-4: mesures des extensions des enveloppes d’héliune m¢udnisé au second
contact C2 de I'éclipse du 11 Juillet 2010 avedtitade limitée par le bord lunaire

Les barres d’erreur des relevés des extensionsmietoppes d’hélium neutre et ionisé
correspondent a une incertitude sur les altitudise® comme référence pour mesurer les
extensions, a cause du relief lunaire. Le relip&lte, et les fluctuations des voiles nuageux
peuvent étre aussi responsables des modulatiostatées.

L’enveloppe de I'hélium ionisé He 1l 4686 A est faBs en moyenne plus étendue que celle
de I'hélium neutre, et ces résultats se confirnaentroisieme contact comme le montrent les
courbes de la figure 1V-5-5:
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Figure IV-5-5: mesures des extensions des enveloppes d’héliune meubnisé au troisieme
contact C3 de I'éclipse du 11 Juillet 2QHvec I'altitude limitée par le bord lunaire.

L’enveloppe de I'hélium ionisé est plus étendue celée de I'hélium neutre dans des
proportions comparables a celles mesurées lorechnd contact. Ces extensions ont été
mesureées sans l'utilisation des résultats d’'ineersfintégrales d’Abel. Cependant les
altitudes au dessus du limbe des maxima d’émigsidées enveloppes d’hélium neutre et
ionisé sont sensiblement voisines autour de 1700dinFigures 1V-3-3-1 et IV-3-3-2 ou les
courbes de lumiére des raies He | 4713 A et H6864A des 2ieme et®8° contacts de

I'éclipse de 2010 sont compareés. Il est a noterl'qutensité de la raie de I’hélium ionisé a
4686 A est de 3 a 4 fois plus faible que celle'liéium neutre 4713 A.

A partir des inversions d’intégrale d’Abel effectisésur les courbes de lumiere des raies de
He 1 4713 A et He 11 4686 A, des ajustements avecaburbes d’exponentielles décroissantes
ont été effectués, dans le but de mesurer dedleéckle hauteurs et de comparer ces mesures
pour les éclipses de 2008 et 2010 ou elles ordl&térvées simultanément. Le tableau 1V-5-6
présente une synthése des résultats obtenus:
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Date et contact de I'éclipse

Echelle de hauteuuiteéd
apres inversion d’Abel

Echelle de hauteur déduite
apres inversion d’Abel

He 14713 A He 11 4686 A
C2/ 2008 643t 70 696+ 70
C2/ 2010 456+ 60 566+ 80
C3/ 2010 849+ 80 953+ 90

Tableau IV-5-6: récapitulatif des échelles de hauteurs déduitedesuraies d’hélium,
d’apres les courbes d’ajustement en exponentidiéesoissantes et aprés inversion
d’intégrale d’Abel des courbes de lumiere.

Ces résultats montrent clairement que les écheédldsauteurs de I’hélium ionisé He Il 4686
sont plus importantes que celles de I'hélium nedted 4713 A, ce qui confirme le sens des
mesures des extensions des enveloppes d’héliuméesalspatialement en utilisant le bord de
la Lune. Ces mesures d’échelles de hauteur coniiroquee I'extension de I'hélium ionisé He

11 4686 A est plus élevée que celle de I'héliumtretde | 4713 A.

Ces raies optiquement minces sont sensibles anmayoent EUV émis par la couronne.

Les extensions des enveloppes d’hélium traduisepéhétration des émissions EUV de la
couronne dans ces couches profondes. Un artidke @uélié dansournal of Advanced
ResearchBazin, C, Koutchmy, S 2012, voir Annexe N°2. Pidears, les différences
d’échelles de hauteurs constatées pour une méme’eapliquent par la géométrie du relief
lunaire, ou dans une vallée étroite et profondeatitage de flux de I'enveloppe est intégré
sur la ligne de visée, que par rapport a une vidige et peu profonde. Cela se traduit par des
profils différents. Le relief lunaire est aussiféient selon la position des contacts sur le bord
lunaire, car nous n’étions pas exactemment auunileela bande de centralité de I'éclipse de
2010, et cela s’est traduit par des phénomenesultation différents selon le second et
troisieme contact par rapport aux limbes lunairgoddire.

IV-6) Synthése d’analyses : embrillancement du limé solaire

L’embrillancement du limbe solaire a été constaides analyses des observations des
spectres de la raie verte et du continu, obternues la spectrographe a fente, et la pénétration
de la raie verte dans les couches plus profondgsgossi expliquer cet embrillancement
associé a des effets de photoionisation par les EUV.

En effet, le renforcement d’intensité de la raigerelans les couches plus profondes et plus
proches du limbe solaire, pourrait étre assoc&aulronne chaude entre 1 et 2 MK. Le
rayonnement EUV coronal provogue une photo-ioroesaties couches plus basses au dessus
de 1000 km comme les enveloppes d’hélium optiquéménces. Cependant cette
observation montrant un maximum d’émission de il varte sur les altitudes
chromosphérique peut étre associée aux effetedtiation sur la ligne de visée du
rayonnement émis. Toute fois un effet d’enveloppet @tre considéré, avec des structures de
petite échelle non résolues.

La présence des ions Fe XIV 5302.86 A a des échédidhauteur de plusieurs dizaines de
méga-meétres et la présence de ce méme élémentd629 A en « low FIP » montrent des
degrés d’ionisation sur une gamme plus étenduéellés. Ce phénomene pourrait expliquer
I'enrichissement de la couronne en éléments « IBwfet dont I'origine des « low FIP » se
situe aux altitudes inférieures a 1000 km, en desdges enveloppes d’hélium.

La photo-ionisation des atomes par les rayonneng&mnis par les raies EUV, peut expliquer
I'embrillancement du limbe solaire. Cet embrillameant qui est un effet d’opacité sur la ligne
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de visée est aussi constaté dans des observatined'dV 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 TREE en C IV pour
diagnostiquer une correspondance entre les envelogp d’hélium observées
dans les raies optiquement minces

Les images de TRACE a partir desquelles le progiiéaréalisé sont présentées en figure V-
6-1-1. Une image a 1550 A correspondant au comtstisoustraite de I'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 contiret@soustrait : image a
1550 a laquelle I''mage a 1700A a été soustraiterribrillancement du limbe constitue une
enveloppe avec Trace 1550 — 1700 A

Une fois I'image obtenue, des profils d’intensaéiaux sont effectuées sur le limbe, afin de

révéler le profil de cet embrillancement, et effiectune 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 delRp@s intégrées
radialement pour montrer I'embrillancement du limgtesa taille dans la raie CIV
correspondant aux mémes couches ol les raies éleuth He | 4713 et He 11 4686A sont
observées et aussi le continu chromosphérique.

Le profil d’intensité radiale voir figure 1V-6-2 omtrant 'embrillancement, révéle une

largeur et rapport d’intensité asssez comparabiesatensions des enveloppes d’hélium He |
4713A et He Il 4686A voir chapitre IV-5. Dans laie Vial 1980, des profils dans la raie de
OVI, présentent un embrillancement d’amplitude parable.

Par la suite une analyse de I'embrillancement mibdi est réalisée dans la raie du Fe IX/ Fe
X, pour évaluer I'extension de I'embrillancementloiobe dans ces raies correspondant a des
températures plus élevées 500000 K, et etudidet’de la température sur I'extension de
'enveloppe.
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IV-6-2) Comparaison de I'embrillancement avec SWARProba2, AIA/SDO
dans les raies du Fe IX/X 178, He 11 304 A et Fe XIl 193A

Les nouvelles images du Soleil en extréme UltraiBJV ont été obtenues par les missions
AIA de SDO et une analyse des profils des embgkaments des limbes a été réalisée en vue
de comparer les données des spectres éclairs staariéclipses totales de soleil dans le
domaine visible. L'objectif est de comparer I'étendes embrillancements et de mesurer
I'étendue de I'atmosphere "froide", car les imdg)d¥ concernent la couronne dite "chaude”
dont les températures sont de 0.7 MK pour la rai€e X & 171A, et de & 2 MK pour la raie
du Fe XIl & 193 A. Les images dans la raie 304 Ardgium He Il ont une température de
I'ordre de 30000 K, ce qui correspond a des tenyr@saplus basses que les raies EUV
coronales, dans la région de transition chromaspbéuronne. La raie de I'He |l 304A est
1000 & 10000 fois plus épaisse que la raie de K&86 A, bien que ce soit le méme élément.
Des images de la mission SWAP Proba 2 ont ét&éii, et 20 images ont été sommées, puis
redressées sur un secteur. La linéarisation dfétéeée avec le logiciel Iris, en paramétrant
le rayon, et les ordonnées correspondant a I'iatervou le bord solaire est linéarisé:

Figure IV-6-2-1: Image de SWAP/Proba2 dans le Fe IX/FeX aA&lgauche le 11 juillet
2010, pris dans une région calme. A droite, undipale 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'interésdes profils, avec l'altitude:
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Figure 1V-6-2-2: profils d’intensités apres intégration de 200 ligreur les images de
SWAP/Proba 2 montrant I'embrillancement du limbaglkes raies du Fe IX/X a 171 A

La largeur a mi-hauteur de I'embrillancement f&t2 5 Mm et est située entre 20 et 30 Mm
au dessus du limbe.

Cette largeur de 25 Mm s’avére plus élevée quesatiesurées dans les raies du C IV et He
Il 4686, et montre que plus la température d’icmisaest élevée, plus I'étendue de
'embrillancement du limbe est importante.

La sommation des images de SWAP a pour avantagelitaer le rapport signal sur bruit.
Une étude de l'influence du nombre d'images sometédis rapport signal sur bruit est
donnée en Annexe N°21. Les profils d’intensitéiséal d’aprés les images de SWAP 171 A
en Fe IX/Fe X présentent une largeur d’embrillanestde 'ordre de 20 Mm. L’étalement
peut étre lié a la réponse du filtre de SWAP (Barghmans et al 2008) qui transmet d’autres
raies d’émission EUV voisines de celles du Fe IX/X; et ces raies supplémentaires
pourraient produire 'embrillancement, et celus@joute par effet d’'intégration sur la ligne
de visée sur le bord du disque.

L’autre explication possible consisterait a dire dgs images SWAP montrent des émissions
coronales correspondant & des parties plus ch&lides -174A) et qui seraient renforcées
par effets d’'intégration sur la ligne de visée.

L'étude de I'embrillancement du limbe a été efféegtmussi avec les images de AIA/SDO, qui
permettent d’analyser la basse couronne jusqueampératures de 2 MK.

Nous avions a disposition des données provena8Dd® ou les images étaient en format
FITS qui avaient été rendues accessibles, et & gasiquelles des analyses approfondies en
période de soleil calme ont été effectuées (vapihe V-5), comparablement aux éclipses de
2009, 2010 et 2012. Les réponses en températusddtoes de AIA sont indiquées figure V-
6-2-3.

Les images figures 1V-6-2-4, IV-6-2-6 et IV-6-2-8ntrent des zones ou ont été examineés les
limbes sur le Soleil calme et dans les trous camnpour la date du 14 Novembre 2011, ou
des données ont été disponibles, qui correspoadite de I'étude des limbes solaires, car
des séquences temporelles ont été réalisées ensayamé 200 images.
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Les graphiques IV-6-2-5, IV-6-2-7, IV-6-2-9 et IVZ&10 donnent la correspondance entre
les longueurs d’onde des raies et les températses) les réponses des filtres de AlA, afin
d’interpréter les températures pour analyser I'éilabcement du limbe solaire.

" 'SDOJAIA filter témperature response:
' 171 A FeIX/FeX :

10 L ’ 1
4 !
/ \ 1e3A FEXI

/ F

Raspansa DN cm®s™ pix~)

Figure IV-6-2-3: Courbes des réponses en température des filtr&D@AlA, et pour les
différents ions. D’apres Boerner P. et al

La réponse des filtres dans la raie de I'héliumIF®4 n’est pas mentionnée, et la
température de cette raie est supérieure 30000 K.

Figure 1V-6-2-4: Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h & 14h Tsdmmaie He 11 3044,
avec les indications ou les mesures des limbeéténealisées.
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Figure IV-6-2-5: Profils d'intensités des limbes en 34aprés linéarisation des limbes
examinés et montrant un faible embrillancement desisaies froides.

Figure 1V-6-2-6 : Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h a 14h T damaie du Fer X a
171A AIA, avec les indications ol les mesures deseknaint été réalisées
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Absorption par He Il -1l 228 A

170 a ——AIA 171 radial cut along quiet region incuding bright point
——AIA 171 radial cut along coronal hole
——— AlA& 171 radial cut along quiet region outside bright point
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Figure IV-6-2-7: Profils d'intensités des limbes a 171 A en fonctiedaltitude. Intégrations
sur 480 lignes de pixels, apres linéarisation desteurs des limbes examinés. Les
embrillancements sont importants dans les raies phaudes.

Figure 1V-6-2-8: Image du Soleil le 14 Nov. 2011 de 12h a 14h T dmmaie du Fer XIl a
193A, avec les indications ou les mesures des limbeéténéalisées
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Figure 1V-6-2-9: Profils d'intensités des limbes & 193 A en fonctier'altitude. Intégrations
sur 480 lignes de pixels, aprées linéarisation dsgeurs des limbes examinés

Les graphiques figure IV-6-2-10 résument tous ledils des limbes comparés ensemble afin
d'étudier les étendues des embrillancements abssrptions :

—— AIA 171 radial cut dong a quiet region (B)

270 — —— ALA 171 radial cut along a coronal hole (D)

3 —— ALA 193 radhal cut dlong aquiet region (H)

, — AlA& 193 radial cut dlong a coronal hole (J)

200 - ——— ALA 304 radial cut dlong aquiet region (L)

3 —— ALA 304 radial cut dlong a coronal hole (M)
—— NIXT 63.5 radial cut along a quet region (O)

777
-10000 0 10000 20000 30000 40000 50000

height (km)

Figure 1V-6-2-10: graphiques comparés des profils d'embrillancemdatslimbes dans les
EUV et avec un profil de NIXT & 63.4 A par compsoai mais réalisé a une date antérieure
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Les profils d’embrillacements sur les figures N2&~, 1V-6-2-9, et IV-6-2-10 sont précédés
d’'une absorption dans les régions trés prochesrthel Ces absorptions proviennent du
plasma « froid » plus dense absorbé par les r&esission coronales EUV, et aussi de
I'absorption par He 1l — He 1l & 228A, et recomaison par les particules, voir Daw,
Delucas, Golub 1995. Les profils obtenus sur largV-6-2-5, dans la raie He 11 304 A
optiquement épaisse, sont conformes a la régidradsition chromosphere — couronne dans
un trou coronal, voir Huber et al 1974, a partis désultats de SKYLAB.

Les profils d'absorption correspondent aux altisuckemparables a celles de la mésosphere
solaire, a du plasma dominé par les collisions@ésaux raies optiguement minces « high
FIP » de la chromosphere et de I'interface de ttiansphotosphére-couronne. Ces profils
radiaux montrent que I'étendue de I'embrillancenthntimbe augmente avec la température
selon le type de région. Des analyses supplémestawec des déconvolutions par masque
flou ont été réalisées au chapitre V pour discdéela correspondance des enveloppes
d’hélium optiqguement minces He |1 4713A et He Il 868 pour les embrillancements
observés, et mieux analyser les profils d’absonpgitués juste au dessus du limbe, par
analogie avec les spectres éclair dans le domésitgevet raies optiquement minces.

Chapitre V) Interprétation et discussions des radtats obtenus
aux éclipses et avec les données spatiales en EUV.

V- 1) Interprétation des spectres éclair

Les spectres éclair montrent les modulations duilpdes raies vues comme des
croissants, a cause du relief lunaire, montagnesakiées. Chaque raie indique la
signature d’'un élément chimique constituant lescbhes profondes de I'atmosphére
solaire observée sur la ligne de visée. Pour Ipgrtudes raies, les potentiels d’excitation
en électron-volts sont indiqués. Chaque raie splkectrst supposée émise (ou absorbée)
en liaison avec la transition d’'un atome dans weani d’énergie a un autre différent, a la
fréequencev proportionnelle a ce changement d’énergie. Lesaux ou états (distincts
par leurs nombres quantiques) sont les composastsednes spectroscopiques, qui sont
multiples. La différence entre deux niveaux d’émepst mesurée en unités de fréquence
et correspond au nombre d’onde (avec correctiongidi) de la raie spectrale résultant
d’une transition électronique. Le potentiel d’eatibn pour n’importe quelle raie donnée,
est I'énergie v qui est requise pour €lever 'atome de son plissrinzeau d’énergi€,

vers I'état d’énergie plus ele¥g, dans lequel il peut absorber cette enéngie telle que
E,- E, =hv. Les raies dont les niveaux les plus faibles sardctérisés par une energie

E, de quelques eV sont pratiquement exemptes d’autoatisoypd’apres St John,

Moore, et al 1928. La figure V-1-1 montre les ttds des spectres éclairs obtenus en
2010 dans la méme région spectrale qu’a I'éclips2@D8, réseau objectif 600 traits/mm
devant la lunette de 50 mm de diametre et 600 mfoaide (Chapitre 11-1).
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Figure V-1-1: Extrait de séquences de spectres éclairs des fséslide 2008 et 2010
avec les identifications des raies, des protubéeanet niveaux d'énergie correspondant
aux faibles potentiels d'excitation. Seulemenpbkcte de 2008 (en bas) est montré apres
un redressement effectué par ordinateur. La disperspectrale est de 0.12 A/pixel et la
résolution spatiale est de 1.1 Mm/pixel.

La majeure partie des éléments présents sont desixnélont les potentiels de premiere
ionisation «low FIP » sont nettement inférieurdGa électrons-volts. Ces raies «low
FIP » sont abondantes dans ces couches profondéstedace photosphére-couronne.
On peut distinguer sur les extraits des spectrésédents que l'intensité des raies est la
plus intense proche du milieu du croissant ou Idigpaupérieure de la photosphére
(spectre étroit continu) est encore visible dane vallée lunaire. A ces altitudes tres
proches du limbe solaire, sur les spectres norréstla myriade de raies métaliques
composant les couches profondes de I'atmosphediprdu rayonnement par émission.
Le bord de la lune, par son mouvement naturelesitnokd du disque solaire, permet de
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masquer le reste du disque solaire, et ainsi @eshes d’atmosphére solaire, modulées
par le relief lunaire, sont explorées avec sepamaties raies d’émission et du spectre
continu (grains de Baily). Ensuite a mesure quieolel de la Lune occulte par pas de 25
km successifs en altitude (acquisitions CCD rapiee)xouches d’atmosphere solaire, les
raies des spectres éclair diminuent en intensaéquantité de rayonnement intégrée sur
la ligne de visée décroit, avec I'avancement dulote la lune et sur les extrémités des
croissants d’atmosphere solaire, et les intensigss cornes des croissants sont plus
faibles. La chute d’intensité continue est vertagise et le bord du Soleil est défini la ou
cette pente est la plus élevée.
Chaque croissant correspondant a une raie d’émispasséde sa propre étendue,
correspondant aux altitudes ou est formée chaqeeDans le cadre de cette thése, nous
nous sommes intéressés a quelques raies, pouelesgoous avons analysé les profils
des courbes de lumiére, afin de déduire des vanstlans la structuration des couches.
Nous avons étudié les variations des intensitésnyemdes de raies low FIP, et les rapports
des intensités entre I'hélium neutre et ionisé tessouches profondes de la région de
transition et dans les protubérances.
Ces variations des rapports d’intensité peuveptréliées aux variations du taux d’ionisation
mais il est difficile de les quantifier directemelaprés ces seules observations. Ces
variations du taux d’ionisation des raies de I'nglipeuvent étre aussi liées au brusque saut
de température de 10000 K a 2 MK dans linterfagérdnsition entre la chromospheére et la
couronne, et de facon similaire dans l'interfacetyinérance couronne, voir contribution
Bazin, Koutchmy Tavabi 2012. Les interprétationséssitent un traitement Hors Equilibre
Thermodynamique Local (HETL).

D’autres analyses ont été effectuées et adgspd’intensité le long d’'une protubérance
observée sur la fin des spectres éclairs au dé&blat ttalité de I'éclipse de 2010. Les profils
ont été obtenus selon un axe en pointillés commmolatre la figure V-1-2.

"""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""""" Spectral dispersion axis

Slice measurement
at average height
Of the prominence

Total height
of the prominence
43 Mm

. Inclination of ~70° estimated
‘. With the dispersion axis

Figure V-1-2: vues des protubérances en He | 4A18t He Il 468@&A sur lesquels les profils

: o , o . 6 . . .
d’intensité sont tracés (pointillés noirs). 1 ADU0=823.10 unités du disque solaire moyen
et étalonnage sur le continu.

La figure V-1-2 sert a montrer une méthode utilipéar tracer des profils d’intensité le long
des protubérances observées monochromatiquemest ldanraies d’hélium optiguement
minces, voir article Bazin Koutchmy, Tavabi 2012.
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Les analyses des profils du continu dans lintexfgghotosphére-chromosphére aux
altitudes proches et au-dela du minimum de temperapeuvent étre discutées et étre le
résultat des contributions suivantes :

- le continu de Paschen correspondant a I’hydroggirdgnt la composante dans le
domaine visible est importante

- Les transitions libre lié des ions HI, au dessuRd#hotosphére, dans la mésophere et
autour de la région du minimum de température, m@ies neutres dominent

- La diffusion Thomson des électrons dans la courpotides atomes du plasma sont
completement ionisés. Les flux sont de I'ordre dlionieme de I'intensité du disque
solaire moyen

En effet en intégrant sur la ligne de visée, et finl des contacts au début de la totalité ou au
début du troisiéme contact avant la fin de la it@ates effets peuvent s’ajouter, avec
I'expérience du réseau-obijectif (spectrographe famts).

D’apreés l'article Vial Koutchmy 1992, les valeurssiflux d’émission dus a la diffusion
Thomson sont 5 fois plus faibles que I'émissiorPdschen, 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 68¢dlées pour
différentes valeurs de densités électroniqueselgtrature est supposée étre de 7500 K

pour I'émission de Paschen et elle est de 1.?*]50p0ur la raie rouge coronale du Fer X
6374.D’apres les données Vial, Koutchmy 1992.

Les mesures des échelles de hauteur pour le splect@ntinu ont conduit a des valeurs de
températures inférieures a 10000 K, ce qui monieeag rayonnement observé dans les
basses couches de la région de I'interface phoéwspftouronne et mésosphére, est di a de

I'émission de Paschen, et dont I'intensité est pripnnelle 3/13 (inversement proportionnel

a la fréquence).

La nature de I'émission du continu est liée audaifaible ionisation, et donc des
températures faibles. Les régions ou les raieHi®wsont formées est un milieu faiblement
collisionnel. Les raies « low FIP » dynamiques gmoduites hors équilibre
thermodynamique local, et sont sensibles au chaagnétique, avec la couronne qui pénétre
dans les régions profonde. Les raies « low FIPmrae le Ti |l sont présentes dans
protubérances, ce qui est un résultat tres impoptaur I'analyse de I'interface protubérance -
couronne. Les raies « high FIP » comme I'héliuthgtdrogene neutre appartenant a la
chromosphere et apparaissent sous forme d’envelbfiprisation de I’hélium est complexe
et peut étre produite par photo-ionisation de aessroptiqguement minces par les photons
EUV provenant de la couronne a des températuregisupes a 1 MK.

L'étude de linterface protubérance-couronne estagpect important, car comparable a
linterface photosphere —couronne. Le continu emé® protubérances est soustrait, afin
d’analyser les variations d'intensité dans les iesagnonochromatiques des protubérances et
simultanément dans les raies de I'hélium neutierasé et titane ionisé. Les profils en figure
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V-1-4 indiquent les variations d'intensité expriraéan 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 protubérancegeridans les raies de I'hélium
neutre He | 47134, ionisé He Il 4686\ et dans la raie du Titane Ti Il 45714 aprés

soustraction du fond coronal. D’apres les spectéeairs obtenus a I'éclipse totale du 11
Juillet 2010. Noter que le bord de la lune se sduec6té de des distances proches de zéro.

Les profils d’'intensité réalisés indiguent que Hge de la protubérance est beaucoup plus
étendue dans le Titane que dans 'hélium neutomefois ionisé. Ce résultat est important
pour utiliser le Titane ionisé comme indicateurtaceur dans les interfaces, compte tenu de
sa masse ionique de 47.9 g/moles qui est envirdoid Bupérieure a celle de I'’hélium. Un
rapport des intensités a été effectué pour teramati/ser soit des effets de variations du
degré d’ionisation pour I'hélium He 1l 4686 et pour le Ti Il 4572 A par rapport a I'hélium
neutre He 147134, soit des effets associés a la gravité, mais Eeneffets 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’'aprés les profiigleV-1-6 de He Ill/He | et
Ti ll/He I. Le bord de la Lune se situe a gauchg distances proches de h=0

Ces variations dempports d’intensité indiquent que le rapport eédimdités He Il/Hel est

moins important que celui de Ti ll/He |, pris auntre de la protubérance, et pour une étendue
de 20 Mm. Les pentes entre 18 et 26 Mm et entret 56 Mm sur la figure V-1-5 traduisent

les gradients de température de l'interface prataumEe-couronne.

Cette différence entre,J,/ 1 ., et Iy, /1 ., peut étre due a des effets de densité, d’abondance

et de masse de I'ion dans la protubérance. En delela protubérance les rapports sont
proches de 1 qui correspond aux altitudes ou leocme domine.

Ces résultats montrent que les raies low FIP ptésalans les couches profondes de
l'interface de transition photosphéere-chromosphsgdrouvent également dans l'interface
protubérance-couronne et I'on peut déduire queresessus d’ionisation sont semblables
dans les deux cas. L'origine de la surabondancéldesents low FIP se situe dans les
couches plus basses de l'interface photospherecoar

Ces atmospheres sont considérées optiquement n@naessidérant les raies dans le
domaine visible. Bien que ces couches soient inlgemes, il apparait cependant une
stratification, ou les raies « low FIP » sont foes@&ntre 200 et 600 km au dessus du bord
solaire, et les enveloppes d’hélium, qui sont déssr« high FIP », commencent a apparaitre a
partir de 800 km du bord solaire, avec des maxitaabdillancements situés entre 1400 et
1700 km. Une analyse complémentaire avec les imag&sde AIA/SDO a été nécéssaire
pour discuter des phénomeénes d’interfaces auxi@dtit comparables, entre les régions ou les
enveloppes d’hélium optiqguement minces sont forne¢€analyse des extensions des limbes
EUV, aux altitudes comparables.
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V-2) Analyses et discussions des enveloppes d'hélipar
comparaison avec les images AlA

Les spectres d’éclipse dans le visible, sont coéypavec les images en Extréme- UV
réalisées simultanément par la mission spatiale/8D¥0 Cette mission produit des images

de la couronne solaire dans une gamme étenduengp@itatures comme indiquée en figure
IV-6-2-3 et Annexe N° 22 ou sont données les teatpées et les contributions des mesures
d’émission. En effet ces images obtenues simultanéatans le domaine visible et le

domaine Extreme- UV permettent une étude plus éedds régions d’interface
photosphére-chromosphére/couronne, ou les strgotinservées dans les raies optiguement
minces comme I'hélium neutre He |1 4713 A et une fonisé He Il 4686 A, sont comparées
avec les raies coronales optiquement plus épaiGstt® étude a pour objectif d’analyser
comment la couronne chaude (1MK) peut pénétrer dsnsouches plus profondes de
I'interface de transition sur le limbe solaire.€eHl aussi pour but de comparer les analogies
entre la nature des raies d’émission dans l'interfshotosphére chromosphere, et dans
l'interface protubérance-couronne solaire.

L’'image du spectre éclair figure V-2-1 révele lamhrition du bord du Soleil lors du second
contact de I'éclipse du 11 Juillet 2010 et simuitaent une image du limbe avec AIA/SDO
dans le Fe VIII & 131A. Le continu du bord sola@er, cette image correspond & la disparition
des grains de Baily en lumiere blanche. Les imageSUV apres traitement montrent un
embrillancement sur une étendue de I'ordre de BMn7 Ce résultat est en désaccord avec les
échelles de hauteur de 50 a 100 Mm correspondarteenpératures coronales supérieures ou
égales a 1 MK dans I'hypothese d’'un modéle hydtiogta stratifié. L’embrillancement sur le
bord est le résultat d’effets d’opacité sur la éigie visée, mais aussi il peut étre produit par
des phénomenes dynamiques, liés a I'émergenceatopchnagnétique, jets, macrospicules,
et associé aux enveloppes d’hélium neutre et ieres@ui ne peuvent pas étre décrits par des
modeles hydrostatiques stratifiés.
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Figure V-2-1: comparaison d'un extrait de spectre éclair (a ga)atomprenant les
enveloppes d'hélium, avec le limbe en 131A du RésWperposé a droite au moment du
troisieme contact de I'éclipse du 11 Juillet 2010.

Des phénomenes de transport d’ions et d’électrabeu, ou le champ magnétique est tres
concentré aux altitudes inférieures a 1 Mm suinhddé¢ solaire.

D’autres phénoménes inhomogenes comme la convestdittnbuent a ces mouvements de
plasma aux petites échelles, mais ce type d’anglgseonvection n’est pas développé ou
approfondi dans cette these.

Les ions des petites raies low FIP peuplent césddis correspondant au minimum de
température.

Il est important de considérer le r6le du champmétigue associé aux particules en
mouvement dans les couches mésosphériques etsusdes qui produit les inhomogénéités
observées dans les couches supérieures a 100@ &mapparaissent les spicules. Le champ
magnétique contribue au chauffage, au mouvemerdaretport des charges par diffusion
ambipolaire le long des lignes de force.
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V-3) Discussion du champ magnétique dans les coushe
mésosphériques et minimum de température

Un lien peut étre fait avec le champ magnétiqueentré, ou la pression magnétique
domine : le béta du plasma est donné comme é&aapport suivant :

_ pression _totale_du_ plasma
pression_magnetique

B

le S du plasma est inférieur a 1 dans ces régions adtominimum de température, car la
pression magnétique est dominante.

Le graphique V-3-1 est obtenu a partir des pressiaiculées pour le modele du VAL C.

A partir des valeurs des pressions qui varientsete loi exponentielle décroissante, il a été
possible ensuite de faire le calcul de corresporeldies échelles de hauteur en fonction de la
hauteur au dessus du limbe solaire.

Scale heights H {vs h km) deduced from VAL C, with total Pressure —e— scales of Heights
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Figure V-3-1: correspondances des échelles de hauteur en foréismltitudes, déduites a
partir des tableaux des pressions en fonction di@s@es hydrostatiques, issus du modele
VAL.

Ces graphiques sont considérés par la suite pswaleuls d’échelles de hauteur et les

correspondances, afin d’analyser des corrélatiotre ees modeles et analyses des courbes de
lumiére et émissivités des spectres éclairs. Degugraphiques issus de ce modéle permettent
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de comparer les profils des paramétres de dethsitgérature, pressions, afin de mieux
interpréter la structuration des couches profondes.

