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Chapitre 1

Introduction

L’observation du Soleil dans l’ultraviolet a d¶ebut¶e µa la fln des ann¶ees 1940 lorsque l’Homme a
acc¶ed¶e µa l’espace grâce aux premiµeres fus¶ees. En efiet, les rayons ultraviolets ¶emis par le Soleil sont
absorb¶es par les difi¶erentes couches de l’atmosphµere terrestre. L’obtention des premiers spectres solaires
ultraviolets sur fus¶ees V2 a ouvert un nouveau domaine de la physique solaire ; les premiµeres images
ultraviolettes du Soleil et de son atmosphµere dans les ann¶ees 1960 ont r¶ev¶el¶e la multitude de structures
chaudes et de ph¶enomµenes observables µa ces longueurs d’onde. Certaines de ces images ultraviolettes,
les "quatre couleurs" de l’instrument EIT (voir flgure 1.1) notamment, ont depuis fait le tour du monde
et ce visage ¶eloign¶e du disque lumineux plus ou moins uniforme n’est plus ¶etranger au grand public.

Le domaine ultraviolet est particuliµerement int¶eressant dans l’¶etude de l’atmosphµere externe du
Soleil constitu¶ee majoritairement d’hydrogµene et d’h¶elium qui pr¶esentent de nombreuses transitions
spectrales dans l’ultraviolet. Le rayonnement ultraviolet provient essentiellement de la chromosphµere
et de la couronne oµu les temp¶eratures peuvent atteindre plusieurs millions de Kelvin. L’¶etude des
ph¶enomµenes qui ont lieu dans ces r¶egions est capitale pour r¶epondre aux grandes questions pos¶ees
par la physique solaire, par exemple les processus responsables du chaufiage de la couronne et ceux µa
l’origine des ¶ejections de matiµere coronale.

Les principaux outils de cette ¶etude sont les imageurs, du disque et de la couronne solaire, et les
spectromµetres. Les premiers permettent d’¶etudier les morphologies des structures et leur ¶evolution
dans l’espace ; les seconds renseignent notamment sur la composition, la densit¶e, la temp¶erature et le
d¶eplacement des structures. Ces deux types d’instrument ont beaucoup ¶evolu¶e en termes de r¶esolution
spatiale, spectrale et temporelle, donnant accµes µa de nouvelles petites ¶echelles comme je le pr¶esenterai
dans le chapitre 3. Si ces progrµes am¶eliorent la compr¶ehension des ph¶enomµenes physiques dont le
Soleil est le siµege, ils soulµevent ¶egalement de nouvelles interrogations rendant n¶ecessaire la r¶ealisation
d’instruments toujours plus performants. L’¶etude des donn¶ees obtenues par l’instrument VAULT (Very
high Angular resolution ULtraviolet Telescope) pr¶esent¶ee dans le chapitre 4 montre en efiet les limites
d’une analyse bas¶ee sur l’imagerie seule ; il est par exemple impossible d’acc¶eder aux vitesses des
mouvements de matiµere dans les boucles coronales ou les fllaments. Quelle que soit leur r¶esolution, les
imageurs ne permettent pas de connâ‡tre les propri¶et¶es thermodynamiques des structures observ¶ees.
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Fig. 1.1: Images du Soleil prises par l’instrument EIT (Extreme uv Imaging Telescope) dans les longueurs
d’onde 17.1 nm (bleu), 19.5 nm (vert), 28.4 nm (jaune), 30.4 nm (rouge).

Au contraire, il est parfois di–cile d’identifler les structures observ¶ees par les spectromµetres µa fentes
UV, ou d’analyser entiµerement une structure ¶etendue. D’autre part, l’analyse des donn¶ees fournies par
les spectromµetres et les imageurs est souvent limit¶ee par le manque de coh¶esion entre les difi¶erents
instruments : longueurs d’onde ou bandes passantes difi¶erentes, absence de synchronisation des prises
de mesure, r¶esolutions difi¶erentes, coalignement di–cile.

Ainsi, les nouvelles g¶en¶erations d’instruments se doivent d’associer imagerie et spectrom¶etrie, comme
cela se fait d¶eja avec succµes dans d’autres domaines de longueurs d’onde, afln de tirer le meilleur
parti des observations. Le travail efiectu¶e au cours de cette thµese part de ce constat : les prochaines
missions spatiales solaires devront se doter de spectromµetres imageurs. Parmi l’¶eventail de concepts de
spectromµetres imageurs existants et d¶ecrits briµevement dans le chapitre 5, le spectromµetre imageur µa
transform¶ee de Fourier est le candidat le plus int¶eressant : sa r¶esolution spectrale est limit¶ee seulement
par la difi¶erence de marche maximale r¶ealisable et il peut travailler en champ large. D’autre part,
les r¶esultats obtenus avec ce type d’instrument dans d’autres domaines de longueurs d’onde sont trµes
encourageants et engagent µa poursuivre cette voie pour l’ultraviolet.

Cependant, la conception et la r¶ealisation d’un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans
le domaine ultraviolet lointain pr¶esentent des di–cult¶es sp¶eciflques qui sont abord¶ees dans le chapitre
6. En efiet, le rayonnement ultraviolet est absorb¶e par la plupart des mat¶eriaux et ceux qui trans-
mettent su–samment loin dans le spectre pr¶esentent des di–cult¶es de polissage ou de tenue au °ux.
Il est donc n¶ecessaire pour travailler dans l’ultraviolet lointain de concevoir des instruments utilisant
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uniquement des optiques en r¶e°exion optimis¶ees pour l’UV par des revêtements multicouches.
Dans ce même chapitre, je d¶ecris le choix de concept optique pour la r¶ealisation d’un spectromµetre
imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet (IFTSUV : Imaging Fourier Transform Spectro-
meter in UV). L’¶el¶ement principal sur lequel repose le concept de l’instrument choisi est le systµeme de
trois r¶eseaux de difiraction en r¶e°exion permettant de r¶ealiser la division d’amplitude et la s¶election
spectrale tout en annulant la dispersion.
J’¶etudie ensuite les performances th¶eoriques d’un tel instrument et les facteurs in°uant sur celles-ci µa
l’aide de simulations th¶eoriques ou assist¶ees par ordinateur du fonctionnement d’un IFTSUV. Les per-
formances de l’IFTSUV sont notamment sensibles µa la qualit¶e des surfaces optiques utilis¶ees ainsi qu’µa
l’alignement interf¶erom¶etrique de l’instrument. Cette ¶etude permet de d¶egager un cahier des charges
pour la r¶ealisation d’un instrument r¶eel, et dans un premier temps d’une maquette de laboratoire dans
le but de valider le principe de fonctionnement de ce type d’instrument.
Dans le chapitre 7, je d¶ecris le concept optique choisi pour la r¶ealisation de la maquette de laboratoire
ainsi que les choix techniques efiectu¶es. Ces choix techniques ont ¶et¶e contraints par l’utilisation de ma-
t¶eriels standards (optiques, montures, platine de translation) et le travail dans l’air µa 200 nm dans un
espace restreint. Des simulations du fonctionnement de la maquette ont ¶et¶e r¶ealis¶ees pour s’assurer du
fonctionnement th¶eorique de l’instrument et estimer les performances attendues. Les difi¶erentes ¶etapes
de l’alignement sont ¶egalement d¶etaill¶ees dans ce chapitre. Les r¶esultats de l’alignement sont pr¶esent¶es
ainsi que l’analyse des di–cult¶es rencontr¶ees lors de la r¶ealisation de cette maquette, notamment le
manque de moyen de contrôle e–cace de la difi¶erence de chemin optique.
Je conclus dans le chapitre 8 en exposant les ¶etapes ult¶erieures du projet de r¶ealisation d’un spec-
tromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet. Dans un premier temps, un nouveau
prototype sera r¶ealis¶e µa partir d’un concept optique modifl¶e incluant notamment un systµeme de m¶e-
trologie. Puis, j’¶evoquerai les possibilit¶es pour cet instrument d’être embarqu¶e sur une future mission
spatiale solaire au cours de la prochaine d¶ecade.
Enfln, je pr¶esente en annexe A l’¶etude de phase 0 que j’ai r¶ealis¶ee sur l’imageur du disque solaire dans
la raie H-Lyman fi pr¶evu pour la mission LYOT. Cette ¶etude a ¶et¶e efiectu¶ee au cours des six premiers
mois de la thµese.
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Chapitre 2

Le Soleil

1 Le soleil

1.1 Pr¶esentation g¶en¶erale

Le Soleil est une ¶etoile banale pour l’univers et même pour notre galaxie, mais forc¶ement singuliµere
µa nos yeux de terriens. Il a inspir¶e µa la fois respect, v¶en¶eration, crainte et curiosit¶e depuis les temps
les plus recul¶es. L’¶etude du soleil a consid¶erablement b¶en¶eflci¶e des progrµes trµes rapides des techniques
d’observation. Les satellites ont notamment permis d’¶elargir le domaine du spectre solaire observ¶e,
ajoutant les rayons ° et X, l’ultraviolet et l’infrarouge lointain aux longueurs d’onde observables
au sol µa l’aide de t¶elescopes optiques et d’instruments de radioastronomie. Le Soleil a d¶ejµa v¶ecu la
moiti¶e de sa vie ; dans quelques 5 milliards d’ann¶ees, aprµes être pass¶e par difi¶erentes phases, son coeur
se refroidira progressivement et il deviendra un corps sombre et inerte. Cela laisse encore de belles
ann¶ees µa venir aux astrophysiciens solaires pour approfondir la connaissance que nous avons de cet
objet si particulier et des difi¶erents ph¶enomµenes dont il est le siµege.

Rayon 6:9598 £ 108m
Masse 1:989 £ 1030kg
Age 4:55 £ 109ans
Volume 1:412 £ 1027m3

Densit¶e moyenne 1:409 £ 103kg:m¡3

Temp¶erature au centre 1:557 £ 107K
Temp¶erature de la photosphµere 5 780K
Temp¶erature de la couronne 2:3 £ 106K
Distance moyenne µa la Terre 1:4959787 £ 1011m

Tab. 2.1: Donn¶ees num¶eriques de r¶ef¶erence sur le Soleil
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Fig. 2.1: Sch¶ema de la structure int¶erieure du soleil.

1.2 L’¶etoile Soleil

1.2.1 La structure interne du Soleil

L’int¶erieur du Soleil ¶etant inaccessible µa l’observation directe, il faut recourir µa des constructions
th¶eoriques µa partir des observations h¶eliosismologiques pour d¶ecrire les ph¶enomµenes qui s’y produisent
et d¶eterminer sa structure interne. Ces ¶etudes ont mis en ¶evidence que l’int¶erieur du Soleil est divis¶e
en trois zones : le noyau, la zone radiative et la zone convective.

Le coeur est la partie dans laquelle pratiquement toute l’¶energie lumineuse du Soleil est cr¶e¶ee grâce
µa des r¶eactions nucl¶eaires. La temp¶erature y est extrêmement ¶elev¶ee, environ 15 millions de kelvins.
Cette r¶egion repr¶esente environ 25% du rayon solaire et, du fait de sa grande densit¶e, contient prµes
de 60% de la masse totale de notre ¶etoile. Chaque seconde, 600 millions de tonnes d’hydrogµene y sont
consomm¶es pour être transform¶es en h¶elium, une fraction de cette masse (5 millions de tonnes) est
convertie en ¶energie sous forme de rayons °. Les photons ° quittant le coeur et se dirigeant vers la
surface subissent dans la zone radiative puis la zone convective difi¶erentes absorptions et r¶e¶emissions
qui les transforment en rayons X, EUV, UV et visibles.

1.2.2 L’atmosphµere solaire

L’atmosphµere solaire est compos¶ee de trois couches successives : la photosphµere, la chromosphµere, la
couronne, les deux derniµeres ¶etant s¶epar¶ees par une r¶egion de transition. L’observation de l’atmosphµere
solaire est accessible µa tous : la photosphµere est visible µa l’oeil nu (mais prot¶eg¶e) c’est le disque solaire,
la couronne est visible lors des ¶eclipses de Soleil (voir flgure 2.2).

La photosphµere La photosphµere est une couche trµes mince du Soleil, elle s’¶etend sur moins d’un
milliµeme du rayon solaire. La densit¶e y d¶ecroit trµes rapidement, les couches les plus externes deviennent
transparentes, c’est pourquoi la photosphµere est commun¶ement appel¶ee la surface visible du Soleil.
Les principaux ph¶enomµenes solaires observables au niveau de la photosphµere sont la granulation, la
supergranulation, les facules et les taches solaires. Les taches solaires sont des zones plus sombres de la
photosphµere associ¶ees µa des r¶egions a–chant de fortes valeurs du champ magn¶etique. Le champ est le
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Fig. 2.2: Eclipse totale de Soleil 1998 en Guadeloupe. De gauche µa droite : chromosphµere, couronne interne et
couronne externe (Association Adagio, Soci¶et¶e Astronomique de France, Observatoire de Paris).

