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1 - Introduction : qu’est ce que le Soleil ?

Le Soleil est une étoile ordinaire parmi les 200iands que compte notre Galaxie. Etant
proche de nous, il présente un diameétre apparenkesciel d’'un demi-degré ce qui permet de
I'étudier en détalils.
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Le passage de Vénus (en bas
gauche) devant le Soleil le 8
Juin 2004 donne une idée de la
dimension du Soleil. La Terre
possede un diametre tres pro
de celui de Vénus. Un avion a
coupé le faisceau au moment
cliché!

Comme toutes les étoiles, le Soleil est une sptergaz chauds qui rayonne. Son diametre
est de 1400000 km et sa masse est de 300000 niassefres. |l est composé de 90% d’hydrogéne
et de 10% d’hélium. Les autres éléments, commedehdhe, I'Azote, 'Oxygéne ainsi que la
plupart des atomes connus dans I'Univers, ne reptést qu’une infime proportion de sa masse.

C'est au centre du Soleil que des réactions theugiéaires de fusion transmutent
I'Hydrogéne en Hélium en produisant I'énergie etdgonnement de notre étoile. Ces réactions sont
confinées dans un milieu ou la densité est éle¥88 (fois celle de I'eau) et ou la température
atteint 15 millions de K. L’énergie produite traserlentement le Soleil pour atteindre les couches
superficielles et est ensuite émise sous formeuagelre (UV, visible, IR) que nous recevons. La
surface visible du Soleil (la photosphére) est a tampérature de I'ordre de 6000 K et émet la
lumiéere blanche naturelle.

Avec un instrument d’observation, on découvre &hés, régions un peu plus « froides »
(4000 K) qui présentent un champ magnétique eke\@EZ T). Le magnétisme est responsable de la
plupart des phénomeénes visibles dans I'atmosplmiaires On pense aujourd’hui qu'il est généré
par des courants électriques dans les coucheesiagus la surface en liaison avec la rotation
différentielle de I'étoile (effet dynamo).

Au dessus de la photosphere (couche visible épdss90 km seulement) la température
remonte pour atteindre environ 8000 K dans lamesphere, couche de 2000 km d’épaisseur, qui
n'est visible qu'avec une instrumentation spéoisomme des filtres trés étroits ( < 0.1 nm
comme Hh) ou le spectrohéliographe de I'Observatoire de ddeu On y observe des zones trés
brillantes (facules) mais aussi des filaments (gesjbde matiére froide pieégés dans des tubes de



flux magnétique. Au-dessus de la chromosphere, plasr raisons encore mal expliquées, la
température remonte a plus d’un million de K dansduronne beaucoup plus ténue qui n'apparait
gue pendant une éclipse totale. Mais les satellitgisservation, en dehors de notre atmosphére,
permettent d’observer la couronne solaire horgpgelinotamment en EUV (extréme Ultra Violet
vers 20 nm de longueur d'onde).

Les diverses manifestations de I'activité solaiseirfiace tachée, filaments, éruptions,
éjections de masse coronale, qui sont la causauteses polaires) sont modulées par un cycle de
11 ans. La Terre est protégée dans une certaingrendss particules énergétiques solaires par un
bouclier magnétique, la magnétosphere, sauf danzolees de haute latitude. Il est donc important
d’étudier les relations Soleil-Terre, science réeayant des applications en météorologie spatiale.

L’'observation du Soleil a Meudon

Des la fin du XIXéme siécle, Jules Janssen, fondate I'observatoire, a posé les bases de
la spectroscopie permettant d’observer les dift@encouches de I'atmosphére solaire en
décomposant la lumiere émise par celle-ci.

C’est son successeur, Henri Deslandres, qui en @&agtruisit lespectrohéliographedont
nous utilisons une version moderne aujourd’hui.é8pla fin de la premiere guerre mondiale, la
surveillance solaire est devenue une tache réguiequotidienne a I'Observatoire qui a perduré et
nous a permis de constituer une collection de Iesysolaires unique au monde. Les images
électroniques sont placées en ligne sur la baseodaées solaires (http://bass2000.obspm.fr) et
mises a la disposition de la communauté sciengfigternationale, ainsi que du public.

La tour solaire est un grand télescope vertical de 60 cm d’ouvertt 45 m de focale qui
capte I'image du Soleil a 35 métres de haut, mium dpectrographe exceptionnel de 14 m a trés
haute dispersion. Cet instrument, utilisé pour geegrammes de recherche, fournit des
observations de spectro imagerie sur des champigéd

Les chercheurs de I'Observatoire utilisent régaheent leradiohéliographe de Nancgay en
ondes métriques, le télescope optique du CNR&mis aux Canaries, ainsi que de nombreux
instruments automatiques dans l'espace comme HINOBEO, SOHO, RHESSI, dans des
domaines de longueur d’ondg, (X, UV) inaccessibles au sol. Plusieurs grandrimsents
révolutionnaires congus en collaboration intermele sont en projet, tant au sol que dans I'espace,
pour la décennie 2020.




2 - Carte d’identité de I'étoile Solell
Le Soleil en chiffres :

Masse : 1,989x kg # 333 000 fois celle de la Terre

Diametre : 1,392 millions de km 109 fois celui de la Terre

Diametre angulaire moyen (vu depuis la Terre) : 32’

Densité moyenne : 1,4 (eau = 1)

Gravité de surface : 275 it s

Type spectral : G2 V (étoile jaune de la séquemniceipale)

Température au centre : 14 millions K (0 K = -2B3;C)

Température de surface (photospheére) : 5 800 K

Température de la couronne : 1 a 2 millions K

Magnitude apparente moyenne : -26,74; magnitudelads +4,83

Luminosité (ou puissance totale rayonnée dansakep 3,85x1%8 W

Irradiance totale (ou puissance totale recue aganiwle I'orbite de la Terre) : 1 367 ¥/m
Composition chimique (en nombre d'atomes) : Hydnedg® %, Hélium 6 %, et des traces
principalement des éléments suivants : Oxygendydbay, Azote, Magnésium, Néon, Silicium, Fer,
Soufre, Calcium, Argon, Sodium, Aluminium, ... (fles éléments sont présents)

Composition chimique (en masse) : Hydrogene 73 étiukh 25 %, et tous les autres éléments 2 %
Combustible : Hydrogene (4 millions de tonnes tlefilpar seconde !)