Les graphiques suivants ont été extraits du mateMAL, afin de comparer les différents
parameétres avec les échelles de hauteurs précéderavaduées. lls sont effectués pour
comparer les profils de densité avec ceux des esuttb lumiere et émissivités des ions de
low FIP comme le Fer et Magnésium, puis le conftraduisant la diffusion Thomson des
électrons et Pascham) et les enveloppes d’hélium neutre et ionisé.éawelles sont ajustées
par des coefficients d’échelles, afin de les regmmes tous sur un méme graphe. Ces
graphiques V-3-2 et V-3-2 sont extraits des donuéesodele VAL, pour montrer les
variations des parameétres de densité, pressiemgtérature dans les altitudes correspondant
au minimum de température, avec un modele hydiqaastratifié. Nous avons montré que
ces modeles ne sont pas adaptés pour décrireHebescde hauteurs et surtout les
températures, déduites sur les courbes de lumésreaies low FIP lors des éclipses totales.
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Figure V-3-2: variations des paramétres de pression magnétiqussppn totale, densités
des neutres, des protons, électrons et températufenction de la hauteur au dessus du bord
solaire. D’'apres le modeéle VAL.
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Figure V-3-3: régions agrandies autour du minimum de températwex localisation des
altitudes, en ayant comparé le modele VAL, et temdes Allen.

Des minima de température et de densités sordgeptés pour des altitudes comprises entre
150 et 700 km. Or d’apres les analyses des dordesespectres éclairs, il apparait clairement
gue d’apres les échelles de hauteur mesuréesgmtaiés low FIP comme le Fer,
Magnésium, Titane, Barium (étudiés a I'éclipse @@92 Chapitres IV et V), ces éléments
correspondent et sont formés aux altitudes de nemam de température. Au dessus du
minimum de température, nous avons mesuré d’apsesolurbes de lumiére des spectres
éclair, que les raies d’hélium He | 4713A et H46B6 A sont formées au dessus du
minimum de température, c'est-a-dire a partir de&800 kilométres au dessus du limbe et
ou commence la chromosphere, dominée par les«diggh FIP » associées aux enveloppes.
L'altitudeh = O des modéles correspond & un bord défini pailligr et al 2011, Piau, L.
et al 2010 avec un point d'inflexion. Les altitadie formation des raies tiennent compte de

I'épaisseur optique prisela,,, = 1 dans la haute photosphere (Annexe 24), et qui

correspond a une altitude de 330 km prise au dekslbgai" bord solaire, c'est-a-dire du
continu des spectres de grains de Baily, relew& ées raies d’émission, et en I'absence de
tourte lumiere parasite, aux instants de contacts.

Le champ magnétique aux petites échelles de 160 &rd est discuté, ou des observations
supplémentaires ont été apportées a des altitedent inférieures a 500 km au dessus du
bord solaire, depuis les expériences d’éclipselyséms par R-G Athay (éclipses de 1952 et
1970).

La densité des protons décroit avec I'altitude cenmdiqué en figure V-3-2, et le degré
d’ionisation des éléments low FIP comme le fer naeigte dans l'interface de transition
photosphére-chromosphére-couronne et perdent erauitoitié de leurs éléctrons comme
indiqué en figure A-10-3 de ’Annexe 10 et figur&-B-1 sur l'interface protubérance-
couronne. La densité des autres ions et des naléoesit aussi avec l'altitude mais le degré
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d’ionisation augmente dans les interfaces, ce quirait contribuer au brusque saut de
température et aussi jouer un réle dans les méuasidu chauffage de la couronne qui sont
encore mal connus et mal expliqués a ce jour. lléaya entre les interfaces protubérances-
couronne et interface photosphere-couronne, dagsddes le titane ionisé est présent est un
point important sur I'enrichissement de ces régemsnétaux, et pour l'action et de la
pénétration de la couronne chaude qui ionise deshes de plasma plus froid.

C’est pourquoi, et pour des analyses plus étendo@ss avons aussi étudié les raies d’hélium
neutre et ionisé grace aux spectres éclair. Ces oait un potentiel d’ionisation supérieur a 10
eV, high FIP, et jouent un réle d’interface, ave@cburonne ambiante & 1 MK qui pourrait
photo-ioniser ces raies plus froides. Le mécaniaussi pourrait étre des collisions dues a des
éléctrons rapides en provenance de la couronne.

Nous avons évalué I'éxtension de I'envelopgetiim ionisé & 4686 A pour des couches
optiquement minces a I'éclipse du ler Aolt 200&. 1@ees de I’hélium neutre et ionisé ont
'avantage d’étre émises a des longueurs d’ondevisésines sur un spectre effectué sur un
intervalle allant de 4620 A & 4750 A, d’oul la pb##é de les obtenir simultanément sur un
méme spectre éclair CCD. Ces raies d’hélium coomsent évidemment a des potentiels
d’ionisation plus élevés que les raies low FIPe¥4pour He | &4 4713 A et 54 eV pour He I
4686 A.

Cela permet d’apporter des éléments relatifs abdirancement constaté sur le pourtour du
limbe solaire qui est aussi observé dans la ra@atbone C IV & 1600 A, et aussi avec les
images de SDO/AIA en absorption & 193 A.

Par ailleurs, nous avons observé la raie vertesdd|V¥ & 5302.86 A a partir des spectres
flash CCD lors de I'éclipse totale du 13 Novemb®&2 Nous avons décelé la présence de
cette raie dans les couches correspondant auxdaisitde la région de transition
chromospheére-couronne solaire. Les profils photaméts de celle-ci ont été ensuite
analysés, une fois le continu coronal soustrait.

La myriade de raies low FIP peut étre aussi assaclé pénétration de la couronne a 2 MK
dans ces couches plus froides et profondes. Leanisioes d’ionisation de I'hélium sont
encore mal compris. Leur nature peut étre de tgfissionnel, par des faisceaux d’électrons,
ou acceélération de particules (ions, éléctronsg é¥ehamp magnétique dans la couronne, ou
bien par photo-ionisation par les EUV en provenateraies d’atomes ayant perdu plus de
la moitié de leurs éléctrons dans la couronne. Maigrobleme est récurrent. D’ou vient
I'énergie pour arracher les électrons des atomgdatuma et porter sa température de 10000K
a quelques millions de Kelvins sur une si courttatice ?

Le réle du champ magnétique contribue aux mécasgitionisation, mais il est difficile a
mesurer. Cependant son action est détectée demmamdé&ecte, sur la maniere dont le
plasma est transporté par exemple. Dans cette, thése avons analysé les répartitions des
différents ions de masses atomiques différentésatié les échelles de hauteur pour tenter
d’identifier des différences de températures etstnecturation de ces couches et selon la
masse atomique des éléments et de raies low Fidueptent minces. Les courbes de lumiere
| = f(h) pour chaque ion, se situent dans des altitudasvement distinctes dans
'atmosphére solaire. Les raies « low FIP » sansis dans le minimum de température entre
200 et 600 km, au dessus de la haute photosphées, raies d’hélium neutre et ionisé sont
réparties au dessus du minimum de températuretia ¢e@B800 km.

Par ailleurs, le calcul de températuresrdées de I'hélium neutre et ionisé provient des
travaux réalisés par Hirayama, 1972, en supposantss raies He Il 4686A et He |1 4713 A
sont émises aux mémes réegions.

Les rapports d’intensités des raies ont été ang|gseutilisant la formule suivante qui ne fait
pas intervenir les lois de Saha:
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| (Hell _4686 _ 46*10°
| (Hel _4713 N

pour T, =10* K et

e

| (Hell 468§ _ 12.7*10°
| (Hel _4713 N,
N. , densité électronique, est comprise entr@ #010'/cm?® si les rapport d’intensité

de He Il sur he | sont compris entre 0.1 et 0.5

T, est la température électronique (Hirayama 1972).
Ces calculs sont effectués en considérant lessitésnde rayonnement EUV, en dessous de
228A, voir Hinteregger 1965, oul les sections effesade photoionisation et coefficients
d’absorption sont donnés pour les gaz rares dathsnaine EUV.
La température de radiation du continu de Lymahh#dium He 1l donnée par I'équation

suivante est de 2*10K :
08
Nenlll - 7.2*108* (Lj
n, 10°

ou n, est la densité de He lll, rest la densité de He Il

pour T, = 2*10* K

Les températures déduites des profils de raiesisf@mieures a 10000 K, car les rapports
d’intensité He IlI/He | sont compris entre 0.1 & @ans les protubérances voir les articles en
Annexes 1 et 2. Les résultats des mesures d’éstadldauteurs pour les courbes de lumiere
et émissivités de ces raies avaient conduit a éssiras de température 10 a 20 fois
supérieures en considérant un modeéle hydrostatigaserésultats et calculs d’Hyrayama
semblent plus appropriés a nos travaux pour évédsdempératures de ces raies.
L’expérience d’Hyrayama qui a été réalisée avespsattrographe a fente n’a pas permis
d’examiner les enveloppes d’hélium.

Dans notre cas, comme nous avons un réseau-opjemris ne pouvons pas déduire le profil
des raies, mais seulement leur extension avedtieslas dans les croissants, ce qui rend
complémentaires ces travaux avec ceux effectuésiavepectrographe a fente (Hirayama
1972).

Les différents modéles VAL montrent quelques varet des profils sur les minima de
température, voir figure V-3-3. Le minimum de temgtére a 4300 K correspond aussi au
minimum de densité des protons (hydrogene ionisi® 00 et 600 km. Or c’est a ces
mémes altitudes que sont formées les raies lowdsiycieées aux métaux.

Le schéma V-3-4 permet de décrire de fagcon naivataitive la structuration des couches, et
appréhender la maniére dont le champ magnétiqguegérdepuis les régions profondes, juste
au dessus de la photosphere, que I'on désignermmeameésosphere qui est décrite dans
l'article Bazin, Koutchmy 2012, voir Annexe 2:
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I Flwx magnétique erruptif
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X Mesogranulation
Supergranulation 8Mm
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’3}1 5 Photosphere solaire

T~5800K

Figure V-3-4: schéma possible de la structuration des couchessgh€riques solaire, vue
sur le limbe, déduit d’aprés les observations getes éclair d’éclipses, en I'absence de

lumiere parasite diffusée.

Le limbe solaire est composé de cellules d’échetembles, allant de la granulation de
plusieurs Mm, a la mésogranulation de 10 Mm jusdép'supergranulation allant jusqu’a 30
Mm. Le terme de mésosphere utilisé dans cette gmtsassocié aux cellules de
mésogranulation, et dans lesquelles seraient ctnéesries raies « low FIP ». Le schéma
figure V-3-4 permet de représenter une structungtimssible des couches de I'atmosphere
solaire en observant sur le limbe, par analogie &scroissants des raies des spectres
éclairs. Dans le cadre de cette thése, nous sanié pas les observations sur le disque, mais
sur le limbe. Les valeurs du béta du plasma infiéee a 1 indiquent que le champ magnétique
est dominant dans ces régions, il sert a « guideplasma vers la couronne, et peut
contribuer & alimenter la couronne en élémentsAtRv Le brusque saut de température’, 10

a 10°K, de la région de transition chromosphére-courasténdiqué, 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 iginisation des
raies He 1 4713A et He Il 4686A et leur structuration sous forme
d’enveloppes

L’observation des enveloppes d’hélium grace auxtsee éclair CCD a été une nouveauté,
surtout pour la raie de I'hélium ionisé 4686A déssraies optiquement minces, ol I'on ne
s’attend pas a I'observer aussi comme une enveldpggeanalyses des spicules et leur
étendue avec le SOT de Hinode dans la raie H dli@@a été effectuées pour comparer les
extensions des enveloppes d’hélium, et essayaxathercher des corrélations entre les raies
« low FIP » et « high FIP », et discuter sur léguales de formation des raies. La figure V-4-
1 montre une comparaison entre les mesures d’eatendes spicules et les extensions des
enveloppes d’hélium aux éclipses.

9
& width of the He Il shell at C3
8.5 1 mwidth of the He | shell at C3
8 1 s :
751 ? 2 = : 5
1 { gy T He Il
65 ] | .
6 —8—
1 !
55 ol | He |
45
_1 o
35
3 ]
25
2

400 500 600 700 800 900 1000 1100 1200 1300 1400 1500 1600 1700 1800 1900
height above the limb (km) with tau 5 =1

Figure V-4-1: comparaison des étendues des enveloppes de splamgda raie H— Ca Il et
des étendues des enveloppes d’hélium He Il #686He | 4713 dans les raies optiquement
minces.

Ce graphique V-4-1 avec une image traitée du SOHlidede en H — Ca Il sert a montrer
grace au renforcement des images des spiculegourgation entre I'étendue des spicules H
— Ca Il qui est une raie optiguement plus épaisgéxaension des enveloppes d’hélium
optiqguement minces. Une corrélation est constabée [fextension de I’hélium neutre He |
4713A évaluée 4 5.5 Mm et I'extension des spicalgeur de 5 Mm. Une interprétation peut
étre faite en faisant I'hypothése que les spicples froids pourraient étre associés a I'hélium
neutre, et notament pour discuter sur le miliearsgiculaire, dont la nature du plasma,
I'environnement sont encore mal compris a ce jbimélium pourrait étre aussi photo-ionisé
par la couronne ambiante et chaude ( T > 1 MK)imperpénetre les régions du plasma
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« froid» composée de spicules ( T < 30000 K), guiosmeraient au dessus du minimum de
température vers 700 km et se terminent vers 560 lextension des raies des spectres
éclairs et les courbes de lumiére éffectuées poeilgges ions de masses atomiques
différentes, peuvent donner une éventuelle indicagur le milieu interspiculaire, car les
altitudes sont semblables, mais l'interprétatisteadlifficile.

Les macrospicules visibles aux altitudes plus @syasqu’a 8000 km, pourraient aussi étre
associés au extensions d’enveloppes d’hélium neubiduit par excitation et une fois ionisé
ou se mélangent des courants chauds (couronnek) et\Mourants « froids » liées aux
spicules et macrospicules.

Cette analyse contribue paraléllement a traitgerobleme du milieu entre les spicules, ou
I’hélium penétre des les couches au dessus du mimide température, ou la température
commence a remonter. Le milieu entre les spiceledepuis leurs pieds, apparait vers 600 a
700 km au dessus du limbe dans le minimum de teatyré: Ce milieu interspiculaire
pourrait aussi commencer a apparaitre a partialiiésdes du minimum de température qui
correspond aussi a la mésosphére ou sont forméasyniade de petites raies d’émission low
FIP et ayant des potentiels d’excitation tres &sbinférieurs a 10 eV. Les spectres éclair ont
permis de sonder simultanément ces régions enaégas différentes composantes. Le
champ magnétique est concentré dans ces régioftmnges, et ce champ émergeant
expliquerait la structuration de ces couches dbatiles phénomenes dynamiques que sont
les spicules et macrospicules, mais aussi lesgepgtites boucles.

Les observations des spicules montrent clairemamies modéles proposés par A. Gabriel
1976, qui dépendent de I'altitude voir figure V-f correspondent pas a ces récentes
observations, car aucun effet d’étranglement oy denstriction » n'a été observé.

I
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6.1

—— ————
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|
I
|
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|
|
I

LOG1p T (TEMPERATURE

SUPERGRANULE FLOW

Figure V-4-2: Modéle 2D de l'interface surface-couronne calmepmse par A. Gabriel
(1976), avec constriction du champ magnétique péduire la conduction de la chaleur
depuis la couronne vers la surface. Les contoured®ératures entre Log(T) = 5.4 et
Log(T) = 6.1 sont indiqués. D’aprés A. H. Gabri®7b. Les lignes de champ émergent des
limites du réseau ou elles sont concentrées pHotele supergranulation et d’'ou elles
divergent rapidement avec l'altitude jusqu’a ceejle€s deviennent uniformes et verticales
dans la couronne. Tout le flux magnétique qui émelgla surface peut atteindre la
couronne.
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Les ions positifs et les électrons, qui sont desiquaes chargées s’enroulent le long des
lignes de force et contribuent a la conduction ldlauéfage provenant de la couronne. La
conduction devient faible lorsque la températutdres inférieiure a 1 MK.

Le modele hydrostatique 1D, homogene et stratifid \Mernazza, Avrett, Loeser 1981)
n'est pas adapté car il ne tient pas compte desilsgi et du milieu interspiculaire. Athay et
Menzel 1956 ont aussi modélisé ces couches maisredele de structuration des couches ne
correspond pas aux phénomenes dynamiques obsep@Slaylab.

Ces modeéles 1D ne correspondent pas non plus aexvalbions récentes réalisées avec
AIA/SDO, Hinode, car les lignes de champ magnétigmerraient correspondre aussi a des
boucles, avec des dimensions variables, comme ferenle schéma de la figure V-4-3
extraite de 'article de Dowdy et al 1986:

42 1. 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 plaparde champ
magnétique dans une région de transition “calmepdpulations de structures magnétiques
sont présentes : les boucles dans le réseau chgmdgue, des cheminées coronales
comprenant des lignes de champ ouvertes rejoigaacauronne. D’aprés James F. Dowdy,
Douglas Rabin, Ronald R. Moore 1986. La majoritéadetgion de transition « froide » est
située dans ces réseaux de boucles. La partie supérdes boucles vers 1km ressemble
aux structures de la figure standard de (A. H. Galbd976) et contiennent une région de
transition conductrice, mais ces conduits sonteags « constriction » a cause de la
multitude de boucles dans le réseau. Cela étaah Que du plasma froid de la région de
transition soit contenu aux pieds de ces condlstsurface dans la partie inférieure des
tubes de flux est trop réduite pour donner unerdomtion majeure a I'émission.

D’autre part, le plasma de la région de transitiplus froide dans le réseau de boucles serait
chauffé magnétiquement de « I'intérieur » plutée gar transfert thermique depuis la
couronne, par des processus encore mal connus.

Ce modeéle de Dowdy est plus récent et mieux adapt@bservations des spectres éclairs. Le

travail de cette these a été essentiellement canadt@tude des régions et altitudes situées
aux pieds des boucles représentées sur cette figds8. Nous nous sommes intéressés a ces
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structures sur le limbe, aux altitudes inférielad$) Mm et c’est pourquoi au chapitre V-5
nous avons effectué des déconvolutions sur deseisnrsgmnmeées et redressées en EUV pour
les analyser.

V- 5) Déconvolutions des limbes SDO/AIA 134, 171A, 193A et
304 A réalisés simultanément pendant I'éclipse totale diil Juillet
2010

L'objectif de ce chapitre est de comparer des Igrdés limbes en imagerie EUV du Soleil,
réalisés a des altitudes comparables a cellegpeesss éclairs, au second et troisieme
contact. La structuration inhomogene et dynamiqubatd solaire, ou se mélangent des
régions froides en absorption tres pres du bodggtrégions chaudes en émission, plus
étendues est discutée.

La méthode employée pour réaliser ces analysateasnforcer la visibilité des structures qui
produisent indirectement I'embrillancement du limee déterminant le nombre de pixels
optimal, pour effectuer la meilleure deconvolutfmssible, et la plus adaptée pour améliorer
et optimiser la visibilité des structures finesslde ce processus de traitement des images.
Ce procédé de traitement d'images consiste aertitiss images de référence du disque
solaire observé par SDO/AIA qui ont été partiellaeireclipsées par la Lune:

Figure V-5-1: Image SDO/AIA 171A, (3 secondes d’exposition) dDdcembre 2010 a

13h15 TU partiellement éclipsée, a gauche, le ngbtablanc indique la région examinée, et a
droite, niveaux d’intensité convertis en échellgaisthmique ajustés au minimum pour
montrer la lumiére diffusée sur le disque lunaire.

Des mesures d’intensité ont été effectuées dapartee de la Lune et aux limites du champ,
et ont donné des valeurs comparables proches d#®.B ée qui confirme I'effet de lumiere
diffusée.

Comme le montrent les extraits des figures V-5V2&5, le bord net de la lune sert de
référence pour ajuster les paramétres de décoimwolett obtenir la meilleure visibilité. Nous
avons pris des images du 6 Décembre 2010 entre&t8213 TU ou la Lune a partiellement
éclipsé les images en EUV de SDO. Les déconvolsition été réalisées a partir de la
fonction « masque flou » sous le logiciel Iris kg images 131 A, 171 A, 193 A, 304 A. La
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valeur de 1 pixel a été un compromis et optimumeediune part des effets d’artefacts
altérant le limbe, ou des pixels négatifs appagaissi une valeur supérieure a 1 pixel est
prise, et d’autre part, si un fenétrage inférietrgixel est choisi, la déconvolution conduisait
a une image encore floue, et insuffisamment cotdtea®our I'image a 131 A, la valeur a été
de 2 pixels pour ce compromis. Les images suivantagrent la déconvolution effectuée
comme référence sur le bord de la Lune:

orignal AIA 1 31 Deéconvolution 2pixels

Figure V-5-2: comparaison de I'image originale a 131 A du 6 Dében2010 a 3h12TU,
sans déconvolution et apres déconvolution, aveganige du disque lunaire en noir.

€

origina ATIA 171 Déconvolution 1pixel
Figure V-5-3: comparaison de I'image originale a 171 A du 6 Déoe2010 a 3h12TU,
sans déconvolution et apres déconvolution avegan@ du disque lunaire en noir
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original  AIA 193 Déconvolution

B L o7
1 pixel
Figure V-5-4: comparaison de I'image originale a 193 A (Fe XIl) & Décembre 2010 a

3h12TU, sans déconvolution et aprés déconvoluti@t ane partie du disque lunaire en noir
afin de montrer 'amélioration et renforcement dies détails.

o‘rligina  AIA304 -D-é.c;(.)hif(_)ﬁtioil 1'pixel

Figure V-5-5: comparaison de I'image originale & 304A du 6 DécenftD10 & 3h12 TU,
sans déconvolution et apres déconvolution avegan@ du disque lunaire en noir afin de
montrer I'amélioration et renforcement des détéiihs.

Les images brutes des disques solaires partielle@éodipsés ont été étudiées en vue d'évaluer
la lumiere diffusée, et sa répartition dans le gham

Le bord lunaire a été redressé, puis des profitlgatisité ont été effectués dans un rectangle
ayant permis de moyenner sur 36 pixels et amélierexpport signal sur bruit d’'un facteur 6.
La figure V-5-6 présente les profils obtenus aipdd chacune des images de SDO/AIA, et
les temps d’exposition ont été indiqués.
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radial profile 131 A along partial eclipse on the disc
radial profile 171 A along partial eclipse on the disc
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Figure V-5-6: profils d’intensité radiales effectués sur le disgolaire partiellement eclipsé.
Du 6 Décembre 2010 a 13h 15 TU.Le bord de la Lsbéneiqué, afin de comparer le taux
de lumiére diffusée.

Les profils sont liés aux réponses des filtres Adiqués a la figure IV-6-2-3. La lumiere
diffusée peut étre due a un mélange de raies ddmni€UV a des gammes de températures
étendues 10a 10° K. cela a pour effet de mélanger des basses teopés et des plus
hautes températures, ce qui produit une émissidarore, et donc une lumiére diffusée plus
intense. Bien que cette lumiére diffusée soit priesales analyses et traitements sur les
images SDO/AIA ont été possibles. Des sommatiorsdenages ont été effectuées pour
améliorer le rapport signal sur bruit, améliorevikibilité des structures de plus faible
intensité, connaissant les niveaux de lumiéere skfu

Une fois les paramétres de déconvolution défirkegmaux figures V-5-2 a V-5-5, les
images ont été redressées, pour effectuer lespteseprofils sans déconvolution, et ensuite
les mémes images redressées ont subi le procétidevolution par masque flou, avec 1
pixel pour les images en 171 A, 193 A et 304 A pbls pour I''mage en 131 A. Les figures
suivantes montrent aprés sommation d’un certainbmer’'images I'aspect des limbes
redresseés a partir desquels les profils d’interssité ensuite réalisés. Les images des limbes
linéarisés ont permis d’effectuer plus facilemem intégration en sommant et moyennant les
limbes dans le sens radial inscrits dans les boétdangulaires de 350 pixels d’étendue. Les
sommations et intégrations ont permis d’amélicegamabport signal sur bruit d'un facteur au
moins 40.

Plusieurs régions du limbe solaire ont été somniiégsrisés, puis un masque flou a été
appliqué, voir les figures V-5-7 a V-5-10. Dansliegendes, « Qr », signifie quiet region,

« Ch » signifie coronal hole. Cela permet de compees différentes régions, et le limbe
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apres traitements, et de comparer les effets deégems sur les profils d’'intensité des

limbes. Ces images redrésseées et les profils adxed en figures V-5-11 démontrent que le
bord du Soleil est composé de structures froidgdumia 30000 K comme les macrospicules,
vus en absorption dans la raie du Fe Xll a 2 MKytela couronne chaude interpénétre. Cela
provoque une photoionisation qui serait responsadléembrillancement des limbes
observés, sur une échelle de hauteur entre 10Mh80Ces résultats révélant les
inhomogénéités, jets, spicules et macrospiculezbsorption ne peuvent pas étre décrits avec
un modele hydrostatique stratifié.

16im_sum_Qr_131_mask1px 16im_sum_ch_131_mask1px

Figure V-5-7: limbes solaires redréssés a 131A aprés sommatid2 dmages pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon ungyi@n 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 sommatid2 dmages pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon ungyi@n 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 sommasdi2dmages pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon ungyi@n 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 sommatidriedmages pour
améliorer le rapport signal sur bruit, selon ungyién calme ou un trou coronal.

A partir des limbes solaires redressés, la compamaies images apres déconvolution permet
de différentier les régions calmes et des trousr@ux. Le limbe observé dans les trous
coronaux rend compte des structures filamenteusgsadma « froid » observé en absorption
dans les images en émission des raies EUVA168171 A. Des boucles de plasma sont
observées dans les trous coronaux dans le Fe2dB&. Les profils d’intensité moyennés
sont ensuite réalisés sur chacun des limbes, lda@gions calmes et trous coronaux, pour
différentes raies EUV, et comparer les profils dawraprés déconvolution.
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La figure V-5-11 montre les profils des limbes déAriginaux, c’est a dire n'ayant pas subi
de déconvolution comme référence, pour les compgrguite aprés déconvolution, dans le
but de montrer I'étendue de I'absorption au nivdaulimbe proche dk = 0:
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Figure V-5-11: profils moyennés originaux des limbes de SDO/Apesintégration sur
350 lignes de pixels, dans un trou coronal — Clrégton calme- QR pour les raies 131A,
171A, 193A et 304 A (avant déconvolution) du 11eh#2010.

Ces profils en Figure V-5-11 sont effectués a pdds limbes redréssés avant d’effectuer le
traitement de type masque flou (qui se rapproctiamie déconvolution, ou un filtrage des
hautes fréquences spatiales est effectué). lleptést un embrillancement du limbe pour les
températures coronales. Mais pour I'hélium ionigélHa 304A optiquement épais, cet
embrillancement est difficile a déceler, car il gtlangé au réseau chromosphérique dont la
température est de I'ordre de 30000 K.

Les profils de la figure V-5-12 ont été tracés gipdes images ayant subi une déconvolution.
lIs montrent une meilleure visibilité de I'étendde I'absorption au dessus du limbe ou sont
formés les macrospicules froids.
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Figure V-5-12: profils moyennés apres déconvolution des limbeSie/AlA, apres
intégration sur 350 lignes de pixels, d'apres lgares précédentes des limbes redréssés dans
un trou coronal — CH et région calme- QR pour laies 131 A, 171 A, 193 A et 304 A.

Les profils ayant subi la déconvolution, montreo seulement I'embrillancement du limbe,
mais aussi une absorption, due aux spicules, n@ictdes a 30000 K, lorsqu’on observe
dans les raies coronales 193 A, 171 A. En 131£er#pérature de la raie du Si XII est
inférieure a 1 MK, et I'absorption est davantagghle et réhaussée. Les absorptions des
limbes sont visibles directement sur I'extrait dudsolaire figure V-5-14, ayant subi un
masque flou de 2 pixels, ayant permis de renfdecimbe et converti en échelle
logarithmique, pour montrer les niveaux plus fasble

A partir des profils V-5-11 et V-5-12, des analydes contrastes et largeurs a mi-hauteur
sont effectués pour déterminer et quantifier swllga images, et quelles régions,
I'embrillancement du limbe a été renforcé, et apatyes effets d’étalement sur les images de
AIA/SDO. La figure V-5-13 résume les mesures efiéets sur les profils, afin de comparer
les différentes régions, longueurs d’onde étudiéselon avant et apreés déconvolution.
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Longueur Eégion | Contraste | F'WHM (km) | Type

& onde (A) £ 100

131 CH 0.27 5750 Avant déconvelution ﬁ

131 R 0.3 2600 Avwant déconvelution D

171 CH 018 2160 Avant déconvolution =

171 QR 0.25 4920 Avant déconvelution _:

193 CH 025 5260 Awvant déconvelution ,1‘5

193 QF. 0.23 11500 Avant déconvolution sT1]

304 CH 0.04 2760 Lvant déconvolution E

304 QR 0.06 2340 Avant déconvelution :E

131 CH 0.39 4260 Aprés deconvolution ) 10 ]

131 R 0.47 5140 Aprés déconvolution ]

171 CH 0.16 8440 Aprés déconvolution 1

171 k. 023 o460 Aprés déconvelution :

193 CH 0.24 5220 Aprés déconvolution

193 R 0zz2 10520 Aprés déconvolution |

304 CH 0.04 3130 Aprés déconvolution

304 QR 011 2000 Aprés déconvelution L
0 10000

Height (km)

Figure V-5-13: & gauche, tableau des contrastes, FWHM, avant Eisageconvolutions
selon le type de régions examinées sur le limbé debite extrait des graphiques figure V-5-
12 pour montrer ou sont pris les intensités mimak et FWHM sur les profils des limbes
embrillancés.

Les contrastes C sont calculés en considérantdalivant a partir de smesures des
intensités |, et . :

[
C - max min '
( l max + l min J
et la FWHM est prise a (L, +l ., )/2.

Ces résultats montrent que le contraste est fadgniéamélioré (facteur 1.3) uniguement pour
131A. Pour les autres longueurs d’onde, aucunenficaion notoire n’est constatée. Les
FWHM relevées sur les parties des profils corredpahaux embrillancements sont réduites
d’environ 1000 km apres la déconvolution. L’élasgisient des profils est essentiellement
dus aux effets d’étalement de la lumiere diffus@ar(breuses raies EUV et a des
températures étendues). Le processus de décomvopar une méthode de masque flou a
permis d’améliorer la visibilité des limbes solairet de montrer une étendue des régions
d’embrillancements, dont I'étendue moyenne de 300@&st comparable a celles des spicules
(voir figures 11-4-10). La FWHM des embrillancemsmtes limbes aux différentes
températures (effets d’'opacité sur la ligne dee)isént corrigées des effets d’étalement.
Ces résultats montrent qu'indépendament du traitéohe déconvolution, la largeur du pic
d’embrillancement augmente avec la température lgswégions calmes « QR ». En effet, la
FWHM est de 2340 km pour He 1l 304 & 0.03 MK, piévient 0.5 MK dans le Si XIl a 131
A, 4920 km dans le Fe IX/Fe X & 171 A, et 11500dans le Fe Xl (193 A) a 2MK. Par
contre on ne peut pas conclure pour les trous eopor CH », car dans le Fe XIl 193 A, ce
devrait étre une FWHM supérieure a 9160 km, etlawr est de 5220 km.