Fig. 2.3: Un groupe de taches solaires dans la r¶egion active 10030 observ¶ee le 15 Juillet 2002 avec le Swedish
1 meter Solar Telescope µa La Palma (Royal Swedish Academy of Sciences).

plus intense (pouvant d¶epasser 3000 Gauss) et presque orthogonal µa la surface dans l’ombre (partie la
plus sombre), et moins intense et quasiment parallµele µa la surface dans la p¶enombre (zone p¶eriph¶erique
µa la tache, moins sombre). Ces taches sont un marqueur de l’activit¶e magn¶etique du soleil et ont ¶et¶e
observ¶ees et comptabilis¶ees depuis presque deux siµecles. Ces observations ont permis de d¶ecouvrir que
l’activit¶e magn¶etique du Soleil est cyclique, chaque cycle s’¶etendant sur 11 ans.

La chromosphµere La chromosphµere est une couche mince de l’atmosphµere solaire (quelques milliers
de km), la temp¶erature y croit de 4000K µa environ 10 000K. La chromosphµere tire son nom des
observations faites depuis le sol : lors d’¶eclipses totales de Soleil, elle se pr¶esente comme un anneau
rougeâtre au dessus du bord lunaire. La chromosphµere est en grande partie transparente dans le
visible mais ¶emet dans l’infrarouge lointain, le domaine millim¶etrique et l’ultraviolet. Les structures
chromosph¶eriques les plus caract¶eristiques sont les protub¶erances et les fllaments ainsi que le r¶eseau
chromosph¶erique. Les protub¶erances et fllaments sont en fait une même structure ; la protub¶erance est
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vue en ¶emission hors limbe, et le fllament est lui observ¶e sur le disque en absorption. Cette structure est
une masse de plasma plus dense et plus froid que le milieu coronal environnant apparaissant suspendu
par le champ magn¶etique au-dessus de la photosphµere. Le r¶eseau chromosph¶erique cr¶e¶e par le champ
magn¶etique est principalement observ¶e dans la raie K du calcium ionis¶e µa 393 nm.

La r¶egion de transition Juste au-dessus de la chromosphµere se trouve une couche trµes flne de
l’atmosphµere solaire dans laquelle la temp¶erature augmente de 20 000K µa plus de 2£106 K en quelques
centaines de kilomµetres seulement. A ces temp¶eratures extrµemes, la lumiµere ¶emise par le Soleil est
domin¶ee par les ions lourds comme CIV, OV, et SiIV. Ces ions ¶emettent dans la partie UV du spectre
solaire ce qui rend cette r¶egion observable uniquement depuis l’espace, notamment par le spectromµetre
SUMER µa bord de SOHO. Les processus qui conduisent µa cette augmentation brutale de temp¶erature
sont toujours une des interrogations principales de la physique solaire.

La couronne La couronne s’¶etend de la r¶egion de transition jusqu’µa plusieurs unit¶es astronomiques.
Cette r¶egion est caract¶eris¶ee par une faible densit¶e (environ 10¡15g:cm¡3), et de trµes fortes temp¶e-
ratures (sup¶erieures µa 106 K). La forme des structures coronales est r¶egie par le champ magn¶etique
solaire, la matiµere ionis¶ee suit les lignes de champ et forme notamment les jets coronaux qui coifient les
r¶egions actives. Les r¶egions actives se d¶eveloppent de la photosphµere µa la couronne, au-dessus et autour
des taches solaires, lorsque de forts champs magn¶etiques ¶emergent de l’int¶erieur du Soleil. Les r¶egions
actives regroupent des structures photosph¶eriques (taches), chromosph¶eriques (plages, fllaments) et
coronales (protub¶erances, sigmõ‡des). Ces r¶egions sont le lieu d’intenses explosions (\ solar °ares "),
qui peuvent être observ¶ees dans le domaine X. Ces ¶evµenements ¶eruptifs se caract¶erisent par une r¶e-
organisation de la structure magn¶etique et peuvent engendrer des ¶ejections de matiµere coronale dans
le milieu interplan¶etaire (CME). Les trous coronaux sont d’autres structures caract¶eristiques de la
couronne. Ce sont des r¶egions de la couronne dont la densit¶e et la temp¶erature sont plus faibles, le
champ magn¶etique y est faible et les lignes de champs sont radiales et ouvertes. Alors que les r¶egions
actives apparaissent brillantes dans le spectre UV et X, les trous coronaux sont des r¶egions sombres.

1.3 Le spectre solaire

En 1672, Newton d¶ecompose la lumiµere solaire µa l’aide d’un prisme et obtient ainsi le premier
spectre solaire visible de l’histoire. Puis au d¶ebut du XIXesiµecle Fraunhofer a l’id¶ee d’utiliser une fente
avant le prisme, ce qui lui permet d’observer des raies sombres et flnes dans le spectre continu du soleil.
Bunsen et Kirchhofi ont ensuite identifl¶e ces raies comme ¶etant des raies d’absorption des ¶el¶ements pr¶e-
sents au dessus de la photosphµere. L’¶etude du spectre solaire permet d’identifler les ¶el¶ements pr¶esents
dans le Soleil et d’¶etudier leurs caract¶eristiques. Ainsi, la position d’une raie dans le spectre permet de
d¶eterminer la nature de l’¶element, l’intensit¶e de la raie permet de d¶eduire la temp¶erature, la pression et
la gravit¶e du milieu ou il se trouve, le d¶eplacement de cette raie donne la vitesse de ce milieu et enfln la
mesure de l’intensit¶e et de la largeur de la raie permet d’obtenir l’abondance de l’¶el¶ement. Cette ¶etude
a montr¶e dµes le d¶ebut du XXesiµecle que l’¶el¶ement le plus abondant est l’hydrogµene, qui repr¶esente
92:1% du nombre d’atomes dans le Soleil et 70:68% de la masse totale du Soleil. C’est ¶egalement grâce
µa l’¶etude des raies d’absorption que l’h¶elium (deuxiµeme ¶el¶ement le plus abondant) a ¶et¶e d¶ecouvert
en 1868, cet ¶el¶ement ne sera trouv¶e sur Terre qu’en 1895. Seul le spectre visible est observable sur
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Fig. 2.4: Le spectre solaire visible de 400 nm µa 800 nm (N.A.Sharp/ NOAO / NSO / Kitt Peak FTS / AURA
/ NSF)

Fig. 2.5: Premier spectre solaire UV enregistr¶e en 1946 ([Tousey et al., 1947]).

Terre (voir flgure 2.4), les UV ¶etant absorb¶es par l’atmosphµere ; il a donc fallu attendre 1946 et les
premiers vols fus¶ee pour obtenir des spectres UV pris µa trµes hautes altitudes atmosph¶eriques. La flgure
2.5 montre l’¶evolution du spectre solaire UV avec l’altitude dans l’atmosphµere terrestre. Ces mesures
montrent la n¶ecessit¶e d’aller dans l’espace pour efiectuer des mesures aux courtes longueurs d’onde,
afln que celles ci ne soient pas absorb¶ees ou contamin¶ees par l’emission terrestre. Depuis ces premiµeres
mesures dans l’UV, d’autres ont ¶et¶e faites en rayons X et ° et dans le domaine infrarouge.
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Chapitre 3

Besoins de la physique solaire en
spectroscopie et imagerie UV

1 Introduction

L’observation du Soleil dans le domaine des longueurs d’onde ultraviolettes est indispensable µa
la compr¶ehension de divers ph¶enomµenes physiques dont le Soleil est le siµege. En efiet, comme nous
l’avons vu dans le chapitre pr¶ec¶edent, le Soleil est compos¶e majoritairement d’hydrogµene et d’h¶elium,
or les principales transitions spectrales de r¶esonance de ces ¶el¶ements ont lieu en dessous de 200 nm.
D’autre part, en raison de la temp¶erature qui y rµegne, le rayonnement produit par la chromosphµere
et la couronne est principalement ultraviolet et X. L’observation du Soleil dans l’UV est trµes r¶ecente,
puisqu’elle n’est possible que depuis l’espace. Les premiers spectres ont ¶et¶e enregistr¶es aprµes la seconde
guerre mondiale, et les premiµeres images datent de la fln des ann¶ees 60. Ce domaine de la physique so-
laire a ¶evolu¶e au rythme des progrµes techniques, notamment en matiµere de d¶etecteurs et de mat¶eriaux.
Comme nous le d¶etaillerons dans la suite de ce chapitre, les premiµeres donn¶ees UV ont ¶et¶e enregistr¶ees
sur fllm (voir flgure 3.1), puis µa l’aide de cellules ou de photomultiplicateurs (tubes photocathodes,
tubes CsTe), et enfln grâce aux d¶etecteurs CCD pr¶ec¶ed¶es ou non de systµemes intensiflcateurs. De la
même fa»con, le nombre d’¶el¶ements de d¶etection a augment¶e faisant progresser les capacit¶es de r¶esolu-
tion spatiale de 30" en 1959 [Purcell et al., 1959] µa 0:33" en 2002 [Vourlidas et al., 2001b].
Parmi la forêt de raies spectrales et de continus qu’est le spectre solaire UV, nous nous int¶eresserons

plus particuliµerement µa la raie fi de la s¶erie de Lyman pour l’hydrogµene (dans la suite du manuscrit
nous appellerons cette raie H-Lyman fi). Cette raie est la plus intense form¶ee dans la chromosphµere ;
son spectre d’intensit¶e a ¶et¶e enregistr¶e sur fllm pour la premiµere fois par Richard Tousey en 1962
([Tousey, 1963]). Cette raie est la source principale de pertes radiatives dans la partie sup¶erieure de la
chromosphµere et sa connaissance est primordiale pour les modµeles de transfert radiatif de l’atmosphµere.
L’¶etude du profll de la raie H-Lyman fi permet d’obtenir des informations sur l’opacit¶e, la temp¶erature
et les vitesses dans le milieu comme c’est ¶egalement le cas pour d’autres raies spectrales. Cette raie est
optiquement trµes ¶epaisse, son profll pr¶esente un sommet invers¶e et cette particularit¶e rend son ¶etude
particuliµerement int¶eressante. Les difi¶erences d’aspect du profll de la H-Lyman fi (largeur et profon-
deur du sommet invers¶e, assym¶etrie entre les deux pics ...) suivant les structures oµu il est enregistr¶e
permet d’a–ner les modµeles de formation de celles-ci ([Gouttebroze et al., 1978] et [Basri et al., 1979]).
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Fig. 3.1: Proflls de la raie H-Lyman fi enregistr¶es sur difi¶erentes structures au cours du premier vol fus¶ee de
l’instrument HRTS en 1975, spectre enregistr¶e sur fllm photographique puis scann¶e par un microdensitomµetre
([Basri et al., 1979]).
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Fig. 3.2: Couronne solaire dans la raie H-Lyman fi observ¶ee au cours de l’¶eclipse totale du 7 mars 1970. On
peut apercevoir les images de la couronne dans les raies N V (123.8 nm) et Fe XII (124.2 nm) ([Gabriel, 1971]).

L’¶etude du profll de la raie int¶egr¶e sur tout le disque solaire est ¶egalement trµes utile pour la physique
du milieu interplan¶etaire. En efiet, l’observation de l’¶emission Lyman fi µa la limite de l’h¶eliosphµere
permet d’¶etudier la distribution de l’hydrogµene µa grande distance du soleil, donnant ainsi des indices
sur la nature et la position de l’h¶eliopause. Or cette ¶emission Lyman fi interplan¶etaire est due a la
difiusion r¶esonante des photons solaires au centre de la raie H-Lyman fi par les atomes d’hydrogµene
dans le milieu interplan¶etaire ([Quemerais et al., 1996]), et des travaux r¶ecents ([Emerich et al., 2005])
ont permis d’¶etablir une relation entre l’¶eclairement total du °ux H-Lyman fi et l’¶eclairement spectral
au centre de la raie, grâce µa des mesures non afiect¶ees par la g¶eocouronne.