Rotation différentielle : 26 jours a I'équateur,j@drs a 60° de latitude, 37 jours aux péles
Cycle d'activité # 11 années; cycle d'activité magnétiqée 22 années

Période de révolution autour du centre de la Galaki 240 millions d'années

Age : 5 milliards d'années; durée de vie : 10 amtls d'année
Inclinaison sur le plan de I'écliptique: 6°

Photosphére solaire : 0 @ 500 km
d’altitude Pression moyenne: P =3Pa
(de 1.3 16 2 1® Pa)

Température moyenne: T = 5000 K (de
6400 a 4170 K)Densité moyenne{M
1022 mr3 (masse volumique de 3-#0a 3
106 kg nr3)Densité électronique
moyenne: = 1019 m3 (de 5 1492
1017 mr3)

Chromospheére solaire : 500 & 2000 km
d’altitude Pression moyenne: P =1 Pa
102 &1 10-2 Pa)

Température moyenne: T = 8000 K (de
4170 a 10 000 KDensité moyenng N
1019 mr3 (masse volumique de 3-0a
1.8 1610 kg nr3)Densité électronique
moyenne: = 10L7 m3 (de 1d7a 4
1016 nr3)

Couronne solaire : 2000 km a milieu

interplanétaire
- Basse couronne typique:

np=ne=5104m3;T=1516K
P=2104Pa;p=1012kgm3-a1
rayon solaire :
np=rne=1012m3;T=1516
P=4107Pa;p=21015kgm3-2
1 UA (orbite terrestre):
np=ne=10/nr3:;Tp=4 10
Te=151®K;p=1020kg m3

La Terre en comparaison :

Masse : 5,98x10 kg

Diametre : 12 756 km a I'équateur, 12 713 km ae pél

Densité moyenne : 5,52
Gravité de surface : 9,81 7 s

Distance moyenne au Soleil : 149,598 millions dek8min 19 s lumiére =1 UA

Excentricité de I'orbite elliptique: 0.0167 (lentemh variable de 0 a 0.06 sur 100 000 ans environ)
(le diamétre apparent du Soleil varie entre 31.8265' de Juillet a Janvier)

Rotation solide : 23 h 56 min 4,09 s

Période de révolution sidérale autour du Sole@5 6 h9 min 9,5 s
Age : 4,5 milliards d'années
Inclinaison sur le plan de I'écliptique: 23.5° (ement variable a longue échéance)



Couronne

Couronne :

2 Domaine
C
Atmosphére externe du vidible hromosphare

soleil sans limite définie. P

Chromosphére : Domaine

invisible

Couche tres hétérogene. SO
) . Zone radiative :
Epaisseur 2 000 a 3 000 km. i ;

Transfert de I'énergie

par rayonnement.

Zone convective :
Evacuation de I'énergie
par mouvement
(bouillonnement).

Photospheéere :

et "surface"solaire.

Observable en lumiére

blanche ou dans la raie du

calcium ionisé (K1v). Taches : L LATETT

Structure de petits grains Région sombre car plus Tres dense, trés chaud;

brillants (1 000 km) froide, di au champ siége des réactions
magnétique plus fort. Plusieurs nucléaires qui fournissent

milliers de kilométres. I'énergie du soleil.

3 - Raies d’'absorption du spectre solaire

Le Soleil émet un spectre continu (schéma de gawwhse comportant comme une source
lumineuse blanche de type corps noir a 5800 K ésaté par une fonction de Planck; les atomes et
molécules présents dans I'atmosphére solaire (deyirmbsorbent certaines bandes du spectre et
forment des raies d’absorption. L'étude des ramsnet d’observer les propriétés physiques de la
matiere a différentes altitudes dans I'atmosph&ee.mesure des décalages des raies par effet
Doppler permet de déterminer les mouvements deereatet les dédoublements des raies par effet
Zeeman donnent acces aux champs magnétiques locaux.

A2 Prismie
Fente g de verre
L /?' Feran

Feran

Prisme

bo_t.uu. de verre Source Nuage de ga.
lutnineuse lumineuse absorbant
blanche hlanche la lumiére jaune

Formation d'une raie d'absorption lorsqu'un gant&rpose devant la source de rayonnement
continu qui donne les couleurs de I'arc en ciel
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Raies d'absorption du spectre solaire au centreidgque
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Des milliers de raies d'absorption sont préserdas té spectre visible du soleil. En sélectionnant
leur longueur d'onde, on peut imager la couche spmérique ou elles sont formées (température
de 6000 K). Ce principe est également valable eroUYon observe les raies d'émission d'atomes
de Fer tres ionisés (milieu de 0.1 a 10 milliongglemais aussi dans le continuum radio ou la
fréquence de vibration des électrons dépend derlsit® du milieu. Dans le domaine visible, le
fond continu est intense (rayonnement de corpsmakimal & 550 nm); de ce fait les raies sont en
absorption (chromosphére calme et filament—a gauche). Mais au limbe, le fond de ciel est
noir et les raies passent en émission (protubésamdeoite).
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Altitudes de formation (en abscisse) des principasges d'absorption et température du milieu.

On définit pour les raies:

Le profil naturel de la raie(transition de fréquence,,, entre 2 niveaux m et n):

Le profil naturel est de type Lorentzien et ét(sid.01 A); pour une raie en émision:

I(v) proportionnel ay2n) / [(v - vam)? + (y/21)3] aveey = (yn +vym)/2
Yn €ty sont les inverses des durées de vie des niveaumrgel08 s).v est la fréquence.
Le profil d'élargissement par agitation thermique

Les vitesses v des atomes ont une distribution retilenne en /%" dont la vitesse la plus
probable est | = (2 k T/ m}2avec T température, m masse de I'atome, k constienBoltzmann
(1.38 10?® SI). Le profil d'élargissement est Gaussien gddr 0.1 A, surtout si la masse est

petite). De I'effet Dopplelv - vam)/Vam = v /C (voir plus loin), on en déduit le profil ééquence

I(v) proportionnel a el - "Ml avecAvp =Vom (Vi/C) demi largeur du profil.
L'élargissement est fort si T est grand (couronme i la masse est petite (hydrogene).

Le profil final résultant de I'élargissement espelg profil de Voigt; le coeur au voisinage de la
transitionvam €St gaussien, mais les ailes distantes,dsont Lorentziennes, donc étendues.
Lorsque le profil est en absorption, il va se s@iist (approximativement) a la fonction de Planck.



4 - Des structures solaires vues au spectrohéliqgupa de Meudon...