Le tableau figure V-5-13 montre aussi, indépenddrdarraitement de déconvolution que la
largeur des pics d’embrillancement dans les trausmaux est de I'ordre de 1.5 a 1.8 fois
plus large dans les régions calmes « QR », sauflpsprofils & 193 A. Cet effet est
probablement du a des effets d’'opacité integréfadigne de visée, mais aussi est du au
plasma qui émet du rayonnement en avant planieteaplan, dans les régions émissives.
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Cet embrillancement du limbe correspond a une eppel « shell » en EUV. Ce phénoméne
peut étre dO aux pieds des boucles coronales (Btémen résolus) Aschwanden 2001 et
Ascwanden 2008. La figure V-4-3 représente lewrcstiration. L'embrillancement peut étre
associé a des petites boucles coronales ou landéstntre les pieds est du méme ordre de
grandeur que leur hauteur. Des fils « threads siquaizontaux comparables au champ
magneétique horizontal peuvent aussi contribuett @mmdrillancement.

La figure V-5-14 dans une région calme montrertebk solaire aprés la sommation de 12
images, ou la région correspondant aux altitudesrillancements est visible, avec des
structures sombres, (dont certaines sont non réspluraduisant du plasma plus « froid » qui
absorbe du rayonnement EUV coronal. Cette figuretreda présence de filaments associés
a la protubérance vue en absorption, la caviténadecavec déficit de plasma autour, limitée
par les cornes de plasma. Cette figure montretla@@nhomogene du limbe solaire, ou les
profils d’embrillancement du limbe ont été effectué

Figure V-5-14: région calme en 193 A a latitude 45°, le 11 Jui#@10 a 18h45 TU. 12
images sommées, masque flou 2 pixels, renforcératie€ logarithmique. L’embrillancement
du limbe est précédé d'une fine zone étroite eoratisn. Au dessus se situe la cavité
coronale.

L’embrillancement du limbe EUV dans la raie du A&293 A (2 MK) peut étre une cause de
la photo-ionisation des enveloppes d’hélium neetrienisé, au dessus du minimum de
température.

Cette frange sombre vue en absorption correspoxgg@aules froids Nishikawa, Kanno

1979. Et au dessus se trouve I'embrillancemeninuel dont les profils précédents ont été
tracés. Ces phénomeénes dynamiques plus froiddbsambbservés dans les régions polaires,
dans les trous coronaux ou le déficit de plasmaasligne de visée permet de les rendre
davantage visibles, comme le montre la figure \B5Qe type d’'image une fois sommée,

puis ayant subi un filtrage réduisant des hautsguiences spatiales, permet de mieux explorer
les structures dynamiques, les petites boucleke siumbe.
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long jets bright jets

Summed over 12 min 193 AlA (SDQ) image (11 July 2010 18h45 UT total eclipse time), processed to improve the resolution, South polar region

Figure V-5-15:région du trou coronal Sud, 11 Juillet 2010 a 18A45 12 images sommeées,
masque flou 2 pixels, renforcé en échelle logaritfu.

Cette région montre la complexité des structures #&s spicules et les macrospicules vus en
absorption (situés en dessous de I'indication enga< dark spicules » de la figure V-5-15),
de jets et petites boucles en émission, qui s’é&etnau-dela de l'interface photosphére-
couronne. La forte absorption constatée peut éteeacHe 11 — He 11l & 228 A.

Des petits jets sont observés en absorption. Qés jeds pourraient étre constitués de plasma
froid comme décrit dans l'article de Veselovskyiskova et Koutchmy 1994.

La trés basse couronne est fortement structués,ihest impossible de proposer un modele
statique. Tout est dynamique. Aux éclipses, semeséquence instantannée était réalisée, ce
qui limite les observations durant la courte itéal

Les échelles de hauteurs correspondant aux terapesate I'ordre de 1 a 2 MK se situent
entre 50 et 100 Mm, dans le cas d’'un modéme hyatiqae et homogeéne. Les largeurs des
zones embrillancée, sont de 5 a 10 Mm, soit dix fiedins étendues, ce qui montre que
I'embrillancement traduit une nature complexe abimogéne du limbe solaire, ou des
phénomenes dynamiques, ont lieu.
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VI) Conclusion

Les expériences de spectres éclair ont contrilmédiair le bord du Soleil, sans lumiere
parasite, grace aux éclipses totales, de diagnestigs gradients de densité, les structurations
dans les différentes couches montrant une intedaoglexe. Les émissions des raies « low
FIP » observées dans les protubérances montresimiigude avec l'interface photosphére-
couronne. Les analyses des spectres éclairs orttérlarsurabondance des éléments « low
FIP » qui proviennent des basses couches. Nous @ams doute pour la premiére fois, grace
aux nouvelles caméras CCD a cadence rapide, @obsenir des courbes de lumiere de
gualité photométrique, qui ont permis de révélexistance d’enveloppes, comme le Ba ll, et
notament celle de I'enveloppe d’hélium ionisée H&686 A (produite par photo-ionisation

les rayonnements EUV coronaux et/ou par effetetitrons rapides en provenance de la
couronne) avec une résolution suffisante. Ces rasvebservations ont aussi permis de
définir une nouvelle couche de I'atmosphére sold@renésosphére ou la couronne ne domine
pas encore, pour mieux définir la couche renveesatqui autrefois était mal résolue et
définie. Grace a la résolution spatiale, spectetleadence rapide des caméras CCD ces
couches ont pu étre examinées en détails et aweregnlutionn extréme.

De plus, les mesures du continu entre les proamoés, et le continu coronal ambiant sur les
spectres éclair sommeés, ont permis de mieux quemrigfdéficit de plasma dans le visible
d’'un facteur 10 autour des protubérances par rapparcavités, et d’'un facteur inférieur a 2
sur des profils effectués sur des images AIA aA®8long et en dehors de la cavité.

Ces travaux ont contribué a mieux définir les pmééioes de cavités coronales associées a
'environnement des protubérances, et un renforo¢iche chauffage d’un facteur 2 au centre
de la cavité a été constaté.

Les courbes de lumiete= f(h) sur chaque ion (Fe Il, Ti ll, Ba Il), se situerdes altitudes
relativement distinctes dans I'atmosphére solaire.

Les raies plus chaudes d’hélium pour ces couchégugment minces ont été aussi observées
et analysées dans ces basses altitudes a pa8®0den, ce qui n’avait pas été réalisé de
facon aussi précise a cause de la résolution testpdimitée (plagues photographiques).

Concernant les ions Fe 1l et Ti Il, leure@st tres important, car leur abondance a été
mise en évidence dans les basses couches defizegrhotosphére-couronne, grace aux
spectres éclairs, et pourraient contribuer a alterda couronne et les protubérances en « low

FIP ».

Les variations des taux d'ionisation de I'héliumhmermis d'étudier comment la couronne
peut interpénétrer dans les couches plus basdiéstddace photosphere-couronne aux
altitudes inférieures a 2000 km ou la gravité darehdans l'interface protubérance-
couronne ou le champ magnétique domine. Ces vammtu taux d'ionisation de I'hélium He
Il ont contribué a comparer les couches profondes ks interfaces protubérance (de
plasma froid) et couronne ambiante a 2 MK. Latphonisation des raies optiquement
minces d’hélium par les raies coronales EUV a pgieimontrer une structuration en forme
d’enveloppes, et celles-ci sont situées au dessies mhyriade de raies low FIP observées
dans les spectres éclair. L’embrillancement du éireblaire est associé a ces enveloppes et
des phénomeénes inhomogénes, dynamiques de petieeé (boucles, spicules) ont lieu
dans ces régions. Les spicules, et les macrospidales les raies optiguement minces et
froides du spectre visible sont associés aux strestobservées en absorption dans les raies
EUV et sont des structures dynamiques. Les éclifgéakes ont une limitation car elles ne
permettent d’obtenir que des spectres instantannés.

Le bord du Soleil est défini comme le spectre cantreleve entre les raies d’émission low
FIP lors des contacts d’éclipses, sans lumiéresjiard_es tranches monochromatiques
extraites de chaque spectre éclair prises aux csrda I'éclipse de 2010 montrent la
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structuration complexe du bord du soleil avec #ipdu bord lunaire, en I'absence de

lumiere parasite.

Enfin les expériences des spectres éclairs a cade@® rapide, a permis d’apporter une
contribution sur I'analyse des couches des integghotosphere- chromospheére et couronne,
dans des conditions uniques d’éclipses.

VII) Perspectives

Des expériences de spectres éclair polarisé peutréire tentées dans les éclipses solaires
totales a venir, dans le but de mesurer les dafietshamp magnétique sur la lumiere
polarisée provenant des raies low FIP de l'intexfplsotosphere- chromospheére et
protubérance - couronne. Cependant une des difficuhajeures de ce type d’expérience de
spectre éclair polarisé, est le taux de lumieragite polarisée induite par le réseau par
transmission et d’origine instrumentale, dont lakurs peuvent étre supérieures aux taux de
polarisation ou dépolarisation d’origine solaire.

Une autre expérience qui pourrait étre tentée aohaines éclipses totales concerne des
acquisitions a cadence tres élevée pour améliomre la résolution entre 2 spectres
conseécutifs limités par le mouvement de la Lunesdatmosphere solaire. En effet, ce type
d’expérience avec une cadence de 60 images/ sesartebinning) a 155 images/ seconde
(avec binning) pourrait permettre de définir leddu Soleil avec un pas de 6 km dans
'atmosphére du Soleil, afin de mieux mesurer déisies variations du flux intégré sur la
ligne de visée. Cette résolution temporelle potiéte ameéliorée, en effectuant un binning de
4 pixels par 4 pixels, ou on perdrait en résofuipatiale.

Un diviseur optique pourrait étre installé a latigodu réseau objectif ou ces 2 caméras
réaliseraient les acquisitions simultanément sunémes spectres éclair, sur 2 ordinateurs
séparés. La caméra Skynyx enregistrerait a 15 igflmgemme guidage sur les spectres et la
caméra CCD Lumenera 75 U ayant un binning 4x4 pjxéhliserait des acquisitions avec
une cadence de 155 images par seconde. Cela paitrastréaliser des courbes de lumiére
du bord solaire avec une résolution spatiale/tepifgencore jamais atteinte, mais dont la
résolution spatiale dans les profils des grainBai/ serait moins bonne. 1 pixel rebinné 4x4
de cette caméra correspond a un champ d’enviroriMBr&ur la surface du limbe solaire
indépendamment du mouvement de la Lune qui recdendisque solaire.

Une nouvelle mission spatiale vient d’étre lancienom de IRIS — Interface Region
Imaging Spectrograph, et ou plus de détails sonhé® en Annexe 35. Cette mission va
effectuer des spectres sur le bord du Soleil dassalies du Mg Il vers 2796 et 2804 A, du C
IV 1550 A, Si IV 1400 A, dans les régions d'interéachromosphére —couronne que j'ai
étudié aux éclipses avec les spectres éclair. i3age a I'avenir de nouvelles collaborations
avec les investigateurs de ce programme, poudaceéix données, comparer les spectres
UV obtenus avec IRIS avec les spectres éclair davisible obtenus aux prochaines éclipses
totales de 2013, 2015, 2016 et 2017, et réalisepdblications dans des revues
internationales.

Une autre application d’utilisation de la Lune coeprocédé d’occultation naturel
pourrait concerner des recherches d’occultatiotodés pour tenter d’améliorer la détection
des planetes extrasolaires. Les éclipses de Lunenaitilisant le bord lunaire du c6té de la
lumiere cendrée lors de la phase en croissangeptént un avantage de faible lumiére
réfléchie.

Des spectres pourraient étre tentés, en ayanhgedgedispersion radial, dans le sens du
déplacement du limbe lunaire (comme pour les spgéclair) au moyen de grands télescopes
(diametres supérieurs a 1 m) munis au foyer de @B&CD rapides (100 images/seconde en
16 bit minimum) et de sensibilité élevées. Les bearde lumiére de haute résolution
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temporelle pourraient atteindre un pas d’échamtilblge de quelques milli-seconde d’arc et
moins. Ces courbes de lumiéere d’étoiles occultéesmient obtenues dans le continu des
spectres et dans les vallées lunaires, (le bomireis’apparente d’'une certaine maniere a un
occulteur a bord accidenté), pourraient étre agatyen vue de rechercher soit d’éventuelles
signatures de planétes extrasolaire apres invedasmtourbes, ou leur atmosphere réfléchirait
1/100000 a 1/20000000 du flux de I'étoile h6teretemparant aussi avec nos spectres
réalisés lors de la sortie de Vénus (egress) aniatdransit de Vénus du 6 Juin 2012.

Ou encore, grace a ces courbes de lumiere, lesndsphéres d’autres étoiles de type solaire
pourraient étre étudiées, pour comparer d'autrderfates de transition photosphére-
chromosphere stellaires.

Ces résultats de spectres éclair pourraient caomrila améliorer les images de la
mission Picard pour définir le bord solaire en \dee mesurer son diametre, ou grace aux
courbes de lumiére d’éclipse sans lumiére diffséy00 A et 4500 A, celles-ci pourraient
étre introduites dans un processus de traitemenintkeges de Picard pour éliminer la lumiére
parasite, et permettre enfin de mieux apprécidbdel solaire des images de Picard pour
mesurer le « vrai » diameétre solaire.

En effet, I'expérience Picard réalisant des imajes$oleil hors conditions d’éclipses totales
est hélas affectée par la lumiére parasite du disqglaire, malgré les méthodes utilisées, et il
n'est pas possible de de définir le « vrai » baidise a partir des données que cette mission a
fourni. Le « vrai » diameétre solaire n’a ainsi pasétre mesure, car les conditions de « vrai »
bord solaire sans lumiére parasite n'ont pas dgintdés comme aux éclipses totales. Par
ailleurs d’autres problémes de dérive de transpmsdes filtres, contraintes mécaniques ont
été constatés sur cette mission.

Enfin, les expériences des spectres éclairssééal le 3 Novembre 2013 lors de la récente
éclipse totale de Soleil en Ouganda ont bien réasS§lette éclipse avait une durée de totalité
de 20 secondes, et a permis d’observer la myriadaids low FIP sous forme de croissants
beaucoup plus étendus que lors des éclipses phguds. En effet, les arcs faisaient un
secteur de 110 a 140°, ce qui va permettre I'apalgs profils des raies dans des régions plus
proches des pdles. Ces nouvelles données ont niesteéveloppes d’hélium He | 4713 A et
He 11 4686 A sous forme d’anneaux entiers durarbfalité. Les images ont montré le limbe
Est dans ces raies d’hélium avec la superpositiolintbe Ouest de la raie H béta, décalée de
150 A, et qui est dans le méme champ. Ces nouvdtiesées seront analysées et feront
'objet darticles et contributions, suite a monauvail de thése, lors des prochaines
perspectives du Programme Nationnal Soleil TerRNST, dans la thématique « couplages
entre les différentes enveloppes de plasmas ».
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Abstract SWAP images from PROBAZ taken at 174 A in the Fe I3/X lines are compared
with simmltaneous 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 1T Paschen o
chromospheric lines are recorded on eclipse spectra where regions of limb prominences are
obtained with space-borne 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 - Helinm 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., 2010). 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, 1963; Saito and Tandberg-Hanssen,
1973; Tandberg-Hanssen, 19%5). 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 eruption 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
{Movember and Koutchmy, 1996: Koutchmy, Filippov, and Lamy, 2007; Jejcic and Heinzel,
2069, 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 is clear that the lack of spatio—
temporal resolution at the scale of interest for the heating (of crder 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, 2011; Pasachotf et al., 2011
for a description of the corona at this eclipse). allowed us to observe the true continuum
between helium prominence lines (He 14713 A and Pou He 11 4686 A), taking into account
faint low-excitation emission lines using fast slitless spectra taken at the contacts, before
and after the totality. A sketch of the experiment 1s given in the appendix (Figure 13) (from
Bazin, Koutchmy, and Tavabi, 2001 1). These observations also yield relatively new results on
the determination of the electron densities inside prominences when compared to previous
photographic ground-based coronagraphic filtergram observations in the D; 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,
19583 for eclipse broadband observations). Flash spectra, measuring the continuum ontside
prominences, allow one to study the electron density of the cavity and compare with the
PROBAZ2/Sun Watcher with APS detectors and image Processing (SWAP) EUV filtergrams,
primarily recording the Fe I3/X coronal lines ( Seaton et al.. 2012). SWAF is one of the main
scientific instruments of the Project for OnBoard Antonomy (PROBA2: Berghmans et al.,
2006, Defise er al., 2007 Halain er al., 2010; De Groof er al., 2008a, 2008b). PROBAZ is
an ESA microsatellite launched in 2009, The SWAFP imager has a field of view of 54 = 54
arcrminutes, 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 Ti*, 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

IEram 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 myrnad namrow low-excitation
emizsion lines overlying the very faint photospheric continuum left outside the salar limb. The faintest lines
are revealed at the coronal intensity level during total eclipse, when the level of parasitic scattered light i=
completely neghgible.
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Prominesnce Cavity Regions Observed Using SWAP 174 A Filtergrams

{a) (h)

Figure 1 (a) 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,
ib): Quasi-simultancous SWAP stacked filiergram at 174 &, corresponding to the totality of the 11 July 2011
eclipse ohserved from Hao {French Polynesia), at the same scale.

discussion is bevond the scope of this article. Note 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 scattered light of instrumental origin, even with a Lyot
coronagraph which usually over-occults the Sun.

A mapping of the intensity ratio of He I'He IT lines {at 4713 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
temperaturs measuarements were reported in the past. based on these lines and their profiles
(Hirayvama and Nakagomi. 1974: Hirayama and Irie. 1984). Here we have the advantage of
having many WL images of the corona taken during the eclipse totality (Pasachoff ef al..
2001 1: Habbal e al.. 2011).

2. Ohservations

2.1. Global View of the Corona During the 11 July 2001 Total Eclipse

The ground-based experiments carried out in French Folwnesia produced several images
taken in WL, They allow identification of the streamers and arches (see Figure la) with an
image taken at 158:43 UT and a SWAP stacked EUV filtergram taken near 19:00 UT (Fig-
ure |b). From Figures laand 1b, arches above limb prominences were identified. especially
the cne at the southeast limb, where a cavity is seen in WL with the corresponding promi-
nence inside, which also 1s observed in the heliwm 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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Ti 11 4549,6

Till 45637

Prominence continuum

Y direction

Till 4571,9

A direction and wavelength

Figure 2 Processed partial image from the Qash-spectra sequence, showing the continuum between heli-
um-line prominence smissions. An eight-second of integration was used (from images taken near the second
contact at Hao, from 158:41:53 to 18:42:01 ), to show the cavity effect (decreased fluxes). The enhancement
due to the prominences seen i the true contimuum (at left) is compared to a partial SWAP processed image,
taken in the same location at the southeast limb (at right). The cnentation and scale of the SWAP imoge are
the same as in the spectrum. The dashed-orange lines show the region used to extract the photometne profiles
of the continuum which is plotted on Figures 4 and 4k, It is situated between the He 1 and He 11 emission
lines. Mote that with a shitless spectrum, spectral lines are corved and match the limb, although the dispersion

15 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 to
dominate the kinetic pressure: the plasma f is lower than one.

We also performed photometric cuts outside the helivm emissions, in the continuum,
along the direction shown with dashed crange 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 SWAFP, AlA, and Flash Spectra in
the Region of the 4686 A He 11 Line

The cavity looks relatively dark in WL due to a reduced electron or plasma density (Saito
and Tandberg-Hanssen, 1973). A simple interpretation of this long-duration phenomenon
would be to consider that the missing mass fills the prominence magnetic structure. This
guestion is still open and linked to the so-called prominence—corona interface (PCT) physics,
to smiall-scale plasma Aows around the prominence and to the topology 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 turbulent motions are usvally assumed. New
eclipse observations should now be compared with space-borne EUV filtergrams obtained
simultaneously, in order to further investigate the former idea. The following images were
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Prominence Cavity Regions Observed Using SWAP 174 A Filtergrams

Figure 3 Superposition of the
304 A and the 193 A emission in
the partial frame image at
southeast taken at the time of the
eclipse using SDCVATAL The
arrows point to the prominences
studied.

Prominence N°2

obtained by the Atmospheric Imaging Assembly (AlA) of the Selar Dhvnamic Observatory
(5D, SDOALA takes one image every 12 seconds in each wavelength of coronal lines
(aiamsal.com) with a considerably improved spatial reselution bot a field of view somewhat
smaller than that of SWAP. Prominences are seen in emission in the He 11 304 A resonance
line on AIA fillergrams and, simultaneously, in the ionized helium Poe line of He IT at 4686 A,
using our flash spectra obtained during the total eclipse. Note that the Po 4686 A line is
considerably less optically thick than the 304 A resonance line (Labrosse ef al., 2010,
Figure da shows the result of superposing original photometric cuts taken lingarly along
the direction tangential to the limb { see the dashed lines 1n Figure 2), and not exactly along
the local limb, which is obviously corved. This allows us to increase the signal-lo-noise ratio
in the region between the prominences and to distinguish both the true continuom of each
prominence superposed on the local coronal continuum recorded along the line-of-sight and
the depressed continunm outside the prominence, corresponding to the cavity, This is in-
deed a difficult task becavse of the overlapping of structures along the spectral dispersion
direction when a shitless spectrum is used. MNote that a selection effect similar 1o the effect
produced by the slit of a spectrograph exists becanse the radial extension of all recorded
emmissions 15 drastically limited by the scale heights of each relatively cool emission line,
and, to a smaller extent, the continvum 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 observed intensity plotted in Figure 4b deduced from the smoothed fit. correspond to the
continnum-intensity variations and modulations, coming from prominences seen at higher
alutudes and the nearby region. Additional brightenings in He 14713 A and He 11 4686 A
emission lines are seen as shells (Bazin, Koutchmy, and Tavabi, 2011) 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 evalvation 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 1s estimated to be less
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Figure 4 (a): Photometric cut through the flash spectrum comesponding to the WL “clean™ continuum
dashed region shown on Figure 2. The Blue curve represems the assumed homogeneous background that
we used to deduce Figure 4k, (b Phcutcu‘nctnv: cut deduced using the vanation shown on Figure 4a by remov-
ing the background corresponding to the shown fitting. The elative intensity defcit arcund prominence 2 is
evident.

than | » 107 units of the mean solar disk intensity. The deficit is evaluated o be 4 x 107°
in wnits of the mean solar disk brighiness in the case of prominence number 2, where the
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Figure 5 Images of two prominences in the 4713 A line of He 1{at left), in the Pa 4686 A line of He 11 (in
the middlc) and in He 11 Ly @ line at 304 A (several order of magnitudes thicker than the Pat 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 9).

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 11 4686 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 parts 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 1o
the use of this deep Aash 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 contri-
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 Pa 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 is in excellent agreement with the Hirayama and Ine (1984) photographic
results and with what was observed in the chromosphere by the same authors, interpreted as a
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Figure 7 SWAP image taken at
the time of the eclipse, in polar
coordinates, The cavity of
prominence 2 studied is located
at 138% heliocentric coordinates.
The red and orange dotted lines
show where the radial cuts are
taken along and outside the
cavity (see Figure 10}, Bl ’ i

Figure 8 WL onginal image
obtained during the 11 July 20010
tatal eclipse and comerted 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
positon of the radial cats, along
and outside the cavity.

138 75 "

result of the ionization of the helium lines by UV radiation (Hiravama. 1971 ). The intensity
ratio increases abruptly near the prominence edge. where the P-C region is located. by a
factor of two over a distance of 10 Mm. This needs to be compared with the surrounding
cavity, ohserved with PROBAZ/SWAP in the Fe 1X/X lines at 174 A (Figure 2), where the
temperature reaches 0.6 1o | MK (Sirk., Hurwitz, and Marchant. 2010). 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 SOHOVEIT

An image taken in WL at the time of the L1 July 2010 eclipse totality in Hao (French Poly-
nesiaj 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 vsing the F-corona radial-intensity profile from Koutchmy and Lamy [ [985).
The integration was performed over a 20 Mm width to get a better signal-to-noise ra-
tio. Tangential- and radial-intensity cwts are perfommed around the prominences (from 110
stacked SWAP images converted to polar coordinates).

Figures 7 and 8 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
intensities of this cavity region, reaching values of order of 530 %, The deficit ratio seems to
be constant for heights up to 55 M. Above 70 Mm. 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 variations, is obtained by integrating 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 ® Tangeniial cuts taken approximately from 5 to 70 Mm eround the SWAP cavity region showing
the amplitude variations of the depression with height measured from the lunar edge,

Prowided the temperature inside the cavity is near the temperature [ Ti] given by the jon-
ization balance (0.6 to | MK temperature), the emission in the 174 A Fe 1X/Fe X emission
lines is proportional to the coronal electronic density squared [NZ] when the excitation of
the line is collisionally dominated (see Allen, 1975 Thomas, 2003 and also the classical
monographs by Shklowvskii, 1965; Billings, [966). In SWAF 174 A, we find a contrast ra-
tio [{Four — foawd/Uaur + Toge 1] at the height of 60 Mm of the order of (L35 {Figures Y
and 10}, The effective length of emissivity [Legy]. 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-
ties are proportional to Nfﬂﬂ] and. accordingly. the effective length of the line-of-sight
integration [Lggr] 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 equilibrivm. and usvally this temperature is consid-
ered constant over several hydrostatic scale heights (November and Koutchmy, 1996), The
radial gradient of Figure 10 is in agreement with the classical values (Shklowskii, 1965;
Billings. 1966) 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 284 A, as reported hy Allen (1975, Figure 7, page
172), 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 corresponds
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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the contimoum reported from the Aash spectra.

o the case of a homogensous WL corona and for these radial distances (near 60 Mm
height), November and Koutchmy { 1996) computed the effective length of integration [ L.q];
it 15 of the order of one solar radius or 700 Mm. From the value of the intensity deficit
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Figure 12 12 stacked EIT 195 4
images to show the southeast
cavity ai 133 between 1 7:36 (o
20136 UT, and the emissivity of
the surrcunding corona.

138" e

ohserved in WL (Figure 11}, and assuming a negligible value of the electron density inside
the cavity. it is possible to evaluate the effective “extension™ of the cavity along the line-
of-sight. ¢lose to the horzontal direction. We also assume that the cavity 1s extended along
the line-of-sight on the day of the eclipse. Figure & 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 025, which 1s tvpically 1.4 times lower
than what we measured in 174 A with SWAP (Figure 10). In WL, the extension of the
cavity is then evaluated to be 700 » 32 /80 = 280 Mm along the line-of-sight. provided it is
completely empty.

We also used umages from the Extreme-wltravielet Imaging Telescope (EIT: Delabou-
diniére ef al, 1995) of the Solar and Heliospheric Observatory (SOHO), from ESA and
MASA. This instroment provides images of the hot corona (1.5 MEK) in 195 A Fe XII iron
and in the 304 A He 11 lower-temperature lines.

The field of view is 1024 » 1024 with 2.6 arcseconds pixels (SONOWWW.NASCOM.NASA.QOV).

Images in 195 A, although noisier, allowed us 1o 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”
ermission line of about 1.5 MK the cavity contrast seems redoced: a result similar to the one
recently described by Habbal et al. (2010, 2011) and by Pasachoff e al (201 1) for eclipse
cavities. Moreover in Figure 12, in the radial direction. we see in 195 Aa 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 1s 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.

3. Extension of the Cavity Region

We nsed 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 9 July and 13 July 2010, for evaluating the cavity extension (Figure 13).
Although the exact geometry of the cavity is rather uncertain, it seems that the limb

passage occured 1/2 day after the eclipse observation,

4. Discussion and Conclusion

The 2D mapping of the He I/He II relative intensity ratio shows that the maximum value
{in agreement with Hirayama) is about 3.3 in the central parts of the prominence and, inter-
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Figure 13 The cavity region of prominence 2 seen every |2 hours of tme using SWAP images, from 9 July
to 13 July 20010, The cavity can be better identified over the imb from 10 July near 18:00 to 13 July near &:00

during 2.5 days. Plasma flows inside the cavity core are also present.

Figure 14 Extract from the
highly processed WL eclipes
mrage made for showing the
contour of loops and fine-scale
details after remeoving the
larger—=cale gradients (low spatial
frequency hlering). At left
extract from the best image
provided by M. Druckmiiller (see
Habbal er al, 2011 for details)
and at right. in negative, the same
mage after processing using the
Madmax operator (Tavabi and
Keountchmy, 20025 Mote that the
processing removes the
photometric properties of the
picture and the cavity intensity
deficit is completely woashed 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. Wichr, and Dammasch {2003},

Al 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 significant!v larger than that which is missing in
the surrounding electron corona at the chromospheric level. This is a result of using the true
continuum levels (Thomson seattering 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. It 1s 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 er 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 is in-
deed surrounded by many tiny irregular 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 1s, however, limited, see also Figure 13, and that its geometrical
extension is not very much different from what is 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
PO

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 1s 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 observations 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 Movember 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

600 grooves!mm transmission grating

B0x50 mm size, blazed at 500 nm CCD Lumenera camera
12 bit = 15 frames/s
Pixel size 4.8 ym

.-"‘ | =— Refractor of 600 mm of focal length
IIIlr-“ { And 50 mm of diameter
|
|
density UsB-2 |
E”:Tg'.m nmw Removable 470 nm filter /
of diameter (FWHM 10 nm) and 25 mm of diameter .
to adjust the view angle

Spectra resolution : 0.012 nm/pixel

Spectral range : 470.0 +/- 5.0 nm

Spatial reselution (effective achieved) : 1.8"pixel
Time effective exposure : 55.1 ms

PC computer for spectra acquisition

Software used ; Lucam Recorder

Figure 15 The setup, 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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KEY WOR DS Abstraet At the time of the twa last solar total eclipses of Aueust 1at, 2008 in Siberia and Tuly
Total solar echpue; Lk, 2004 in French Polyresia, high frame rate OO0 fash spoctr were obtaimad . These eclipses
Checmospliene: oo irred inoguiet Sun period and after. The ditless Bash spectra show two belium shell, inthe weak
Flash spocti; Paschen o 4686 A line of the jonized helium Hell and in the neutral belivm Hel line at 4713 A The
Hehimn shel; exbemaiona of these helium shalls are typically 3 Mm. To prominences, the extension of the imeface
Sola ransition s, with the comm & much mow extendad. The observalions and analysi of these lines can properly
Low FIF emsson o T done only in eclipse conditions, when the intersity threshold eaches the coronal level, and the

parasitic scatterad light is vinwally zero. Under the layes of 1 Mm above the limb, many faint low
FIP lines were also scen in emission. These emission lines are superpesad on tle continumm eontain-
ing absorplion lines. The solar limb can be defined wing the weak contimuum appearing betwoen
e emission lres at the time of the second and thitd contact. The varations of the singly ion@ed
irom lime, the Hel and Hell lines and the continuum intersity are asalyzed. The intensity ratio of
iomizd to meutral helium iz studied for evaluating the jonzation rate in low layers up to 2Mm
and alao around a prominence.