2 Imagerie dans la raie H Lyman ®

2.1 Premiµeres images µa haute r¶esolution (1970)

Les premiµeres images de la couronne solaire dans la raie H-Lyman fi ont ¶et¶e obtenues au cours
d’une ¶eclipse totale de Soleil le 7 mars 1970 (voir flgure 3.2). L’instrumentation embarqu¶ee sur la
fus¶ee Aerobee ¶etait constitu¶ee de deux spectrographes sans fente de type Wadsworth couvrant les
deux bandes spectrales 85 nm-219 nm et 185 nm-315 nm ([Gabriel et al., 1971]). Les mesures dans la
raie H-Lyman fi ont permis d’am¶eliorer la compr¶ehension des processus d’excitation de l’hydrogµene de
la couronne par la difiusion r¶esonnante du H-Lyman fi chromosph¶erique ([Gabriel, 1971]). Le calcul
des densit¶es d’¶electron et les temp¶eratures notamment dans une r¶egion active et une r¶egion calme µa
partir des observations dans des raies interdites du domaine spectral 100 nm - 220 nm ont conduit
µa une meilleure connaissance de la structure de ces r¶egions ([Gabriel and Jordan, 1975]). Peu aprµes,
les premiµeres images µa haute r¶esolution spatiale du disque solaire dans la raie H-Lyman fi ont ¶et¶e
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Fig. 3.3: Sch¶ema optique du spectroh¶eliographe utilis¶e le 10 juillet 1972 pour photographier le Soleil en H-
Lyman fi au cours d’un vol fus¶ee Aerobee ([Prinz, 1973]).

r¶ealis¶ees lors d’un vol fus¶ee Aerobee µa l’occasion d’une ¶eclipse de Soleil en 1972 ([Prinz, 1973]) .
L’imageur construit par le Naval Research Laboratory aux Etats-Unis faisait partie d’une suite de huit
instruments poss¶edant un contrôle du pointage sur trois axes. Cet instrument, illustr¶e sur la flgure
3.3, est compos¶e de deux spectrographes de dispersions oppos¶ees (le premier de type Wadsworth)
permettant d’obtenir au niveau de l’appareil photographique une dispersion quasi nulle. Les donn¶ees
ont ¶et¶e enregistr¶ees sur fllm pour difi¶erents temps d’exposition. La flgure 3.4 est une image obtenue avec
un temps d’exposition de 0.241s. Les fllms ont ¶et¶e d¶evelopp¶es, puis scann¶es avec un microdensitomµetre
pour obtenir des distributions de densit¶e puis d’intensit¶e et enfln calibr¶e µa l’aide d’un fllm de r¶ef¶erence
enregistr¶e en laboratoire. Ce vol fus¶ee a permis d’obtenir les premiµeres distributions d’intensit¶e en
H-Lyman fi sur le disque solaire, r¶ev¶elant des structures aussi flnes que 3" ([Prinz, 1974]). Les donn¶ees
de ce vol fus¶ee ont montr¶e notamment que la largeur des cellules du r¶eseau chromosph¶erique ¶etait de
l’ordre de 40" § 20", et que les frontiµeres du r¶eseau ¶etaient des structures dont la largeur est de l’ordre
de 20".

2.2 Vols fus¶ee de la Transition Region Camera (TRC)

Quelques ann¶ees aprµes le vol fus¶ee r¶ealis¶e par Prinz, l’instrument TRC a fait partie d’une exp¶erience
de vols fus¶ee men¶ee conjointement par le Lockheed Palo Alto Research Laboratory et le Laboratoire
de Physique Stellaire et Plan¶etaire (LPSP) du CNRS. La Transition Region Camera a vol¶e quatre
fois entre 1979 et 1985, r¶ealisant des images du Soleil dans la raie H-Lyman fi avec une r¶esolution
angulaire de 1 seconde d’arc. L’instrument en lui-même est trµes simple, il s’agit d’un t¶elescope de
type Cassegrain de 10.6 cm d’ouverture et 2.5 m de focale dont les miroirs ont ¶et¶e recouverts d’
aluminium (Al) et de °uorure de lithium (LiF). Le t¶elescope est pr¶ec¶ed¶e d’une roue µa flltres afln de
s¶electionner 4 bandes spectrales : la premiµere permettant d’observer le continu µa 220 nm, la seconde
centr¶ee µa 155 nm, la troisiµeme centr¶ee µa H-Lyman fi, et la derniµere ¶etant une bande large avec un
pic de transmission µa 120 nm. Les images du soleil ont ¶et¶e enregistr¶ees sur pellicule photographique.
Les objectifs scientiflques principaux de l’intrument TRC ¶etaient l’¶etude du plasma de la r¶egion de
transition et l’¶etude de la g¶eom¶etrie des r¶egions actives coronales. Lors du premier vol de cet instrument
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Fig. 3.4: Spectroheliogramme H-Lyman fi pris lors d’un vol fus¶ee Aerobee le 10 juillet 1972 [Prinz, 1973].

simple mais performant le 3 juin 1979, les images dans la raie H-Lyman fi ont r¶ev¶el¶e des structures
de petites ¶echelles jamais observ¶ees auparavant, donnant des indications sur la g¶eom¶etrie du champ
magn¶etique dans la chromosphµere et la couronne ([Bonnet et al., 1980]). Le second vol en septembre
1980 a permis de mettre en ¶evidence des formes caract¶eristiques d’ondes se propageant sur les images µa
160 nm (les flltres ¶etant difi¶erents µa chaque vol) et une ¶etude statistique des structures dans les images a
montr¶e une nouvelle ¶echelle de structures µa 8 Mm ([Bonnet et al., 1982] et [Foing and Bonnet, 1984]).
Cette mesostructure a ¶et¶e µa nouveau observ¶ee lors du troisiµeme vol de l’instrument TRC en juillet
1982 ([Foing et al., 1986]). Son observation avec un bien meilleur contraste µa 220 nm qu’µa 160 nm en
fait une structure plus li¶ee µa la photosphµere qu’µa la chromosphµere. Enfln, un quatriµeme vol a eu lieu
en octobre 1985, ¶etudiant notamment les contributions respectives du continu µa 160 nm et de la raie
CIV dans l’¶emission de la couche µa 100 000 K de la r¶egion de transition ([Dam¶e et al., 1986]). Les
r¶esultats des diverses ¶etudes r¶ealis¶ees au cours de ces vols a montr¶e la n¶ecessit¶e d’am¶eliorer encore la
r¶esolution spatiale des imageurs UV pour ¶etudier les transferts d’¶energie et la dynamique des structures
magn¶etiques de petite ¶echelle.

2.3 TRACE

Le satellite TRACE (Transition Region And Coronal Explorer) de la NASA fait partie du pro-
gramme SMEX (SMall EXplorer) et a ¶et¶e lanc¶e le 2 avril 1998. L’instrument µa son bord a pour mission
d’observer la photosphµere, la r¶egion de transition et la couronne solaire µa trµes haute r¶esolution de fa-
»con continue ([Handy et al., 1999]). TRACE est un t¶elescope de type Cassegrain (miroir primaire :
parabole, miroir secondaire : hyperbole) de 30 cm d’ouverture et de 8.66 m de focale. Le champ de
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Fig. 3.5: Image TRC prise en novembre 1979 ([Bonnet et al., 1980], LPSP).
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Fig. 3.6: Image TRACE H-Lyman fi du 19 mai 1998 lors d’une ¶eruption solaire (TRACE/NASA).

vue de l’instrument est un carr¶e de 8.5 minutes d’arc de côt¶e et la r¶esolution spatiale du t¶elescope
est d’une seconde de d’arc. Le t¶elescope est divis¶e en quatre quadrants correspondant chacun µa une
bande spectrale ultraviolette difi¶erente : trois dans l’ultraviolet lointain (Fe IX 17.1 nm, Fe XII 19.5
nm, et Fe XV 28.4 nm), et un dans l’ultraviolet. Deux roues µa flltres permettent par la combinaison
des flltres de s¶electionner trois bandes plus ¶etroites dans le quadrant UV (H-Lyman fi 121.6 nm, CIV
155 nm et continu voisin). Cependant, le flltre permettant de s¶electionner la raie H-Lyman fi a une
bande passante su–samment large pour laisser passer une grande partie du continu. Cela entraine que
plus de 50% de la lumiµere observ¶ee sur le disque dans la voie H-Lyman fi provient en fait du continu
au delµa de 150 nm. Seules les observations de protub¶erances vue hors limbe (flgure 3.6) sont purement
H-Lyman fi. Cette contamination des images par le continu rend d¶elicate l’interpr¶etation des donn¶ees
obtenues.

2.4 VAULT

L’instrument VAULT est un t¶elescope de type Cassegrain suivi d’un spectroh¶eliographe µa dispersion
nulle ([Vourlidas et al., 2001b]). L’instrument a une r¶esolution spatiale de 0:33", c’est la plus haute
r¶esolution atteinte pour un imageur µa cette longueur d’onde. Il y a eu deux vols fus¶ee de l’instrument
VAULT, le premier en 1999 afln s’assurer du concept de l’instrument et le second en 2002 aprµes
quelques modiflcations mineures. La prise de donn¶ees a dur¶e 7 minutes pour une dur¶ee totale du vol
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Fig. 3.7: Protub¶erance solaire vue en H-Lyman fi par l’instrument VAULT au cours du second vol en juin 2002.

n’exc¶edant pas 15 minutes. Il y a donc trµes peu de donn¶ees, en tout 20 images par vol ; la flgure 3.7
montre un d¶etail de l’une de ces images : une protub¶erance solaire. A l’occasion du premier vol, des
observations conjointes men¶ees par d’autres intruments, notamment TRACE ont ¶et¶e r¶ealis¶ees donnant
d’autres points de vue pour analyser les donn¶ees. Il a ainsi ¶et¶e trouv¶e une forte corr¶elation entre les
structures flnes observ¶ees µa 17.1 nm par TRACE et les structures observ¶ees dans la raie H-Lyman
fi mais de trµes grandes difi¶erences dans le niveau d’¶emission de celles-ci. Les r¶esultats obtenus par
ces observations H-Lyman fi permettent d’a–ner les contraintes et paramµetres µa consid¶erer pour les
modµeles de m¶ecanisme de chaufiage de la couronne. D’autres analyses sont encore µa efiectuer sur les
donn¶ees des deux vols, l’une d’entre elles est expos¶ee au chapitre suivant.
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3 Spectroscopie dans la raie H Lyman ®

3.1 Vols fus¶ee et navette embarquant les premiers spectrographes H-Lyman ®

De même que pour les imageurs, l’¶evolution de la spectroscopie UV est li¶ee aux progrµes techniques
en matiµere de capacit¶e d’emport des intruments, de capacit¶e de t¶el¶emesure, de conditions de propret¶e
et de temps de mesure disponible. Ainsi entre 1946 et 1948, les spectroscopistes ont eu µa leur disposi-
tion des fus¶ees V-2 captur¶ees lors de la Seconde Guerre Mondiale. Ces fus¶ees n’avaient pas de systµeme
de contrôle d’attitude et ne montaient pas plus haut qu’une centaine de kilomµetres dans l’atmosphµere
(ce qui n’est pas su–sant pour avoir des spectres solaires non att¶enu¶es par l’absorption de l’atmo-
sphµere) mais ont permis de r¶ealiser les premiers spectres µa basse r¶esolution dans l’UV comme illustr¶e
dans l’introduction de ce manuscrit (2.5). Ensuite aprµes deux vols de fus¶ee de type Viking, ce fut
l’avµenement des fus¶ees Aerobee d¶evelopp¶ees par le laboratoire de physique appliqu¶ee de l’Universit¶e
John Hopkins et l’entreprise Aerojet. L’apog¶ee de ces fus¶ees ¶etait de 230 km permettant d’obtenir
des spectres beaucoup moins att¶enu¶es par l’atmosphµere. Entre 1958 et 1962, le spectre solaire autour
de H-Lyman fi a ¶et¶e photographi¶e avec une r¶esolution atteignant 0.002 nm ([Tousey, 1963]). Puis les
spectroscopistes ont vu les possibilit¶es techniques se multiplier avec la poursuite de l’utilisation des
fus¶ees (dont les systµemes de contrôle d’attitude se sont am¶elior¶es) puis l’apparition des premiers sa-
tellites (la s¶erie des OSO : Orbiting Solar Observatory), des premiµeres stations spatiales (Skylab) et
les premiµeres navettes spatiales (Spacelab2 sur la navette spatiale Challenger).
A bord de Skylab, l’instrument ATM (Apollo Telescope Mount) S082B est constitu¶e d’un t¶elescope
compos¶e d’une parabole hors axe et d’un spectrographe µa double dispersion (la lumiµere incidente est
dispers¶ee par un premier r¶eseau avant d’arriver sur la fente d’entr¶ee du spectrographe). Cette exp¶e-
rience a permis notamment d’identifler de nouvelles raies dans le spectre solaire entre 117.5 nm et 171
nm ([Sandlin et al., 1986]). Toujours µa bord de la station Skylab, un spectromµetre-spectroh¶eliomµetre
(exp¶erience S055) r¶ealis¶e par le Harvard College Observatory ofirait plusieurs modes de fonction-
nement de type rasters spatiaux et spectraux mais avec une faible r¶esolution spectrale de 0.1 nm
([Reeves et al., 1977]). L’instrument comportait sept voies de d¶etection centr¶ees sur sept raies solaires
dont la raie H-Lyman fi. La flgure 3.9 pr¶ecente 3 rasters spectraux r¶ealis¶es sur difi¶erentes structures
solaires, et la flgure 3.8 un raster spatial (5 arcmin £ 5 arcmin) pour la raie du C III µa 97.7 nm.
Une ¶etude trµes complµete de la raie H-Lyman fi a ¶et¶e men¶ee par le NRL lors du premier vol fus¶ee de
leur instrument HRTS (High Resolution Telescope and Spectrograph) ([Basri et al., 1979]). Le pro-
gramme HRTS a consist¶e en huit vols fus¶ee et un vol µa bord de la navette spatiale dans le cadre de
Spacelab2, l’instrumentation ¶etant l¶egµerement modifl¶ee pour r¶epondre aux objectifs scientiflques de la
mission. Le premier vol HRTS a eu lieu le 21 juillet 1975. L’instrument est constitu¶e d’un t¶elescope de
type Cassegrain suivi d’un spectrographe compos¶e d’un tandem de r¶eseaux mont¶es en Wadsworth. Sa
r¶esolution spatiale est de 0:8" et sa r¶esolution spectrale est de 0.005 nm. Le profll de la raie H-Lyman
fi a ¶et¶e ¶etudi¶e pour difi¶erentes structures solaires comme illustr¶e sur la flgure 3.1, afln notamment
d’am¶eliorer les modµeles d’atmosphµere solaire et de formation des difi¶erentes structures. Peu aprµes, un
autre spectrographe UV de mêmes r¶esolutions spatiale et spectrale ([Bartoe et al., 1977]) a vol¶e µa bord
de la station Skylab.
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Fig. 3.8: Image composite de quatre rasters spatiaux dans la raie du C III (97.7nm) montrant plusieurs r¶egions
actives proches du bord solaire. Image enregistr¶ee le 11 septembre 1973 sur l’ATM ([Reeves et al., 1977]).
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Fig. 3.9: Trois rasters spectraux enregistr¶es sur une protub¶erance (en haut), sur une partie calme du
soleil (au milieu) et dans la couronne (en bas). Donn¶ees enregistr¶ees par l’instrument S055 sur l’ATM
([Reeves et al., 1977]).