PARIS-MEUDON OBSERVATORY
DASOP

Date: 07-Sep-1989

Time: 07h32mn

K1violet

La photosphére
Les taches sont des régions dg
champ magnétique intense (0.
Tesla) qui émerge de la surfac
solaire de température 6000 K
Elles sont entourées de zones
brillantes plus chaudes appel

=

11%

facules ou les champs
magnétiques sont également
présents (0.01 T). La surface
tachée suit un cycle de 11 ans|:
c’est le cycle d’activité solaire
avec ses maxima qui donnent
naissance a une recrudescenc
des phénoménes dynamiques gt
éruntifs

D

Surface tachée en fonction du
temps depuis 1700

Les cycles solaires de 1700 a 2000
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PARIS-MEUDON-OBSERVATORY
DASOP

Date: 07-Sep-1989

Time: 07h20min

H alpha

La chromosphére
Les filaments (qui apparaissent en
protubérances au bord solaire) sont
constitués de plasma dense de type
chromosphérigue (8000 K) en
suspension dans la couronne
chaude au dessus 1K) sous
I'influence de champs magnétique
qui les soutiennent contre la
aravité

[




5 - L’'exploration multi longueur d’'onde sol / espaale lI'atmosphére

SOHO
(1,5 millions de km)

Longueur d'onde rarouge Visible Ultraviolet Rayons X Rayons Gamma
1000m 100m  10m 5 toem  1mm 100 pm  T10 pm um _100.0nm 100nm 1.0nm 04 nm _.0,01 nm 0,001 nm 0,0001 nm

500 km

200 km &=

100 km

10 km

Dopplergramme Spectrohéliogrammes SOHO

YOHKOH

Observations radio Observations optique (visible) Observations ultraviolet et X par satellites

Au sol, il n'y a que deux fenétres ouvertes sunilers, celles des ondes visibles et celle desonde
radioélectriques. Les autres rayonnemeptX(UltraViolet, InfraRouge) doivent étre obseners
trés haute altitude (ballons) ou mieux, depuigiée®, en orbite terrestre.

Couronne solaire : boucles magnétiques, trous coronaux

FelX 4

A=17,1nm Enligm
SOHO/EIT 2 ___——" Radiohéliographe

. Température = Haneay

SOHO/EIT ———électronique (K)

10°
Vent solaire

e
~
~

Hell
=304 nm

bn fonction de la distance a la sudalzare

i
Terre

Chromosphére : filaments, protubérances

Radiohéliographe
Nobeyama - S " Zone de T
- Chromosphére Eaaia Couronne
T T T
1000 10000 100000 imillien 10 millions 1GO millions

altitude (km}
B Ha
% =656,3 nm

suondnJa ‘allejos 91IAIIE : 8pUO,P SInanBuo| ap SaUleLIOp Sa| SN |

Basse atmosphére (T <*K): domaine visible du spectre
Haute atmosphére (T >3K): domaine UV ou radio du spectre

Spectroheliographe
Meudon



Un exemple: observations multi longueur d'onde du &eil du 28 Octobre 2003

Photosnhére en Nil et C Chromosphere end

L’effet Zeeman sur les raies spectrales
permet de mesurer les champs
magnétiques dans la photosphére du
soleil, ils sont a I'origine de l'activité de
I'étoile (raie Nil, MDI/SOHO)

Les raies spectrales
d’absorption du spectre
de la lumiére visible
révelent les basses
couches de I'atmospher
(photosphere et
chromosphere) dont la
température varie entre
4500 et 8000 degrés, la
photosphére et la
chromosphere
(Observatoires de
Meudon et instrument
MDI/SOHO)

4%

En UltraViolet, domaine réservé aux instrumentguiite, la basse couronne apparait dans ges
températures qui vont de 80 000 a plus de 2 mdlda degrés (instrument EIT/SOHO)

ELIZGRAFH

vz

En ondes radioélectriques, on détecte le
rayonnement des particules acceéléréees
la couronne solaire (Radiohéliographe dg
Nancay, ondes métrigu

—Z003 09:31:42 UT

Les coronographes de SOHO, en lumigre
blanche, révélent la couronne solaire a
moyenne et grande distance (instrument
LASCO/SOHO). Le disque du soleil est
représenté par le cercle blanc et masqué
par une « Lune atrtificielle » pour ne pas
éblouir la caméra.




6 - Les structures: granulation, taches, bouclegaments, protubérances

La surface solaire calme est constituée de graneesmension caractéristique 1000 km qui sont le
reflet de la zone convective sous jacente: la maationte au centre des granules et descend sur les
bords. Dans les intergranules sombres, on distingaemyriade de petits points brillants: il s'agit

de la signature de tubes de champs magnétiquesrtofs (100 km, 0.1 T) et verticaux; le soleil
calme apporte ainsi au magnétisme solaire uneibation comparable a celle des taches.

1000 kn*

Granulation (bande CH 4305 A & gauche et raie CRI88A a droite) observée a haute résolution
spatiale (0.3") par HINODE. L’instrument permethregistrement de séquences exceptionnelles
avec une qualité d'image constante. Les pointsantis sont les traceurs des tubes de flux.

100 000 kr

Champs magnétiques longitudinaux mesurés a hastdutéon spatiale par HINODE (Fel 6302 A)
dans une région active complexe constituée dequitstaches. Les polarités Nord (sortantes) sont
en blanc et les polarités Sud (entrantes) en blaes.champs magnétiques sont de 0.1 T environ.



Les taches, ou les facules brillantes autour (chasagnétigue moins intense), sont surmontées de
boucles de champs magnétiques dont la hauteuagieuridre 100 000 km. Une boucle va d'une
polarité Nord vers une polarité Sud. Des couraletstggues peuvent exister dans ces boucles.

Boucles coronales observées par la mission spafiRli&aCE en orbite terrestre (Transition Region

And Coronal Explorer) de la NASA en Extréme Ultral&t dans une raie du Fer tres ionisée.
Ces boucles sont visibles de I'UV aux rayons X didies ne sont pas isothermes (par exemple : en
UV Ly 20 000K, OVI 1.8 1K, MgX 1.5 18K, en rayons X 3 £K), les dimensions y sont de
I'ordre de 10 km, et les densités de'@ni®

Boucles coronales observées par la mission spaBBI©®; les polarités magnétiques sont en
orange/bleu et les boucles sont observées dansimedu Fer ionisé & 10K.

Les filaments sont constitués de matiere froideygde chromosphérique (T = 8000 K) mais sont en
suspension dans la basse couronne solaire (f)Xar des champs magnétiques faibles, de
guelques dizaines de Gauss. C’est la force de tegfgure) qui s’'oppose a la gravité solaire.
Néanmoins ils sont ancrés dans la photosphéraeglai des « pieds » ce qui fait que leur stabilité
est tres influencée par les mouvements photosplesid.es filaments surmontent toujours une



ligne d’'inversion de la polarité magnétique. Leauteur peut atteindre plusieurs dizaines de
milliers de km. Leur mécanisme de formation (corsdéion coronale, injection chromosphérique ?)
n'est pas élucidé. Le champ magnétique joue unpidheordial dans leur stabilité.

1 Mai 1988

08h55mn

#
2 Mai 1988 ;

3 Mai 1988

4 Mai 1988

06h37mn

4 Mai 1988

. Lrrid
Ci dessus, a gauche, une « disparition brusqueun tilament de ceinture polaire observé en H
au spectrohéliographe. A droite, une protubéranissenvée en Call K 3934 A et en B563 A. Les
filaments sont vus en absorption sur le disqueisolau limbe, les protubérances diffusent le
rayonnement sous jacent en donnant des raies ds@nisObservations Meudon.