& 2003 Care Unveraty, Producton and hosting by Blsevaer BY. AL rghits resorved,

Introehee tiom experiments wsing optical fibers were made for polarization
analyzis [3]. During our observations, we perfomoed a high ca-
dence CCD 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 immized helinm He 11 4686 A line,

tions of flash spectra were carricd out by different observers at— with the aim of studying the top of the photosphere and the

total solar eclipses using a OO camera [2] and Hash spectra chromosphere to corona transition region [4]. These flash spec-

— tra were obtained at the total solar eclipses of 1st August 2008

Comresponding author. Tel: 133 144528056 Tax: +33 184328001 and 11th July 2010 5] using about the same blue spectral

Eearadl sddres: basuiy spdr (0 B range. The duration of each analyred sequence iz about 1=,

Pt newview under responsdba ity of Cairo Uneveraiy, taken around each intermal contact. Fast CCD imaging is nsed

{15 frames/s). Eclipse conditions allow to reach a negligible le-

vel of parasitic scattered light; indeed coronal levels are easily

Praduetian and hosting by Elsevier reached during the obhzservations [6,7]
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The second goal of these ohservations is the analysiz of the
helium shelk in layers near and abowe the limb at a 1 Mm
height. This & impossible to do such observations outside
cclipees’ conditions since the solar disk irradiates the instru-
ment. We alzo recorded many Faint enussion lines at the solar
cdge, scen superposcd to the contimmum. This contnmmm cor-
responds to Haily's bead spectra revealing the extreme limb of
the photosphere when the Moon limb fimally covers entirely
the solar disk. Prominences can ako be smdied. Flash spectra
were already analyzed in the past using photographic obaerva-
tions [1,8] but at a lower rate, malang their guantitative anal-
yais dithoult.

CCD Aash spectra were also obtained during the July 22nd
00 total eclipse [ 6] but in another spectral mnge of 4490
4620 A (zee Fig. ). The analysiz of the J& results are beyond
the scope of this paper and will be published later along with
additional smdies of the low layers of the transition region
and the chromosphere.

Ohservations and image processing

We uwed a G grooves/mam trarsmitiing grating placed in
fromt of a G mm Focus length achromatic objective, and a
12 hit CCD Lumencra Fast camera {USB-2) imaging the spoc-
traat acadence of 15 Frames per second at the time of the con-
tacts, hefore and after the totality [5,9]. The corresponding
spatial resolution on a radial direction corrsponding to two
snocessive spectra, as determiined by the relative angular mao-
tion of the Moon, was 25 km in the vicinity of the zolar limhb.
The faint emizsion ines, the helium lines and the agnature of
prominenoes were identified as shown in Fig. 1. We obaerved
that a part of these emizsion lines does not match the photo-
spheric Fmunhoter lnes (F-lines) seen in absorption (sce
Fig. 2). It is the first time that such a photometric accuracy
iz reached showing meany faint emission lines at the extreme
limb and, simultanemsly, the extreme photospheric limb con-
timuum with F- lines, This analysis is done thanks to the Moon
muotion (.54 arcsecond 5) over the solar limb, mountains and
valleys of the Lunar profile modulating the solar edge.

A zecond ionized helium shell in the He 11 4686 A line was
first evidenced during the Angust 1st 2# total eclipse. We
accurately analyzed the light curves deduced from intensity
measurements of the Hash spectra (sce Fig. 3), takang into ac-
count the lunar profile that rodulates the intensity of the lines,
Wi averaged and measured the fluxes in the corresponding lu-
nar valkys.

Wi stacked and aligned & spectra every 3 spectra using the
Iris software [10] n order to increase the signal to noke ratio
{along Mygquist frequency rule). The resulting averaged height
sampling iz 75 km near the solar edge. We compared one single
image and the resulting image of the & stacked aligned spectra
and found that the resulting smearing is negligible when inten-
sity levels are properly adjusted. We checked that theme was no
zhift in horizontal and vertical directions during the alignments
and during the stacking prooess.

Steps abowve a height of 16E) km over the lmb wene 75 km
and they cormspond to Gstacked spectra taken every 3 spactra.
Below 1600 km we used a smaller step value because the inten-
gty levels of some Baily's bead spectra were 10108 times high-
er and even close to the saturation level at albtudes below
100l k. During that acquisition process, the cadenoe of the

framne rate was reduced to approximately 9 frames/s to avoid
saturating spectm.

The intensity ratio of He II/He I along the shells as a fune-
tion of the heights above the limb was analyzed. Thiz analysis
was done in order to compare the ionization rate in the low
layers of the tmmsition region, and in the prominence to coro-
na interface in ligher layers [7]. Fig. 4 shows the analysis per-
formed 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
the intensity prohles as a hncton of wavelength tor different
times near the second contact of the 2010 total solar eclipse
(see Fig. 5). We also amlyzed the continmm corresponding
to Baily's bead spectra and, simultaneously, the Fe 11 4629 A
line intensity, in order to determine the solar edge profle
(see Fig. ). Each fux measurement shown in Fig. 6 was taken
from a single spectrum, without stacking spectra. The contin-
i zeen between the helium prominences and the prominenoe
to cavity regions [9] is then measured.

Results aml discussion

Wi evaluated the internsity of the continmum from the solar
odge between Faint emission lines and of Fraunholer lines
ahowve the solar edge, as ssen without the parasitic scattersd
light of usmal observations done outside of total eclipses. This
measnement could also be relevant to the determuination of the
solar diameter (work in progress), using the eclipse method [11)]
and taking the lunar diameter as a mlerence.

The faint emission ines recorded at the bottom ol the chro-
mosphere which do not correspond to F-lines, could contrib-
ute to a new definition of the solar edge, and to the analysis
al the structuration of the low layers ol the transiton region
due to the increasing influence of the magnetic field emerging
from the photosphere. The terminology “‘reversing layer™
which was wsed in the past should indeed be revised, taking
into account observations of high cadence CCD Aash spectra.

Fig. 3 shows the mtensites prohles deduced tfrom the se-
quences of flash spectra. The continmum intensity light curves
are modulated by the mountains and valleys on the Moon
limb. They decrease rapidly at the beginning of the totality
(zee Fig. 2). The intenzity profles are all fitted with an expo-
rental decay and plotted in log scale Ffor a better estimation
al the gradient {zoe Fig. 3). The lower slope of the helium lines
variation indica tes a higher temperatre than the one of the Fe
IT line which is Formed at heights below or near (U8 Mm corre-
sponding to the new minmum of temperature as proposed by
Fontenla [12]. This Fe 11 line, like many other emssion lines
ohserved in this “mesospheric”™ region, are characterized by a
low First lonization Potential (FIP), see Figs. 1 and 7. These
results show that low FIP lines are very abundant in the low
layers ol the tranzition region. The FIP iz lower than 10 eV
for most of metallic elements.

We define the “mespspheric’” layer as the part ol the solar
atmosphere situated above the quiet uniform top of the photo-
sphere (near the minimum of temperature which is not Far
from the visible edge of the photosphere in the contimmim)
and where the corona does not yet dominate. It is 2 mixing
ol conl nentral gaz, of hot nentral and of ionized gaz (under
the more dynamical chromosphere) and ol coronal plasma pe-
netrating deep in the chromosphere.
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Contima
Bro e

Ha || 4586 shefl

Fg. 1

July, 11th 2010
{end of achpse totality)

* Hel4713 shal

Selected Rash spectra from the 2008 and 2000 total aolar eclipses, including lines” identification, prominences and energy kewk

cortespondine Lo excitabion potentials Only the 2008 spoctrum {lower parth & shown after computer hseanzation. The spectral dispersion

i 12 &) pixgland the spatial resolution & 1.1 Mm/pixel.

Fig. 2 Composite spectrum (hot tom) extmcted from a temporal
sequence of fash spectra (9 spoctrafs o the tegion of 470 mm)
dhowing Both absorption Fraunhofer lines on the extreme solar
limb and emission lnes of the third comact of the 110h Tuly 20100
total snlar aclipse.

The exponential decays curves are fitted for the He 11
4686 A& and He 147134 lines and their equations are gnrcn
in Tahble 1. The differences of gradients between He | 4T3 A

and He I1 4686 A intensities profiles were difficult to evaluate
in the past [13]. Thanks to the 2010 total eclipse slitless spectra,
we could look for a definite difference between the helium hines
showing a higher teneperature for the He 1T line than the one of
the He I Indoed, the ionzation potential of He IT Paschen ais
eV, and it 5 24 eV for the He T hine.

The lower gradients values of 00013 for He IT and 00018
for He 1 lines indicate a higher temperature across the shelk.
The gradient of §.0025 for the Bz 1 line corresponds to a lower
temperature than the ones of helium; the excitation potential
of the Fe IT at 4679 A is 548 V. This Fe IT low FIP line com-
pletely dizappears above 1.8 M the belium lines are ako seen
abowe 1.3 M.

The radial intereity variatons of Fig. 3 are nevertheless al-
maost in agreement with what waz known lor the He 1 zhell
fram the 23 hrght line [14] and from the half~width measure-
ments of the 12 line between 1.5 and 4.5 Mm, including spic-
ules and group of spmu]u [15]. The second ionized helium
shell, in the He IT 4686 A line, corresponds 1o higher temperm-
tures layers where the corona penetrates [16,1 7] The analysis
of the helinm temnperatune can be done by studying the inten-

Please
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Integration, along the ine of sight, of the intensity variations (Tog scale) of the He T and He IT ines, Fe T lne and the contimium,
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Fig. 4

Tutensity ratio of He I/He 1 lines above the limb ina adial direction and wpwands to a prominence, Tom the total selar eclipse of

11 July X010, This enables the study of the gradients linked to the jomzation rate variations.

sity ratio of He 1/He 1. Mear the sdge of a prominence, as
shown on Fig. 4, it partly reflacts the increase of temperatures
when going upwards to the coroma at a 25 Mm height from the
limh. The intensity ratio of He 11'He 1 allows to compare the
iomization rate of helinm. It increases apparently more rapidly
in the low layers of the tranation region {below the 2 Mm
heights) than in the upper layers between 23 and 28 M corre-
sponding to the prominence to corona interface.

The intergities and fAuxes of the continuum and of faim
emision lines are plotted m Figs. 5 and 6, and show what
we could define the “true” solar edge, scen without parasitic
scattersd light coming from the disk. The low FIP lines pro-
files, like the Fe IT 4625 A line, modily the zolar adge intensity
profile. The ohserved pseudo-continumn n Fig. 5 could corre-
spond to the superposition of several low FIP lines profiles,
some of themn not resolved.

Please cite this artick 2, Koutehm
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Fg. 5 Spectral inlensities for several heights above the limb dedwoed from flash spoctoa taken at the fine of the second contact. They
dvow many faint resslved and weesolved mesoapheric low FIF lines (from (e total solar eclipse of 11 Ty 2000 in Frencl: Polynesia), see

also Fig. 2.

O the last graph of Fig. 5, we compare the area under faint
emtssions lines with the corresponding pseudo-continmmm —
presumnably without lines — for evaluating the time ol the con-
tact. The Baily's head spectrum of Fig. 7, indicating sclected
lins of low first potential, corrsponds to the top of the pho-

tesphere. In Fig. &, fuxes that are lower than 10~ units of the
solar disk brightness per Baily's bead size in Mm, at the end of
cantact, could be due to Thomson scattering. At this level, the
photospheric continuum almoest completely disappear, leaving
place for the corona to penctrate.
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Flimes measimed in the contivmam between the low FIP lines and for the Fe 114622 & line, for evahsating the time of the second

contact and the solar edge profile during the 11 July 2010 total solar eclipse. Blue diamonds are Buxes measured in the contimumn and

groen aguares inthe Fa Il line,

Fig. 7
selocted lines are indicated.

Low FIF faind emission Toes seen during the sscond contact of the 22 Tuly 2009 total solar eclipse. Excitation potentials of

Table I Fitting of squations dedoced from Fig. 2 and their derivative, to evahmte the relative gradient of the layers between (04 and
22 Mm.
Cirastlient dindfydh Fil exquati o
He 14713 LTS L A2 § o= 120 e — (00018 & QL0002
He Il 4686 —L013 4 0001 B o= 18853 bl — (00013 £ (LO0G |
Fell 4520 —(L02S 4 00002 I = T13.53 wemp] —(0LON2S £ 0000240
Conclusion netic feld is emerging into the coronal plasma. lomzed and

Many low FIP emission lines are created in the solar meso-
spheric layer, below and above (L4 Mm height where the mag-

neutral helium lines ame seen at 0.4 Mma height up to 2.2 M
and further out at lower intensity. The intensity ratio of ion-
i7ed over neutral helium, seen in low layers close to the lingh,
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reveals an iomizaton process different From what iz observed in
the prominence to corona interface, where the medmm is prob-
ahly less collisional. It is yet naot clear whether these ionized he-
lium lines are indesd produced in the low layers of the
transition region, close to the limb, where low excitation emms-
zion lines of low FIP elements are produoced, or only in upper
layers seen along the line of sight due to overlapping elffzcts.
They could also he produced in inter-spicule regions where
the hotter coronal plasma penetrates, and where the helium
lne could probabkly be 1onized by photo-exatation by the
coronal UV and EUW light. The heating process 15 hadly
kmown tut could be “associated™ with the emergence ol the
magnetic feld in dynamical structures. We expect new im-
proved data from the next total eclipse of MNovember 13th
0132
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The dinmiter of the Sun hos heen menmered wimg Baily's bosds durieg central
wclipses, ohearved with portabln telesropes. A blond of tiny emission lines produced in
tha Brst sevaral hundred kilomaters shove the photeaphore gives o Bt signal which pro-
lompes tha Hght curves of vhe bands. The simgple criterion of Hght OFF /0N adopted in the
pravioes approachss to deflne the timing of photospbern's disspponrance fronppoar nnes
in modsfted. Tho tochnique of the limb darkming funetion coconatrurtion from tho Baily's
beads light eurves & introduced here.

Keywornds: Solar antromotry; solar physica.

1. Tmtroduaction

Thi classic dafinition of solar [imb i the location of the meximm of the derivative
af the nminceity profile of the contimum apnctnlm,m it wes adopted in the studies
an solar ohisteness, The appiication of the FFTD a.lgu.r.ithmm allowed to svoid the
ssping effocts of atmospheric tu.rhu]em:e,m which shift inwards the position of this

1
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meximum (identified also s the inflection point) of about 0.05 sresec for each
arcseeond of seeing. This velue has been obtained by anti-Fourier transform {with
diserete FFT with 1024 points, resolution (001 arcsec ) of the analytic fit of the limb
darkening function published by H.l:rgamun.,E comvoluted with & Ganssian with 1, 2
and 3 arcesc of FWHA: the inwards shift of the observed disnmeter (che distance
between the two inflection points) was respectively of 007 aresec, (.18 urcser and
(.28 mresee. The transition cegion bebweon the photosphere and the ehromosphere,
under the inner corona, corresponds to the location of this infexion point.

The location of the solar limb = different for differont wavelengths dos to the
difforemt height of the emitting regions: H0.07 arcses in the domeain of visible g
from 1:|IJ.-:m‘.u:ezp]]|1|'eEI observing the Sun n the Ho line from above the chromosphere
the solar limb iz shifted by +6.7 arcser eorresponding to 4500 km® Therefare it
iz mecessery to identify the passing wavebsnd with an appropriste filter In order
to soleet the reforcnoe wavelongth for measuring the sofar dismeter, and to svoid
influenece by getive regions located ai higher regions than the cootimnom speetrom
coming from the solar photosphoe.

2. Problems of Limb Detections Doaring Eclipses

Dhring a total eclipse the luminosity of the environment drops swddendly of several
orders of megnitode s the last Bely's besd diseppeans. For this resson the sipneturs
of totslity, csporcially if ohserved near the edpes of mmbral mnu[E has boon considerad
of great utility for the measurement of the diameter, oven if tho observers need onky
neked eyes. This is the case of the eclipse of 1710 registered by Edmond Halley
and discnssed in a paper entitled Ohsersations of ¢ probeble change in the solar
rodine between 1715 and 197900 The International Ocenltation Timing Association
(IOTA) over the last 3 decsdes has orgenized expeditions to observe the Baily's
bogds: effect for central snd annular eclipses. For the eclipses of 2005, 2006 and
008, IOTA observers provided nearly GO0 DBaily's besds timings from 28 stations,
with the resnlts published " Atlas of Baily's Deads Eﬂ'a—i‘l]ﬁ"fm

The mismetch botwenn some of the observing stetions of the same eclipse on-
lipthen oz on the existonee of o probbem in the limb definition, which becomes
ovident when the Juminosity of the photosphere s eliminsted by the intorposition
of the Moon

Usually the total eclipses are observed with portable eguipment which doos
not exeesd 20 cm of dismeter. One of us (Sigismondi) ket examined recent eclipse
w‘]emmand foumnd that the |arger the telescope aperture is, the longer the Baily's
bopds basts. Hore are some examples:

Joan Rovies and Carles Schmabel observed from the 2005 anmilbar eclipse shadow
limit in Spuin. Hore they recorded the ting lipht connecting the lest beads, which
bebongs to this intermediste region above the limb and under the chmmuﬁphmm

Let's call it the mempinal nes-smission region, in continuity with the margine!
mones af the Moon of the clessenl work of Chestar B Watts 2
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Apain in HHE Clmck Hﬂ'ultﬁnbsurmdwit.h & 13 em Calestron tolescope the total
eclipse in China, and Micherd hugimtﬁ nsing a 9 cm Ouoestar was 1.6 Km further
out toward the shadow Bmit [t came oot that Herold recorded the manpmnal fnes-
emisaton mgion connecting all active bepds, and it remamed visible slso during the
totality, while Nugent did not. Since Herold wes closer to the oclipse contral path
then Mopent, totalicy was longer &5 experted. bot the hegining of totality occurred
without the ueusl sero lnminosity signal.

3. The Marginal Lines-Emission Region in the Solar Mesosphere

The fiash spectrim i= obtaimed with a spectrograph daring totel eclipses, and the
contimmn of the spertrom corresponds to the Baily's beads [the photosphere limb
with Franhhofer lines ssen in absorption), amd also & myriad of Rint emizsion lines
are seen simultaneously superposed on thie contimnm. The thin layer associsted
with these faint emission Lnes between the photosphere (F-lines) and the low chro-
mosphers, correspods o the transition region which esn be seen only during tha
internal contacts of & total eclipse, This transition region has to be taken oo ac-
coumni while defining the soler edge, and the contimmm spectrnm has to be measared
between theso faint emission lines for accurately messaring the troe eolar dismeter.
A moving plate spectrosraph hes been used in 1905 eelipee by W WL Eum'phednl
director of the Lick Observatory, in order to photograph the evolution of the spec-
trum with the reduction of the ares of the visible Sun. 1t i visible the transition
between abeorpiion dark lines [photosphere with Fraonhofer spectrom) wnd timy
wrmizsion lines and chromosphers lines (few and beilliant}, snd fnelly the corona
COnLImnm-

The Hend of these tiny smission lines just ebove the solar limb I8 perosived
a5 white light, and even if it 5 about 1000 times dimomer than the photosphers
brightness it can be confised with the photcsphere itsolf, when the photoephere is
spen thromgh an area 1000 times smaller and withoui spectropreph, a= it oecurs
during the lest stages of a totel eclipee. This suceessfull 1905 eclipse expedition,
sponsored by Crocker, remained a cornorstone for the fellowing decades.

Nowadaye the definition of reverzing layer is mo longer phyvsically sabisfving.

This region, in snalogy with the silnation in the Farth's atmosphers, can ba
defined as the solar mesosphere. There the temperature has & local minimom of
ahout 4500 K instead of 5800 K of the photosphere, afier the tomperature rises a1
the beginning of the chromosphere. This region, over the photosphers, starts with &
layer where the contrest of the pranmlss changes, The vertical magnetic feld betwesn
rramiles gnd supergremiles ernerges and it sproads horizomeally. The propagating
waves along the mepnoetic Aold become shock waves, and they releass the cnorpy in
theza layors.

“hetp:/ feww _yootabe. comfwatch ™y =onV IEblpk Eo
Binttp: / ferww. youtube comwatch™ —alaNgg0W PSL
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Fig. 1. The Filimg Factar (FF} or hoterogennity factor, & the mito betwesn the volumo occupiod
by the plosma over tha total valume, beonuse tha plasms is magnetically confined. The imeersion
of the tenpaaturs oeoun sround 350 Km; or 0,50 ansoes abave the photosphoro
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Fig. 2. In on hydrostatie opo-dimmsional modad (data plotted from tab. 52 of Foolal toxthook
[12]) the invorsion of the temparaturs oecors armand 350 Km, or (.50 aresor abave the photoephera.
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2w+ lunar valley that produced the bead

arcsac from average lunar limb

arcses from 1777 A4

Fig. 3. The Keguyn profila of the valley at the nxis sngle AA 177" durng the annulsr aclipse of
Jaamnry 15, 3010k tha bond hare considerisd waa formed through this valley. The nron of tha valloy
is ividod mto 21 sfices of oqual bedght {30 millinresec ). Dharing tho bend's ovent anch slico is fllad
with differcmt bmyvars af the solar Imb overy timo imtervnd (1.1 = foc this bend).

4. Limb Darkening Function from the Baily's Beads

Recently, the techniguoe of Daily's berddl considered their signal g5 TON/OFF", &=
if the limb derkening function woald be similar to the Heaviside profile. This is an
sppriccimation of the real sitnation, otherwise un observer who i more mward in
the mmbral shedow should see & longer darkness during the eclipse, regardless of
tebescope used. The idea, under development, 12 to recowver the profile of the limb
darkening function from the fight ewrve of every eingle beard. Frame by frame during
an ermerging bead event, a desper layer of photosphere enters into the profile drawn
by the nner valleys of the limb (see Figure 3), and each layver easts lght throogh
the same pecemetrical area of the previous ong. The eampling = determined by the
angular amplitude of the geometricel aress. The limit of this empiitode & mpoesed
by errors of the profile of lnnar valleys, which now s very accurate thanks to the
Japanese lunar probe Kapuys, with its Laser Altmeter LALT ﬂtﬂ!r.im-l!l]‘t-.ﬂ]

The sources of error for the compated ominosity function at the fmb arise Fom
the error of the Keguya profile and from the level of signal-to-noiss ratio of the light
recorded from the besds, this ight ourve s shown in Figure 4.

An example of the results of the procedure of computation of the lmb darkening
function from s Beily's bedd is shown in the Figure 5.

The form of the limb darkening function found shows that elmost sl of the
unzatured light carve of this bosd 5 external to the inflection point e the solar
limb. The stendard sobsr lImb = loceted at the redins equal to 95961 arcsec 13
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Light curve of the bead
14004 -
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Fig. 4. Tha light curve of tho examined dsappanring baead ot the mxis angle A& =177 durmg the
mnmaler erfipse of Janunry 15, 20i0 is shewn, with its polymomial fit In abssi=na are tha timo (=),
by setting to zaro the mstam when all the picals aro onsvurnted. The volosty of noguisstion = 30
Trames par second, Tha counts oo the y nxis are tha sum of the intensities of all pixols mvobed in
the bead Farh pivel has 256 lovels of intonsity (& hita).

Thiz value hee been obtained after the applieation of an "irradistion correction” of
155 arcsec to the visua! obssrvetions, This correction 2 due to the diffusion into
the stmosphere, becaose the point spresd fanction of the telescopes are different
for each teloscope. Finaelly in Figore & the quantum cfficiency of the detector the
‘Watee S02H L‘lLimrmE as & function of the wavelengih s shown The sensitivity
(minimum Hluminetion) of the camera iz 0.3 mLux at maximum gain.

For the Jan 15, 2010 eclipse obscrention made by Richard Nopent, the hght
curve of & dissppesring bepd wes examined along with the valley that prodoeesd it
The resulting points show & shape of the solar mb clearly extornal wicth respect to
the mflection point. Therefore from these points it is mpoesible to mfer an coomct
loeation of the infleetion paint, but it is possible to deduee 5o upper limit for it,
cormeEponding to the nnermost messared point of the curve. In terms of distance
from the standard soler limb this Dmit was -HLOSD areses 40,015 arcsee. The amor
is due to the sampling of the points every (U030 arcsee

‘http:jm.m.mfptndmhmmﬂ_spmg.l?df
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Lumineosity function at the solar limb from the light curve of a bead
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Fig. 5. Lumincsity function st the solar limb from the lght curva of & bead. The remb of the
mnalys= af tho lght curve of a disappearing Haily's bond observed during tho anmilnr eclipse madae
an Janwary 15, 3110 in Ugnnds by Richerd Nugent is shown. The zaro of tho abscssa is tha position
of tho standord solar Gmb with s mdius of 959,63 arcsec sl 1 ALY The y mxis s tho solar surface
trightness in term of 0D cousts divided by the involved orea of the hmar valley whers the bend
is formpd. The saturntion of the OO mvoided to mensizre the luminosty function more mwords,
mmad tha solid line gives & possible scennrio on the position of tha infloction point

5. Conclusions

We obtained & limb derkening fonetion with s spatial resolution of 15 millisreses
wsing & standard video during an anpmbsr eclipse. The solar [imb can be placed at the
infloction point of this lnminosity function, wing the seme mothod sdoptod for the
ohservations of the full disk of the Sun in the classical works on solar oblatoness or
in the measurements of the solar dismeter with drift-scan methods"3 The unified
definition of solar limb = releted to the identification of the inflection peint, or
the meximum of the first derivetive, of the luminosity profile of the Sun. This
vriterion becomes identical in tho eclipses and in the daily transits, onee the limb
darkening function is computed by the Baily’s beads Gght curves. In some sense the
himinosity profile obtained during the eclipse is the limit for zero sesing of the deily
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Fig. & Quantum effirioncy as n function of the woelmgih for the OUD eomers Watoe S90FFH
Ultimnte usod during the apmuoler eclipse of Jasmary 165, 3010 The other Alar in frone of che
objective of the § cm Quostar Matsulbov-Cassegrnin teleseope (f=1300 mm) was panchromatic
Thousared Oaks dopsity § with o transmitianee of 1 port over 10F. The carrection io the fnal
pomition of the inflection point man be Inrger than the the esimated error of ssmpling, of 40.015
arcsge, whon this quantum efflcioncy curve = combined with the solar spocirome

profibe, sinee the geometry of the Sun-Moon 13 determined oatside of the atmosphers
and becemse of the eliminstion of sll scattered light by the atmosphere, which is
sereamad by the Moon, The method of eomputation of the imb darkening funetion
wsing Baily's beads is very promising, especially i we comsider that, in terms of the
signal-io-noize ratio, total eclipses are better than the anoular opes. An incroased
sansitivity of the CCD or CMOS detectors from 8 bits cormesponding to 250 lovels
tiy 12 bits, which correspond to ADGG level of detecieble intensity, s recommended.
In this way we can extend the zampling of the lnmincsity funection to regions of the
photosphore more imternal and bominoas than the mflection point, without being
anturated before it.
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ABOUT THE SOLAR EDGE AND SOLAR DIAMETER VARIATION STUDIES

. Bazin®, 5. Koutchmy! and P. Rocher?

Abstract. Without spuricus effects due to instrumental and for Earth atmeosphenc parasitic hight, the
true solar edge can only be correctly analyzed at the time of solar total eclipses. We discuss the problems
occurring when using solar diameter measurements made cutside of solar total eclipses, including the possible
limb effects related to different scurces of salar activity. Effects due to the PSEF and to the scattersd lhight
should be discussed with reference to coronagraphic methods used to reduce the ultimate sources of parasitic
light.

Keywords:  sun:corona, sun:fundamental parameters, Eclipses

1 Introduction

The wvariation of the solar diameter was discussed a long time ago, with also some interrogations on indirect
effects on the Earth climate of long time period solar variabilities associated with the Total Solar Irradiance -
TSI This energy can be also evaluated by considering the solar diameter measurements, as described in Nesmes-
Ribes and Thwller 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 Irvadiance (TSI) 5 can be analyzed
assnming a :_'ai]]:lp].;? model:

5= ”'“*;::;‘ELL

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
(poesibly a consequence of global processes oceurring deep inside the Sun) assuming A is constant:

55 5 ST,y
?—Q*Tﬁi‘*‘i* T

The relative variations of the TSI, 8, during a solar cycle is less than + /- 0.001. Then the relative variation
of the solar radins cannot be more than + /- 0.4 aresecond and indeed, 1t is considerably smaller. It could be
as small as 10 milh-arcsec, taking into account the variations of the effective temperature of the photosphere,
which secms not correlated with the solar cyele and the magnetic activity based on the Kitt Peak 35 Years long
series of precise measurements of the equivalent width of selected solar spectral lines {Livingston et al. 2004).

2 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 visually operated instruments and a large {1.55
arcseconds) correction for irradiation effect should be mtrodueed. Also the analysis of Mercury and Venus
transits can be used for measuring the solar diameter. Solar Astrolabes working at the same almucantarat for
both limbe allow long acquisitions series, without a need of correction for refraction effect. Small apertures weora
used. Solar transit measurements can be made with stationary gronnd based telescopes measuring also at the

1 Institut d'Astrophysique de Paris- UME 70%- CHRS and UPMOC
2 IMCCE-Observatoira de Paris-UME 3028-CNRS

() Bociétd Frangaise d'Astronomis et d'Astrophysique (SF2A) 2012
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same almucantarat. The analysis of solar disk images are actually made in Space with MDI of SoHO, 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 1=
ecovered by the Moon, our celestial body, at a distance of about 400000 lon. The phenomenon allows defining as
well and importantly the true solar edge, thanks to the nse of alit less flash spectra, separating the continuum
at the solar edge and the faint low excitation emission lines, which could indeod be associated with the local
magnetic fisld, The inconvenionces are that the solar total eclipses occurs n average at approximately one per
two vears, in different locations en Earth, and the contact duration 1= a few seconds and this 12 very short.

3 Advantages of Eclipse Observations

Solar eclipse observations are performed on the ground with economic, small portable squipment, including new
technology fast CCIF cameras and light PC computers. Total solar echpses are free of seelng effects hocanse
the occultation occurs in space, this 18 a4 fundamental advantage, and there are no spurions effects due to the
scattered and parasitic light coming from the disk which = fully occulted in Space. It 1= a differential method
where the immutable lunar disk 8 used as a reference and magnified by a factor of more than 1:30, Additional
advantages come from the use of preciso timing and pesitioning GPS devices and spectrally resolved time sories.
Precise lunar profiles are availlable from stellar ocenltation. The classical Watts profiles and those from the
Kapnya =pace mission are indecd used. The following fipure 1 shows how could ba defined the true solar edge
during the last total solar eclipse of 11th July 2010 in French Polvnesia, using slitless flash spactra, by analvzing
the true continmnm =een betweon the many faint emission lines.