36 3. Besoins de la physique solaire en spectroscopie et imagerie UV

3.2 Les satellites OSO ; le cas de OSO8.

La mission de la s¶erie de satellites OSO (Orbiting Solar Observatory) ¶etait de recueillir des donn¶ees
sur les ¶emissions UV, X et ° du Soleil (mais aussi de notre galaxie) pendant tout un cycle solaire.
Les 6 premiers satellites pouvaient embarquer environ 70 kg d’instrumentation. Les missions OSO 2,
OSO 4 et OSO 6 avaient µa leur bord des spectromµetres EUV qui ont permis notamment d’observer des
¶eruptions solaires en EUV ([Wood, 1972]) et d’¶etudier le spectre ultraviolet d’une r¶egion active avec
une r¶esolution spectrale de 0.2 nm ([Dupree et al., 1973]). Les deux satellites OSO suivants ¶etaient de
conception difi¶erente ; 4 fois plus gros, ils ¶etaient compos¶es d’un panneau solaire supportant quelques
instruments point¶es vers le Soleil et d’un cylindre en rotation d’axe perpendiculaire aux instruments
pointant le Soleil. Le dernier satellite de la s¶erie, OSO 8 illustr¶e sur la flgure 3.10, avait un systµeme de
stabilisation de pointage bien plus performant que ses pr¶ed¶ecesseurs : les instruments ¶etaient point¶es
vers le Soleil avec une pr¶ecision de §1" pendant un laps de temps de 5 minutes, et les instruments
pouvaient être d¶epoint¶es de fa»con µa r¶ealiser des balayages du Soleil sur une zone rectangulaire pouvant
atteindre au maximum 440 £400 ([Artzner et al., 1977]). L’instrument r¶ealis¶e par le LPSP (Laboratoire
de physique stellaire et plan¶etaire) et lanc¶e en 1975 est compos¶e d’un t¶elescope de type Cassegrain
suivi d’un spectromµetre de type Czerny-Turner modifl¶e : la lumiµere provenant du Soleil est focalis¶ee
par le t¶elescope sur la fente d’entr¶ee du spectromµetre, puis la lumiµere est collimat¶ee par une parabole
hors d’axe et difiract¶ee (dans des ordres trµes ¶elev¶es) par un r¶eseau plan. Enfln, la lumiµere est focalis¶ee
simultan¶ement sur six d¶etecteurs par une parabole sur l’axe pour la voie H-Lyman fi mais hors axe
pour les voies H-Lyman fl (102.5 nm) et Mg II h (280.3 nm) et k (279.6 nm) et par un miroir Mangin
(alumin¶e sur sa face arriµere) pour les voies Ca II H (396.9 nm) et K (393.4 nm). Pour chaque voie,
les longueurs d’onde autour de la r¶ef¶erence sont balay¶ees en faisant tourner le r¶eseau plan par pas de
2:63". Le miroir secondaire du t¶elescope est mobile ce qui rend possible le balayage d’une zone d’int¶erêt
de 64 " de côt¶e par pas de 1". Les deux ¶el¶ements mobiles de l’instrument autorisent la r¶ealisation de
balayages spatiaux et spectraux. La partie spectromµetre de cet instrument est illustr¶ee sur la flgure
3.11.
L’instrument du LPSP µa bord d’OSO 8 avait pour principaux objectifs scientiflques l’observation de
la chromosphµere calme et active, des protub¶erances et ¶eruptions solaires et l’¶etude en trois dimensions
de structures inhomogµenes de la chromospµere telles que le r¶eseau chromosph¶erique, les plages, taches,
trous coronaux et spicules ([Lemaire et al., 1981] et [Gouttebroze et al., 1978]). L’¶etude des proflls
des six raies dans les protub¶erances quiescentes et actives a permis de faire progresser les modµeles
de ces structures en introduisant notamment les vrais proflls des raies mesur¶es par OSO 8 comme
source de radiation incidente ([Vial, 1982]). Les r¶esultats des simulations de ces modµeles ont montr¶e
en autres limitations la n¶ecessit¶e de connaitre la topologie du champ magn¶etique et d’efiectuer plus
d’observations de protub¶erances dans les mêmes raies.

3.3 Solar Maximum Mission

La mission Solar Maximum (SMM) de la NASA a ¶et¶e lanc¶ee en 1980 pour ¶etudier l’atmosphµere
solaire active, les protub¶erances et les ¶eruptions solaires plus fr¶equentes autour du maximum du cycle
solaire. Parmi les instruments embarqu¶es on comptait un spectromµetre-polarimµetre dans l’ultraviolet
(UVSP) couvrant le domaine de longueurs d’onde allant de 115 nm µa 360 nm. L’instrument est compos¶e
d’un t¶elescope de type Gregory et d’un spectromµetre de type Ebert-Fastie µa l’entr¶ee duquel difi¶erentes
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Fig. 3.10: Photographie du satellite OSO 8 (NASA/GSFC).
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Fig. 3.11: Sch¶ema optique du spectromµetre de l’instrument LPSP sur OSO 8 (NASA/GSFC).

lames de phase peuvent être ins¶er¶ees afln de r¶ealiser un polarimµetre dans lequel le r¶eseau de difiraction
du spectromµetre est l’analyseur ([Woodgate et al., 1980]). La r¶esolution spatiale de l’UVSP est de
2" et le d¶eplacement du miroir secondaire du t¶elescope permet d’efiectuer un balayage spatial sur
une zone de 256 secondes d’arc de côt¶e. La r¶esolution spectrale de l’instrument est de 0.004 nm.
Les observations µa trµes haute r¶esolution spectrale du profll de la raie H-Lyman fi avec UVSP sont µa
l’origine d’un modµele de la r¶egion de transition en trois couches ([Fontenla et al., 1988]) coh¶erent avec
les variations du centre renvers¶e de la raie. Cependant certaines hypothµeses sur la morphologie d’une
des couches sont faites en l’absence d’imagerie simultan¶ee µa la mesure des spectres.

3.4 SUMER

Le spectromµetre SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) µa bord du satellite
SOHO est le plus r¶ecent des spectromµetres spatiaux trµes haute r¶esolution op¶erant µa H-Lyman fi.
SUMER couvre en fait tout le domaine de longueurs d’onde allant de 50 nm jusque 162 nm avec
une r¶esolution spectrale de 0.004 nm. Le sch¶ema optique de l’instrument SUMER est illustr¶e sur la
flgure 3.13. La lumiµere du Soleil est focalis¶ee sur la fente d’entr¶ee du spectromµetre par une parabole
hors axe. Cette parabole est mobile afln de pouvoir efiectuer le balayage d’une zone de 32 minutes de
degr¶e de côt¶e. Une seconde parabole hors axe collimate le faisceau µa la sortie de la fente. Ce faisceau
est ensuite r¶e°¶echi sur un r¶eseau de difiraction concave (mont¶e en Wadsworth) par un miroir plan
([Wilhelm et al., 1995]). Ce dernier est mobile afln de pouvoir balayer tout le domaine de longueur
d’onde. Deux d¶etecteurs bi-dimensionnels µa galette de microcanaux sont plac¶es côte µa côte dans le plan
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Fig. 3.12: Modµele en trois couches de la r¶egion de transition propos¶e par [Fontenla et al., 1988] µa partir des
donn¶ees UVSP µa bord de SMM.

focal du r¶eseau, permettant ainsi d’enregistrer deux ordres de difiraction. La r¶esolution spatiale de cet
instrument est d’une seconde d’arc et une r¶esolution temporelle pouvant aller jusqu’µa une seconde pour
les raies les plus intenses. L’instrument est ¶egalement capable de mesurer des vitesses de 1 km:s¡1 par
d¶ecalage Doppler des raies. Cela rend SUMER particuliµerement adapt¶e µa l’¶etude des petites structures
dynamiques de la couronne et des questions relatives au vent solaire. Une grande quantit¶e de donn¶ees a
¶et¶e recueillie (jusqu’µa pr¶esent plus de 400 publications de rang A) et SUMER est toujours op¶erationnel.
Les analyses de ces donn¶ees ont permis de nombreuses avanc¶ees en physique solaire, par exemple dans
la description du soleil calme, de sa structure et de sa dynamique ([Lemaire, 2005]). Jusqu’µa la fln de
l’ann¶ee 2004, les ¶etudes dans la raie H-Lyman fi ¶etaient des observations indirectes µa partir de la mesure
hors du bord de la lumiµere difius¶ee de l’instrument. En efiet, le signal produit par la raie H-Lyman fi
¶etait trop intense pour les d¶etecteurs de SUMER, même la grille en aluminium plac¶e devant une partie
du d¶etecteur pour l’att¶enuer n’a pas pu être utilis¶ee, elle posait trop de problµemes de d¶econvolution. Les
¶etudes de la raie H-Lyman fi sur le disque ¶etait donc interdites dans le but de pr¶eserver les d¶etecteurs le
plus longtemps possible. Ces ¶etudes indirectes dans la raie H-Lyman fi grâce au spectromµetre SUMER
ont fait l’objet de nombreuses publications, notamment concernant les variations du profll de la raie
moyenn¶ee sur tout le disque solaire ([Lemaire et al., 1998] et [Emerich et al., 2005]). Depuis novembre
2004 seulement il est possible d’efiectuer des mesures directes, ce qui donne d¶ejµa lieu µa des publications
([Vial et al., 2005]) et montre ¶egalement l’int¶erêt d’avoir un spectromµetre d¶edi¶e µa cette longueur d’onde
qui puisse r¶eellement être optimis¶e pour celle-ci.
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Fig. 3.13: Sch¶ema optique du spectromµetre SUMER sur SOHO [Wilhelm et al., 1995].