Earth shown ] .
for size comparison Les filaments peuvent étre instable

disparaitre en quelques heures, soit par
chauffage (dans ce cas ils restent
momentanément invisibles dans la raie
chromosphérique &let peuvent « revenir » par
refroidissement), soit par éjection rapide (dans
ce cas leur « hamac » magnétique est détruit),
phénomene souvent associée au déclenche
des Ejections de Masse Coronale (CME).
Observation SOHO.



7 — Les éruptions solaires

Les boucles de champ magnétique coronales ferntéestusent la basse couronne solaire et
permettent de comprendre intuitivement le stockdgel'énergie magnétique dans l'atmosphére
solaire en liaison avec les mouvements photospi€siqgontraignant les pieds des boucles qui y
sont ancrées. Sous l'action de déplacements oorden des lignes de champ, une configuration
magnétique peut devenir instable. L'énergie stoské&s forme magnétique (volume x B&/Rpeut
ensuite se libérer brutalement en quelques mirstes forme d'énergie cinétique (1/2 m v2) en
donnant naissance a une éruption solaire, donbonedun scénario simplifié ci dessous.

. z
f()mic' de chocf
m \

onnements

|
\

|

3 Isothermal ¥
radio Sub-Shock /

X-Line
e

Reconnection Jet

Conduction

EUV & Front

Termination Shock

O

Deflection Sheath

O

Ha Prominence

s,

particules (e, p ...) !
(@) (b) (C) (d) bbn Chromosphere X
Scénario éruptif avec détail a droite du mécanistee reconnexion dont la conséquence est
I'apparition de boucles chaudes au dessus de rubaiiants, et de boucles froides a I'intérieur

(a) Configuration initialefilament maintenu par le champ magnétique B (rond ert), les pieds
des lignes de champ sont ancrées dans la photespher

(b et c) Montée de la configuration devenue ingtaolus I'effet des mouvements photosphériques
et formation d’'une sous le filament.

(d) Reconnexion magnétique au poini , formation déboucles chaudes (>

2 10 K, rouges)dans la basse couronne sous le pgif{visibles en rayons X mous et EU)
éjection d'un plasmoide (rond rouge)au dessus du point, avec éventuellementnde de choc
(vert) en amont juste au dessus. Au pied des boucles ebalad particules accélérées viennent
percuter la chromosphére provoquant I'apparitionddax filets ou rubans brillants. Pendant la
phase graduelle de I'éruption, qui dure plusieuesires, ces boucles chaudes (¥ K) se
refroidissent et deviennent visibles progressivarearth a 1¢ K, on les appelle alors boucles post
eruptives (« post flare loops »). Les rubans stéodr signant I'évolution du processus de
reconnexion (éjection du pointvers le haut).

Le site de reconnexion est un site dissipatif ogdifection du champ magnétique varie brusquement
sur de petites échelles spatiales (<1 km) et gplique chauffage par effet Joule. La matiére y est
éjectée a la vitesse d’Alfven R4p)*? de plusieurs centaines de km/s. Il 'y développehamp
électrigue responsable de l'accélération des élet des protons. Les particules qui sont éjsctée
vers le milieu interplanétaire se mélangeront ant gelaire et seront détectées sur Terre 1 a 4 jour
plus tard. Les autres bombarderont la chromoshéze formation de rayons X dursyet

& éruption en H 10°K
(remarquer les rubans)

Eruption en EUV dar
la couronne (les boucl
chaudes surmontent |
rubans)y>




First Gamma-Ray Image of a Solar Flare

Limb of Sun

Localisation par l'instrument
L Plasma inloops atabout ~RHESSI des sites d’émission en
—  2-million degrees rayons X ety lors d’une éruption

solaire par rapport aux boucles de
L Gamma-rays from champ magnétique chaudes
high-energy lons observées en UV par le satellite
TRACE

[~ X-rays from high-anergy
electrons

o

=100 000 m —

Nappe de courant et site de reconnexion magnétfeervé par TRACE avec a droite les polarités
magnétiques Nord et Sud (en rouge et vert). X uallg site de reconnexion magnétique.

04:50 UT 05:07 UT 05:24 UT

Onde de choc de Moreton balayant la surface sokair@0 minutes; ces ondes se propagent
horizontalement a la vitesse supersonique de 1606 &t prennent naissance dans le site éruptif.



observée ‘ SDO a des teares varige “ a droite, 1 ! 1.5 10
K, 3 10 K et 10 K. Le temps varie de haut en bas, il y a 1 mieuatee chaque bande.

8 — Effet Doppler

Lorsqu'une source d'ondes électromagnétiques datmurio est en déplacement a la vitesggay
rapport & un observateur fixe, la pulsation dedkan percue par I'observateur est:

o=o+Ao=o[(@+Vv/IC)/1L-vIC)Y? | ouC estla vitesse de la lumiére dans le.vid

Cette formule donngae = ® (v/C) uniquement si v << @ypiquement |v| < 0.1 C, don << o).

Si la source s'approche de I'observateur, v >Abet 0: décalage vers les hautes fréquences; si elle
s'éloigne de l'observateur, v < QAet < 0: décalage vers les basses fréquences.

En termes de longueur d'onde, la relation devieht=%+A A=A (1 - v/(C)/ (1 + v/C) }?

Cette formule donnal = - A (v/C) uniguement si v << @ypiquement |[v| < 0.1 C, dord. <<}).

Si la source s'approche de I'observateur, v >X).&t 0: décalage vers les courtes longueurs d'onde
ou le "bleu"; si la source s'éloigne de lI'obsemate < 0 etAL < O0: décalage vers le "rouge”.



L'effet Doppler permet de mesurer la projectiornvdateur vitesse sur la ligne de visée

Bord EST
L'effet Doppler permet de mettre en

évidence la rotation du soleil (2 km/s a
I'équateur) en comparant deux spectres, 't
bord EST (ce bord vient vers nous), l'autre au
bord OUEST (qui s'éloigne de nous). Les .
telluriques famées dans I'atmosphére terre
ne sont pas affectées. Seules sont affectées les
raies solaires

2v/C= 0\1_)\2)/)\raie

ol A1—A.) est le décalage spectral entre
les deux bords, visible ici sur la raie du Fer de

référencel rzje = 6291 Angstroms.

Bord OUEST

Spectre de Procyon (en
haut) et du Soleilen bas) a
voisinage de 630 nm. Tou

A les raies de Procyon sont

> décalées vers le rouge:

Procyon s'éloigne a la

s I _ vitesse de 24 km/s au
Ao—A; moment de l'observation.