18h4imin 33,52s

Fig. 1. Extract of 11th July 2010 total eclipse fash spectra, fitting with the Kaguya lunar limb profile. This shows how
the lunar mountains and valleys modulate the sclar lines, the continuum of the Hash spectra, and the modulaticn of the
Baaly bead spectra

The dizadvantage of the methoed 1s that there are wregularities due to lunar mountaimns and vallevs, which
give more difficulties to measure the contacts by the use of a chrono-datation. There 15 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 avoid thess defects, we also tried to look (first, at ground hasod) at
a diffracted =olar limb using the linear edge of a metallic wall situated at a distance of 150 meters to simulate
future oh=ervations with the proposed space borne mission Aspiles/Proba3 { Vives et al 2005),
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4 Ouside of eclipse groundbased experiments for studying the solar edge vsing extemal occultation
coronographic methods

These diffraction experiments were done in the context of the Aspiies/Probal space mission, consisting of an
artificial occultation to try to reproduce solar total eclipses conditions using two satellites, one with the observing
instruments, and the other with an ocenlting disk of 1.5 m of diameter, separated by a distance of 150 meters.
Figure 2 shows the schematic we used for performing the acquisitions of the riging Sun oconlted by a vertical
wall images. The next figure 3 shows typical results we obtained. by taling four mmages per second during the

B rising

Sum
ksl ow rell eenge =
F =15} i
dnnpheragmned 5 40 mm a0 s e i
with a grecn filter & 330 s i ,_5
and remiovabie nesal density 3.8 . w— E
v Pails uif the S : &
&l Apail 2008 moming 1) -.}*’,
_':_f.. -
- oo
wnoa 200
[
& Interfings - 1 220D = 24" i 438 e

Fig. 2. Schematic of the experiment using o Maksutov imaging telescope, situated at 150 m from the edge of the wall
when the nising Sun limb begins to appear

appearance of the solar hmb, when 1t rises n the viciity of the vertical wall edge sitnated at 150 m. This method

1mes spogure Sequences withgul sfisnuation

Fig. 3. Time sequences performed the Sth April 2011 at 6h15 UTC, at the time of the n=ing Sun, taken using a 4
frames (s cadence, 1ms of exposure time at 200 IS0, to show the diffraction patterns from a vertical wall edge. & largs
band green filter 13 placed in front of an F = 1500 mm Maksutov telescope, diaphragmed at 50 mim, se= Fig. 2. The
focusing was put at infimty. The edge of the vertical wall wa= situated at 150 meters, Image visualizations were adjusted
in Log scale. An Astrosclar NI 3.8 neutral density filter was us=d after for the 5 ms exposure image of the disk shown
at right at same scale for onentation and calibration.

aipposedly allows evaluating at groundbased the extension of the seattered light, including the instrument PSF
closed to the solar limb, durmg a grazing occultation. The diffraction of the Sun light by the edge of the wall
should be seen at the beginning just before the evtrome solar limb appears. It apparently produces a total
extension of at laast 10 arcseconds. The aperture of the Mal=ntov telescope produces small diffraction minima
and maxima when illuminated by the very small crescent of the solar lmb and the measared distance betwean
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two maxima was estimated to be 3 4+ /- (L5 areseconds. Because the apparent path of the rising Sun in the sky
1s 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 is 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 cheerve very near the solar limb with Aspiies/Proba 3. Indeed,
there will be much 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 nsing the rising Sun, without green filter when foeussing 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 hight by
the wall.

Fig. 4. Fringes with the occulted rising Sun while focusing on the wall at 150 m and a 0.25 ms exposure at 200 =0

without NI, the solar disk at the same scale with a ND 3.8 and 5 ms exposure.

5 Condusion

From the previous solar limb images obtained without an oecultation in Space, we deduced that the solar light
seenn heyond the limb was due to the aureola effect (Earth atmospheric scattering and/or the instrumental
PSF including extended wings) and in a lower extend, by 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 approcdmately 10 arcseconds, mainly due to the effect of the Earth atmosphere. We expect very much less
parasitic scattered and diffracted light with the Aspiics/Proba 3 space mission. There will be no aureola. It
will also be possible to ohserve 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 te 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 msitdis CB-SK :

Maksutov F = 1500 diaphragmé a 40 mm (diam. ugitees 1/8000 seconde a 100 iso, Canon
20Da:

1) bord Mur net vers 7h30  2) mise au point infmyr flou (MAP Bételgeuse la veille)

0.125 us 100iso DN= 3,8 astrosolar, 2ms a #a0(rétréci)

2) Mise au point a I'infini vers 7h10 sur un mur pkisigné, rafale 3 images/seconde :
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Annexe 6: contribution a un acte de colloque sans ¢ omité de
lecture

The He | and He Il chromospheric shells and the
Transition Region
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Abstract. Total 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, heliumas,

flash spectra

Introduction

New results coming from the August 2008 and July 2¥ 2009 total solar eclipses
observed in Siberia and China were obtained in tamé of 2 expeditions leaded by L.
Dame (CNRS). In both cases, a small experiment wi0@ grooves/mm transmission
grating put in front of a 600 mm focal length refia was prepared. In the first part of this
work, we will make assumptions of an uniform layeith hydrostatic stratified shells,
described for ex. by the VAL model Vernazza, Avrettd Loeser, 1981 [1]. We then
measure the thickness and intensities profilehefelium lines and of lines from heavier
elements such as iron, ionized barium, titaniuim, After we consider the non homogenous
nature of this layer.

[)  Origin of the He Il line : historical notes

The solar origin of this line in deep layers is lyashderstood. The ionization energy of He
Il is 54 eV. This line also corresponds to morergatc levels than the well known He I

Lyman alpha line at 304 A. The temperature of fdiomis believed to be around or more
than 50000 K ,Mariska et al 1992 [2]. This high pmwature is possible in case of
collisional effects due to beams of fast electraoming from the hot corona or more
probably from soft coronal radiations illuminatittge chromosphere Zirin, 1975 [3], Avrett
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and Koutchmy 1989 [4], Mauas et al 2005 [5]. We rdii know exactly how the fast
electrons are guided or confined by the magnetidgiand how the helium lines are ionised
in the low chromosphére, but some theoretical msalibns were done by Athay 1965 [6],
[7]. These magnetic fields are concentrated byctrverging motion of convective cells at
the supergranulation boundaries Baudin et al 19p7Tf®se cells produce the expulsion of
magnetic fluxes with small-scale eruptions, suclsgisules, jets, etc Filippov et al 2000
[9]. Another more plausible explanation could imphe photoionisation by X and EUV
radiations coming from the surrounding hot coranaase they penetrate deep enough into
the 2 Mm thick layer, see Avrett. and Koutchmy 1989], Auchere et al 2000 [11]. In first
approximation, the chromospheric layers as destrilyethe VAL hydrostatic model with
uniform stratified layers are where the phenomerzuo The Pashea line of the He I
line at 4686 A is known for a long time Butler 19282]. It is observed in solar
prominences, in galactic active nuclei, supernoviae,tormented Wolf-Rayet Stars,
accretion disks, mini black-holes etc...It is verypmntant to notice that in case of solar
observations, only eclipses are free of paradiistland can show the deep layers of the
solar atmosphere where this of 16 km/frame onithk &t the August®12008 total eclipse,
and a linear CCD detector is used. line is produtieahks to the occultation occuring in
space, no parasitic scattered light is presentitikeut of eclipse observations, Pierce 1968
[13]. It is then possible to study the faint sheifsto the coronal level intensities. Worden et
al. 1973 [14] did not succeed in observing the Hiak at the limb with the SPO excellent
telescope and spectrograph outside an eclipseolfaclipse study, we used a rather small
grating-objective lens, fitted with a fast CCD camenaking at 25 frames/s to observe the
helium lines in the region of 470 nm, during thea® and the third contact of the eclipse.
The temporal resolution is much higher than what theen 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 birgimi the 2° contact, and the flux
decreases very rapidly. A few seconds after, thissam lines appear, with the continuum
of the solar limb between myriads of faint emisdioes. The line intensities are modulated
by the valleys and mountains on the limb profileh&f Moon. The following images show a
sample of flash spectrum fitting exactly with thedh profile (courtesy of P. Rocher from
the IMCCE France)

LiedsA LB FADF [LE
L4500 B0l

AL R § T
R L D L LT - L

Figure 1: Part of the flash spectrum coming fromltght recorded above the lunar limb (at
left). During the 2 contact, about 250 spectra were obtained durie@dcultation process.
Extract of the sequence obtained during tPfecBntact at the August12008 eclipse (at
right). Spectral resolution is 0.24 A/pixel. Sphtiasolution across the dispersion is 1.8
Mm/pixel. Average of 10 spectra. Cadence is 25 é=lm

The CCD camera allows obtaining a spatial resoludioh arcsecond/pixel. As said before,
the advantage of the eclipses is that the phenomecaurs in space. The occultation
process is not affected by the Earth atmospheriimitence. A greater extend of the
chromosphere around the Sun appears as shellsnfiray surround the Sun, in the line of
the neutral helium (471,3 nm), and also of thezedihelium (468,6 nm). Figure 1 shows
these shells in emission, in addition to the faildes excitation emission lines of Fe Il, Ti

II, Mg | etc...

The details of the lunar limb (mountains and val)estrongly modulate the intensity of the
spectrum of the thin layers of helium shells. Thiemsities of the ionized helium line vary
in a rather monotonous way over the crescent, Isecafithe difference in relative curves
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between the Moon and the Sun. The line intensitie® measured in successive frames in
order to analyse the flux variations with the hédgtabove the photosphere. The
measurements were done in the lunar valleys, wiher8ailey’s bead spectra are seen, see
Bazin and Koutchmy, 2009 [16]. By averaging the mearments, we obtained the curves
(figures 2 and 5) of the line emission variatioaad performed a comparison with the
continuum variations, see also Kurokawa, 1974 [ThE effective thickness of the ionized
He Il shell is estimated to be approximately 1560 k

[I1) Analysis and discussion: variations in the Hel and He Il line

fluxes

Figure 2 shows the intensity profiles of the twdidra lines. The continuum is measured in
the same region and the intensity unit is the “lifnibensity.

Mean continuum, He | and He Il lines in solar limb units,
As function of the height above the limb, August 1st 2008 solar eclipse
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Figure 2: Intensity profiles of the helium linesdanontinuum. 10 flash spectra stacked
every five spectra. The true continuum was measbetdieen emission lines. From the
flash spectra taken at th& 2ontact of the August12008 total eclipse in Siberia

These profiles were obtained by averaging the sities in each image along the helium
lines thin crescent at the location of the vallef/the Moon.

Furthermore, at the July, 222009 total eclipse, flash spectra were obtaineihduhe 2°
and the 3 contact. Many lines were observed and identifisthsas the lines of Ba Il, Ti Il,
Fe Il and the line of the neutral helium at 447, rsee figure 3. We used the Dunn’s
Tables from the 1962 eclipse [18]

1 Fell 4548 11145005
.‘ i
3 - .- -
AR t-u— !-i i.\\i e i-i:\;'rtti- AT 1 IS
== & o g -
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Figure 3: 5 stacked flash spectra taken at fedhtact of the 22/07/2009 eclipse. Frame
rate is 15 images/s with a CCD Skynyx 2.1 M Lumermataera. Spectral resolution is .12
Angstrém/pixel. Spatial resolution on the azimuttisection (normal to dispersion) is 0.9

Mm/pixel. Dunn et al. 1968 tables have been usethfolines identification.

Between the emission lines, the continuum can beratedy measured. Averages were
possible thanks to the visibility of the Bailey'sados occurring near the contact. The
intensities of the lines and continuum decreasefiaatly reach the coronal level.

S o o 1]

Fell 4541

Figure 4:Sample of stacked flash spectra recorded at thedhtact showing the He | line
at447.1 nm

Lines intensities were measured at the same positang the thin crescent. We obtained
after averaging, the intensity profiles of the esiga lines shown on figure 5.

It should be noticed that these shells are alsbabslerved on Trace images of the solar
limb taken in the C IV UV line at 155.0 nm and algery recently, with the SOT Hinode
using the HCall lines. A shell is clearly seen inission with an approximately 2 Mm

thickness corresponding to the ionised He Il siétjures 6 show spicules and the location
of their feet in the deep layers where the cordmalksl penetrate.
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Figure 5: Intensity profiles of He I, Fe Il, Ti Hnd continuum deduced from the flash

spectra recorded during th¥ 8ontact of the July, 222009 total eclipse, see figure 4
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Figure 6- HCall SOT- Hinode limb original negativeedgrated for 5 min filtergram (upper
part) and the corresponding madmaxed filtergramg $®utchmy O. 1988 [19]
reconstructed by superposing individual frames riattering 5 min at an 8 sec cadence.
Note at the right of each image the arrows placedtty at the same height to point out the
“work” done with the madmax algorithm in showingryenear limb structures. At the
bottom of the madmaxed image, under the limb, soragks are put to help to recognize
structures supposed to come from behind or fronoibéyhe opaque photospheric limb.

Figure 7. Trace negative image of the polar limbirgeted from a sequence) obtained after
subtracting 2 frames obtained at 1550 and at 17O6rder to try to show the CIV TR
emissions only. No image processing was done aadatitow points to a region where
emissions are seen right above the limb.

The thin transition region is a rather dynamicadmbmena. The magnetic field effects are
responsible for the big jump of temperature (T<MK to T > 1 MK) occurring above the
limb. According to the VAL model, the transitiongien is put at the 2.3 Mm level. Our
new results suggest that the TR where the He llidipgoduced should be lower than 2
Mm, see also Daw et al 1995 [20]. It was difficidtmeasure the fluxes very near the limb,
under 1 Mm, due to the saturation of the signalthedimited dynamics of the used fast
CCD. The Madmax operator acts to substantially erétme finest scale structure; it is a
weakly nonlinear modification of a second derivatspatial filter. The Madmax processing
on a 2D single average image uses the maximumeafebond order derivative function of
the intensities taken in 8 different directionspnder to increase the visibility of the
features. This technique allows improving and rémgahe hidden details on a picture,
such as the feet of the spicules in the lower EByend it helps us to measure and identify
the heights above the limb where the ionized helinmshould be created and the limits of
the hot corona penetration.
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Conclusions :

A deep helium shell is well identified at 468.6 asa Pashem line of He Il. The effective
thickness of the shell is about 1500 km. The léy@ssumed to be optically thin in this line.
The origin of the ionisation is not well understodtl could be by collision and/or by
photoionisation and additional studies have to tmeed including the study of the feet of
spicules and their origin, see for ex. Athay 19964 for the historical approach. This can
be done in other spectral lines such as Ba II, ,TMig Il, and also with images from the
Hinode and the Trace mission. New measurementseofielium shells are planned for the
next total eclipse of July 12010.

The dynamic chromosphere needs to be studied ire rdetails, such as the velocity,
turbulence, Doppler shift of the spicules in HCaflel and Hx lines which allows to
recognise the feet of these structures coming fileep layers, as illustrated by the Hinode
filtergrams.

The continuum profile is well seen between emisdines. It can be used to improve the
model of the temperature minimum region where p-@so(global oscillations) have a

maximum of amplitude. To perform these studiespeek are the best way to analyse the

faint helium lines, because the very low levelluf parasitic scattered light is not possible
to reach outside of eclipses.
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Annexe 7: profils du limbe solaire en Hr

Pour d’autres longueurs d’'ondes comme Hes criteres précédents ne sont pas veérifiés, et
d’autres profils du bord solaire ont étés réalasSerge Koutchmy, a Sacramento Peak USA
dans les années 1980, lors d’observations au speatonographe :
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Figure A-7-1: profil du limbe solaire dans la régiondd, montrant les enveloppes, les
spicules, obtenue par Serge Koutchmy a Sacramezgk & 1980

A ces longueurs d’onde, le vrai bord solaire, éfsicéé par les structures magnétiques,
comme les spicules, et il est beaucoup plus defizgidéterminer.
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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 He 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 Chromosphdsray, R.J.,
Loughhead, R.E. 1974, International AstrophysieeseChapman and Hall, a la page 46 de

'ouvrage



Annexe 8: Tables de Mitchell, raies low FIP

THE SPECTRUM OF THE CHROMOSPHERE 77
TABLE V—Contined

Chtotto- | Sup | Element | Disk Flash Height) pp, | ChIomo- | 5up | Blement |Disk|Flash e | EP.
4421.25| .23 | Sa*-Co- | &*| o 350 2.92°| 4453.72| .71 Ti 1| 1| 350 r.86
4421.61| .57 ¥V o| 1| 350 0.27 | 4454.41 .30| Fe 3| 2| so0 2.82
aq21.01 ]| 05| Tit | 2| 450 2z.05 | 4454.77| .70| Ca-Zrt | 5| 7 .89
4422.61| .58 Y“‘—Fg 3| 4 500 0.I0 4455.20| .32 | Ti-Mn 2| 2 400 T.44
4423.21| .18 | Fe-Ti 27| 1| 350 2.98 4455.86| .87 | Ca-Mn 59 3| 500 r.89
4423.82| .85 Fe 2| 1| 350...... 4456.50 ‘34 Fe-Na* | 1| 2| 350 3.03
4424.35| .35 | Cr-Sa* 1*| 3| 400 3.00 R .63 | Ca-Tit 2| 2| 350 1.80
4425.35| 45| Ca 4| 4| 6oo 1.8y | 4457.04| .05/ Mn | o| o] 350 3.06
4426.12| .04 | Ti-V of 1| 400 187 | .. 0| 44 Zr+-Ti 2| 2| soof 1.18
4427.05| -IT Ii 2| 2| 400 1.50 ' .35 " 2| 2| 500 3.00
4427.34 | .32 Fe 5| 8| 800 o.05 4458.08| .16 | Fe-Mn 4| 2| 330 3.87
4427.75| .75 | Lat-Ti* | ol 1| 350...... 4458.60| .53 | Cr-Sa® o| ©| 350 3.00
4428.30 | .46 V-Ce* 2| 1| 350 9.27 4459.11| 10| Fe-Ni 57| s5d| 450 2.17
4429.17| .21 | Ce™Pr¥ |—1 | 2| 350...... 4450.81| .76 | V-Cr 1| o| 350 o.28
2420.00| .99 | La*-Cr o*| 5| 450 0.23 4460.37! 30| Cer-V-1 | 13| 5| 350 0©.30°
4430.57| -62 Fe 3| 3| 450 2z.21 4461.12| .14 | Zer*-Fe-}| 2*| 2| 350 1.01
4431.29| .20 | Sc*-Ni ¥ 2| 350 o.6o | 4461.60| 66| Fe 4| 5| 7oo o.09
4432.21| .14 | Tit-Cr of| 1| 350 1.23 4461.08| .co | Mu-Fe 3! 2| 350 3.06
4432.70| .63 Fe- 22| 1| 3850......0 4462.52| .46 Ni 1| 1| 350 3.45
4433.21| .23 Fe 3| 3| 350 3.64 4463.02t 06| Nat | 2| 330......
4433.88| .86 | Ti-Fe- 22| 2| 350 1.42 4463.51| .47 | Ti-Ni 2| 2| 350 1.87
4433.32| 34| Se*Ti |—1 | 1| 350...... 4464.56| .57 | Ti™-Mn-| 42| 7d| 700 1.16
4434.98| .02 | Ca-Fe 7| 7| Bool 1.88 | 4465.30| .36| Cr o| o 350 3.00
4435.60| 6o | Ca-Ewt | 4| 5| 6oo 1.88 ) 4465.75| .81 Ti 1| I| 350 I.73
44360.20 .28 | Mn-V 33| 1d 409 2.01 4466.50| .56 Fe 5| 4| 500 2.82
4436.03 | .05 | Fe-Na 2| 2| 330 3.03 4466.03 | .94 Fe 1| ©f 350.iaa.-

(.55)] He el ad J2T-13 | 4467.30| .34 Sat |—1| 1| 3359......
443770 qo| ¥V 1 759 5 28 | 4468.48| .50| Tit ¢ | 40| 2500 1.13
4438.23| .23 | Fe-Zr- 23| 1| 350 3.67 | 4469.37 .38| Fe 4| 4| 400 3.64
4430.84 | .80 Fe 1| o 330 2.27 4469.60| .62 | Co-V 1*| 2| 350 2.04
4440.37| .43 | £rt-Ti-*| 1*| 3| 3so 1.20 4470.1L| .14 Mun 1| o 350 2.93
4440.92| .88 | Fe-Cet 22| 1d| 330[...... 4470.47| .49 Ni 2| 2| 400 3.38
4441.74] 72| V- 3| 4| 350 0.27 | a4471.54|(.48) He |....| 80| 750020.87
4442.33| .38 Fe 6| 4| 350 2.10 4472.88 | .B1 | Fet-Fe- | 28| 6d| 4o00| 2.83
4443.03 | .00 | Zr-Fe 53| 3| 400/ 1.48 | 4474.05| .0§ Vv —1| of 359......
4443.85| .81 Ti* 5 | 30| 2500( 1.08 4474.74| .75 E"r —1{ o 359......
4444.60| .50 Tt 2| 4| 459 1.11 4474.90| .87 T4 ofl 1| 359 1.44
4445.40| .48 Fe- I 1| 350 ©.00 4476.04| .05 Fe 72 5 soo 2.83
444569 68 .. ... ... =1 | o] 350{...... 4477.261 27| F-Prt of| od| 350 1.35
4446.28% .33 | Nd*-Fe | o*| 3| 350...... 4477.97] 03 | it ol o] 359......
4446.86| .85 Fe 2| 2| 350 3.67 4478.73| .73 | Gd*-Sa*t| ©*| o 359....-.
4447.10| .14 | Fe-Mn 2| x| 359...... 4479.56| .58 | Fe-Mn- 23| 2| 350 3.67
4447.73| .73 Fe 6| 5| 450 2.21 4480.08| .op Fe- 2| 1| 350 3.03
4449.18! .15 Ti 2| g4d 400 1.88 4480.54 | .50 | Ni-Ti o| o 350 3.88
4440.67| .72 Dyt~ |—1| o 350...... 4481.23| .24 | Mg*t-Ti | 2*| 4d 400 8.82
4450.37| .44 | Ti*-Fe 3% g | 1000| 1.08 4482.23| .21 Fe 82| B| 500 o.11
4450.77| .76 Cet |—1| 3| 350 ..... 4482.91| .74 | Ti-Fe 1| 2| 350 .45
4450.08| .90 Ty 1| 1| 250 1.8% 4483.87 .83 | Cet-Cr | ol goof......
4451.55| .50 | Mn-Nd*| 3| 3| soof 2.88 4484 .25| .23 Fe 41 3| 409 3.50
4452.01| .0 V o| 1| 350...--. 4485.66| .68 Fe 3| 3| 400 3.67
4452.76 | .74 Sa* |—1.| 1| 400...... 4486.021 o1 Ce* ol 4| 450[......
4452 08| .o1 Mn 1| 1| goo/ 2.03 | 4488.06| .11 | FeCr 22| 1| 400 3.50
4453.30| .32 Ti 2| 1| 350 1.42 4488 36| .33 Tit 1| 4| 4350 3.11

* Fe. 1 Present in o Persei. 1 Mn.

Figure A-8-1: Table 1
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La table suivante correspond au domaine spectrdiégen 2009 :

78 S. A, MITCHELL
TABLE V—Continued
r =

Chromo- | Sun | Element | Disk Flash TSkt mp, | Chrome- | San | Element |Disk Flash{ L o6t| E.P.
4489.02| .07 | Ti-Fe- 2*| 3| g§oo| 1.93 4526.46| .48 | Cr-Fe 43| 3| 350 2.53
4480.19| .19| Fe? 2! 5| 6oo| 2.82 | 4526.04| .04 _‘-'.Tu:+ 3| 3| 350 2.70
4480.%93| .75 Fe 4| 3| 400 o.12 4527.331 .33 | Ti-Ce 3| 4| 400 0.81
4400.10| .09 | Mn-Fe 3| 3| 4co 2.04 4328.60| .62 | Fe-Ce™ ¢*! 8| bGoo| 2.17
4400.67 | .72 | Fe-Ni 27| ad| 400 3.03 4520.55| .53 | Tit-Fe 22| 6dl soo 1.56
4401.40 | .41 Fet 2| 8| 6oo 2.83 | 4530.02| .03 | Cr-Co 43| 4| 5oo 2.53
4402.50| .50| Cr-T3 12| 1d 350 2.00®| a4s53r.17) .16 Fe 5! 4| goo 1.48
44903.51| .53 Tit+- 1| 2| 4qoo 1.08 4331.63| .63 Fe 2| z| 4o0 3.01
4403 08| .oz | FeCe* | 2°| 1| 400/ 3.07 | 4533.17| .10 Iio | s 4d| 400/ 0.8
4404.55| .58 Fe 61 4| OGoo 2.19 4534.03| .co| Ti*-Fer-| 7%| 30 | 2500 1.23
4405.08 | .14 | Ti-Cr o!| ol 350......1 4534.73| -79 Ti 4| 3| 4o0| 0.83
4405.49| .50| Zr*-Fe 1¥| 1| 350/ 1.20 4535.58| .61 | Ti-Cr 4| 4| 4oa .32
4496.16| .16 Ti 1| 2| 350 1.74 4535.00| .00 Ti 4*| 4| 4oof o.83
4406.88| 861 Cr 3| 2| 400 ©.04 | 4536.55| .51 Sat |—=1| o) 350......
4407.00| .08 Zrt o| 3| 400 o.71 4537.18| .22 Ti N A 350 ... .-
449%.95 | -87 Cet-Nd*|—2| 1| 330......0 4537.83| .78| Fe-Sa™- | I* d 3s0......
4408.85| .90 Mn 1| | 350 2.03 4530.01| (o1 | Fe-Ti 23| od| 350 2.27
4400.15 | IS5 [o.. oenn | | 350...... 4530.8c| .78 | Cet-Cr o| 3| 5oo 2.53
4400.47| .50| Sa*- |—z| o] 350...... 4540.61| .61 Cr 47| 2d 500 2.53
4500.27| .20 | Cr of| 1| 3s509...... 4541.50| .50 | FerCr 37| 6d 7oo| 2.84
4501.28| .28 it g | 25 | 2508 1.11 4542.26 | .34 | Fe-Zr 22| 1| 350 o.63°
g501.82| 78| Cr ol o| 3s¢..... 4542.71| .67 | Fe-Cr ] 1| 350 3.67
4502.20 | .23 Mn 2| 1| 350 2.91 4543.80| .83 Cq+ o| 1| 400 2.91
4503.82| .82 | Mn-T4 o*| ol 350 2.12*| 4544.03| .02| Ti 1| 4| 500 r.24
4504.84 | .84 Fe r|{ 1| 359 3.25 4544.08( .68 T@-C_':; 4% 4| s5ool 0.82
4505.40| .30 Ti- | od 350 z.o00 4545.12| .14 T3 1| 4| 500 1.13
506,35 .33 Ti- |—1 | ©| 350...... A4545.06| .gb Cr 3| 4| 300 o.04
4506_76| .74 Tit- 13| =2d| 350 1.13 4547.04 | .99 | Fe-Ni 43| ad g4o0| 1.55
4507.30| .23| Crt |—1| o| 359 3.90 4547.86| .B6| Fe 30 3| 400......
4508.32| .20 Fet 4 12| ooo 2.84 4548.84 | .78 Ti 2| 2| 40p 0.8z
4500.30 | .20 v o| ol 350 ..... 4540.63 | .60 | Ti*-Fe* | 8| 50 | 2500/ 1.58
4500.87| 83| Fe | 1| 359L..... as50.70| .78 | Fe 2| 1| 250..... .
45TT1.10| .12 Ti- 12| d 350 ... 4551.17| .23 Ni o| o| 330 4.15
4511.84| .00 | Sa*-Cr 1| 2| 400...... 4552.40] .40 Ti- 2 | 5d 400 ©.83
4512.74| .75 Ti 3 2| 450 0.83 4553.00| .0§ F—zf+ -1 | o 350......
4513.05| .00 Ni o| o| 350 3.60 4554.11| .04 Ba & | 50| 2000 0.00
4514.40| .35 | Fe-V- 33| ad 359...... 4554.95| 00| Cr* z | 1d 350 4.05
4515.32| .34 Fet 3| 10| Boo 2.83 4555.52| .49 Ti 3| 2| 350 0.84
4516.29| .27 l;d“' o| 1| 350 e 4555.80 | .8g Fe* 3 :gd 1:3;2-‘; 2.8z

17.56) .54 € 3| 2| 350 3.0 4587.39| .20 | ........] O od 300......
ii:g.gq. .gg Ti 3| 2| 400 0.82 4358.57| .62 | Crt-La*™ | 3*| 15d| 1500 4.06
4518.31% .34l......... 1| 2| 4o00...... 4560.0p | .10 Fe z| 2| 350 3.39
4518.69| .65 Ti- *| ol 350 1.42 4360.33| .35 | Cet-Sa*t | o 2| 450......
4510.58| .64 | Sat |—1| 2| 3509...... 4560.85| .86 | V-Ce* o3| 1| 350......
4520.22| .23 Fe* 3| 12| 8oo z.8¢ 436T.420 42 ... ... 1| o 380...-:-
4521.18| .14 Cr ol 1| 4o00...... 4562.30% .37 Ce* ol 4| s500......
4522.34| .38 Lat |—1| 2| 400 0.c0 4562.76 | .77 it 4 | 30 | 2500 1.22
4322.67| .68 | Fet-Ti 53| 18 | 1000 2.83 | 4564.62| .66 | V*-Fe- | xd 350.-..
4523.07| 0o | Cet-Sat | o) 2| 450...... a565.50| .52 Cr 3| 3| 400 o.98
4523.80 | .03 Sa* |—1| 2| 400......1 43565.72| .67 | Co-Fe 2| 2| 4eo 3.00
4524.65| .69 | Tit-Co ol 2| 400 1.23 | 4566.67| .70| Fe 22| o) 350/......
4525.15| .12 | Fe-Ba*™ &) 5| 400/ 3.50 4568.35| .30 Ti+ o| 2| 350 1.23
4526.10| .10 | La™-Cr ol 1| 330 0.77 4368 85| .80 Fe 22| 1| 350 3.25

# Strongly enhanced in a Persei. t Present in a Persel.

Figure A-8-2: Table 2
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THE SPECTRUM OF THE CHROMOSPHERE 79

TABLE V—Continued

Cheomo- | Sun | Element Disk [Flash[Heigb| pp, | CHOmO- | sup | Flement |Disk [Flash S| E-P-