4 Conclusion

La couronne et la r¶egion de transition solaire sont des zones de trµes hautes temp¶eratures oµu la
matiµere est fortement ionis¶ee et magn¶etis¶ee et oµu les structures ¶evoluent trµes rapidement, trop rapide-
ment pour les spectromµetres et les imageurs r¶ealis¶es jusqu’µa pr¶esent. Les vitesses caract¶eristiques dans
la couronne sont ¶elev¶ees (vitesse du son : 100 km.s¡1, vitesse d’Alfven : 1000 km.s¡1) par rapport
aux cadences temporelles des imageurs actuellement disponibles ou prochainement op¶erationnels : les
imageurs embarqu¶es sur SDO (lancement avril 2008) auront une cadence maximale de 10 s, mais pas
dans le mode de fonctionnement nominal, et le spectromµetre µa bord de Solar B (lancement en 2006)
aura une cadence de 1 minute.
Plusieurs spectromµetres UV µa fente de trµes grande qualit¶e ont ¶et¶e con»cus et utilis¶es pour l’¶etude du
Soleil, ces spectromµetres ont une trµes bonne r¶esolution spectrale et une trµes bonne r¶esolution spatiale
dans la direction oppos¶ee µa la dispersion de la lumiµere. Pour le spectromµetre SUMER par exemple, le
pouvoir de r¶esolution atteint 38 000, pour une r¶esolution spatiale de 1 seconde d’arc et une cadence
maximale d’un spectre par seconde. Cependant, ces instruments ne sont pas parfaitement adapt¶es
µa l’¶etude de ph¶enomµenes trµes dynamiques comme le sont ceux de l’atmosphµere solaire. En efiet, en
raison de largeur des fentes utilis¶ees et du temps n¶ecessaire µa l’envoi des commandes de pointage
du l’instrument sur le satellite, il n’est pas toujours ¶evident de r¶ealiser l’observation souhait¶ee ou de
savoir quelle structure est efiectivement observ¶ee en l’absence d’imagerie dans la même longueur, µa la
même r¶esolution et bien sûr simultan¶ee. Ces structures peuvent se d¶eplacer ou disparâ‡tre de fa»con
impr¶evisible. Il existe donc un r¶eel besoin en physique solaire pour un spectromµetre imageur UV, et
dans la raie H-Lyman fi en particulier, µa trµes haute r¶esolutions spectrale, spatiale et temporelle, avec
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une cadence trµes ¶el¶ev¶ee.
En ce qui concerne l’¶etude du Soleil dans la raie H-Lyman fi, on remarque qu’il existe peu de donn¶ees
en imagerie avec une trµes haute r¶esolution et une bande passante su–sament ¶etroite. Il existe encore
moins d’images que l’on puisse associer µa des ¶etudes spectrom¶etriques µa la même longueur d’onde sur
la même r¶egion. Les images des vols fus¶ee VAULT sont particuliµerement int¶eressantes, même si bien
sûr le volume des donn¶ees est insu–sant. En efiet, ces images permettent d’observer, µa la meilleure r¶e-
solution disponible actuellement et avec une cadence ¶elev¶ee, une grande vari¶et¶e de structures solaires :
r¶egions actives, soleil calme, fllaments de r¶egion active et protub¶erances.
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Chapitre 4

Les donn¶ees de l’instrument VAULT

1 Introduction

VAULT est un acronyme pour Very high Angular resolution ULtraviolet Telescope. Ce t¶elescope
UV µa trµes haute r¶esolution a ¶et¶e con»cu et construit par l’¶equipe de Physique Solaire du Naval Research
Laboratory µa Washington, D.C.. VAULT est un programme de vols fus¶ee r¶ealisant des observations
du soleil µa trµes haute r¶esolution spatiale dans le but d’am¶eliorer la compr¶ehension des structures
flnes et des processus intervenant dans le chaufiage de la couronne solaire. La raie H-Lyman fi est
particuliµerement bien adapt¶ee µa l’¶etude de la relation entre la partie sup¶erieure de la chromosphµere
et la partie basse de la r¶egion de transition. Ce programme comporte plusieurs vols fus¶ee avec une
instrumentation quasiment identique µa chaque tir.
Deux vols ont d¶ejµa ¶et¶e efiectu¶es en mai 1999 et en juin 2002, le troisiµeme vol a eu lieu en juillet 2005.
Les deux premiers vols d¶edi¶es µa la raie H-Lyman fi ont ¶et¶e r¶ealis¶es avec le support d’instruments au sol
et embarqu¶es sur les satellites TRACE et SOHO. Le premier vol a eu lieu le 7 mai 1999 ; 14 images du
Soleil ont ¶et¶e enregistr¶ees avec des temps de pose allant de 2 µa 6 s correspondant µa un total de 5 minutes
d’observation, la flgure 4.3 montre l’une des images enregistr¶ees. La comparaison des donn¶ees obtenues
lors de ce vol avec les donn¶ees de la voie µa 17.1 nm du satellite TRACE a permis d’¶etablir une corr¶elation
entre les structures de la couronne et celles de la basse r¶egion de transition ([Vourlidas et al., 2001a]),
notamment au niveau d’une r¶egion active. Cette corr¶elation suggµere que l’atmosphµere au-dessus de
la r¶egion active comprend µa la fois des boucles \ chaudes ", dont la temp¶erature est sup¶erieure µa
2 million de Kelvin, et des boucles \ tiµedes ", dont la temp¶erature se situe autour de 1 million de
Kelvin. Le second vol a utilis¶e au maximum les capacit¶es techniques de l’instrument en r¶ealisant 21
images avec un temps de pose de 1 s, sur une dur¶ee totale d’observation de 6 minutes. La r¶esolution
spatiale de ces images est de 0.3 secondes d’arc, ce qui est la meilleure r¶esolution obtenue µa ce jour
dans la raie H-Lyman fi. Les images montrent un long fllament vu en absorption au-dessus de deux
r¶egions actives. Ces observations sont particuliµerement int¶eressantes puisque jusqu’µa pr¶esent, aucun
fllament n’avait ¶et¶e correctement observ¶e dans la raie H-Lyman fi. Leur faible visibilit¶e sur les images
TRC ([Bonnet et al., 1980]) avait même fait avancer l’hypothµese que les fllaments ne pouvaient être
distingu¶es en imagerie H-Lyman fi, ce qui ¶etait particuliµerement inattendu en raison de l’importante
opacit¶e de cette raie. Grâce µa l’amabilit¶e de Angelos Vourlidas, nous avons eu accµes aux donn¶ees brutes
du second vol de VAULT, et j’ai donc pu r¶ealiser une ¶etude de ce fllament bien distinct et r¶esolu aprµes
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avoir trait¶e et ¶etalonn¶e les donn¶ees.

2 Description de l’instrument

L’instrument VAULT est un t¶elescope de type Cassegrain suivi d’un spectroh¶eliographe µa dispersion
nulle ([Vourlidas et al., 2001b]). Les ¶el¶ements principaux de l’instrument sont reproduits sur le sch¶ema
optique de la flgure 4.3. Le miroir primaire du t¶elescope est de diamµetre 30 cm, ouvert µa f=24:6, et
ayant une obscuration de 25%. Un diaphragme de champ est plac¶e µa l’entr¶ee du spectroh¶eliographe.
Dans ce dernier, le faisceau est collimat¶e et dispers¶e par le premier r¶eseau de difiraction sph¶erique,
puis repli¶e par un miroir plan pour être recombin¶e et focalis¶e sur le d¶etecteur CCD par le second
r¶eseau de difiraction. La combinaison assure la compensation de la dispersion tout en s¶electionnant
une bande passante de 15 nm autour de la raie H-Lyman fi. Un flltre UV de bande passante ¶etroite est
plac¶e juste devant le d¶etecteur afln d’¶eliminer toute lumiµere visible parasite. La cam¶era CCD utilis¶ee
est recouverte de lumogµene et comporte 2048 x 3072 pixels permettant d’obtenir un champ de vue de
4.3 arcmin x 6.4 arcmin, soit environ 2,5% de la surface du Soleil. Les optiques du t¶elescope d’entr¶ee
de l’instrument sont d’excellente qualit¶e : ‚=16 RMS µa 121.5 nm (soit ‚=25 PV µa 633 nm) ; la coma
et l’astigmatisme sont inf¶erieurs µa 0.01 seconde d’arc sur tout le champ couvert. La qualit¶e du sch¶ema
optique et un systµeme de contrôle d’attitude performant ont permis d’obtenir des images de grande
qualit¶e.

3 Traitement des donn¶ees

Sur les 21 images enregistr¶ees au cours du second vol fus¶ee, 17 ont le même pointage : le champ
de vue de l’instrument montre une zone de Soleil calme et une zone de r¶egions actives sur laquelle un
long fllament est vu en absorption. Les 3 autres images ont un champ de vue permettant d’observer
le bord solaire et de flnes protub¶erances. Ces images ont ¶et¶e enregistr¶ees le 14 juin 2002 entre 18 h 12
min 01s et 18 h 17 min 47 s.

3.1 Soustraction du courant d’obscurit¶e

La premiµere ¶etape du traitement des donn¶ees avant leur analyse est de corriger les contributions
du d¶etecteur au signal. Je n’ai pas eu accµes au flchier de calibrations de l’instument et du d¶etecteur,
mais une image a ¶et¶e prise au cours du vol avant l’ouverture de la porte de l’instrument. Cette image
permet d’obtenir le courant d’obscurit¶e du d¶etecteur. Cette image et son histogramme sont pr¶esent¶es
sur la flgure 4.4. Cette contribution a ¶et¶e soustraite aux images brutes fournies par l’instrument. L’une
de ces images brutes et son histogramme sont donn¶es sur la flgure 4.4, de même que l’image corrig¶ee
et son histogramme.

3.2 Etalonnage des donn¶ees

Afln de pouvoir ¶etudier quantitativement les donn¶ees de ce vol fus¶ee, il est n¶ecessaire d’¶etalonner
photom¶etriquement les images. Pour cela, j’ai obtenu la valeur de l’irradiance totale H-Lyman fi pour
la journ¶ee du 14 juin 2002 grâce aux donn¶ees de l’instrument TIMED SEE (Solar EUV Experiment).
L’irradiance totale H-Lyman fi vaut 4:58 1011ph:cm¡2:s¡1, ce qui correspond µa une radiance moyenne
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Fig. 4.1: Une des images obtenues par le premier vol fus¶ee VAULT le 7 mai 1999 (A. Vourlidas 2003, commu-
nication priv¶ee).
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Fig. 4.2: Une des images obtenues par le second vol fus¶ee VAULT le 14 juin 2002 (A. Vourlidas 2003, commu-
nication priv¶ee).

Fig. 4.3: Sch¶ema optique de l’instrument VAULT ([Vourlidas et al., 2001b]).
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Fig. 4.4: En haut : image et histogramme du courant d’obscurit¶e sur le d¶etecteur de VAULT. Au milieu : image
et histogramme d’une image brute de VAULT. En bas : image et histogramme de la même image µa laquelle le
courant d’obscurit¶e a ¶et¶e soustrait.
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de 6:74 1015ph:cm¡2:s¡1:sr¡1 . J’ai ensuite utilis¶e une image µa 30,4 nm de l’instrument EIT µa bord de
SOHO (voir flgure 4.5) pour connâ‡tre la proportion de r¶egions actives dans le disque solaire entier et
en d¶eduire la radiance moyenne du Soleil calme en H-Lyman fi. Je considµere pour cela que les r¶egions
actives contribuent 5 fois plus au °ux H-Lyman fi que les r¶egions de Soleil calme. Les r¶egions actives
couvrent approximativement 6.7% du disque solaire le jour des observations. La radiance moyenne du
Soleil calme vaut donc 5:31 1015ph:cm¡2:s¡1:sr¡1. J’ai ensuite cherch¶e une zone de Soleil calme sur
les images VAULT ; une de ces zones est repr¶esent¶ee par la zone 2 sur la flgure 4.6. Enfln, j’ai calcul¶e
la valeur moyenne de l’intensit¶e des zones de Soleil calme sur les 16 images ayant un pointage et un
temps de pose identiques (17 ont le même pointage mais l’une d’entre elles a un temps de pose de 5
secondes). J’ai par la suite fait correspondre cette valeur moyenne µa celle calcul¶ee grâce aux donn¶ees
TIMED SEE et EIT.

Les 17 images ne montrant pas le bord solaire pr¶esentent un trµes fort gradient d’intensit¶e de l’ouest
vers l’est (pente de ¡5 1011ph:cm¡2:s¡1 par pixel), ce qui est clairement illustr¶e par la flgure 4.7. Afln
de s’assurer qu’il n’y a pas de contribution instrumentale µa ce gradient d’intensit¶e, j’ai calcul¶e le profll
moyen sur chaque image d’une zone relativement uniforme de Soleil calme repr¶esent¶ee par la zone 1
sur la flgure 4.6. Un de ces proflls est repr¶esent¶e sur la flgure 4.8, il pr¶esente une pente 5 fois plus
faible (¡0:9 1011ph:cm¡2:s¡1 par pixel). Cela suggµere que le fort gradient est dû µa la pr¶esence de la
r¶egion active sur la partie ouest des images et non µa un efiet instrumental.

4 Etude d’un fllament

Même si les caract¶eristiques du plasma qui constitue les fllaments et les protub¶erances sont bien
connues ([Patsourakos and Vial, 2002]), il reste beaucoup de choses µa d¶ecouvrir au sujet de ces struc-
tures (qui sont en fait les mêmes structures mais vues respectivement en absorption sur le disque
solaire et en ¶emission hors limbe). En particulier, les ¶ejections de matiµere coronale sont souvent li¶ees
µa des ¶eruptions de fllaments ; il est donc indispensable de mieux comprendre la structure magn¶etique
des fllaments, leur formation et leur ¶evolution vers un ¶etat instable et ¶eruptif.

Les donn¶ees fournies par l’instrument VAULT sont uniques et donc particuliµerement int¶eressantes
pour deux raisons : ce sont les premiµeres observations de fllament de r¶egion active, en imagerie, dans
la raie H-Lyman fi et l’excellente r¶esolution des images permet pour la premiµere fois dans l’ultraviolet
de r¶esoudre des structures flnes dans le fllament, comme c’est d¶ejµa le cas dans le domaine visible grâce
au Swedish Telescope (voir flgure 4.9). La contrepartie d’un vol fus¶ee est h¶elas le faible volume de
donn¶ees : un seul fllament et en tout 21 images. La flgure 4.10 montre un agrandissement du fllament
observ¶e, sujet de l’¶etude dans cette section, et la flgure 4.11 montre le profll du fllament moyenn¶e sur
une portion de 11 secondes d’arc.