V/C=A1—A) Araie

ol A zje = 6302 Angstroms.
Les raies telluriques ne
sont pas affectées.
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Effet Evershed sur les taches solaires: I'effet d@ppermet de mesurer prés du limbe un
mouvement radial dans la pénombre vers |'extérileula tache. Ici ebleu la matiere qui vient
vers |'observateyreten rouge la matiere qui s'en éloigne



9 - Effet Zeeman

Les raies atomiques correspondent a la transititne éeux niveaux d'énergie; dans I'exemple ci
dessous, la transition met en jeu une énergie @gal€A ou h est la constante de Planck ¢t
longueur d'onde de la transition. Cependant, esepice de champ magnétique, les niveaux de
départ et d'arrivée peuvent se scinder en souaumv®ans l'effet Zeeman normal, on voit alors
trois transitions décalées en énergie da@,B, + g B ol pg désigne le moment magnétique de
I'électron. La transition non décalée (appetgest polarisée linéairement dans le sens du champ
magnétique, et les deux auttes eto-, circulairement droite et gauche dans un planognal au
champ magnétique.

Exemple : transition Cal 4227 A

mj
'p, ra a 1 { AE'=(eh/2m)B
\ A 0
-1
IS() I:)lJ

Amy = -1 0 1
G - |3 6+
Effet Zeeman sur Fel 6173 dans une tache solaire

Exemple d'effet Zeeman en présence d'un champ tigagndirigé vers I'observateur (a gauche) et
en présence d'un champ magnétique de directiorcguele (a droite).

On montre que la vitesse angulaire de I'électromeslifiée de la quantit&w= e B / 2m dite
pulsation de Larmor (e et m étant respectivemeach#age et la masse de I'électron). La variation
d'énergie associée vaut alors en valeur absfkieh Aw= (eh /2 m) B =g B.



En termes de longueur d'onde, conwre 2t C /A, C étant la vitesse de la lumiere, on en déduit:
A =AwA?/ 2rC, soit AL = (e / 4mC) A2 B

et la mécanique quantique ajoute simplement uediactit facteur de Landé équivalent g*, qui
dépend de chaque transition:

A\ =(e/&mC) g*}2 B

En longueur d'onde, les deux composaategto- sont séparées de la quantit&)2 c'est ce qu'on
doit mesurer et cette quantité et proportionnallellamp magnétique B que I'on déduira.
Le probleme est que les deux composaotesto- sont en général peu séparées, rendant la mesure
difficile sur les profils d'intensité. Elle deviepar contre aisée en tenant compte du fait que ces
deux composantes ont des polarisations circuldifésentes.
Stokes a introduit un formalisme pour décrire {'é@polarisation d'une onde lumineuse. Retenons
simplement qu'en plus de l'intensité |, le param®test relatif & la polarisation circulaire. Les
spectro-polarimétres permettent de mesurer erptmnt d'un champ 1D sur ce ciel (fente du
spectrographe) les combinaisons I1x\) et I-V(QA,y).

X

images spectrales

simultanées -
I+V(A,X) spectre a,u pqmt M
et I+V(A) décalé de -Al
I-V(A,X)

X étant la position
sur la fente d'entrée
du sectrographe

La zone sombre est| X
une tache, le champ
magnétique au point
M est fort, alors les
combinaisons
[+V(A) et I-VQA)
sont écartées dé\2

spectre au point M
[-V(A) décalé de Al

2 Ak
-
Mesure du module des champs magnétiques
e Y, % :
e L s WAL AL N N,
>\ = S0 e
= a - ‘4
. /,/’// P\ ! -__- ’ 'l'__'
Profil = S ] ¢ ',"_:
I -.'l"- ,’ i
i £:
v \ "f" [
Circulaire gauche R g circulaire droite
.\ F z
L |le =
I [ 2l (s
L% 4.
c- (Am,—-1) o+ (Am,=+1)

On a tracé sur cette figure les deux profit¥/(A) et I-V(A) du point M: la mesure de
I'écartement 244 fournit le champ magnétique B en M.




Un magnétogramme esf{
une carte de champs
magnétiques déduits de
I'effet Zeeman. les zon
blanches et noires sont
respectivement les
polarités Nord et Sud;
elles correspondent aux
taches et aux facules,
régions brillantes autouf
des taches, mais de
champ magnétique plus
faible. MDI sur SOHO .
été le premier
instrument a produire
des magnétogrammes
quotidiens. Aujourd'hui,
SDO en produit toutes
les minutes au format
extraordinaire de 4000
4000 pixels de 0.5".

10 - Les éclipses

Les éclipses totales se produisent lorsque la Luieet masquer entierement le disque
solaire. En un lieu donné cet événement est tres(ea France : 1999 pour le dernier, 2081 pour le
prochain). La couronne solaire devient visible wurt instant (7mn30s maximum). Elle se
compose d’'un plasma a 1 million de degrés quistétegrande distance dans I'héliosphére.

Eclipse du 11 AoGt 1999 « Eclipse du 11 Aodt 1999, le cone d’om
Iran, cliché S. Koutchm projeté par la Lune vu da Station MIR en

IAP/CNR¢ orbite autour de la Terre. cliché CN




Mécanisme des
éclipses totales (en
haut): le c6ne d’'ombr
porté par la Lune
balaie une fine bande
(maximum 200 km de
large) a la surface de
la Terre. La vitesse de
déplacement du céne
peut atteindre 2000
km/h. Le cbne de
pénombre a une taille
typique de 7000 km.
Le phénomene est
possible lorsque le
diameétre angulaire de
la Lune est supérieur 3
celui du Soleil. En ba
on a une éclipse
annulaire. Document
IMCCE.

Eclipse totale ou annulaire ?

Une éclipse annulaire se produit lorsque le coomlofe ne coupe pas la surface terrestre mais reste
en avant: c'est ce qui se produit lorsque le dissragiparent de la lune est plus petit que le dienagtparent
du soleil. Ce sera le cas a un moment ou la tetrateplus prés du soleil et la lune au plus l@mdus. La
lune ne recouvre pas le disque solaire mais laigparaitre un anneau trés lumineux autour, ddmillance
empéche toute visibilité de la couronne solaires. €gipses mixtes constituent un mélange des dpeste
long de la ligne de centralité.

2010 Jul 11

2012 Nov 13

i n 2021 Dec 04

Eclipses totales de 2001 a 2025 (Fred Espenak, N&8Adard Space Flight Center)




Les éclipses sont elles encore observées par kesrasnes ?

Au début du XXeme siécle, I'observation des éckpsenstituait une activité majeure et
était le seul moyen d’apercevoir la couronne. Ak@eenement de I'observation spatiale, a partir
de 1957, l'intérét des éclipses a progressivemégctud Les instruments en orbite de SOHO,
STEREO, SDO permettent en effet d’observer la comugoen permanence, sans attendre une
éclipse, avec une bien meilleure photométrie; art gescerner des structures trés peu denses, a tres
grande distance du Soleil, et suivre I'évolutios dgctions de masse coronale (par exemple voies
C2 a moyen champ et C3 a grand champ de LASCOQGHCS.