69.30| .44 | -~ Cr o 1| 350......| 4611.29| .30 Fe 51 5d 450 3.64
:gﬁ-crgg .75 | Cr-La* 1 ol 359...... 4613.24| .22 Fe 3| 2| 400 3.28
4s71.08| 10| Mg 5| 6| 700 o.00 | 4613.42| .37 Cr-La® | 3| 5| 450 0.96
4572.00| .08 | Ti¥ 6| 35 | 2500 1.56 | 4613.03| .02 | Zr* 1| 2| 400 c.97
4574.24| .23 | Fe t| o 330 3.20| 4615.57| .57 | Fe-Sa* 1| =zd goof......
4574.74| 76 Fe-La* 2*| 3| 400 2.27 | a4bzb.og| .13| Cr 4| 51 500/ c.08
4576.32| .34 Fe* 2| 8| s5oo 2.83 4616.63 | .63 Cr* 1| 2| zoo 4.06
4577.20| .19 Vv ol 2| 350 0.00 4017.30] .28 Ti 3| 3| 400 1.74
4577685 .74 Sat-Dy*t| o*| 2| 389...... 46158 81| .70 | Crt-Fe 4| 6| Boo 4.06
4578.54| .56 Ca 3| =z| 350 2.51 4619.30| .30 Fe 3| 2| 4c0 3.59
4578 80| .75 V —1| o z50...... 4619.70| .63 | Cr-F 22| 1| 350......
4570.24| .29 | Fe-Nd* | 1*| 1| 350 2.82 4620.55| .52 | Fe¥ 1| 71 300 2.82
4579.00| .06 | Cr-La* | 3| 4| 400/ 0.04 1 4621.50 48| Crt |—x| 1| 359 3.70
4580.42| .42z | V-Ti* 1| 2| 400 o.oz2 4621 01| .03 Cr 2?| 2d| 4oo..... .
4581.42| .46 | Ca-Fe 8| 6d 400 2.51 4622 40| .45 Cr 1| ¥| go0......
45%2.32| .38 | Zr-Ce™ 12| 1| g400......| 4623.10 10| Ti 2| 3! 400 .73
4582.86| B4 Fet 1| 4| 430 2.83 4624.40| .42 V —1| ol 350 1.08%
4583.40| 42| Tt of 1| 450 1.16 | 4b25.03| .05| Fe 3| 4| 400 3.23
4583.86| .84 Fet 4 25| 1500 2.80 4626, 21| .18 Cr 51 3| 400 o.96
4584.761 .80 | Fe-Sa* 3| 2d| 359 3.50 4626 6o .54 Mn of| | 350......
asB3.0t| 88| Cua 4| 3| 400l 2.52 | 4627.44| .406| Euh 2| id 359......
4586.31| .30 V-Cr 22| 3| 400 o.04 4628 16| .17 | Cet-Cr 1| 4| 4000......
4587.11| .14 Fe 2| 1| go0...... 4620.42| .35 | Fe™-T%- | 6 | 2o | 1ooo| 2.80
4588.20| .21 Cr* 3| 8| 1o000| 4.08 4630.14 .13 | Fe 4| 2| 350 2.27
4580.03 | .06 i+ 3| 1o | ool 1.23 | 4632.18| .15 Cr el of 350......
4591.22 | .25 V —1| o] 350...... 4632 85| .go Fe- 52| 3| 4o0 1.60
4501.39| .40 Cr 2| 2| 400 0.06 4633 26 .26 Cr o| o 3350 3.11
4501 ‘oo | Crt-Sat | 22| 2d| 4o0| 4.06 | 4634.04| 08| Crt 2| 6| B8oo 4.06
4502.50| .53 Ni 2| 3| a4col 3.53 4635.35| .32 Fet o ©| 350......
4592.70| .66 Fe 4! 3| 400 1.53 4635.831 .86 Fe 2| 2| 359......
4503.53| .53 Fe 1| o 350...... 4636.31| .33 T+ o| 2| 350 1.16
acg3.g0l .03 | V-Cet 43| 4d 400 0.07 | ab3y.14| 18| Cr ol o| 359......
4505.28| .37 | Fe-Sa* | 2| 2| 400...... 4637.49| .51 | Fe 5| 4| 4900 3.27
4505.87| .03 | Fe-Fe'-f| 33| 2d| 400 3.50 4638.02| .0z| Fe 4| 3| 499 3.59
4506.00| .05 | Co-Nd*-| 12| 1d 350 3.02 4639.51| .51 | Ti-Cr 53| 3dl 4oo| 1.73
4507.75! .82 | Gd*- 22| 2| goal...... 4640.16 12| Ti-V 22| ad| 400 1.73
4508.14| .13 | Fe- 3| 2| 350l 3.27| 4641.x4| T4 (... 12| 1d| 350......
4508.75| .75 Fe o od 3zo......] 4642.31[] .25 Sat |—1| 3d 4oof......
4500.67 | .94 | Fe-Ti 22| od 3500...... 4043 .41 | .47 Fe 41 31 400 3.64
a6oo.17| .14 | VHCr 12| 2| 500...... abgq. 19| .22 | Ce*-Sa™ | 13| 1d| 350......
4f00.74| .76 Cr 3| 2| 400 I.co 4645.31| .35 | Ti-La* 13 1| 350 1.73
4b01.16| .11 | Cr-Gadt 2 1| 400...... 464616 | .17 Cr 5| 8| oOoo 1.03
4fioz.03| .ot Fe 3| 2| 400 1.60 4646.72| .6g| . Cr- 2°| 1| 350 3.00
4602.95| .05 | Fe 6| 4| Gool 1.48 | 4647.45| .44 Fe 4| 4| 500 2.04
4604.53| 50| Fe 2| 1| 359 ..... 4648.05| 02| Cr 22| ol 350......
4604.06| .00 Ni 31 3| 400 3.46 4645 .86| .70 | Ni-Cr 53l adl soo 3.40
4605.661 6ol......... 2| o 339...... ab40.45 44| Cr o| of 350......
4606.29 | .28 [ Ni-Ce™ 3?| 2d| 400 3.58 | 4650.03| .02 Ti o| o 350 1.73
4607.51| 34| Sr 1| 2| 400/ 0.00 | 4051.20| .20 Cr 4| 4| 400 0.08
4607.67| .66 Fe 41 2| 400 3.25 4652 16| .17 Cr 5| 4| 450 1.00
4600.268 .27 ......... ol ol 350...... 4653.42| .44 | Fe-Ti o'l 1| 400 0.00
4609.92 | .9I Cr- | o 35¢.....- 4654.11| .16 | Cr-Ce™ o| o 350......

# Present in o Persei. i Cr. 1 Intensity =2 in a Persei. & Enhanced in & Persel.

|| Present in  Cygni and o Persei.

Figure A-8-3: Table 3
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8o 5. A, MITCHELL

TABLE V—Coniinued

eme| son | sment [l 20, | e | s | moment [ i 20
465464 .57 | Fe ¢’( 6d| 400 3.20 | 4701.03| .9u| Fe o| o 300 3.42
4655.73| 73| Lat-Ni-t) 13| 2d] 350 3.68°] 4702.00| .00 My 10| 6| soo 4.33
4656.44( .47 Ti 3| 2| 350 .00 4703.76| .Ba Ni 3| 2 3.04
4657 .10 x4 | Ti*t-Fet | 3*| 6d 400 1.28 4704.36 .41 Sat | td ez
4660 to| .23 (......... | od zsol.....| 4704.03| .06 Fe 4| 3| 280..... 3
466107 g& Fe-Eu* 1| o 35 2.08 4705.45| .48 Fe 1| o 3o0.....
4662 77| B2 | La*-Fe #| 1| 350 0.00 47006.52| .56 | NtV o| 2 e
4663.35| .35 [ Cr-Co #| 3| a5 3.9 4707.31| .35| Fe 7| 4d 3.23
a6tz 82| .70 | Fet-Cr 2| 3| 400 2. 4708.00| 02| Cr 2| 1 3.15
B3| .Bo r 3| | 350 3.1z | ayoB.63| 67| Tt 2| 4 1.23
466,00 06| Cr 2| d 3zal...... 4708.93| .08 | Fe-T¥ 1| x 2.15"
4666, 74| .72 | Fet-Cr-}| 44| 8d 4oo 32.82 4700.15| .10 Fe a|l 3.64
4667.61 | .55 | Fe-Ti-1 | 8| 5| 400 o.02"] 4700.71| .72 Mn 2| 3 2.88
4668, 13| .13 - 6| 3d 400 3.325 4710.24| .20 Fe 3| 3 3.00
466g.25| .21 FeCr | 4| 3| 400 3.6 4711.50| .40 Fe 0| I| 350.....n He I
466g.58| .53 | Sa*-Ce* | | 2| goo...... 4712.00| .08 | Fe-Ni al|l o 3.04°
4670.38| .42 S 2| 8| 6oo 1.35 4713.15 | (.14} He iy & 20 5y +——-— 4?'13
4671.40% g3 li....o. 1| o] s50..... 4713.99 | .o4 | Fe-Cet B 1| 35se....
4672.34% 34 0. .oanao.. 3| | 380...... 4714.40| .42 N 6| 2 3.3
4673.15] .17 Fe z| 3sodi..... 4714.06% gt | Cr*Cy |—2| 2| 350......
4674.13% ng ... .. #| o zgo...... 4715.80| .77 | Wi 4| 4 3.53
4674.65| .66 | Fe-Sa* | o| 2| 350 1.55 ] 4716.82| Bal........ -1| o
4670.86| .93 | Se*-Ti |—z1| 1| 350 2.5¢"| a4717.56| .54 | V-Sa* | d
4677.42 gg Ti —1| o| 300 3.0% 4718.43 | .42 Cr 3| 3 3.12
4678 .82 . Fe 6| 3| 409 3.50 4719.52 | .51 TIst o| ad I.34
4670.20 .23 Fe 2| 1| 4oo 3.35 4731.02| .00 Fe 2| 2 2.08
4680. 14| .14 | En-Cet 1| 3| 400 3.90 47322.16| .16 Zn 3| 4 4.01
468a.72| .73 | Cr-Nd* | 2| zsol 2.90 4723.30| .23 Ti- o a2d 1.085
4681 46| .48 Fi! 1| o zzd...... 4724.36% a1 | Nd*-Latd o) 3| oo0......
4681.05 | .02 Ti 3| 3| 400 o.0% 47206.13| .18 Fe of| o o 2.08
4682.41| .35 | ¥*-Co 1| 3| aoo c.qr | a737.44| .44 | Fe-Mn 5°| sd 3.67
He ” 4683.531 .57 Fe 3| 2| 40cl 2.8a) 4728.15| .37 ecrenenn o| o zoo..... .
4684.25| .29 fiia.aan, & 1| 3500 ..... 4728.57| .55 Fe 4| 3 364
40684 6o | 6o | Ce™-Cr e 1 l 3500, .. 4720.42| .30 | Fe-Cr 27| 1d o 3.38
4686 4085.22| .23 | Ca-T¥ 3 2| 380 202 4730.04| @ffieaciann. 2| 2| aool......
—_— 4685 83| (.81) Her |.. aN| 350048.16 4730.87 | .82 Cr- | 2| asol......
4686.17| .23 | NN 3| 2| 350 3.58 | a7sr.48| .48 Fe* £ 7 o 2.88
40687.33| .34 | Fe-Sa* 3| ad 350 .05 | 4731.76| .81 Ni 1| 1 3.8z
4687 17| .B1 Zr ol o 300 .73 4732.46| .47 Ni 1| x o 4.00
4688.55| .54 | Zr-TQ 1 1| 350 o.15 4733.61 | .60 Fe 40 4 ol 1.48
468g.33| .36 Cr 2| 2| 350 3.1x 4734.08| .11 Fe 1| T| Aasc......
460014 .15 Fe 4| 2| 3850 3.657 4735.86 gg Fe g 2| 3500 .....
46gr.51 | .44 | FeTi | 4d a50 2.8 | 4736.79] . Fe [ 3.20
469258 gg La*- 2| 1| z5o...... 4737.33| .36 Cr a| 8| aged......
4603 .80 . Cr-Ti P o| zoo o.027] 4737.64| .64 | Fe-Sc 1| 1 1.43"
4604 81| .87 Fa 1| o zoo8...... 4730.12| .13 Mn 3| = 2.93
40605.27| 30| OCr- | | 300...... 4730.52| 45| Zr-Cet =1 | 1 .05
4697.23| 17| Cr 2| adl 300 3.90| arec.39((.as) Lot |....| 2 o.12
4008.66 | .62 | Cr-TH 3*| sd 350 2.70 4740.37 | .42 Fe- o1 2 3.c0
4600.35 34 | cciiinn a4l 2| asdl....an 4741.00| .02 Fe- P 3.
4700.16 .16 Fe 4] 3| aseb...... 4741.56 | .54 Fe 3| 2 o 2.8z
470109 of | Fe 1| | 3oo 3.67) 4742.75| .Be| Ti t| 1 2.33
A701.52| 54| Ni 1| t| 300 407 | 474305 .xx| Lot |=3| 1

* Present in a Persei, T INL

Figure A-8-4: Table 4
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THE SPECTRUM OF THE CHROMOSPHERE 81

TABLE V—Coniinued

Chromo- | Sun | Element |Disk|Flesh 58| EP. | CHOTY | Sun | Element |Disk Flash iRt E.p.

744.38| .30 Fe 3] 2| 35...... 4799.80| .8¢| T%-V 1| 1| 3oo 2.26
i?.;s_:.-s .81 Fe 4| 3| 350 3.64 | 4B800.64| .66 Fe 2| 2| 350......
AT48. 18| 14 ... ... 4| 3| zoo...... 4801.04 | .03 | Cr-Fe 1| !l 350 4.27%
4748.76| .74 Lat |—2| 1§ 300...... 4802 86| .Bg Fe 2| ad zoe......
4749.78| .85 | Fe-Co 22| =2d| 350 3.04%| 4803.13| .10 Tit 3| 15| 8ool 2.03
4751.1I| .10 Fe 1| 1| 300...... 4807 .06 .oo Ni 2| 2| 300 3.06
4752.02| .11 | Cr-Ni 2| 1| 3oo 3.66°| 4807.75| .72 Fe_ 1| o| 300 3.35
4752.42| 43| Ni 3| 3| 350 3.64 | 4BoB.so| .45 | Fe-Ti #| 1| 300 3.08°
4753.90| .04 Mn 71 5| 4o0| 2.27 4809.06| .oz | Fe-Ni o*| ol 3oo 3.60°
4754.74| .77 | Ni-Cr 1| 1| 300 3.62 4810.45| .54 Zn 31 5| 4o0 4.06
4756.07| .12 | Cr-Fe 2| 2| 350......] 481x.24| .16 Ti-Nd* | o*| od 3oo 1.88
4756.40| .52 Ni 3| 3| 350 3.46 4812 18| .24 | Crt-Ni- | 1°| 1| 3oo| 3.85
4759.55| .50 Fe 2| 2| 350......| 4813.10| .12 Fe o| o) 3o0f......
4758.11| .13 Ti 1| 2| 350 2.24 1 4813.48| .48 Co- t| 3| 350 3.20
475g.32| .28 Ti 2| =z | 350 2.25 4814.56] .6o Ni —I, o! 300 3.58
a760.08| 0B .. ... —1| o| 300...... 4815.74| .74 | Zr-Sat |—1*| 2d| 300 0.60
4761.56( .53 Mn 3| 3| 350 2.04 4817.75| .81 | Fe-Ni 2| 2| gaoo 2.21

4762.40 .44 | Mn-Ni 6| 4| 4o00| 2.88.| 4Bzo.3g| .42 | Ti-Nd* 1| 3| 350 1.50
4762 86| .78 | Tit-Zr ol 1| 400 1.08 | 4821.10| .13 Ni- o| ol 3oo 4.14
4763.08| .92 | T+H-Ni 4| 6| 400 3.64% 4823.46| .52 | Mw-¥* | 5| 10| 750 2.31
4764.52| .53 Tt o| 3| 359 ..... 4824.00| .14| Crt-Fe | 3 12| 750 3.85
4705.46| .47 Fe 2| 3| 350 r.6o 4825.471 .48 | Nd*-Ti ot 8| 500 2.31°
4765.80| .87 | Mn 3| 3| 350 2.3 ! 4827.50| .54 | V-Ti of| 1d 300 ©.04
4766.38| 43| Mn 4| 4| 350 2.01| 4829.00 .03| Ni 3| 5| 490 3.53
4768.32| .37 Fe- 5| 3d| 350| z.03 4829.40| .37 Cr 2! 2| 350 2.53
4760.99| 86| Ti |—1| 1| j3ooj 2.25| 483r.13| a8) Ni 3| 3| 4o0| 3.50
4791.13| op| Ti-Co |—1| 1| 300/ 0.821 4831.70| .65 |4 —1| o 3oo| o.02
4771.60| .57 Fe- 53| 3d 350 2.19 4832.40| .43 V_ |=1| o| 300 0.00
4772.70| .Bz2 Fe 4| 2| 350 1.55 4832.76| .52 | Fe-Ni 3| 2| 350 4.28
4773.30| .42| Ni |—1| o| 300 3.60 | 4834.56| .52| Fe I| 1| 300 2.41
4773.99| 97| Ce* |—2| o| 3eo...... 4835.84| .88 | Fe 2| 3| 400 4.00
4776.11| .07 Fe —I| o 300...... 4836.28| .24 C?‘": o| 2| 400 3.84
4776.40| .36 | V-Co-* | o| 2| 350 2.05| 4838.54| .57 | Fe-Ni 3*| 3| 350 3.40
4979.41| .45 Fe 1| 1| 3ool......] 4839.55| .55 Fe 3l 2| 300f......
4779.07| 00| Ti*-Co | 2 | 10| 500 2.04 | 4840.24| .30| Fe-Co 5 5| 350 4.14
4981 .48 .46 Co- |—2| 1d 3o00| 1.87 4840.831 .89 T 3| 2| 300 o.90
4783.47| .43 Mn 6| 8| 500 2.29 | 4842.83| .Bo| Fe 1| 1| 300 4.00
4783.97! .00 Cet ol 1| 3oof...... 4843.21| .15 | Fe-Ni 3| 2| 300 3.38
4786. 00| .06 Fe o| of zoof...... 4844.00| .02 Fe 1| 1| 350......
4786 50| .54 | TN 3| 10| 450 1.03 4845.60| .00 Fe 1| o 3eo......
4786.86| .82 Fe 1| 1| 400 3.00 ! 4B848.30| .25 Cr* 2| 6| 400 3.85
4787.90| .84 Fe 1| zd| 350 z.08 4848.87| .8g Fe 1| 1| 300 2.27
4788 741 .77 Fe 30 2| 350......] 48a0.xsfl .xvl..... ..., o 3| 30o......
4780.31| .34 Cr 2| 4| 4oo 2.53 4851.40| .50 V_ 1| 2| 350 0.00
4780.63| .66 Fe 3| 4] 400/...... 4852.50| .50 Ni 2| 1| 300 3.53
4791.15| .22 Fe- 22| a2d| 350/...... 4854 82| .88 ¥+ 1| 8| so0 0.99
4792.49| .52 | Ti-Cr 2| 3| 400 2.32 | 4855.37| 42| Ni 3| 2| 300 3.53
4702 04| .86 Co 1| 2| 400 3.24 55.70| .68 Fe 2| 2| 300 3.35
4704.38| .37 Fe —1| o| 3 2.41 4856.00( .02 Ti 1| o 3oo z.25
4706.24| .10 | Cr-Ti |—1| o 300 2.32%| 4857.33| .40 Ni 1) ad 350 3.72
4708 . 20 .27 Fe r| r| 300[......| 48s9.03| .11 | Fe-Nd* | 1| 359 4.17
4798.62| .64 | Tit-Fe 22| 4| 400 1.08 4850.77| .95 Fe 4| 2| 350 z.86
4700.46| .42 | Fe-Nd* 1| 1| z00...... 4861.50] .35 Hp 30 (200 | B500/10.16

* Fe. t Strongly enhanced in o Persei.

Figure A-8-5: Table 5

Les tables précédentes seront utilisées pour ardbs premiers potentiels d’ionisation des
myriades de petites raies observées avec les spgr comparaison.
La raie de I'hélium ionisé 4686 a bien été ideééfainsi que la raie de I'hélium neutre 4713,

qui sont des raies de plus faible intensité quedies 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 pas 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 topocentrigue: Rapport des diamétres Lune/Scleil: 1,0379 Nl = pdle nord de |a lune
1:-0,24° AT 66,855

b:0,14° duT1: 0,33s 1 =3& ¢

c: 16,49° Zn = Zenith pour 'obsevateur
Observateur: Limbe moyen (centre de masse)
Lat: 17°05,518°S N

Lon.: 145°24 B12°E
Alt.: 556,0m

Contacts avant correction:
C1: 1945000 UTC
C2:20:39:01,2UTC
C3: 20:40:23 8 UTC
C4: 21:40:20,0 UTC

Contacts comnigés (Kaguya/LRO):
C2°: 20239001 UTC (-1,15) Solar Eclipse Maestro - Xavier M. Jubier
C3' 20040-23,9 UTC (+0,15) {http-fijubier free fri) Grains de Baily: £3,0s

Durée moyenne: 1m22 65
Durée comigee: 1m23,8s (+1,25)
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Eclipse totale de solail du 11 juil. 2010
Profil du limbe lunaire & 18:43:18.5 UTG

Libratian topocanirigue: Rappart des diaméires LuneiSolall: 1,0551 Kl = plls nond de |a lune

I -2 72" AT: BE 258

b O 20" dUT -0, 05

& 8.87

Lisii de Fobssryalaur Lirnibe TR Ll Ire da massea)

Lat : 16°08,180°S
Lom.: 140754 3580
AlL: 5,0m

Conacts sans camaction:
G 1724446 UTC
G2 1847 34,2 UTC
C3: 1845:04.8 UTC

Durés moyanns: 3ma0,7s

C4: 2c1307 4 UTG Durds corrighe: 3m29,5 {-1,28)
Contacts comigls (KaguyadL Ao

C2 18:41:33,1 UTC (-1,18) Solar Eolpse Maesir - Xavier M. Juibler
C3% 1845028 LTS (-2.2s) {hitpiuibrier. freeind
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Figure A-9-3: vue générale de I'expérience des spectres éclamatd’éclipse le matin du 11
Juillet 2010 a Hao en Polynésie Francgaise.
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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

0S0-IV Quiet Sun Centre
Harvard College Observatory
October, 1967

—— Photons em 257" st

1000

Counts/0.080 s

20 8O

Wavelength (nm)

Figure A-10-1: Emission de protuberance EUV visible sur une amadyscentre du disque
solaire avec le spectrometer a bord de I'Observat&olaire en Orbite — OSO (Orbiting
Solar Observatory 1V). Noter le continu de Lymari’lagdrogéne neutre HI & 91.2 nm et le
continu de I'hélium a 50.4 nm (avec I'amabilitélg@bservatoire 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 UlicdeV- EUV :
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Figure A-10-2: Extrait du spectre solaire dans I'extréme UV, p&§e, The Sun, K.
Wilhelm,1995, SoHO spectrum from SUMER, chapit@romosphere Corona and solar
Wind », obtenu sur une région calme avec le spgaphe SUMER a bord de SOHO. Les
raies intenses et les continus avec ajustementlavgmectre du corps noir sont identifiés.
L'incertitude du flux spectral relatif est voisie @.2

Cette figure montre un spectre Extréme UV sur wararge de longueur d’onde entre 80 et
150 nm obtenue avec le spectrographe SUMER (Sdieviblet Measurements of Emitted
Radiation) a bord du satellite SOHO.

Le concept d’'une région de transition plutot éga@écoule des mesures des intensités
absolues des raies EUV, en liaison avec les modalee dimension. Le résultat de tels
modeles est le prolongement de la montée rapidenepérature déja observée dans la haute
chromosphére. Néanmoins, les raies « low FIP » {gemtifiées sur ce spectre) existent sur
des continus de différentes températures, indigga@ta situation est complexe. Ainsi le CII
a 904A dont le FIP est de 11.5 eV apparait suromtitu de 6700 K. La figure suivante est
une illustration montrant la gamme étroite de terafuges ou chaque variété d’ions peut
exister.

Répartition des raies EUV en fonction de l'altitude
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Figure A-10-3: Température en fonction de l'altitude pour un medHD d’atmosphere
solaire. Extrait de page 393 « Chromosphere corand solar wind »The Sun, K. Wilhelm,
1995, SoHO spectrum from SUMER. Les ronds noiligjireaht les températures de formation
de certaines espéces atomiques. Les cercles oundigsient ceux observés avec le
spectrometre du Harvard College durant la missiégpl&o. D’aprés Reeves et al 1977.

Observation dans les raies EUV

En dessous de 150 nm, la contribution des coudnet®gphériques sur le spectre solaire
disparait et le rayonnement provient du matériedlesasus, a des températures
chromosphérique ou coronales. Lorsque cette lorrgliende de 150 nm est atteinte, le
caractére d’émission change par rapport a I'appatialassique de raie sombre dans le
visible et proche UV. L’Extréme UV s’étend de loegus d’'onde de 10 nm jusqu’a 150 nm.
Le spectre EUV est dominé par des émissions de di résonnance de I'hydrogéne H |, He
| et He Il des séries Lymaam , états intérmédiaires d’ionisation du C, N, OeS5 et d’états
hautement ionisés du Si, Ne, Mg, Fe, Ni. D’autr@s®ctéristiques distinctes sont le continu
de Lyman a4 < 91.2 nm et les continus de I'hélium neutre Hell2450.4 nm et de I'hélium
une fois ionisé He Il & < 22.8 nm
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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(7')/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

2
0= T’“%(KO Tﬁ%i—f ) —{% T7% 4+ H, T?. (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: Modeles d’atmospheres issus du VAL

30 000 ,
AV
- \
20 000 |
¥
o :
=)
©
(b}
Q
€ 10 000}
e L.
8000 |-
6000 .
2600 2400 2200 2000 1800

Height (km)
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 47 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 d7/ds = 0 when
T = 1), where T, = 20000 K in low pressure loops and 7; = 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=0ats= 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 +3 dT® p2X 20+y+} 200+f+3 d
Sl Ry = e % 2 — . 2 — . 3
S(KO 1 [s) 2KO( e 1 H,T s (5.73)

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 (jilEis} de modéles empiriques
calculés en utilisantog(ne T) = 15.0et les mesures d’émission calculées par Raymond et
Doyle (1981b). Nous avons pris la hauteutag = 4.1a 2000 km. D’aprés Mariska J. T.
1992, « The solar transition region » 1992, Cadd&iUniversity Press, page 168
Modéles calculés avec une densité électronique&ted® cmi® & 60000 K , p= 10" cm*K

logT log [n2dh dT/dh h i 7

(K) (em™—%) (Kem™!) (km) (erg cm™2 s71)
41 27.60 46(—3)  0.0(+0) 9.0(+1)
42 2754 4.2(—3)  7.5(+0) 1.5(+2)
43  27.38 4.8(—3) 1.7(+1)  3.0(+2)
44  27.13 6.8(—3)  2.6(+1) 7.5(+2)
45  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 3.3(—2)  4.3(+1) 2.1(+4)
48  25.75 6.5(—2)  4.6(+1) 7.1(+4)
4.9 25.42 1.1(—1) 4.8(+1) 2.2(+5)
50  25.03 2.1(—1)  4.9(+1) 7.5(+5)
51  25.06 1.6(—1)  5.1(+1) 9.9(+5)
52  25.17 9.8(—2)  5.4(+1) 1.1(+6)
53  25.31 5.7(—2)  6.0(+1) 1.1(+6)
54 2545 3.3(—2)  7.2(%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)
59  26.14 2.1(—3)  1.2(+3) 1.3(+6)
6.0  26.29 1.2(—3)  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: Modéle empirique du réseau. D’aprés Mariska 19B2, « The solar
transition region » 1992, Cambridge University Bregmge 169
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Annexe 12: méthode d’étalonnage de chrono-dataticaux contacts de

I'éclipse totale de Soleil du 11 Juillet 2012

SIMPLE
BITPIX
NAXIS
NAXIS1
NAXISZ2
EXTEND
COMMENT
COMMENT
OBEERVER=
INSTRUME=
XPIXs5Z =
YPIXS8Z =
XBINNING=
YBINNING=
IMAGETYP=
DATE-OBS=
HORGSUBFE=
YORGSUBE=
EXPTIME =
EXPOSURE=
EGAIN =
END

I} Methods of measurements of the time difference GPS - PC

-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 %1 min29 s and 30 s

taken as reference.

- Using DS9 : fits headers of the image of GPS gives PC time

T / file does conform to FITS standard
16 / number of bits per data pixel
2 / number of data axes

1392 / length of data axis 1

1040 / length of data axis 2

T / FITS dataset may contain extensions
FITS (Flexible Image Transport System) format is defined in 'Astronomy
and Astrophysics®™, volume 376, page 359; bibecode: 2001AsgA...376..359%H
"Cyril Bazin'
'"Lumenera Lwl30M #B060681"
4.65 / Pixel width in Micron after binning
4,65 / Pirel height in Micron after binning
1
1
"Light Frame'
'2010-07-11718:51:31.994"
0 / RoI position in binned pixel
0 / Rel position in binned pixel
0.05513901
0.05513901
2.

Figure A-12-1 : Extrait d'une capture d’'image d’écran du GPS awecéamera Lumenera
utilisée a 10 images/s lors de I'éclipse totaleSadeil du 11Juillet 2010 (C. Bazin), pour
effectuer la correction entre I’heure du PC d’acgjtion et I'heure du GPS, au moment du
changement de digit des secondes, comme référéntvdlle de temps.
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Annexe 13 Profil d'émissivités calculées directement sardennées, pour
Weart 1972 et éclipse 2010:

1,E+02 5
E + Abell inversions on arrows (continuum 4700) 2010 eclipse
Abell inversion on arrows (Fe |l 4629) 2010 eclipse
1.E401 5
] Abel imversion of the 4815 continuum data from Athay (1970 eclipse)
+
4

1,E+400 1

1E01 1

Brightness in solar disk unit * km

1,602 1

1,E-03 1

+*

1,E-D‘1 "lll'll'I"lllllllIll'lll'lllll'lll'llI'll'Illllllll'Ill'll"llIlll'I'llllllllllllllllllI"'lI'll'!
0 100 200 300 400 500 600 700 SO0 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 éclsdibgarithme pour les
brillances dans le continu au troisieme contactde3010 et la raie du fer une fois ionisée.
Les courbes d’ajustements sont des exponentieliéss nuages de points permettent
d’évaluer la dispersion des mesures.

Ces courbes montrent une faible différence despentec les données d’Athay (éclipse de
1970) et les nétres (de 2010) ; nous obtenons descésultats comparables.

Une fois les courbes d’ajustements de type « expi@ie décroissante » effectués, il faut
prendre le terme constant devant la varidld@ns I'exponentielle, et prendre son inverse,
exprimée en kilomeétres. Cela permet de détermeseéthelles de hauteurs en premiere
approximation. Les tableaux suivants donnent llevés des équations des courbes
d’ajustement et les valeurs des échelles de hautees incertitudes sont déduites par la
dispersion des points de mesures.