Les flgures 4.12, 4.13 et 4.14, montrent les histogrammes respectifs d’une portion du fllament (zone
Filament sur l’image 4.6), d’une zone de r¶egion active (zone AR sur l’image 4.6), et d’une zone de
Soleil calme (zone 2 sur l’image 4.6) On peut ainsi calculer les rapports de radiance entre les difi¶e-
rentes zones ; les r¶esultats sont not¶es dans la table 4.1. On remarque notamment que le rapport de
radiance du fllament µa la radiance de la zone de Soleil calme difi¶ere des r¶esultats obtenus avec l’instru-
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Fig. 4.5: Image EIT 30.4 nm du 14 juin 2002. On observe, un peu au dessus de l’¶equateur µa gauche du disque
solaire, le long fllament pr¶esent sur les images VAULT.
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Fig. 4.6: Image VAULT. Zone 1 : zone de r¶egion active pour le diagnostic d’efiet instrumental. Zone 2 : zone
utilis¶ee pour le calcul de la valeur moyenne de l’intensit¶e du Soleil calme. RA : zone de r¶egion active. Filament :
partie du fllament observ¶e.
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Fig. 4.7: Coupe moyenne sur une image VAULT suivant la direction ouest-est
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Fig. 4.8: Coupe moyenne sur la zone 1 d’une image VAULT suivant la direction ouest-est
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Fig. 4.9: Image d’un fllament (difi¶erent de celui des images VAULT) observ¶e µa 430,5 nm au Solar Swedish
Telescope.

ment SUMER ([Vial et al., 2005]). Cependant, dans le cas pr¶esent le fllament se trouve au-dessus d’une
r¶egion active et il est concevable que l’¶emission de la r¶egion active sous-jacente explique cette difi¶erence.

Afln de mieux comprendre les processus de formation des fllaments, leur implantation dans les
difi¶erentes couches de l’atmosphµere solaire, il est n¶ecessaire comparer les observations d’un même flla-
ment dans difi¶erents domaines de longueur d’onde correspondant µa difi¶erents domaines de temp¶erature
de formation et de fa»con moins directe µa difi¶erentes altitudes dans l’atmosphµere solaire.
J’ai donc recherch¶e les difi¶erentes observations de ce fllament disponibles. Plusieurs instruments au
sol ont observ¶e ce fllament. J’ai choisi les donn¶ees Hfi de l’observatoire Big Bear car la cõ‡ncidence
temporelle ¶etait la meilleure. D’autre part, les satellites SOHO et TRACE observaient ¶egalement. J’ai

Rfllament

RSoleil calme
1.67

Rfllament

Rr¶egion active
0.14

RSoleil calme

Rr¶egion active
0.24

Tab. 4.1: Rapports de radiance entre les difi¶erentes zones d’int¶erêt.
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Fig. 4.10: Filament observ¶e par VAULT au-dessus des r¶egions actives 9998 et 9999 (nomenclature de la National
Oceanic and Atmospheric Administration) ; on peut observer plusieurs structures flnes dans le fllament.
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Fig. 4.11: Coupe moyenne du fllament.
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Fig. 4.12: Image et histogramme d’une portion du fllament.
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Fig. 4.13: Image et histogramme d’une zone de r¶egion active.
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Fig. 4.14: Image et histogramme d’une zone de Soleil calme.
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Observation ‚ (nm) T de formation (approx.) Largeur mesur¶ee (arcsec)
BBSO 656,3 6 000 K 10
VAULT 121,6 8 000 K 20
EIT 30,4 80 000 K 20
TRACE 17,1 \>1 000 000 " K 25

Tab. 4.2: Largeurs moyennes du fllament ¶etudi¶e obtenues pour les observations Big Bear Solar Observatory,
VAULT, EIT, TRACE.

conserv¶e l’image dans la raie de l’helium II pour EIT et celle de TRACE dans la raie du fer IX/X.
Des observations avec le spectromµetre CDS ont ¶et¶e efiectu¶ees dans le cadre d’un programme de coor-
dination des observations solaires ( JOP 148, Joint observation program), mais le fllament n’apparait
h¶elas pas sur celles ci car le champ de vue des rasters CDS est bien plus petit que celui de VAULT
(244" x 240" pour CDS contre 4.3’ x 6.4’ pour VAULT).
La premiµere ¶etape dans l’¶etude de la comparaison entre les difi¶erentes observations est le coalignement
des images. Les renseignements de pointage des instruments ne sont pas toujours su–sants et il faut
de toutes facons tenir compte de la rotation du soleil puisque les donn¶ees n’ont pas ¶et¶e prises en même
temps. L’image TRACE a ¶et¶e enregistr¶ee 6 heures aprµes les images VAULT et l’image de l’observatoire
Big Bear a ¶et¶e enregistr¶ee 3 heures avant, ce qui correspond respectivement µa des d¶eplacements de 24
et 12 secondes d’arc environ. J’ai donc coalign¶e les observations en utilisant les donn¶ees de pointage
des difi¶erents instruments puis a–n¶e cet alignement en corr¶elant l’image VAULT aux autres images,
aprµes avoir d¶egrad¶e la r¶esolution de l’image VAULT µa celle de l’image µa coaligner.
Les images du fllament correspondant µa ces quatre observations sont donn¶ees sur la flgure 4.15. Dans
toutes les observations, le fllament a le même aspect g¶en¶eral : orientation et forme. Seule l’image
VAULT permet de distinguer des structures flnes même si certaines excroissances ou\ branches du flla-
ment "(en haut µa droite et µa gauche du fllament) sont visibles µa toutes les longueurs d’onde et r¶esolution
spatiale. Cette flgure montre ¶egalement que le fllament ne semble pas toujours avoir la même largeur.
Ces difi¶erences de dimensions ont d¶ejµa fait l’objet de plusieurs publications ([Schwartz et al., 2004],
[Heinzel et al., 2001] et [Heinzel et al., 2003]), dont la derniµere propose un modµele de structure 3D
d’un fllament. Le fllament serait selon ce modµele compos¶e d’une partie \ Hfi " et d’extensions de part
et d’autre de cette premiµere partie dans le domaine ultraviolet extrême. Ces extensions apparaissent
comme des structures absorbant le rayonnement sous jacent et sont environ 5 fois plus larges que le
même fllament observ¶e dans le visible µa Hfi ([Heinzel et al., 2001]).
En efiet, j’ai trac¶e la coupe du fllament pour chacune des observations, le r¶esultat est illustr¶e sur la
flgure 4.16. Les trac¶es ne montrent pas une telle difi¶erence de largeur. Si on considµere comme largeur
du fllament la largeur µa mi-hauteur de la moyenne des zones µa droite et µa gauche du fllament, on
obtient les r¶esultats report¶es dans le tableau 4.2. Le rapport de largeur du fllament entre les images
ultraviolettes et l’image Hfi est au maximum ¶egal µa 1.7. Cela pourrait vouloir dire que les zones d¶e-
crites par Heinzel et al. comme ¶etant des \ extensions UV " de fllaments (c’est-µa-dire de la matiµere
froide absorbant) seraient en fait simplement des zones de r¶eduction de l’¶emission du rayonnement
sous jacent.
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Fig. 4.15: Images du même fllament vu par difi¶erents instruments au sol et dans l’espace. De gauche µa droite :
Big Bear Solar Observatory (656.3 nm, au sol), VAULT (121.6 nm, espace), EIT (30.4 nm, espace), TRACE
(17.1 nm, espace)
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Fig. 4.16: Comparaison des difi¶erentes coupes du fllament (moyenn¶ees le long de celui ci) obtenues µa partir des
donn¶ees TRACE, EIT, BBSO et VAULT.
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5 Etude d’un groupe de protub¶erances

En plus du fllament de r¶egion active ¶etudi¶e pr¶ec¶edemment, les trois derniµeres images VAULT
montrent le bord solaire et un groupe de protub¶erances. Les protub¶erances sont le même type de
structure que les fllaments, mais elles sont vues en ¶emission hors du limbe. La flgure 4.17 montre l’image
VAULT entiµere puis la partie de cette image oµu flgure le groupe de protub¶erances. Ces protub¶erances se
pr¶esentent comme un groupe de boucles entremêl¶ees. L’imagerie seule ne permettant pas le calcul des
vitesses Doppler, il est impossible d’avoir des informations sur les mouvements de la matiµere dans ces
protub¶erances, seuls des mouvements apparents peuvent être observ¶es µa partir de donn¶ees d’imagerie.
On peut cependant supposer que de forts gradients de vitesse seraient observ¶es dans le cas des boucles
se d¶eveloppant dans un plan perpendiculaire au plan du ciel comme c’est le cas dans la flgure 4.19.
Cette information aurait peut-être permis de conclure sur la fusion ou la superposition suivant la ligne
de vis¶ee des deux structures de la flgure 4.17. En efiet, les coupes de ces protub¶erances (voir flgure
4.18) en deux positions rep¶er¶ees sur la flgure 4.17 ne sont pas su–santes pour conclure, si ce n’est sur
l’opacit¶e de la raie H-Lyman fi puisqu’aucune augmentation d’intensit¶e notable n’a ¶et¶e observ¶ee entre
la coupe ou les structures sont s¶epar¶ees et celle ou les deux ne sont plus discernables.
Une autre r¶egion d’int¶erêt dans ce groupe de protub¶erances est celle pr¶esent¶ee sur la flgure 4.19. Les
coupes suivant la direction de ces boucles et la moyenne de celles-ci illustr¶ee sur la flgure 4.20 montrent
une augmentation de l’intensit¶e au sommet des boucles qui constituent cette protub¶erance. Cela peut
être dû µa un efiet d’int¶egration suivant la ligne de vis¶ee de l’instrument ou µa un remplissage du sommet
des boucles. Il est impossible de conclure avec uniquement trois images.

6 Conclusion

Cette ¶etude d’un fllament observ¶e avec l’instrument VAULT dans la raie va être poursuivie mais
donne d¶ejµa des r¶esultats int¶eressants en ce qui concerne les largeurs compar¶ees du fllament dans
plusieurs longueurs d’onde et la structure flne de celui ci. La prochaine ¶etape d’analyse des donn¶ees
VAULT concernant ce fllament sera de calculer les angles des structures autour de ce fllament et d’¶etu-
dier son degr¶e de torsion et sa stabilit¶e. Une autre ¶etude est en cours concernant les protub¶erances
visibles dans les 3 images oµu flgure le bord solaire.

Ces deux ¶etudes ont ¶egalement mis en avant les limitations de l’utilisation de donn¶ees UV sans
spectroscopie ainsi que la di–cult¶e de combiner plusieurs intruments spectromµetres et imageurs. Il est
par exemple impossible d’obtenir une information sur les mouvements de matiµere en ayant uniquement
des donn¶ees d’imagerie. D’autre part, il est impossible d’expliquer la concentration de matiµere au-
dessus des boucles de protub¶erance ou dans les flbrilles du fllament. L’association de la spectrom¶etrie
et de l’imagerie permettrait ¶egalement de calculer l’intensit¶e int¶egr¶ee dans la raie H-Lyman fi seule,
d¶epourvue de la contribution du continuum sous-jacent. Des cartes de la largeur et de la dissym¶etrie
de la raie dans le champ total de l’image pourraient être r¶ealis¶ees grâce µa l’apport de la spectrom¶etrie.
Les ¶etudes r¶ealis¶ees plaident en faveur de la r¶ealisation et l’utilisation d’un spectromµetre imageur dans
l’ultraviolet. Ainsi les problµemes de cõ‡ncidence temporelle ou spatiale, dans le cas des observations
CDS d¶edi¶ees µa VAULT, et ceux li¶es aux grandes difi¶erences de r¶esolution spatiales seraient r¶esolus
(coalignement). Un spectromµetre imageur dans l’ultraviolet permettrait de faire des observations µa
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Fig. 4.17: Zooms successifs sur une des images VAULT montrant le bord solaire et un groupe de protub¶erances.
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Fig. 4.18: Coupes des protub¶erances de la flgure 4.17 ; on n’observe pas d’augmentation notable de l’intensit¶e
lorsque les protub¶erances se croisent ou fusionnent. La ligne bleu indique la valeur moyenne de la radiance sur
la coupe, et la ligne rouge correspond au niveau maximum de radiance lorsque les deux protub¶erances sont
distinctes.
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Fig. 4.19: Protub¶erance.
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Fig. 4.20: Coupe moyenne sur la zone encadr¶ee de la protub¶erance de la flgure 4.19 .
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haute r¶esolution spatiale simultan¶ement dans difi¶erentes longueurs d’onde, sur un domaine restreint
µa une ou deux raies proches ou sur un plus grand domaine spectral suivant le type de spectromµetre
imageur utilis¶e.
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Chapitre 5