Depuis 1996, I'observatoire spatial
SOHO (ESA/NASA) situé a 1,5
millions de km de la Terre, permet
d’observer la couronne solaire en
dehors des éclipses, en continu, 24
heures sur 24, a I'aide du
coronographe, dont le principe a ét
inventé a I'Observatoire de Meudor
_ P | par Bernard LYOT. Le disque
2000/02/27 01:54 i . = solaire est masqué par une « Lune
artificielle » que I'on voit sur les
images (le cercle blanc correspond
aux contours du soleil). La couron
est dynamique et éjecte de grandes$
masses de plasma dans le milieu
interplanétaire, surtout en période
maximum d’activité du soleil.

Dy

Aurores polaires terrestres,
ovale auroral vu par satellite

L’interaction du Vent Solaire, constitué d'élecsat protons circulant a la vitesse de 400 km/s a
l'orbite terrestre, avec la magnétosphere de leeBtrdes planetes est a I'origine des aurores
polaires. Sur Terre, la plupart des aurores sefestant entre 100 et 150 km d'altitude. Les
principales émissions dans le visible sont prodypiar I'excitation de différents atomes de
'atmosphére par les particules du vent solaire.

- les molécules d’azot@,) a 100 km d’altitude émettent une raie violettebtrue (427 nm).

- les atomes d’oxygen®) vers 100 km d’altitude émettent une raie ddexar jaune vert (557 nm)



- les atomes d’oxygen®) vers 200 km produisent une couleur rouge f¢680 nm).
- les atomes d’azotéN) produisent une couleur rouge (620 nm) danspkesies inférieures de
certaines aurores polaires.

Rayons X/UV \

Eruption A
solaire Particules
Magnétosphére

—solaires
energétiques

Champ magnétique solaire Interaction vent solameagnétosphere
et écoulement du vent solaire

Les aurores se présentent sous une forme ovalal@'@uroral) autour des poles magnétiques nord
et sud. Des aurores polaires ont déja été détestédsipiter, Saturne, Uranus, Neptune, qui sont
dotées de champs magnétiques.

< Aurore sur
SATURNE

Aurore su
URANUS >

12 - Cycle solaire

Le cycle solaire a été découvert en 1843 par Schwabs la forme du cycle de 11 ans (en réalité
variable de 10 a 12.5 ans), cycle des taches ss)an termes de surface tachée. Des minima
alternent donc avec des maxima d'activité, pendastgiels de nombreuses éruptions, en lien avec
le magnétisme des taches, se produisent. Les alieery régulieres des taches depuis 1750 ont
permis cette découverte. Cependant, on constatexjste des séries de cycles forts (beaucoup de
taches) alternant avec des séries de cycles phisfgmoins de taches), avec une périodicité
encore débattue, par manque de recul, de l'ords@edle (cycle dit de Gleissberg). A I'époque
Napoléonnienne, ou a la Belle Epoque, plusieurkesyfaibles se sont succédé; il semble que I'on
aborde de nouveau une série de cycles faiblesuEopE a I'époque du Roi Soleil, les observations
étaient moins systématiques (elles ont commend&én a I'Observatoire de Paris), mais bien
répertoriées dans des cahiers qui ont été conyaléplusieurs auteurs. Il semble selon leurs



conclusions qu'un grand minimum, ayant duré 60dans650 a 1710, et en partielle coincidence
avec une periode plus froide (correspondant anlddipetit &ge glaciaire), se soit produit: cette
période porte le nom de minimum de Maunder, sooué&eur.

CYCLES DE 11 ANS

1986 1990 996 2 2008

Maximum minimum Maximum minimum Maximum minimum Maximum

CYCLE 21 CYCLE 22 CYCLE 23 CYCLE 24
cycle des taches observé a Meudon dans 3 longd&ande différentes

On sait que d'autres grands minima se sont proauast le minimum de Maunder (ci dessous).
Mais il n'y a pas d'observation directe. On utifigair cela les isotopes cosmogéniques (Carbone 14
ou Béryllium 10): la proportion de ces isotopes,spnt créés par le bombardement de I'atmosphere
terrestre par les rayons cosmiques (particuleggélearde haute énergie d'origine galactique), varie
en fonction du cycle solaire. En fait, la concetidraen isotopes est plus forte aux maxima solaires
gu'aux minima, parce qu'il s'agit de particulesgées, donc déviées par les champs magnétiques,
justement plus faibles aux minima solaires qu'aaxima; les rayons cosmiques ont donc plus
d'impact sur la haute atmospheére terrestre lorg8eleil est moins actif. La concentration en
isotopes laisse sa signature dans la matiere apgangue I'on sait mesurer.
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Activité solaire reconstituée depuis 1000 ans fisotope Carbone 14
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Activité solaire de 1650 a nos jours, et reconsittu (courbe rouge) de l'irradiance totale.

Les observations spatiales depuis 40 ans ont mqa&de rayonnement solaire au niveau de
I'orbite terrestre, en moynne de 1366 W/mz2, vaggelée "constante solaire” n'est en réalité pas si
constante que cela: l'irradiance totale varie dfenvl W/m2 (1/1000 éme en valeur relative) entre
les minima et les maxima solaires, et ceci en iroh parfaite avec le cycle des taches (ci
dessous) ou avec d'autres indicateurs comme ledtlin & 10.7 cm de longueur d'onde ou les
eruptions. C'est qu'en fait, la baisse de lumigasite aux taches au maximum solaire est plus que
compensée par l'augmentation de luminosité desefatuillantes autour, dont la surface est bien
supérieure. Ainsi, a I'échelle de 300 ans, le cgeletaches est considéré comme un bon indicateur
des fluctuations d'irradiance du Soleil; ce queanis une reconstruction de l'irradiance avec un
creux prononce lors des grands minima de Maundeieddalton. Il semble désormais bien acquis
gue l'activité solaire module l'irradiance solaire.

Solar Cycle Variations
Q&
£ 1367
=3
©
O
& 1366 -
S
o
© |
S 13651~ |rradiance (daily/annual) Solar Flare Index -
Sunspot Observations 10.7 Radio Flux
1975 1980 1985 1990 1995 2000 2005

Mesures de l'irradiance par satellite depuis 40 ahsorrélation avec les indicateurs de
I'activité solaire que constituent la surface taghk flux radio centimétrique ou les éruptions.



Les champs magnétiques solaires sont étudiés ageisipn depuis 40 ans par le biais de
I'effet Zeeman qui permet leur détermination. L'@lsatoire de Wilcox, aux USA, effectue des
mesures quotidiennes des champs polaires (valeggrme au dessus d'une certaine latitude) et du
champ intégré sur le disque. La figure ci dessaws montre que les champs polaires (de I'ordre de
10* T) s'inverse lors du maximum d'activité solairéirdéar le cycle des taches.

200

150

Y
4|

100

Nembre de taches

50
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©
Polar Magnetic Field (Gauss)

\\w I

1980 1985 1990 1995 2000 2005 2010 2015

]
T

Champs polaires (bleu et rouge pour poles Norduel) 8t cycle des taches (Wilcox, USA);
les fluctuations annuelles sont dues a la varisbitie visibilité des pbles depuis la Terre.