A partir de ces courbes les équations des courbpstEments sont :
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Equation fit inversion d’Abel Echelles hauteuriestes
Continu 4700 (éclipse 2010 y= 0.6501’6_0'00451 222 + 30 km
Continu 4815 (éclipse 1970 y= 2_3248519—0.00481 208 + 30 km
Fell 4629 (éclipse 2010) y = 0.5186€ -0.0026h 384 £ 40 km

Tableau A-13-2 :équations d'ajustement et des echelles de hautidsites des releves
effectués dans une vallée lunaire &'%ontact pour le continu et la raie du fer Il 4649

Annexe 14: Emissivité du Fer Il dans la vallée Y 243 dticontact de 2008 :

12E-05 -
11E05 ]
1 0E05
9 DE-0F ]
8.0E-06 g
7 DE-06 ]

B 0E-06 ]

emissivity

5 DE-0F ]
4 DE-06 ]
3 0E-06 ]
2 0E-05
10506 ]

0,0E+00

-1 0E-06 +———"—"————

|¢Ahe| fit area intensity Fe Il Y243

y=2,62019

4E_04E—ITT‘)240E-0?

L

GO0 800

1000

1400 1600

height (kmj}

1200

1800 2000 2200

Figure A-14-1: Courbe d’émissivité déduite des courbes des aniesepdans la vallée
lunaire large et peu profonde Y 243
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Annexe 15: Caractéristiques des filtres Lot Oriel tilisés pour I'expérience
des spectres éclairs

L.O.T. - Oriel

S0 =0 =t w -

£

100~ [ ‘ Identification
2l i || . du Filtre
I:I | [mstrument:
g | 1 — Cary 500 {1437)
I | Mesure Par;
85— i ————:l === = C. Richards |
56— HES Date:
Fri, Fah 23, 2007
75 = — i || | |mrDeCommande:
il ) = . AN-84048
Ref. Artict:
5 _— o - — o — AT0ES10-25
- ]| _ g Niimero de sari; «
/ -.\ 0051-03
55— o —I- - Numera de lot:
/ \ 29852
5= et 1 ——s
i = !' Caracteristiques
b | Longueur D'onde Centrale
‘ll 472,415 MM
) S . 4 — | R o e — Largeur de Bande:
50%:
Fron - | . _ 9,341 MM
| 10%: 12,045 BB
L ) | L L= |
| 1% 18,941 MM
20— | ! ol - 1) |— — Transmission:
1 / ek
1o " [ / S = i ] Coordonneed Mi-Hauteur:
10~ ! PSR AB7.445 NN
475760 NM
G= — : / T i T Angle D'incidence:
e | 000"
| [ |
- v
ASDO ASZD 4840 4850 451D 4EDD SE20 464D 650 4GRD 47RO 47D 44D 4750 4TED 4800 ABZO0 4EAD 4850 4EBO aelo dghp | o “’:;':'Z ®
Longueur D'onde (NM)

Figure A-15-1: courbe de transmission ditre de 25 mm de diametre centré a 472 nm
utilisé lors de I'éclipse totale duU1Ao(t 2008
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L.O.T. - Oriel

00 =0 =0 m - =

E

100

Identification
du Filtre
Instrumant:
Cary 500 (1437

Wesura Par
. C. Richards. | €~r

Date:
Fri, Aug 28, 2008
Nr. De Commande:
AR-TOO04
Ref. Article:
&60FS10-50
Numaro da serie: «
P240-05

Mumefo de lok:
3s78t

|

Longueur D'onde (NM)

Caracteristiques

Longueur D'onde Centrale
460,370 N

Largeur de Banda:
50%: BITT NM
10%: 12,832 WM
1% 16,658 NM

Transmission:
§1.25%

Coordonnesd Mi-Hauteur:
455,712 NM
485,008 NM

[

I [ 1 1 i i 1 i i | ] 1 1 1 1 ' ] 1 1 1 I
#400 4420 4440 460 <4B0 4500 452.0 A540 4560 4680 4500 4E20 4G40 4660 4GB0 ATOD ATZO 4740 ATEQ 4THO 4800 4620

Angle U‘Imldlﬂma:
0,00

Temp. nmbiaugm: @«
2300 C

Figure A-15-2: courbe de transmission du filtre de 50 mm de dieenggntré a 460 nm

utilisé lors de I'éclipse totale

du 22 Juillet 2009
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L.O.T. - Oriel

SO0 =mwm =3 0 0w = -

(%)

o “-H-.L_J

i | | | ' 1 i | I i i i i i 0 i 1 i |
4500 4520 45400 4560 4580 4600 4620 4640 4GB0 4BBD 4700 4720 4740 476D 47B0 48000 4820 4640 4BA0 489B 48000 4R20

Longueur D'onde (NM)

Identification
du Filtre
Instrument:
Cary 500 (1633}
Mesure Par:

o Morgan [ éa

Drate:
This, S2p 10, 2008
Nr. De Commanda;
AR-TA041
Ref. Article:
ATOFE10-50
Mumero de series «
0252304

Mumaro de lok:
37841

Caracteristiques

Longueur D'onde Centrale
472,574 N

Largeur de Bande:
Bl 9,305 NM
10%: 12,937 MM
1%: 18,861 NM

Tranamission;
SR08 %

Coordonness Mi-Hauteur:
AET 031 NM
477206 NM

Angle Dlincidence:
a.an

Temp. Ambiants: «

z300° €.

Figure A-15-3 : courbe de transmission du filtre de 50 mm de dieenggntré a 472 nm

utilisé lors de I'éclipse totale du 11 Juillet 2010
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Annexe 16: Caractéristiques des caméras CCD utilie
1) Caméra CCD Lumenera Skynyx 2.1 M (noir et blanc)

D’apreés le site http://www.lumenera.com/resources/documents/daédshasstro/skynyx2-1-
datasheet.pdfConsulté le 23 Avril 2013

VGA 1.4 Méga pixels, Détecteur CCD Sony haute $@iitsi

+ SKYnyx2-1M - Monochrome Astrophotography USE 2.0 Camera

Camera Sensor

Image Sensor

Effective Pixels
Frame Rate
Cwnamic Range
Digital Qutput

Read Moize

Dark Current
Einning Cptions
Camera Controls
Mass

Power Requirement
Fower Consumption
Cperating Temperature
Cperating Humidity
Integration Time
Shutter

ROI

Auto Exposure
White Balance

Eain

Interface Connector
Dimensions (W x Hx D)

Lenz Mount

15" Sony ICK205 1.4 megapixel manochrome progressive scan CCD sensor

g.5mm x 4£.8mm array

1392x1040, 4.65um =quare pixels

15 fps at full resolution, higher with binning and ROI
58dB

8 and 12-bit

12 e-rms

2 e-/s

22, 3x3, dwd

320g

USE bus power, or external 3WDC - 300mA
~2.53Watts

0°C to +50°C

595-95%, 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
2.52 % 3.85 % 1.68 inches

T-Mount

Figure A-16-1: Caractéristiques techniques de la caméra Lumenenaothrome Skynyx 2.1
M
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Figure A-16-2: Réponse spectrale normalisée de la caméra Lumenernmchrome 2.1 M

Extrait des qualités des caméras Lumenera Skyng{'gun 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 : modéle ICX205 de chez Sony

Technique de numérisation progressive : permetagtere individuelle du signal image de
tous les pixels. L'extrait suivant provient du sitall data sheet » dans lequel on peut
télécharger la fiche technique du CCD Sony ICX283adCaméra Lumenera Skynyx 2.1 M :

http://www.alldatasheet.fr/datasheet-pdf/pdf/47&GNY/ICX205.html
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SONY ICX205AL

Diagonal 8mm (Type 1/2) Progressive Scan CCD Image Sensor with Square Pixel for B/W Cameras

Description

The ICH205AL is a diagonal 8mm (Type 1/2) 20 pin DIP {Cer-CIR}
interline CCOD solid-state image sensor with a sguars
pixel array and 1.45M effective pixels. Progressive
zcan  allows all pikels' =ignale to be output
independently within approximately 1/7.5 second.
Also, the adoption of high frame rate readout mode
supports 20 frames per second. This chip features
an electronic shutier with varakle charge-siorages
time which makes it possible to realize full-frame =iill
image without a mechanical shutter. High sensitivity

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 camerag, etc.

-t
P

Features

» Progressive scan allows individual readout of the

image signals from all pixels.

High horizontal and vertical resolution (both approx. v
1024TV-lines) atill image without a mechanical shutter. ¥
Supports high frame rate readout mode

(effective 256 lines oufput, 30 frame/s)

Square pixel 2 *H
Horizontal drive freqguency: 14 318MHz

Mo voltage adjustmenis

{reset gate and subsfrate bias are not adjusted.)

.
T

h M,

e

P A A

..
&
L ]

Optical black position

. ! i e (Top View)
+ High resolution, high sensitivity, low dark current
» Low smear, excellent anfiblooming characteristics
» Continuous variable-speed shutter
Device Structure
» [nterline CCD image sensor
» I[mage size: Diagonal Smm (Type 1/2)
» Total number of pixels: 1434 (H) = 1020 (V) approx. 1.20M pixels
+ Mumber of effective pixels: 1352 (H) = 1040 (V) approx. 1.45M pixels
= Mumber of active pixels: 1360 (H) = 1024 {V) approx. 1.40M pixels (7.959mm diagonal)
s Chip size: 7.60mm {H) = 6. 20mm V)
» Lnit cell size: 4.65um {H) = 4.65um (V)
+ Optical black: Horzontal (H) direction: Front 2 pixelz, rear 40 pissls
Vertical (V) direction:  Front & pixels, rear 2 pixels
» Mumber of dummy bits: Horzontal 20
Vertical 3
+ Substrate material: Silicon

Figure A-16-3: Caractéristiques techniques du capteur CCD de laéa Lumenera Skynyx
utilisée aux éclipses totales de Soleil de 200D&0D
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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 i
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 sitétp://www.opticstar.consonsulté le 17 Juin
2013, mentionnant les applications de cette care@rAstronomie. Le gain de cette caméra
est controlé par le boitier blanc a droite.

7 \

Rebilive Respomso

" 400 500 G0 700 00 000 1000

Wiave Langth jom)|

FigureA-16-5 :Réponse spectrale normalisée du CCD de la caméiec\W20 N+
D’apreés :http://www.modernastronomy.com/camerasAstroVidenlht
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La fiche technique suivante indique les paraméthatdisation de cette caméra :

Specification

Model Number Watec WAT-120N+

Pick-up Element 1/2" Interline transfer CCD image sensor

Number of Total EIA: 811(H) x 508(V) CCIR: 795(H) x 596(V)
Pixels

Number of Effective EIA: 768(H) x 494(V) CCIR: 752(H) x 582(V)
Pixels

Unit Cell Size EIA: 8.4um(H) x 9.8um(V) CCIR: 8.6um(H) x 8.3um(V)
Scanning System Frame storage / Frame readout

Synchronizing Internal

System

Video Output Composite video, 1Vp-p, 750hm unbalanced

Resolution 570 TV lines (H), 480 TV lines (V)

Minimum lllumination | 0.00002Ix., F1.4(256 frame, Gain 38dB, gamma=H]I)
Gamma Correction 1.0 (OFF), 0.45(LO), 0.35(HI)

AGC 8~38dB (Manual)

S/N Ratio 52dB(gamma=0FF, Gain 8dB)

Shutter Speeds 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))

Lens mount CS-mount

Installation Screw U 1/4 (D=5mm) (Top/Bottom)

Connection Terminal | Video out (BNC), Power, Auto iris, Remote control (R.C.)

Power Supply DC +9.5V~15V

Current max. 160mA

Operating -10C ~ +40C (w/o condensation)

Temperature

Storage Temperature | -30C ~ +70C (w/o condensation)

Dimensions 43.5(W) x 44.0(H) x 64.0(D) mm

Auto Iris Video/DC (Auto switch)

Weight approx. 1509

Accessories 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’apreés le site
http://www.wateccameras.com/products.php?prod i§=12

| The Watec 120N+ is the supreme astrovideo device available today, Clearly designed to achieve the best possible
image quality with uldmate sensitivity and contral.

| This camera can expose automatically 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 start/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 lite, A 3m cable connects it to a control pad which is extremely easy to use.

Image quality is clearly supenor to that of the Mintron cameras and sensitivity is much better, the only limit is your
mount's tracking accuracy and local light pollution which can be controlled by filkers. With this camera and an 8"+
scope, clusters of galaxies and other exotic objects can be viewed from suburban gardens!

Watec 120N+ Kit

Figure A-16-2 : vue d’ensemble de la caméra Watec 120 N+ et légbaiti gain fixe
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Annexe 17 Etalonnage des caméras banc de mesure de lnéarit

Schéma du banc optique utilisé :

Source stabilisée : Soleil artificiel
simulant une éclipse (diam. 4mm) Filtre 470 nm
Ou 460
Objectif F = 600 mm HEEIT s
Diam 100 mm ccD

2690 mm 780 mm

Figure A-17-1:schéma du banc optique avec source de Soleil@elitabilisée, avec une
occultation au niveau du trou de source, pour sgnuh croissant de Soleil occulté, juste
avant la phase de totalité d'une éclipse totale

Un rhéostat permet de faire varier la puissanda teempe halogene de la source de Soleil
artificiel. La figure suivante présente cet eéquipetrstabilisé :

Figure A-17-2: détail de la source du Soleil artificiel sur le aoptique, comprenant le
rhéostat pour faire varier la puissance, le troustrirce diaphragmé pour simuler une phase
du Soleil partiellement éclipsé, et le banc suulkddl est monté

La figure suivante montre la partie du banc optique6té 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 & de focale et du
support des caméras CCD et de la photodiode demme®s 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 desdegst la photodiode de
mesure du nombre de photons incidents

La linéarité des caméras CCD a été mesurée emfasalement varier la puissance de la
source du Soleil artificiel. Les caméras CCD testéat été utilisées dans les mémes
conditions qu'aux éclipses :

Le 1°" Aodit 2008 : Watec 120 N+ : Gain 60%, 25 image#{squisition sur cassette mini DV
via un cable BNC vers I'entrée vidéo d'un camésenpegistreur sur cassette mini Digital
Vidéo (Mini DV)

Le 22 Juillet 2009 : Lumenera Skynyx : 8bit, gath USB-2 logiciel d'acquisition IRIS

Le 11 Juillet 2010 : Lumenera Skynyx : 12 bit, GAirJSB-2 logiciel d'acquisition Lucam
Recorder
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Figure A-17-5: extrait de la fiche technique Hamamatsu de la phatiode S 1133 utilisée
pour mesurer le nombre de photons incidents

Un multimétre milli-voltmeétre a été utilisé pour suger la tension aux bornes de cette cellule
dont I'impédance interne fait 79Q
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Le calcul suivant a permis de déterminer le nonalerehotons incidents a partir des mesures
des tensions pour chaque flux du Soleil artificiel

V(mV) * A(nm)
1000* RQ * S/‘ * Qe— * Ajetecteur* 1238

Nhv/mnt /s =

V(mV) est la tension lue pour chaque flux a traverSltre 470 ou 460 nm placé devant la
photodiode.

R, =798Q

A est la longueur d’'onde en nm

La valeur 1000 est pour convertir les milli-volts wlts

S, est la photo-réponse spectrale de la photodiodergeres/watt a la longueur d'ondle

Q. est la charge élémentaire de I'électron : 1.6*1@oulombs

Aeecier €St 12 surface du détecteur en mm
1238 correspond a au terineconverti en nanometres

Le nombre de photons/mm2/s équivalents au disdageest :
1*0,25*4,11.10715/(0,47*0,3),
~2*10"15hv/imm2/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 réponsesiiearité aux flux
incidents des caméras CCD utilisées aux éclipses

4500 1
4000 f
; saturation
3500 4
3000 -
=
=
< 2500
=
]
o
@
E 2000
= ® Dynamigque Lumenera Bbit filtre 460 nm
1500 1 (condition echpse 2009} ADU
4 Dynarmigque Lumenera 12 bit filtre 470 nm
] (conditions éclipse 2010) ADL)
1000
I + Dynamigue Watec 120N+ 8 bit (conditions
eclipse 2008)
500 - saturation
: .*I + # &
I:I..!1r1r1rl||l|||;1!1r1|l|||!|l1r1rl|r||l|l1
0 5E+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 legiees CCD dans les
conditions ou elles ont été utilisées aux éclipke2008, 2009 et 2010.

Les écarts a la linéarité sont plus importants peodatec 120 N+ que la Lumenera. Les
coefficients de corrélation entre les points deurest la droite d’ajustement sont les
suivants pour chacune des caméras:

R? = 9,088971E-01

R’ =9.916922E-01
R? = 9,880859E-01

La figure suivante donne un apercu de cette litearix flux faibles :
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Figure A-17-1-2:mesures de la réponse linéaire aux flux incidehis faibles pour les
Caméras CCD telles qu’elles ont été utilisées tes éclipses

Les droites d’ajustement pour chacune des rép@usedes 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 #it0 nm, a une meilleure réponse
linéaire que lorsqu’elle est utilisée en 8 bit.

La Watec 120 N+ est plus bruitée et a des écdatdidéarité 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 gard’'une étoile au
foyer de la lunette de 50 mm de diamétre et 600 mde focale

Cette lunette 50/600 mm munie du réseau par trassoni de 600 traits/mm (qui a été utilisée
aux éclipses) a été examinée sur I'image a I'ozére pour analyser I'étalement de I'image
d’une étoile de magnitude 5 produite par I'instrmn@uni du réseau-objectif.

Ceci permet de déduire quel peut étre ensuitddi@tant spatial sur un spectre a I'ordre 1 lors
de la disparition du continu des grains de Baillsrd la totalité ou au début de la réapparition
des grains avant la fin de la totalité.

La fonction d'étalement a été succinctement étuahée le Logiciel Iris, pour la caméra
Watec 120 N+, et les résultats suivants ont éténist :

K= |405.116 Y= [230.325

I= (1231427 B = [4121615

FWHM X = [3.08

FWHM Y = [237

Figure A-17-2-1 résultat de mesure de PSF avec la FWHM, avemni@tfe de résultat de la
fonction PSF, obtenue en ayant pointé une étoilmagnitude 5, avec un temps d’exposition
de 40 millisecondes avec un gain identique a cgilisé lors de I'éclipse de 2008, cadence 25
images/seconde et vue agrandie 6 fois de |'étbtervée

Un rectangle est défini autour de I'étoile, avesdaris de I'ordinateur, apres avoir chargé
'image. L’échelle esi pixel pour 1800 km sur le Soleil avec la caméra CCD Watec 120N+
au foyer de cette lunette achromatique de 50 moiaieétre et 600 mm de focale.

Le graphique suivant donne le profil calculé paiSIRvec un grandissement de 10 fois :
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Figure A-17-2-2:profils de la fonction d’étalement obtenu avecdanéra CCD Watec 120
N+ sur une étoile faible, agrandi 10 fois, en aseis et en ordonnées

La FWHM de la fonction d'étalement relevée pardméra CCD Watec sur une étoile de
magnitude 5 est de 3.08 x 2.37 pixa@ejt valeur de6x9”d’arc ou 5560x4230 km reporté
sur le Soleil. 1 pixel de la Watec équivaut a 2.d%rc ou 1800 km reporté sur le Soleil.

De méme la fonction d'étalement a été relevée&oilé Achernar ¢ Eridan) de Magnitude
0.46 sur le site de notre hébergement a coté decRapn Polynésie Francaise avec un gain 4
et un temps d'exposition de 55 ms avec la Lumeskgnyx 2.1 M dont les spécificités sont
données en Annexe. Les résultats suivants ontéeaas :

X = 484548 Y= [610.263

1= [11900.4 B= 110663

PwHM X = |234

FWHM Y = [2.33

Figure A-17-2-3:résultat de mesure de PSF avec la FWHM, avec Etferde résultat de la
fonction PSF, obtenue en sélectionnant I'étoileefvaér, avec un gain 4, cadence 15
images/seconde et vue agrandie 6 fois de I'étbisevée.

Le graphique suivant est aussi obtenu avec leildRIS qui calcul le fonction d’étalement :
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Figure A-17-2-4:profils de la fonction d’étalement obtenu avecdméra Lumenera CCD
Skynyx sur I'étoile Achernar observée en PolynEsa@caise, agrandi 10 fois, en abscisses
et en ordonnées

La fonction d'étalement de la Lumenera sur I'étéitdernar, utilisée comme source
ponctuelle, a une FWHM de 2.34 x 2.33 pixe@t 3.4x3.4" soit 2630x2620 km reporté
sur le Soleil. 1 pixel sur la Lumenera équivaut481 ou 1125 km sur le Soleil, et la
résolution specttrale était de 0.12 Angstréms/plteslle du pixel 4.65um)

Ces résultats nécessitaient d’étre connus, mais miopas été finalement utilisés pour
effectuer des corrections sur les données. Les catimhs météorologiques, passages de
voiles nuageux, ont eu plus d’influence sur les biis des mesures.

Annexe 17-3 :Tableau récapitulatif des correspondances ADU-éaniu disque solaire

Eclipse étudiée Correspondance 1 ADU-Unité disque
solaire moyen

ler Ao(t 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 wé@s de brillances du
disque solaire

1 unité du disque solaire moyen déduite a parrdienées de Allen vaut 3.77358*10
ergs/cnt /s/sr/A
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Annexe 18: Potentiels d’ionisation en fonction duumeéro atomiques et des
abondances des éléments chimiques
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Figure A-18-1: Potentiels d’ionisation des €léments (en eV) entfon de leur numéro
atomique Z. D'aprés A. Dauvilliers Physique Sola@&t&éophysique, Masson Editeurs, 1962.
On retrouve la remarquable périodicité de la talleMendeliev.

Element | I ] i WV Atomic N® Atomic weight Number of lines

H 13,595 1 1 a7

Low excitation potentials of elements :  |He 24581 54.405 2 4 62
Spektraltabe"en Mg 7645 15032 80119 10953 12 24 93

. Ca 6112 11868 51209 672 20 40 163

Tables of spectrum lines Sc 556 120 24753 73913 918 21 45 9
Saidel, AN Prokofjew, V.K. Raiski, Ti 6.835 136 275 43237 9984 22 48 565
SM. Mn 7.429 15636 76 25 55 579

Veb Verlag Technik Berlin 1955 e Sooe. 1820, 308 = = =2
Ni 7633 182 28 ] 505

Emission lines Identification : Sm 56 114 51 122 131

Ea 52097 10,001 56 137 223

Tables of Dunn et al La 5614 1143 1917 57 139 293

Ce B6.57 19.7 58 140 133

Md 6.31 B0 144 117

Eu 567 11.24 63 152 272

Ionisation potentials table of elements (2000 to 3000 Ang.)

Tableau A-18-2 :potentiels d’ionisation de quelques éléments afires. La premiére
colonne indique les low FIP pour les métaux, irfére a 10 eV.

Le potentiel d’excitation pour n'importe quelleeaist I'énergie en electro-volt qui est requise
pour élever I'atome depuis son plus bas niveaualttga vers I'état dans lequel il peut
absorber cette raie. D’'aprés «Charles E.S. Johar|@te . E. Moore, Louise M. Ware,

Edward F. Adams, Harold Babcock. 1928, Canergidi€atton of Washington, Pub. N°396.
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Figure A-18-3: Degré d’ionisation des atomes de calcium en fonatie la température et de
la pression (D’apres Megh Nad Saha). A. Dauvifli€l962) Physique Solaire et
Géophysigue, Masson Editeurs, page 39
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Annexe 19: Abondance des éléments en fonction dutpotiel de premiére
lonisation - FIP

Pour les raies low FIP et en général, plus le piatediionisation est éleve, plus I'ionisation
exige une haute température a pression constanteéd18, courbes de Dauvillier sur la
proportion d’'atomes de Ca/Ca+ en fonction de lgotnature T et la pression P.

La proportion d’atomes ionisés, le potentiel d’gation phi, la température et la pression sont
donnés par la relation de Saha :

-¢

2 KT

X
1-X

P*=—=C*T*?*e

Ou p est la pression en dynes, C est une constaetd,la température en I, est le

potentiel d’'ionisation, k la constante de Boltzmaginx est la fraction ou proportion d’atomes
ionisés

La raie K du calcium ionisé a 3934 A, avec 6.1 @\pdtentiel d’ionisation, ainsi que la raie
H & 3969 A. Le potentiel d'ionisation de HI est®54 eV et donc au dessus de la barre des
10 eV.

Sur cette figure extraites de Stix (2004, The $age 408)le comportement des différents
ions de la photosphere par rapport a ce qui estéalans le vent solaire est illustre.

336



10’ T T T T T T T T T T T T T T T T T T T v T

[ ® Low Speed Solar Wind
i 3 < Flare Particies
LT E T T i O High Speed Streams

{m]SniarWIndf {wO}FthSphﬂm
-
Moy 8 *
1
1
g
i
o
]
[ |
:
]
o
]

- o xe H
Na Al g s C ON Ar Ne He
S TRl RN e Y (LR 1 Sy M 1P SN W S LA B T S L
5 10 15 20 25

First lonization Potential [V]

Figure A-19-1 : Abondances des éléments en fonction du potentplesheiere ionisation,
relatif a 'oxygéne et normalisé avec le rapporpbpbsphérique. La courbe en pointillés dans
une approximation du rapport du vent solaire lemt les abondances de particules provenant
des « flares », a I'exception du Kr et Xe. D’ap@asiss 1998, figure tirée de I'ouvrage de M.
Stix, page 408, The Sun, An Introduction, SecoritibBd2004.

337



U. FELDMAN AND K.G. WIDING

CORCNAL ABUNDANCE
PHOTOSPHERIC ABUNDANCE
n
T
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1
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IONIZATION PQTENTIAL (eV)

Figure A-19-2:représentation schématique du rapport entre lesndaaces des éléments
dans la photosphére et la couronne, en fonctiopatentiel de premiére ionisation.

Extrait de Feldman,U. Widing, K.G., 2003, Eleméataundances in the solar upper
atmosphere derived by spectroscopic means Spaeecgdreviews, v. 107, Issue 3, p. 665-
720

Les graphiques suivants permettent de compléfelmedant ou figurent les abondances du
Nickel, car de nombreuses raies du Nickel sontreBss dans la couronne. lls montrent qu’il
y a tres peu de fractionnement ni d’effet FIP dasdubes de flux et la photospheére.

D’apres V.A. Sheminova et S.K. Solanki: is the Effect present inside flux tubes ?
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Figure A-19-3: Rapport des abondances des éléments dans le régeay et tubes de flux
des plages (triangles) relativement a une photospbalme en fonction du potentiel de
premiere ionisation (First lonization PotentiaFFHP). Graphiques extraits de l'article V.A.
Sheminova et S.K. Solanki, 1999 Is the FIP effiextgmt inside solar photospheric magnetic
flux tubes ? A&A351, 701-706
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Figure A-19-4: Rapport entre 'abondance des éléments a I'intérams tubes de flux et
dans une photosphére calme, en fonction de la naesgque. Les croix font référence au
réseau des tubes de flux, les triangles aux tubdhid des plages. Graphiques extraits de
l'article : V.A. Sheminova et S.K. Solanki, 199%his FIP effect present inside solar
photospheric magnetic flux tubes ? A&B1, 701-706

Il est difficile d’interpréter pourquoi les low IFlsont surabondants dans la couronne et
surtout dans les régions actives.
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Liste des formules pour des analyses plus approfores des profils de raies :

T . coronale = 2*1&*(FWHM) **u
Ou p est la masse de I'atome de feen A

Pour le fer XIV, la température effective, .= 3.9*10°*(FWHM) *

Vitesse Doppler : Ve = 17.3% /(T = Ta)

T xSt la température maximale d'ionisation de lavarée du fer XIV

v _ FWHM _ A [2kT sy2 = i(szD)g
Doppler Z*M c m t C m

OU T, est la température cinétique de l'iorf,ast la vitesse turbulente non thermique
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Annexe 20: tables de Sotirovski pour les protubéraces

) (MESUREE) A (LABO- IDENTIFICATION w A (MESUREE) A (LABO-  IDENTIFICATION w
RATOIRE) RATOIRE)
4320,97 Ti II (41) 4685,7 4685,68 He II (1) 4,0
4326,0 432577 Fe I (42) 45 4713,2 4713,14 He I (12) 23,9
43405 434047 Hy saturée 48235 482352 Mn I (16) 1,2
4351,5 435176  Fe II (27) 1,1 482413  Cr II (30)
4375,0 437494 Y II (13)? 3,9 4861,3 4861,33 H3 saturée
43835 438355 Fe I (41) 72 49216 492193 He I (48) 12,2
43878 438793 He I (51) 5,0 49238 492392  Fe II (42) blend
4395,2 439503 Ti II (19) 11,5 49338 493409 Ba TI (1) 2,0
4400,5 4399,77 Ti II (51) 1,8 49575 4957,30 Fe 1 (318) 0,8
4400,36 Sc II (14) 495760
44048 4404,75 Fe 1 (41) 2,1 5015,2 5015,68 He I(4) 18,6
4415,3 441513 Sc II (14) 1,8 5018,4 5018,44 Fe II (42) blend
4415,56 Fe 1 (41) 5030,0 5531,02 Sc 1T (23) 0,9
44179 441772 Ti II (40) 2,6 5048,0 5048,45 Fe 1 (984) 1,2
4427.6 442731 TFe I(2) 1,8 504885 Ni I (195)
442752  Ca II (76) 5049,82 Fe 1 (114)
4435,6 443496 Ca 1(4) 1,0 5167,2 5167,32 Mg I(2) 143
4435,69 516749 TFe 1 (37)
44437 444380 Ti II (19) 8,7 5169,03 Fe 1I (42)
4451,0 445049 Ti TII (19) 0,8 5172,3 5172,68 Mg 1(2) 20,7
4455,0 445478  Ca I (4) 0,8 5183,6 5183,60 Mg I(2) 241
4455,89 5187,0 518591 Ti II (86) blend
4461,8 4461,65 Fe 1(2) 5188,70  Ti II (70)
4465,0 446446 Ti II (40) 04 5197,5 5197,58 Fe II (49) blend
4464,68 Mn I (22)? 5200,5 5198,72 Fe I (66) 0,7
44684 446831 Ti II (31) 75 520042 Y II (20)
44715 447148 He I (14) 105,0 5206,2 5206,04 Cr I(7) blend
4485.9 448568 TFe 1 (830) 0,4 5208,2 520844 Cr I(7) 3,4
4485,97 Fe 1T (825) 5208,60 Fe I (37)
44897 448019  Fe II (37) 0,2 5226,3 5226,55 Ti II (70) 1,8
448974 Fe 1 (2 5227,19 Fe I (37)
4493 4 449353 Ti II (18) 0,3 5229,1 522986 Fe I (553-1090)  blend
4493,58 Fe 1I (222) 5270,3 5269,564 Fe I (15) 1,5
4501,4 4501,27 Ti II (31) 54 5270,27 Ca I (22)
45084 4508,28  Fe II (38) 0,6 5270,36 Fe 1(37)
45154 451534  Fe 11 (37) 0,6 52754 5275,69 Cr I (94) 0,8
4523,1 452263  Fe II (38) 1,3 5275,99  Fe II (49)
452280 Ti I (42) 5276,03 Cr I (94)
4533,9 453324 Ti I (42) 6,4 5302,9 Raie coronale 15,6
4533,97 Ti II (50) 5316,9 5316,61  Fe II (49) 1,3
4534,17  Fe II (37) 5316,78  Fe II (48)
4549,7 454947  Fe II (38) 73 5328,6 5328,05 Fe I (15) 1,3
4549,62 Ti II (82) 5328,53 Fe 1 (37)
4554.,6 4554,03 Ba II (1) 4,2 5329,12 Cr I(94)
455502 Cr II (44) 5372,7 5371,49 Fe I (15) 0,6
4558,7 4558,66  Cr II (44) 0,9 5527,0 5526,81  Sc II (31) 1,0
4558,83 5528,39 Mg I (9)?
4563,7 4563,76  Ti II (50) 4,5 5875,6 5875,62 saturée
45713 4571,10 Mg I(1) 6,3 5875,65 He I (11)
4571,97 Ti II (82) 5875,99
4576,9 4576,33  Fe II (38) 5889,9 5889,95 Na I (1) 4,8
4584,0 4583,83  Fe II (38) 1,5 5896,5 5895,92 Na I (1) 42
4588,2 458821 Cr II (44) 0,9 6562,8 He saturée
4589,9 4588,96 Ti II (50) 0,9

Figure A-20-1: D’apres Sotirovski, P. (Observatoire de Meudon)ntibution a I'étude de
la couronne lors de I'éclipse du 15 Février 1961ll. — raies d’émission de la protubérance
observées a Hvar Annales d’Astrophysique Vol. 28 (1P65)
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RMS/lav.