Spectro-imagerie solaire et non
solaire

1 Introduction

Nous avons vu l’¶evolution des spectromµetres et des imageurs du Soleil dans l’ultraviolet et en par-
ticulier ceux op¶erant autour de la raie H-Lyman fi. Les imageurs ont des r¶esolutions spatiales de plus
en plus grandes, et les spectromµetres des r¶esolutions spectrales ¶egalement de plus en plus grandes. Ce-
pendant, les spectromµetres actuels ne peuvent observer correctement les ¶evµenements solaires explosifs
ou trµes dynamiques malgr¶e la progression des vitesses de balayage de la r¶egion d’int¶erêt par la fente.
D’autre part, il est souvent di–cile d’identifler pr¶ecis¶ement les structures, ou les limites des structures,
observ¶ees par un spectromµetre µa fente. Il est n¶ecessaire de recourir alors µa des images de contexte qui
g¶en¶eralement ne sont pas simultan¶ees aux mesures de spectre, n’ont pas la même r¶esolution spatiale,
et ne sont pas obtenues dans la même longueur d’onde. D’autre part, nous avons vu dans le chapitre
pr¶ec¶edent que l’analyse des donn¶ees issues d’imagerie seule est rapidement limit¶ee notamment par
l’impossibilit¶e de calculer des vitesses Doppler et donc de connâ‡tre les mouvements de matiµere.
L’id¶eal pour obtenir des mesures spectrales simultan¶ement µa difi¶erentes positions sur le disque solaire
est d’utiliser un seul instrument pour r¶ealiser imagerie et spectroscopie sans avoir µa balayer spatiale-
ment (spectromµetres µa fente) la zone d’int¶erêt et sans perdre d’information spectrale (\ overlappograph
" : instrument produisant des images spectralement d¶ecal¶ees ; dans le cas d’un spectre riche ou d’un
grand champ de vue, les images monochromatiques sont partiellement superpos¶ees). L’instrument per-
mettant d’obtenir une information spectrale de haute r¶esolution sur une image de haute r¶esolution
spatiale est un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier. De tels instruments ont d¶ejµa ¶et¶e r¶ealis¶es
avec succµes dans d’autres domaines de longueurs d’onde ; j’en d¶ecrirai plusieurs dans les paragraphes
suivants. Les r¶esultats qu’ils ont fournis motivent la r¶ealisation d’un IFTS (Imaging Fourier Transform
Spectrometer) dans les longueurs d’onde plus courtes. Plusieurs concepts de spectromµetres imageurs
dans l’ultraviolet ont vu le jour depuis les ann¶ees 1970, sans pour autant aboutir jusqu’µa pr¶esent.
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Fig. 5.1: Sch¶ema de principe des trois grands types de spectomµetres µa d¶ecoupage du champ.

2 Spectro-imagerie int¶egrale du champ

Il existe deux grandes cat¶egories d’instruments permettant de r¶ealiser la spectro-imagerie int¶egrale
de champ : les m¶ethodes utilisant l’addition d’un spectrographe µa un systµeme optique de d¶ecoupage
du champ d’imagerie et les m¶ethodes interf¶erentielles. Les principales techniques de d¶ecoupage du
champ sont illustr¶ees dans la flgure 5.1. Le champ peut être partag¶e en utilisant une matrice de micro
lentilles ; chaque sous-champ d¶eflni par l’ouverture de la micro lentille devient un ¶element de r¶esolution
spatiale (¶equivalent µa un \ pixel ") et cet ¶element de r¶esolution est r¶eimag¶e par un systµeme optique
en entr¶ee d’un spectrographe qui fournit en sortie un spectre pour chaque \ pixel ". Dans une version
simplifl¶ee de ce type d’instrument, le systµeme optique servant µa r¶eimager peut être remplac¶e par des
flbres optiques qui transportent et r¶eorganisent les pixels le long de la fente d’entr¶ee du spectrographe.
Enfln, une autre technique consiste µa d¶ecouper le champ image en \ tranches " ¶etroites sur toute sa
longueur, ce qui peut être r¶ealis¶e µa l’aide de miroirs. Dans ce dernier cas, le fait d’avoir d¶ecoup¶e le
champ suivant une seule direction et non deux comme dans les cas pr¶ec¶edents permet de conserver
l’information spatiale le long de la fente comme dans un spectromµetre µa fente classique.

Les m¶ethodes interf¶erentielles utilisent l’interf¶eromµetre de Fabry-P¶erot imageur et le spectromµetre
imageur µa transform¶ee de Fourier. Tout deux peuvent observer sur des grands champs de vue sans
n¶ecessiter le d¶ecoupage ou le balayage du champ. Le premier utilise le principe d’interf¶erences µa ondes
multiples et est ¶evidemment bas¶e sur une cavit¶e Fabry-P¶erot. Le sch¶ema de principe est illustr¶e sur les
flgures 5.2 et 5.3. Ce type de spectromµetre permet d’obtenir de trµes hautes r¶esolutions sur des bandes
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Fig. 5.2: Sch¶ema de principe d’un interf¶eromµetre de Fabry-P¶erot. L’image en haut est un exemple d’anneaux
d’interf¶erences obtenus par ce type d’instrument.

passantes ¶etroites. Cela les rend particuliµerement adapt¶es µa l’¶etude d’objets ¶emettant dans des raies
isol¶ees.
Les spectromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier utilisent le principe d’interf¶erences µa deux ondes,
et l’interf¶eromµetre dont ils sont constitu¶es est le plus souvent un interf¶eromµetre de Michelson. Contrai-
rement aux instruments utilisant des ¶etalons Fabry-P¶erot, les spectromµetres µa transform¶ee de Fourier
permettent de travailler sur de larges bandes spectrales autorisant ainsi l’¶etude des objets ayant un
riche spectre d’¶emission.

Parmi les difi¶erents types d’instrument que je viens de pr¶esenter, seuls les spectromµetres imageurs
µa transform¶ee de Fourier sont adapt¶es µa l’¶etude du Soleil dans l’ultraviolet en g¶en¶eral et dans la raie
H-Lyman fi en particulier. En efiet, les systµemes µa d¶ecoupage du champ de vue utilisent pour la plupart
des optiques en transmission ce qui est r¶edhibitoire dans l’ultraviolet lointain, et aucun ne permet de
travailler sur de grands champs de vue avec une bonne r¶esolution spatiale. Les spectromµetres ima-
geurs utilisant un ¶etalon Fabry-P¶erot ne permettent pas de travailler sur de larges bandes passantes
(sup¶erieures µa 10 nm) et actuellement les meilleures surfaces optiques ne sont pas su–samment r¶e-
°¶echissantes dans l’ultraviolet lointain afln d’obtenir une r¶esolution spectrale int¶eressante. Le FTS
est donc le choix le plus appropri¶e pour la r¶ealisation d’un spectromµetre imageur dans l’ultraviolet
lointain.

3 Principe de la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier

La spectrom¶etrie est la d¶etection et la mesure de la radiation lumineuse et l’analyse de sa distribution
en ¶energie suivant les difi¶erentes fr¶equences qui la composent. Cette distribution constitue le spectre
de la lumiµere analys¶ee. Le spectre peut être obtenu directement par dispersion de la lumiµere par un
prisme ou un r¶eseau de difiraction dans un systµeme optique. La spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier
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Fig. 5.3: Sch¶emas explicatifs des donn¶ees obtenues par un interf¶eromµetre de Fabry P¶erot µa balayage. Une flgure
d’interf¶erence est obtenue pour chaque ¶ecart entre les deux lames de l’¶etalon Fabry P¶erot, permettant d’obtenir
le spectre en chaque point du champ.



3 Principe de la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier 73

Fig. 5.4: Photo de l’interf¶eromµetre utilis¶e par Albert Michelson (Case Western Reserve University Archive).

est une m¶ethode indirecte, le spectre est obtenu par application de la transform¶ee de Fourier au signal
de sortie d’un instrument optique, en g¶en¶eral un int¶erf¶eromµetre µa deux ondes. Les spectromµetres µa
transform¶ee de Fourier pr¶esentent par rapport aux autres spectromµetres deux principaux avantages
connus sous le nom d’avantages Felgett et Jacquinot. Le premier, aussi appel¶e avantage multiplexe,
met en avant le fait que les interf¶eromµetres re»coivent l’information de la totalit¶e du domaine spectral
pendant l’intervalle de temps de pose ¶el¶ementaire d’un balayage alors que pendant ce même intervalle
de temps les autres spectromµetres ne re»coivent que l’information provenant d’une petite bande de ce
domaine spectral. Le second avantage, aussi appel¶e avantage de l’¶etendue, rappelle que pour un même
pouvoir de r¶esolution un interf¶eromµetre peut avoir une plus large ouverture, puisqu’il n’utilise pas de
fente, et peut donc capter plus de °ux lumineux.

3.1 Un peu d’histoire

L’invention de la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier cõ‡ncide avec celle en 1880 de l’interf¶ero-
mµetre de Michelson par Albert Michelson. Cet instrument a ¶et¶e imagin¶e et utilis¶e pour tenter de mettre
en ¶evidence le mouvement de la Terre dans l’¶ether. En efiet µa cette ¶epoque, la th¶eorie ondulatoire de la
lumiµere impose l’existence d’un mat¶eriau myst¶erieux entourant et p¶en¶etrant toutes choses, permettant
la propagation de la lumiµere dans le milieu interplan¶etaire. Le principe de cette mise en ¶evidence est
la suivante : s’il existe un mouvement relatif entre la Terre et l’¶ether, alors la vitesse de la lumiµere
n’est pas la même dans deux directions orthogonales. Ainsi les chemins optiques parcourus par la
lumiµere dans les deux bras d’un interf¶eromµetre sont difi¶erents, et suivant l’orientation de l’instrument
(plac¶e sur une table en rotation, voir flgure 5.4), une variation de l’intensit¶e devrait être observ¶ee µa
la recombinaison des faisceaux. Or rien ne fut observ¶e quels que soient l’orientation et le moment des
mesures, ceci marqua la fln de la th¶eorie de l’¶ether µa la fln du 19µeme siµecle.
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Michelson ¶etait tout µa fait conscient du potentiel spectroscopique de son instrument, mais l’absence
de d¶etecteurs sensibles autres que les yeux ajout¶ee µa celle d’algorithmes permettant µa des calculateurs
humains d’efiectuer des transform¶ees de Fourier inverses ont emp¶ech¶e provisoirement l’utilisation de
l’interf¶eromµetre dans ce but. Ce n’est que 20 ans plus tard que Rubens et Wood publiµerent le premier
interf¶erogramme enregistr¶e avec un microradiomµetre, mais lµa encore, il ¶etait impossible d’inverser l’in-
terf¶erogramme pour obtenir un spectre. A cette ¶epoque, les spectres ¶etaient\ devin¶es ", les scientiflques
calculaient alors la transform¶ee de Fourier du spectre devin¶e et le comparaient µa l’interf¶erogramme,
puis ils modiflaient le spectre afln de s’approcher au mieux des donn¶ees. Cette op¶eration ¶etait parti-
culiµerement fastidieuse.

La spectroscopie µa transform¶ee de Fourier en tant que telle ne d¶ebuta que dans les ann¶ees 50,
lorsque furent construits et test¶es les premiers spectromµetres µa haute r¶esolution par des groupes de
recherche de l’universit¶e John Hopkins et l’universit¶e d’Orsay ([Connes, 1960]). Les premiµeres applica-
tions astronomiques de la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier furent r¶ealis¶ees par Pierre et Janine
Connes, au d¶ebut des ann¶ees 60. Ils enregistrµerent des spectres plan¶etaires (Mars, V¶enus, Jupiter et
Saturne) µa haute r¶esolution dans le proche infrarouge. Le d¶eveloppement de cette technique et de ses
applications fut ¶enorm¶ement acc¶el¶er¶e aprµes la publication en 1965 de l’article de Cooley et Turkey
d¶ecrivant l’algorithme de \ transform¶ee de Fourier rapide " (FFT). Cet algorithme permettait de cal-
culer les transform¶ees de Fourier de fa»con e–cace en utilisant un algorithme r¶ecursif qui pouvait être
impl¶ement¶e sur les premiers calculateurs ¶electroniques disponibles µa l’¶epoque.

Aujourd’hui, notamment grâce aux ordinateurs et au d¶eveloppement de difi¶erents types de d¶etec-
teurs, le spectromµetre µa transform¶ee de Fourier fait partie des instruments de base dans de nombreux
laboratoires et est utilis¶e dans diverses disciplines.

3.2 L’interf¶eromµetre de Michelson

Comme nous venons de le voir, les premiers spectromµetres µa transform¶ee de Fourier ont ¶et¶e
construits µa partir d’interf¶eromµetres de Michelson. Donc avant d’aller plus loin dans la th¶eorie de
la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier, rappelons la d¶eflnition et le fonctionnement d’un interf¶ero-
mµetre de Michelson.