On mesure également a Wilcox, au Mont Wilson, aju& Kitt Peak, aux USA, les champs
magneétiques en tout point du disque solaire desauretire les cartes synoptiques ci dessous.

CHAMP MaGNETIL

mps, latitude) des c
Fel 8688 S Fe

Carte synoptique (temps, latitude) des champs magres, Kitt Peak; les polarités Nord/Sud
sont en blanc/noir: remarquer l'inversion du chapglaire aux maxima d'activité.



Carte synoptique (temps, latitude) des champs ntagres, Wilcox. Le pdle Sud est en bas et le
pble Nord en haut.

Ces cartes représentent les polarités magnétiguesd du méridien solaire central (longitude 0°)

en fonction du temps. Les "ailes de papillon" deattaches. Au début du cycle, elles se forment
aux latitudes élevées (40°) et leur zone d'apparitiigre ensuite lentement vers I'équateur. lan'y
plus de taches au minimum solaire. On remarquei{d®idessous) que la polarité est inversée

entre les hémispheres Nord et Sud entre les talehi#de et les taches de queue (elles se présentent
souvent par paires de polarités opposées, la thchite étant celle de plus forte longitude).

Champsmagnétiques observés en Juin 2001 parlimsint MDI sur le satellite SOHO.

Le cycle solaire peut s'interpréter par le modgleadho de Babcock ci dessous.

- Au minimum solaire, le champ magnétique est axprativement celui d'un dipble magnétique
d'orientation Nord Sud (phase 1). On dit que lemghast poloidal.

- La rotation différentielle de I'étoile, plus rdpia I'équateur qu'aux péles (26 jours contre 31),
enroule les lignes de champ sous la surface agérdaine bobine, générant ainsi une composante
toroidale: c'est I'effet "oméga" lié a la rotatiphase 2).

- En phase 3, pendant la montée du cycle, les$adiaires émergent a des latitudes voisines de
30° a 40° et sont entrainées par la force de Godains un mouvement horaire (de type
anticyclonique, c'est a dire lié a des hautes fmessdans I'némisphére Nord, et antihoraire dan
I'hnémisphére Sud. De ce fait, la tache de queud,ldgolarité est opposée a celle du pble de son
hémisphere, se met a migrer lentement vers leshalutes latitudes, tandis que la tache de téte va
plutdt se rapprocher de I'équateur. A ce momefdrseent les protubérances des ceintures polaires
surmontant une ligne séparatrice de la polaritéadeien cycle (celui des péles) et de celle du
nouveau cycle (nouvelles taches de queue de gotpjiosée a celle de leur hémisphére).

- En phase 4, cette séparatrice dérive lentemestie® poles et l'inversion du champ magnétique
polaire se produit au maximum du cycle solairesnaument ou les taches sont les plus nombreuses.
Les taches de téte continuent leur dérive veradayr jusqu'a annihilation de leur champ
magnétique dans la phase descendante du cycle.

L'inversion polaire se produisant a chaque maxinamycle magnétique dure 22 ans.
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scénario du modéle dynamo aboutissant au cycle étagre de 22 ans.

13 - Grands observatoires solaires actuels, auetalans I'espace

L’observation solaire se fait aujourd’hui avec deands instruments spécialisés équipés de
dispositifs d’analyse de la lumiére puissants p#iané de sonder les propriétés de la matiére,
comme la présence de champs magnétiques. A parli®sl7, une étape majeure a été franchie avec
les satellites placés en orbite terrestre obserkemnt rayonnements ne parvenant pas au sol, et
donnant acces a toute I'étendue du spectre éleatnodtique, dont les rayons X\yeémis lors des
eruptions et I'UltraViolet émis par la couronne.

On distingue deux types d'instruments:

- les petits instruments d'observation journali@rgrand champ (soleil entier) permettant de
suivre le contexte de l'activité solaire en contgndce a des réseaux de stations réparties en
longitude (réseau GONG, réseau mondial Halphaggloe le soleil se couche sur une station, la
suivante prend le relais. Les instruments au seknfent surtout la chromosphére en H alpha et
Call K. Certains instruments spatiaux (SOHO, SDON®DE) observent aussi le soleil entier mais
dans des longueurs d'onde complémentaires duitlalViolet et les rayons X (couronne solaire).

- les grands instruments d'observation sur programspeécifique a petit champ (régions actives)
munis de spectrographes a tres haute résolutioctrajee (détails de 10 milli Angstréms sur les
raies), de polarimetres pour la mesure des changgmétiques vectoriels, et d'optique adaptative
(pour certains) de maniére a améliorer la qualit@atje. On peut citer les tours de Kitt Peak et
Sacramento Peak (USA), Big Bear (USA), THEMIS (Ean GREGOR et VTT (Allemagne). Ces
instruments sont dans la classe des 1 métre awespdetrographes de 10 métres. La prochaine
génération (DKIST américain, European Solar Telpst@pres 2020 sera dans la classe des 4
metres avec des possibilités accrues en termeassdrition spatiale et d'acces a l'infra rouge.
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Observatoire international du Teide, lle de Tér&rifanaries, 2370 m. La France y exploite le
télescope THEMIS, au centre de la photo. Ce téfmsde 1 m est dédié a la mesure des champs
magnétiques. A gauche de THEMIS figurent les téfescsolaires allemands. Sur I'lle de la
Palma, a 100 km de I3, les Hollandais et les Siggegploitent deux autres instruments modernes.

Radiohéliographe de Nancay, observant les rayonn&srdans le domaine radioélectrique (ondes

métriques), et Solar Dynamics Observatory (NABKBgervatoire spatial en orbite géostationnaire
tourné vers le soleil et observant les rayonnemeisrrétés par 'atmosphere.

14 - Grands observatoires solaires du futur (proat@ décennie > 2020)

Au sol, le premier télescope de 4 m solaire emtbiaest le DKIST américain. La
dimension de son miroir est justifiée par la ré8otuspatiale souhaitée dans l'infra rouge. Leqiroj
EST européen est en discussion et pourrait abawtinilieu de la prochaine décennie.

Dans I'espace, Solar Orbiter observera a par0@4. Cet observatoire spatial européen
sortira du plan de I'écliptique et se rapprocher&dleil & 0.3 UA. Il effectuera des mesures in, sit
mais aussi des observations a faible distance thil, Smur la premiére fois. SOLAR C de l'agence



japonaise JAXA sera le plus gros télescope spatlaire jamais construit (1.50 m); trois fois plus
résolvant qu'HINODE (SOLAR B), il sera dédié a &ute résolution angulaire (résolution de 0.1").
La sonde solaire de la NASA devrait quant a ellegér dans I'atmosphére solaire et effectuer des

mesures in situ des parameétres physiques physugepsa disparaitre.