Annexe 21: RMS/Imoyen de la mission spatiale SWAP/&ba 2 , analyses
des performances et optimisation en fonction du nobme d'images sommeées

RMS/lav. vs Nbr of stacked images at 3 heights

06 7
b + RMSfay 166 Rsol
_ m RMSflav_1,093 Rsol
"5 RMSflav_1293 Rsol
D,A‘ié
031
02 ]
0.1
] - — -
0T T
0 10 20 30 40 a0 60 70

Number of stacked images

Figure A-21-1 :tracés des RMS/laverage en fonction du nombre gi@saommeées et pour 3
altitudes en rayons solaires

i=16

Z(li - |mOY)2

i=1

1) calculation formula : RMS 16

On same image : 16 intensity measurements :
L (XY) s 1, (X,,Y) 5 g (X46,Y 16) at 1,66 Rsol from the center of solar disk.
It's done on North pole at ¥= cst. And repeated for 2 summed images, 4, 8 etc.

Calculation of the mean intensity (intensity aveaand the following graph is plotted :

RMS = f (Number of stacked images)

lav.

2) Plot of the normalised intensity in function of thember of stacked images :
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Figure A-21-2: Tracé de l'intensité normalisée en function du nmimages sommeées

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 :
Summation of 32 images :

17h30)

Summation of 49 images :
Summation of 64 images :

17h01-17h16
17h01- 17h29 (SWAP perfarian acquisition every 30 s since

17h01-17h38
17h01 — 17h47

3) Outline of schematic image to show where thenfdéhsities measurements were done :

Prét

(16 ks =513 e 9%l (I 14

Figure A-21-3 :schéma montrant les zones ou ont été effectuéesemaes

The same Y is taken for each intensity measurenoemtesponding to 1,66 solar radius from

solar disk center
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Annexe 22: caractéristiques des filtres de la mismn spatiale AIA/SDO selon
le type des régions solaires étudiées

Predicted ALA count rates.

lon A b iy Fraction of total emission
A K CH QS AR FL
94 A Mg Vil 94.07 58 003 - = z
Fe XX 93.78 70 - = — 0.10
Fexvin 93.93 685 - = 074 085
FeX 94.01 605 063 072 005 -
Fe vin 93.47 56 004 - - -
Fe vin 93.62 56 005 - - -
Caont, 011 @1z 017 -
131A 0w 12987 545 004 005 -— -
Fe XX1m 13291 715 - - - 0.07
Fe Xx1 128,75 705 - - - D.83
Fe vin 130.94 56 030 035 0.00 -
Fe vin 131.24 56 039 033 013 -—
Cont, 011 020 054 004
171A NiXmv 17137 635 - - 00 -
FeXx 17453 605 - 003 — —
Fe IX 171.07 585 095 092 080 054
Cont, - - — 0.23
193A OV 19290 535 003 - - -
Ca XVl 19285 675 - - 2 0.08
Ca XIV 193.87 655 - = L1 —
Fe XX1v 19203 725 - - - 0.81
Fe xn 195.12 62 008 018 017 -
Fe X1 193.51 62 009 019 017 -
Fe X1 192.39 62 004 009 008 -
Fe X1 18823 615 009 010 04 —
Fe X1 19283 615 005 006 -— -
Fe X1 I88.30 615 004 004 - -
FeXx 190.04 605 006 0.04 - -
Fe X 189.94 585 006 - -
Fe X 188.50 585 007 - - -
Cont. = — 0.05 0.04
2ItA COIX 21061 595 007 - - -
CaXxVl 208,60 6.7 - - - 0.09
Fe xvn 204.67 66 - - - 0.07
Fe XIv 21132 [ E— 013 039 012
Fe xm 202.04 625 - 005 - =
Fe xm 203.83 625 - - 0.07 -
Fe xm 20062 6325 - 005 00 -
Fe X1 2978 615 011 012 - -
Fex 20745 605 005 003 - -
Nix1 207.92 6.1 003 - - -
ContL. 0.08 004 007 041
34 A Hen 303.786 47 033 032 027 029
He 11 303781 47 066 0.65 054 058
CaXxvim 302.19 &85 - = = 0.05
Sixt 303.33 62 = = ol -
Cont. = = x: —
3354 AlX 332.79 61 005 011 - -
Mg vin 335.23 58 011 006 - =
Mg vl 335.98 59 011 006 — —
Simx 34195 605 003 003 - —
Sivm 319.84 595 004 - - -
Fe Xvl 33541 645 - - 086 08l
Fe X1v 334.18 63 - 04 004 —
Fe X 18454 605 013 015 - =
Cont. 008 005 — 0.06

Notes. The count rates are normalised for each channel. Coronal hole
(CH). quiet Sun (QS), active region (AR) and flare (FL) plasma. @ T,
corresponds to the log of the temperature of maximum abundance.

Figure A-22-1: Proc. SPIE/438, Solar Physics and Space Weather Instrun@miét 74380G
(September 23, 2009); doi:10.1117/12.830594 SDO+&lAéscope design

Peter Cheimets ; David C. Caldwell ; Cathy ChouchRBrd Gates ; James Lemen ; William
A. Podgorski ; C. Jacob Wolfson ; Jean-Pierre Warels
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Transmission spectrale des filtres AIA
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Figure A 22-2: Proc. SPIE7438, Solar Physics and Space Weather Instruniemidi 74380G
(September 23, 2009); doi:10.1117/12.830594 SDO+&lAscope design

Peter Cheimets ; David C. Caldwell ; Cathy ChouchBrd Gates ; James Lemen ; William
A. Podgorski ; C. Jacob Wolfson ; Jean-Pierre Warels
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Annexes 23: Extraits images AlA limbes Sud — dissgion des enveloppes

1 image Eq_Sud_Est 131 12 images Eq_Sud_E 131
{sans masque flou) 1 masque flou 2 px
18h43 TU le 11J0752010 18h37 a18h48 TU le 11/07/2010

62 images Eq_Sud_E 131
1 masque flou 2 px
18h32 a4 19h33 TU le 11/07/2010

12 images Sud_W 131

1 image Sud_¥W 131

{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 &4 18h33 TU le 11/07/2010

1image Eq_Sud_Est 171
{1 masque flou 1 px) 12 images Eq_Sud_Est 171
18h43 TU le 11/07/2010 {1 masque flou 1 px)

18h37 a 18h48 TU le 11/07/2010
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1 image Sud_W 171

{1 masque flou 1 px) i
18h43 TU le 11/07/2010 12 images Sud_W 171

{1 masque flou 1 pixel)

18h37 a18h48 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 11/07/2010 18h37 4 18h48 TU le 11/07/2010

1 image Sud_W 193 12 images Sud_W 193
- 1 masque flou 1 px
1 flou1
131326!#5 |e°1l'f”0$,-2010 18h37 a 18h48 TU le 11/07/2010
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1image Sud_E 304 12 images Sud_E 304 62 images Sud_E 304
{sans masque flou) {sans masque flou) sans masque ﬁou)

18h43 TU le 11/07/2010 18h37 4 18h48 TU le 1110712010

_18h32 a4 19h33 TU le 11/07/2010

-

1 image Sud_W 304 12 images Sud_W 304 ?szamarﬂ:qsﬁedﬁgt)sm
{sans masque flou) (sans masque flou) .
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Annexe 24 Extraits sur des chapitres Equilibre radatif de la photospheére
(Sobolev, cours d’Astrophysique théorique, EditiorMir Moscou, 1990,
traduit du Russe)

Equation de transfert de rayonnement

On suppose que I'espace est rempli d’un milieuepistale d’absorber et d’émettre de
I'énergie rayonnante. L’intensité de rayonnememtngfera ainsi le long du rayon , et nous
allons déduire I'équation qui décrit cette variati®i le milieu est capable d’absorber un
rayonnement incident d’intensité , sur le parcourdsa l'intérieur d’'un angle soliddwdans

l'intervalle de fréequencese a v + dv en un tempslt, alors il absorbera une certaine
partie de la quantité de rayonnement incident.

a, estle taux ou coefficient d’absorption.

Et la quantitée, est le taux d’émission.

L’équation de transfert de rayonnement est donaée p
dl,
ds

Cette équation est précisément la variation déekisité de rayonnement lors de son passage a

travers un milieu absorbant et émissif. Dans |leedé cette thése les couches étudiées sont a

la fois absorbantes et émissives.

Nos observations des spectres éclairs montrerffetries raies d’absorption de Fraunhdoffer

et au moment des contacts puis au début et a tefia totalité, les raies sont vues en

émission jusque dans les couches chromosphérisjtigses au dessus de la photosphére.

=-a

IV+€V

\

L’intégration de I'équation de transfert de rayomeat donne :

_J'av (S‘ )dS
I, (s)=1, ()€ °
Oul , (0) est I'intensité de rayonnement pour s = 0 (par gterfintensité du rayonnement

S
incident sur le milieu). La quantité adimensioneqflb(V (s s s’appelle distance optique
0
entre 2 points. Lorsque le rayonnement parcoureligtance optique unitaire, I'intensité du
rayonnement diminue d&fois.
Dans le cas genéral aveg # 0 ete, #0, en résolvant I'équation du transfert de rayonngme

par rapport a Jon obtient :

_j'av (S‘ )dS . —juv (s")ds

1,(s)=1,(0)e ° +jsv G)*e ® ds

Cette relation est la forme intégrale de I'équatiartransfert de rayonnement. Cette intensité
de rayonnement se compose de 2 termes. Le preamiee représente l'intensité de
rayonnement initial (au point s = 0) affaibli erteuile I'absorption sur le parcours de 0 a s. Le
deuxiéme terme est l'intensité du rayonnement léngission d’énergie rayonnante sur le
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parcours de 0 a s et a son affaiblissement comelsm en tenant compte de I'absorption sur
le parcours du point d’émission s’ au point envésag

En étudiant le transfert de rayonnement dans uieunijuelconque, il est logique de passer
des distances géométriques aux distances optilljess alors commode d’introduire la
profondeur optiqua ,, calculée d’apres la formule :

rv=javdr
r

L’émission de chaque volume élémentaire de la @pdiere a lieu au prix de I'énergie
rayonnante absorbée par ce volume.

En supposant la photosphére stationnaire, on peuadssi que chaque volume élémentaire
émet autant d’énergie qu’il en absorbe. Cet étdh gdrotosphere s’appelle équilibre radiatif.
Les conditions de cet equilibre nécessitent d’ewprila quantité d’énergie rayonnante
absorbée par un volume élémentaire et la quanéredyie émise par ce volume.
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Annexe 25: Origine de la raie hélium He Il, He I, tagrammes de Grotrian

B%o
§§ g
He IL GROTRIAN DIAGRAM (| electron, 2 =2) H1
(HI sequence, Configuration: nl) =3
a5xi0® ns %S np_*p® nd *D nt 2F° ng %G an Zne
o Ufﬁl's.’»i U“:’r.‘m Ua-&,,s,; %% 1'| LT A1
k) "
HEIL’:! UB[K,},P UB[?..'E.‘ Y -1 0 MB(&, A1 \l_dj{r&('a',}',?
—‘7;';,; — Tt —_— %% L ) —_— % _ B e
— &ty . ) 2
_ m" - ”ﬂa- 3T s :?"\5.';,},. res f"n 6% 63607\ GBI, Wi Mg
v " /) — ’,
EALTEY ."ra’:;?;’!..‘s' L Vs —Tioed 4 s
e

— ailg) a4 - ai} % TR
2151

24303

400" / /
— g T 30N

46857

R Paschen alpha

Balmer alpha

ENERGY (cm™)

35x10°

Figure A-25-1: diagramme de Grotrian sur les niveaux et transiiole I’'hélium une fois
ionisé He

Solar Origin of 4686 in deep layers of the chroniesp badly understood/formation
temperature
believed to be > 50000 K
» Pasheru line of Hell at 468,6 nm known for a long timegrominences
& in galactic active objects (Wolf-Rayet Starsgmation disks, micro-quasars, etc...)
Possible collisionnal effects due to beams of ééesttrons coming from the hot corona :
guided / confined by magnetic field ?

- Magnetic field concentration due to converging ioofrom convective cells at the
supergranulation boundaries producing explosiveilsipn of magnetic fluxes with
small-scale eruptions (spicules, jets...)

- More plausible explanation : photoionisation byXd EUV radiations coming from
the

surrounding corona in case they penetrate deepgh into the 2 Mm thick
chromospheric layers as described by the VAldehbydrostatic model are a 1st
approximation to indicate the heights where thenmmena occur :

Modéle 1 D inapproprié pour décrire la région dmsition
P alpha corresponds to more energetic levels themwell known Ly alpha line at 304 A
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Farahelium Orthchelium

15 1p 1p 35 ip 3D

Yolts

24.47
24

23

22

21

20

19

Figure A-25-2: diagramme des niveaux d’énergie pour I’hélium neulttle premier nombre

donné pour chaque transition est la longueur d’oedeangstroms ; le second, est la
probabilité de transition en 1Useconde. D’aprés Harold Zirin 1988, Astrophysitshe
Sun, page 83, Cambridge University Press
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Annexe 26 : profils des raies de He | 4713 et He 4686 avec un
spectrographe sans fente

m  glice in flash spectra
fit of Hel 4713 slice

47 -
[rata: AS120251addS2_B
Model: & auss

A0 - Equation: w=uil + {AM ™ zqri] P V2007 ex pl- 27 (3= )20 ‘
' eighting: u
W Mo weighting

a8 4

J Chi®2D oF = 027436

R"2 = 093332

a6 4
Wi 25.47369 +0.0Z2 101

94 HE 474302207 +0.00821
1 0.75142 +0.01 534
A 1412475 +0.27077

intensity in 10-6 solar disk unit

Tyt [t rrrrrrrrr1rrrrrrrrrrrrrr 11
4884  4BRE  4BO2 4696 4700 4704 4708 4712 4716
Woayelength (A)
Figure A-26-1: profils d’intensités relevés sur la région He | et He leaspectrographe
sans fente

m  =lice on flash spectra
fit of He || 4686 =lice

25,5 - Dam: AS1205 BAdE2_A
L Mode |: Garss
. i Equaton [yl + (VI SqIP V) e P E2° (-1 D)
e ighting:
28,0 W Mowelgiteg
ChF2iDoF = 0.05169
Q?IS — 2 = 02236
T v 253271 HI 01752
27 0 his] LE35.79TT H1 020592
! L1} O0as33 HI 04254
8 AT7630 Hl. 14354

26,3

26,0

25,5

25,0

intensity in 10-6 unit of solar disk

245

4683 45390 4595 4700 4705

Wavelength [ A)
Figure A-26-2: profils d’'intensités relevés sur la raie He 1l 4686 aveedpographe sans
fente
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Annexe 27:Extraits public Koucthmy et al 1971 pour le caldak densités
dans les spicules d’aprés les mesures de brillances

For the determination of the spike’s electron density we use the formula given
by Koutchmy (1971), valid for a cylindric shaped spike:

n.=0.18X10"x B/By ' % (W, x8) 'ecm™ (1)

With an effective width for the spike, § =1.67" with Wy=W=4(1-+1- 1/r7) =
0.388 for the dilution factor (at r=1.026 Ry the Sun’s center-to-limb variation
can be neglected), and B;=0.35x10"° By, we get,

n(j)=0.93x10" cm™>.

This value depends strongly on the value of § 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 II.

The mean color index for P, 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 He line emission. From
the red picture we can evaluate the true total emission in Ha 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 Py and P,

aul-ss ngs[ﬂo]
red 6."5 1.4x107®
Pl R —&
green 7.70 0.2x10
p red 6."5 0.9%107°
z green 5.5 0.15%107°

FigureA-27-1: tableau de calculs de densités électroniques dess kpikes » correspondant
aux spicules (avant leur appellation)
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Figure A-27-2: SOT-Hinode filtergrams taken using the H-Call fude profile
THE SPICULE MOVIE Tavabi, E (2011)
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Annexe 28 :Extrait de I'article Koutchmy, S et al 1974, Soirysics,
Photometrie photographique de la couronne solalregrvée au cours de
I'éclipse du 10 Juillet 1972. Vol 35, page 369
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Fig. 3. Photométrie ahsolue de la couronne solaire K+ F suivant différentes directions radiales:
+ —al'Est; -—a "Ouest; O —au Sud; O -ae Mord, Le fond du ciel 8. est indigué, ainsi que la
brillance de I'auréole coronale Buur.

Figure A-28-1: profils de brillance de la couronne solaire en fboo de la disatnce radiale
depuis le limbe en rayons solaires
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Annexe 29:profils de brillances de la couronne solaire pbsétions des
composantes K et F

Lebecq,C, Koutchmy, S., Stellmacher, G. The 198l swlar eclipse corona 1985 A&A Vol
152, p157-164

1 HN-'-I-' :El] [_E‘:-] 8

LU

K+ F
EQUaTIR

1[["'1' hy

1 L

2z 3 [

Ry

Fig. 8. Mean observed absolute coronal intensities B{X+ F) for polar and
equalorial directions. The adopled Fecorona model isentered, Linits zre in mean
SodAr inlensily

Figure A-29-1: intensités coronales moyennes observées en billdnalisque solaire
B(K+F) pour les directions polaires et équatorialé® modele de couronne F est représenté.
Les unités sont en unités d’'intensité du disquairsol
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Annexe 30 Méthode d’Inversions d’intégrales d’Abel et approxmations
(Extrait de Gabriel, Jordan 1971)

Dans cette thése, nous avons effectué les invarsiamégrales d’Abel sur les courbes
d’intensité en fonction de l'altitude, I(h) afin déduire les émissivités spécifiques des
couches selon la nature de I'ion considéré, dorat étudié les variations d’intensité de cette
raie.

Une méthode d’inversion d’'intégrale d’Abel a ététée dans le cadre de cette thése, avec des
simplifications ou I'inversion d’intégrale d’Abedl été assimilée a la dérivée par rapport aux
hauteurs des courbes de brillance pour quelgques fiaiides des couches profondes de la
région de transition, entre 400 et 2200 km.

Les résultats obtenus en 2008, 2009, 2010 avepeagtregraphe sans fente dans le visible
entre 465 et 475 nm, avec cadence de 15 imagestEs;mnt permis d’atteindre la résolution
de 25 km, entre chaque image dans I'atmosphérgesdlzgapport des imageurs CCD et des
CMos rapides ont permis de faire de réels produ@s: utilisation est aussi simplifiée, avec
les nouveaux ordinateurs PC portables (Samsungeiel).

Pour interpréter les parameétres chromosphériquasneola densité d’atomes émis, il est
nécessaire de connaitre I'émissivité étalonnéengasudu disque solaire. Une intégration est
effectuée sur la ligne de visée et radialemerit deH 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 paaidell d’'inversion
d’intégrale d’Abel. Extrait de l'article Sueo Uen@n the desappearance of the continuum in
flash spectra, 1950, Publication of the Astronorhi®aciety of Japan. Le cercle épais
représente le niveau correspondent a I'ordonnéelz et PMP’ est la ligne de visée

Le flux total quittant le Soleil dans une raie diésion optiquement mince, depuis toutes les
couches au dessus du limbe lunaire a partir d’istarttedy autour du limbe est donnée par :
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E(H) = dyT Ts(x,y,z)dzdx

—0co

Ou z est la direction de la ligne de visée, x e$togonal a z et y est mesuré au dessus du
limbe solaire, et (x,y,z) est le coefficient d’émission volumiquexay(z).

La quantité E(H) est mesurée d’apres les enregistnes comme une fonction de H, soit en
prenant le méme angle de position sur les imagasessives, ou de maniere moins fiable en
prenant une gamme de positions d’angles sur la n@age.

La hauteur H a une position donnée d’an@fgar rapport au centre de I'arc est donné par :
H=d-R-(d-R-HK)cosB,
Ou d est le rayon de la Lune projeté sur le SdRe#st le rayon solaire, etHest la valeur de

H au centre de l'arc.
La quantité E(H) peut étre écrite comme :

E(H) = dyT F(x)dx

Ou F(x) est la brillance du Soleil a la distanauxdessus du limbe. La quantité F(x) est alors
donnée par :

F) = [e(xy,2)dz
Cette quantité peut étre aussi obtenue en défigantantité E(H) observée. Alors ont peut
ecrire :

1. d _
d_y{ prv [E(H)]} = F(x)

En faisant I'hypothése d’une symétrie sphéricg(e,y, deyiente (r), ou r est 'altitude au
dessus de la surface. La quantité egt)dérivée de F(x) en utilisant I'équation d’intdg
d’Abell :

F(x) = 2]3 R*t —e(r)dr

"[(R+1)2=(R+x)*]?

g(r) est donné pour chaque raie et aqss('r)dr
0

Si g(r)est connu pour les raies formées a différentesdeatyres, le déplacement des pics de
ces fonctions le long de I'axe — r donne le graidientempérature.

Nous verrons plus loin dans I'exploitation et asalyles résultats les mesures puis les calculs
des gradients mesurés a partir des spectres émlagsl sans fente de 2008-09-10.

Pour effectuer I'inversion de l'intégrale d’Abeh@& méthode plus simplifiée consiste a
effectuer le calcul de la corde, tangentiellemenibard du disque solaire occulté par la Lune
lors d’'une éclipse, et qui correspond a la hautéatégration dans le ciel sur la ligne de

visée. Le schéma suivant montre comment la cortdgéésrminée:
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(a) Eclipse geometry. (b) The coordinate system used for discussions of eclipse data.

Figure A-30-2: copie extraite de I'article de Kurokawa, Nakayarmaubaki, Kanno, 1974 du
schéma de géométrie représentant les mouvemehtméedevant le Soleil, le relief lunaire
et les approximations, dans le systéme de cooradmnp@ur effectuer les inversions
d’intégrales d’Abel.

Sur la figure précédent&,représente la tranche de spectres pris dansliésv&unaires d'ou
apparaissent les grains de Balilly et le continbbaia solaire.

a etb indiquent I'extension d'une vallée lunaire.

ho indique une référence du vrai bord solaire

C/2 est la demi-corde correspondant a une tranchs, mlan du ciel

La formule suivante donne I'expression de la caygle I'on utilisera par la suite pour les
calculs d’inversion d’intégrale d’Abel et établimprés les figures précédentes :

C = J(R® -(R, -h)?) = y/2R;h-h? or h<< R, C ~/2R h

OuR, est le rayon solaire pris & 696 Mm

h est la hauteur de mesure pris au dessus du liolaieesau dessus de la référeheedu bord
solaire prise & ,,,= 1

Il faut ensuite effectuer le calcul de la dérivés €flux par rapport a la hauteur pour I'inclure
dans le calcul d’inversion afin d’utiliser 'expsaen suivante :

di(h) di(h)
E (h) = dhi dh ~ [—d0_gn
h{z*J(Ré - (R -h)?) {ZJZROH

di(h)

La quantitéW permet de donner une bonne approximation des igitéssou brillances.
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Le calcul de E(h) par inversion d’intégrale d’Alpglrmet de tenir compte des effets de ligne
de visée, car nous travaillons sur le bord ou lisdtlaire.

L’intégration est effectuée par une approximativecada méthode des rectangles
sur les tableaux de valeurs de rangs+1 :

(Yi+l - Y| )*(Xi+l - Xi )
di(h)

Ou Y, représente la valeur dh etX, est l'altitudeR,- hen km et le pas
2+ \J(R2 ~(R, ~)?)
est donné pour chaque spectre.

De facon analogue, la dérivation est réalisée deslaiere suivante :
(Yi+1 - Y| )/(Xi+l - Xi )

La méthode de calcul s’effectue a I'aide du tablexcel en effectuant les opérations sur les
colonnes en insérant la formule suivante :

Et comme le montre I'extrait suivant :

A2 20 5)
i deriv He | 4713 C3 [Abel He | 4713 C3 [He |l 4686 1
21.4803 U.UBADEEUEBA=C2*(A2—ﬁ3]f(2ft59500ﬂ .
. 29.2988 0.100536932 0.000167464]
46 9933 0.2204827 16 0.000176943
B4.8524 0.026186364 4 67056E-05
B9 4612 [.113787631 9 B4B58E-05
786788 0263664815 0.00015619
B4 4409 [ 1 17087 5ER 0000389506
88 3351 0122541075 0.000124934
HEl 97 E 0.170621951 0.000182099
i ERR 0117861728 00D 2=851
54,9336 0.001016049
BAB513 0101369512 0.000123279
ib.a38 0108637087 || DO00218Y6] ‘ ‘
9053 03106825 0000430106
(gm0 | LR
. 7Bl DB7B0oB3EE| L D ooosroRORT 2 A

Tableau A-30-3:copie d’écran lors de I'opération de calcul d'inggsns d’intégrales
d’Abel. La formule est entrée dans | dans la cageddée du signe « = »

C2 & CN représente la colonne de la dérivée dessités par la hauteur, c'est-él-dr%g*d:j: )

Ou le numéro de la ligne de la colonne varie de\2 a

A2, A3 a AN représentent la colonne des altitudeslgnes 2, ligne 3 a la ligne N.

Ensuite on construit les tableaux de valeurs eticagmt le calcul en faisant défiler les
curseurs, puis on effectue les tracés. Le calénvdision peut étre aussi effectué directement
a partir de la courbe d’ajustement (fit) des coartbe lumiére, et le calcul suivant peut étre
directement appliqué, en incluant le calcul dedawée avec les numéros des colonnes
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Annexe 31: spectres sur la raie verte par Shklovski i

FigureA-32-1: spectre sur la raie verte avec une fente radiale
D’apreés le livre « Physics of the Solar CoronaS: Shlovskii, page 77, 1965
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Annexe 32: Extrait du tableau indiquant les tempéréures électroniques des
ions dans l'interface protubérance-couronne solaire

D’apreés l'article Cirigliano, D. Vial, J-C, et Raa, M, 2004, Solar Physic823,95
98 D. CIRIGLIANO, J.-C. VIAL, AND M. ROVIRA

TABLEII

Lines observed by SUMER and CDS. The comesponding ion, wavelength, formation
temperature and line transition are shown (hines are ordered by increasing ionization

level b
Ton LAY Log T: Transiticn Instrurment
Hel 58433 43 1525} — 1s2p P} SUMER-CDS
Hen INRET 47 L2pPi — 263s8] CDs
Cu 103634 44 5%2p Pl — 220787, SUMER
ol 1037.00 44 222 ppf-.,z - 2:2p757 SUMER
Cn 133453 44 x:22ppl, —2:2p%D, SUMER
Cu 133571 44 2522 _PP_%.—E -2:2p'D%,  SUMER
Cmn 53831 48 2:22p2 D} — 25207 D) Cos
Cn 97703 48 1525} —2:2p P SUMER
Cn 117524 48 L2pP - 2p7 P SUMER
C 117559 48 u2pP] —2p7P] SUMER
Cm 117574 48 x2pP] - 2p0 P SUMER
Cm 117508 48 2pP} —2p7 PR3 SUMER
Crv  IM810 50 1s22: 57, — 17 2p PY,, SUMER
MNu 108300 43 x22pP B - 22p* DY SUMER
N 1084.58 45 :22p? P} — 25297 D3 SUMER
Nu o 108554 45 222p2 P} —2:2p° D3 SUMER
MNu 108571 45 2:22p7 P — 2:2p7 D3 SUMER
N1 080.00 40 %22p Pl — 2297 DY, SUMER
N 001,50 49 %%2p P8, — 2207 D%,  SUMER
om 50060 50 m2p°st, —22p P},  CDS
O 55333 52 x2ppl, ~2:2p%P2,  CDS
O 55451 52 x22pPl, —2:2p2P2,  CDs
o1 60830 52 u22p Pl — 2520757,  CDS
O 140L16 52 :%2p Pl —2s2p" P,  SUMER
O 140730 52 522p Py, —2s2p7 P}, SUMER
ov 6207 54 222p7 P — 2:2p7 D3 CDs
Ovi 103191 54 1% 2585, — 15" 20 P, SUMER
OVI 103764 54 1522553 ) — 1522p PL, SUMER
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Figure A-32-1:raies d’émission de l'interface de transition chriosphére-couronne avec

les températures électroniques associées
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Annexe 33:mesures de fonction instrumentale du spectrogragbate utilisé a
I'éclipse du 13 Novembre 2012 sur une raie telugigavant la totalité

Extrait du spectre d’absorption avant la totaki@artir duquel les mesures de FWHM
instrumentale sont tentées :

— Coupe

| Fuchose  Opirivens

azaon| |
30000
2B000-
b

b 26000-
u

24000-

Mg |

Raie 452332 A

En absorption

Ayant servi 8 mesurer
la fonction

instrumentale

Figure A-33-1: Extrait des profils de raiues d’absorption aprésuntégration sur 40 lignes

de pixels
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Figure A-33-2: Spectres d’absorption retournés pour mesurer la P\Miftdtrumentale

Dispersion 0.178A/pixel
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— Gauss fit of coupe C

Data: coupe C
Model: Gauss
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Figure A-33-3 : Fit gaussien appliqué sur la raie 5233.2A, et neederFWHM = 0.7A

Ce qui montre une FWHM instrumentale inférieure/ $ur une raie tellurique.

En laboratoire avec une lampe a vapeur de Hg Eeden trouve 1.02 A.

Cette différence peut s’expliquer par I'élargissatmllisionnel des raies des lampes de labo,
et que les raies telluriqgues sont moins collisidlesest optiquement minces.
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