"I!!l! I i i il

Les télescopes DKIST (a gauche) américain et ESIfofée) européen, projets de télescopes solaiéssts
de 4 m. Ces instruments sont complémentaires éjqueptt en infrarouge. EST est un instrument dadié
spectroscopie polarimétrique (mesure des champsétiagies) a haute résolution spatiale et temporelle
(optigue adaptative).

Subsequent
Venus
swing-by's

Earth
departure

| Earth
+ thrust

¥ (AUl

» Closer to the Sun

First Venus R L
swing-by ) » Out of the ecliptic

X [AU

Un pas de plus sera franchi avec la future mis&&A\ Solar Orbiter qui s’approchera pour la premiéoes
a 0.3 UA du Soleil (0.3 fois la distance Soleilf€¢et s'éloignera progressivement du plan de iffcjue
pour observer les pbéles du Soleil.

UV/EUV spectroscopic telescope

Focal plane package
of UV-Vis-IR telescope

UV-Vis-IR telescope

X-ray telescope

SOLAR C (JAXA) sera le plus grand télescope sofgiegial en orbite jamais construit pour I'étude du
Soleil en haute résolution spatiale (0.1", mirde 1.5 m de diamétre). La Sonde Solaire de la NASA
droite) devrait quant a elle réaliser une nouvegltemiere : plonger dans I'atmosphere solaire.



15 - L’observation du soleil et ses dangers

En raison de lintense flux lumineux ultraviolet () visible et infrarouge (IR),
'observation du Soleil présente des dangers tmgsoitants pour I'ceil, qu’il convient donc de
prévenir avec des moyens de filtration efficacesegtifiés. Ne pas oublier que la moitié du flux
solaire est émis dans I'IR, rayonnement invisitde lfeil, mais néanmoins bien présent ! Il ne faut
jamais regarder le Soleil de face sans protectmnagre encore moins aux jumelles ou dans un
instrument astronomique sans filtrage de la lumélentréede I'instrument, en pleine ouverture,
(et non pas a la sortie au niveau des oculaires).

Observation a I'ceil nu

Pour regarder le soleil sans risquer une brQlurdadestine irréversible, on utilisera des
lunettes d'éclipsesertifiées CEE, atténuant 100 000 fadumiére et filtrant aussi bien les rayons

UV, visibles et IR. Les seuls dispositifs recommésdont les suivants :
les lunettes en polymeére noir

les lunettes en Mylar

- les verres de soudeur en protane de grade 14

ol

Lunettes en polymre noir en Mylar Verre de soudeur dedg 14

Observation collective par projection

La projection est conseillée pour une observatioltective et ne présente aucun danger
pour la vue. Le « solarscope » est un petit instninpliable en carton, peu codteux, qui projette
une image solaire de 10 cm de diamétre. Les paasssde lunette astronomique peuvent utiliser
I'oculaire comme objectif de projection sur un éctdanc, avec une image d’excellente qualité.
Néanmoins, les lunettes bon marché comportent sbudes éléments en plastique ainsi que des
collages qui craignent la chaleur et ne vous meftas a I'abri d’'une possible détérioration.

A
X

Solarscope Projentjmar I'oculaire avec une lunette




Observer les taches avec une petite lunette astnoigoe

L’'emploi d’'une petite lunette astronomique, de 6008 mm d’ouverture et de rapport f/D
voisin de 10, est idéale pour observer la surfatare. L'observation a I'oculaire (ou a I'aide d'u
appareil photo ou d’'une webcam) imposent I'attéionatie |a lumiere 100 000 foi I'aide d’'un
filtre pleine ouverturglame a faces paralléles aluminée) disposé ddiadnjéctif de l'instrument.
Tout dispositif filtrant qui serait placé au nivedei I'oculaire doit étre proscrit.

Lunette et filtre pleine ouverture transmettantQD DOG™de la lumiére
Le filtre est fixé sur I'objectif d’entrée de lanette

Ces filtres sont vendus dans le commerce en phssiiametres et s'adaptent directement a tout
instrument. Le pouvoir de résolution est propomielnau diametre de I'objectif, mais les conditions
ordinaires d’observation diurne (turbulence atmeésigjue) ne permettent que rarement d’exploiter
un appareil puissant. En plaine, les plus finsidét@sible sur le disque solaire dépassent rarémen
1.5, ce qui correspond a la résolution d’'une l@el’environ 100 mm. |l n’est donc pas utile de
s’encombrer d’un gros instrument si on ne disp@e@un site privilégié. Avec une lunette de 60
ou 80 mm, on peut déja voir les structures de teopdbre des taches solaires et les facules. Quand
la turbulence est faible, I'aspect irrégulier depleotosphere trahira la présence de la granulation.
Pour résoudre les granules, il faut un instrumer2@ mm et des conditions exceptionnelles.

Les taches solaires observées
avec une webcam au foyer
d’une petite lunette
astronomique

Observer la chromosphére et les protubérances en H

Les firmes Coronado et Lunt proposent des petitesttes de 40 mm munies d’'un filtrexH
dont la bande passante est inférieure a 0.1 nanen@es instruments assez colteux permettent



I'observation des protubérances dans de bonnesticors] des filaments et des régions actives de
la chromosphére avec un contraste modéré. Si lispode déja d'une petite lunette, on peut
'équiper d'un filtre Coronado ou Lunt composé deuxl éléments: le premier est un petit
interféeromeétre de Fabry-Pérot qui se fixe uniqueneenpleine ouverturea l'aide d’'un adaptateur,
sur I'objectif de la lunette, qu'il diaphragmeraeétuellement. Comme le Fabry-Pérot présente un
spectre cannelé, il faut isoler la cannelure quitient la raie t a I'aide d’'un filtre interférentiel
étroit (1 nm): c’est le second élément qui se ptioeant 'oculaire.

Le filtre Fabry Pérot « pleine ouverture » de Coadn et le dispositif de filtration porte oculaire :
ces deux éléments sont indissociables

Photographier le Soleil dans un instrument

On peut placer un appareil photo numérique comgeciere I'oculaire de la lunette a 'aide
des adaptateurs du commerce. Avec un boitier refgxpareil sans objectif peut prendre la place
de l'oculaire, a I'aide d’'un adaptateur spécifiquié.est aussi possible de mettre une webcam au
foyer d’'une lunette a la place de I'oculaire. Wifalors faire des rafales d'images puis sélecgonn
les meilleures, voire les compositer pour ameélideerqualité d'image. Souvent un traitement
informatique est nécessaire pour révéler les strestpeu contrastées comme les filaments.

16 - Des adresses utiles ...

Observations au sol

SERVICE D’OBSERVATION DU SOLEIL

http://solaire.obspm.fr

Bfize de donnees Solaire 3ol
2 v ay  Dbservations wﬂémﬂum
i du Sobeil http://bass2000.obspm.fr

GLOBAL HIGH-RESOLUTION
' Ho, NETWORK )
http://swrl.njit.edu/ghn web

Observations spatiales
| Solar Dynamlcs Obsewatory http://sdo.gsfc.nasa.qov/