3.2.1 Rappels sur les interf¶erences

Lorsque l’irradiance r¶esultante de l’interaction de deux ou plusieurs ondes optiques difiµere de la
somme des irradiances individuelles, on observe le ph¶enomµene d’interf¶erences optiques. On considµere
deux sources distinctes mais coh¶erentes qui ¶emettent deux ondes monochromatiques de même fr¶equence
(5.1).

E i(r ; t) = E 0i cos(k ¢ r i ¡ !t + †i)
Ii = hE i

2i (5.1)

On montre alors (voir annexe C) que l’irradiance totale observ¶ee µa une distance des sources trµes
sup¶erieure µa la longueur d’onde est :

I = I1 + I2 + 2
p

I1I2 cos – (5.2)
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Fig. 5.5: Surfaces hyperboloidales d’irradiance maximale

oµu – est la difi¶erence de marche entre les deux ondes. Lorsque – = 0[2…], cos – = 1 et l’irradiance est
maximale, on parle d’interf¶erences totalement constructives. A l’oppos¶e, lorsque – = …[2…], cos – = ¡1
et l’irradiance est minimale, on parle d’interf¶erences totalement destructives. Dans le cas particulier
oµu les amplitudes des ondes qui interfµerent sont ¶egales, l’¶equation 5.2 peut s’¶ecrire :

I = 2I0(1 + cos –) = 4I0 cos2 –
2

(5.3a)

I = 4I0 cos2 1
2

[k(r1 ¡ r2) + (†1 ¡ †2)] (5.3b)

On en d¶eduit que l’irradiance maximale est obtenue pour :

(r1 ¡ r2) = [2…m ¡ (†1 ¡ †2)]=k (5.4)

Et l’irradiance minimale pour :

(r1 ¡ r2) = […m0 ¡ (†1 ¡ †2)]=k (5.5)

Ces deux derniµeres ¶equations d¶eflnissent des hyperbolõ‡des de r¶evolution dont les foyers sont situ¶es aux
sources S1 et S2. L’intersection de ces hyperbolõ‡des avec un ¶ecran plac¶e dans la r¶egion d’interf¶erence
est une succession de zones sombres et claires qu’on appelle franges d’interf¶erences (voir flgure 5.5)

Afln d’observer un ph¶enomµene d’interf¶erence, les deux sources doivent être coh¶erentes. Il n’est pas
n¶ecessaire que les ondes soient en phase mais la difi¶erence de phase doit être constante. La lumiµere
naturelle, ¶emission spontan¶ee, vient de la d¶esexcitation des atomes qui produisent des trains d’ondes
de dur¶ee caract¶eristique T0. Pour obtenir des interf¶erences, il faut qu’il y ait une relation de phase
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Fig. 5.6: Sch¶ema de l’interf¶eromµetre de Michelson

constante entre les trains d’ondes. Comme l’¶emission de ces trains d’ondes est al¶eatoire, la lumiµere
naturelle est incoh¶erente et une relation de phase n’existe que si ces trains sont issus d’une même
source.
Pour obtenir des interf¶erences entre deux faisceaux d’ondes en phase provenant d’une même source,
il existe deux grandes classes d’interf¶eromµetres : les interf¶eromµetres µa division du front d’onde et les
interf¶eromµetres µa division d’amplitude. La division du front d’onde est r¶ealis¶ee par la cr¶eation de
deux sources ponctuelles coh¶erentes en utilisant par exemple un masque perc¶e de deux ouvertures
(exp¶erience des trous d’Young), ou en utilisant deux sources virtuelles images de la source initiale
par un systµeme optique simple (bimiroir ou biprisme de Fresnel et bilentille de Billet). La division
d’amplitude est r¶ealis¶ee par division d’un unique faisceau en deux faisceaux, par exemple par r¶e°exion
et r¶efraction partielle par une lame semi r¶e°¶echissante. C’est le cas des interferomµetres de Michelson
et ses d¶eriv¶es, de Mach-Zender, de Sagnac et de Fabry-P¶erot.

3.2.2 Un interf¶eromµetre µa division d’amplitude : l’interf¶eromµetre de Michelson

Dans un interf¶eromµetre de Michelson, la division d’amplitude est r¶ealis¶ee par une lame s¶eparatrice.
L’instrument est essentiellement compos¶e d’une lame de verre semi-r¶e°¶echissante, lame dite s¶eparatrice
not¶ee SP sur le sch¶ema optique (voir flgure 5.6) et de deux miroirs plans M1 et M2 perpendiculaires
µa deux axes optiques orthogonaux AO1 et AO2, le miroir M1 est mobile. Une source lumineuse et
un d¶etecteur bidimensionnel viennent compl¶eter l’instrument. La lame s¶eparatrice divise le faisceau
lumineux incident en deux faisceaux orient¶es µa 90– qui forment les deux bras de l’interf¶eromµetre :
50% du faisceau incident est transmis sur l’axe AO1 par la lame s¶eparatrice, et 50% est r¶e°¶echi sur
l’axe AO2. Sur la voie AO1, le faisceau est r¶e°¶echi par le miroir M1 puis de nouveau partiellement
r¶e°¶echi et transmis par la lame s¶eparatrice. Sur la voie AO2, le faisceau est ¶egalement r¶e°¶echi par le
miroir M2 puis partiellement transmis et r¶e°¶echi par la lame s¶eparatrice. Donc, le faisceau incident
est divis¶e en deux faisceaux identiques qui aprµes avoir suivi des chemins optiques difi¶erents ¶emergent
recombin¶es de l’instrument. On observe donc des interf¶erences en sortie de l’instrument, l’intensit¶e de
la flgure d’interf¶erences d¶ependant de la difi¶erence de marche introduite entre les deux faisceaux sur
les trajets difi¶erents dans les deux voies de l’interf¶eromµetre. Le miroir M1 est mobile en translation sur
l’axe AO1, le d¶eplacement de ce miroir permet de faire varier la difi¶erence de chemin optique entre les
deux voies de l’interf¶eromµetre. La difi¶erence de chemin optique est ¶egale au double de la distance dont
a ¶et¶e d¶eplac¶e le miroir M1 par rapport µa la position de contact optique. Cette position correspond µa
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une difi¶erence de marche nulle entre les deux voies de l’interf¶eromµetre. On remarque cependant que la
partie transmise du faisceau traverse trois fois l’¶epaisseur de la lame s¶eparatrice, alors que la partie
r¶e°¶echie ne la traverse qu’une fois. L’indice de la lame ¶etant difi¶erent de celui de l’air, cela entraine
une difi¶erence de marche entre les deux voies. Cette assym¶etrie est g¶enante car elle d¶epend de l’angle
d’incidence des rayons lumineux sur la lame. En efiet, le chemin optique parcouru par un rayon faisant
un angle i avec la normale µa la surface de la lame lors de la travers¶ee de celle-ci s’¶ecrit :

¢SP (i) = eSP (nSP cos r + cos i) (5.6)

oµu r est l’angle de r¶efraction (nSP sin r = sin i). Cette d¶ependance en angle d’incidence a pour cons¶e-
quence l’impossibilit¶e de r¶ealiser le contact optique pour toutes les inclinaisons de rayons. Pour pallier
µa cela, il faut introduire une lame compensatrice de même ¶epaisseur et de même mat¶eriau (pour avoir
le même indice) et elle doit être pr¶ecis¶ement positionn¶ee avec la même inclinaison (voir le sch¶ema flg.
5.7).
Consid¶erons dans un premier temps que la lumiµere incidente est monochromatique, de nombre d’onde

¾ =
1
‚

(cm¡1), et que la lame s¶eparatrice cr¶ee deux faisceaux d’amplitudes ¶egales. D’aprµes l’¶equa-
tion 5.3a et pour une difi¶erence de marche x entre les faisceaux interf¶erant, l’intensit¶e en sortie de
l’instrument s’¶ecrit :

I = 2a2(1 + cos –) (5.7)

oµu a est l’amplitude des faisceaux lumineux et – = 2…¾x est la difi¶erence de phase. Le premier facteur
est la valeur moyenne de l’intensit¶e observ¶ee, on la note I¾. On obtient donc en fonction de la difi¶erence
de marche :

I = I¾(1 + cos 2…¾x) (5.8)

Si on considµere maintenant que la lumiµere entrant dans l’instrument n’est plus monochromatique mais
a une distribution spectrale d’intensit¶e B(¾)(W ¢ cm¡1), l’¶equation 5.8 donne :

I =
Z 1

0
B(¾)(1 + cos 2…¾x) d¾ (5.9a)

=
Z 1

0
B(¾)d¾ +

Z 1

0
B(¾) cos 2…¾x d¾ (5.9b)

= I +
Z 1

0
B(¾) cos 2…¾x d¾ (5.9c)

I(x) =
R1

0 B(¾) cos 2…¾xd¾ est le terme d’interf¶erence

Que ce soit dans le cas monochromatique ou polychromatique, le terme d’interf¶erence contient toute
l’information spectrale relative µa la lumiµere incidente.

3.3 Analyse de Fourier dans le cadre des spectromµetres µa transform¶ee de Fourier

Avant d’aller plus loin dans la description du fonctionnement et des performances d’un spectromµetre
µa transform¶ee de Fourier, il est utile de rappeler les d¶eflnitions, th¶eorµemes importants et limitations
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Fig. 5.7: Sch¶ema explicatif de l’utilit¶e de la lame compensatrice

de l’analyse de Fourier. Il y a deux grands aspects µa l’analyse de Fourier : la construction de fonctions
µa partir de sinusõ‡des, ou synthµese de Fourier, et la d¶ecomposition d’une fonction en ses constituents
sinusoidaux. Ce double aspect est mis en ¶evidence dans l’¶ecriture de l’int¶egrale de Fourier. Ainsi,
une fonction math¶ematique f(x), qui r¶epond µa certains critµeres de continuit¶e, peut s’¶ecrire comme la
superposition de fonctions sinus et cosinus :

f(x) =
Z 1

¡1
F (¾)e+i2…¾x d¾ · eF (¾) (5.10)

oµu F (x) est appel¶ee la transform¶ee de Fourier de la fonction f(x). Cette transform¶ee peut ¶egalement
s’¶ecrire sous la forme d’une superposition de fonctions sinusõ‡dales :

F (¾) =
Z 1

¡1
f(x)e¡i2…¾x dx · ef(x) (5.11)

La connaissance de certaines propri¶et¶es de la transformation de Fourier permet de mieux com-
prendre la m¶ethode utilis¶ee pour transformer et manipuler les interf¶erogrammes et les spectres. Ces
propri¶et¶es sont rapidement d¶ecrites en Annexe D et illustr¶ees dans le cadre de la spectrom¶etrie µa
transform¶ee de Fourier
Le spectromµetre µa transform¶ee de Fourier est un moyen indirect de mesurer des spectres. Le principe
de fonctionnement repose sur cette propri¶et¶e que nous d¶emontrerons ensuite : l’intensit¶e en tout point
de la flgure d’interf¶erence enregistr¶ee en fonction de la difi¶erence de marche entre les deux voies de
l’interf¶eromµetre est ¶egale µa la transform¶ee de Fourier du spectre de la lumiµere entrant dans le spectro-
mµetre. Plus simplement, on peut dire que l’interf¶erogramme est la transform¶ee de Fourier du spectre.
Prenons le cas d’un interf¶eromµetre de Michelson ¶eclair¶e par une lumiµere de distribution spectrale d’in-
tensit¶e B(¾), l’¶equation 5.9c donne l’intensit¶e en sortie de l’instrument. Cette expression difiµere de
la transform¶ee de Fourier en cosinus de la distribution spectrale d’intensit¶e car seules les fr¶equences
positives, qui ont une signiflcation physique, ont ¶et¶e prises en compte. Cependant pour pouvoir passer
correctement du domaine de l’interf¶erogramme au domaine spectral, on peut d¶eflnir une distribution
spectrale paire, Bp(¾) telle que :

Bp(¾) =
1
2

(B(¡¾) + B(¾)) (5.12)
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Fig. 5.8: Construction de la distribution spectrale paire Bp(¾) µa partir de B(¾)

On peut alors ¶ecrire, l’intensit¶e dans la flgure d’interf¶erence de la fa»con suivante :

I(x) =
Z 1

¡1
Bp(¾) cos 2…¾x d¾ (5.13)

Par transformation de Fourier on obtient donc Bp(¾) :

Bp(¾) =
Z 1

¡1
I(x) cos 2…¾x dx (5.14)

ce qui permet de reconstruire B(¾).

3.3.1 R¶esolution spectrale

Les th¶eorµemes principaux de l’analyse de Fourier considµerent une int¶egration sur tout l’espace (dans
l’espace de d¶epart et dans l’espace de Fourier), ce qui appliqu¶e µa la spectrom¶etrie µa transform¶ee de
Fourier revient µa dire que les interf¶erogrammes sont inflnis. L’une des premiµeres limitations pratiques
µa laquelle l’exp¶erimentateur est confront¶e est l’impossibilit¶e d’enregistrer des interf¶erogrammes pour
une difi¶erence de chemin optique inflnie. Techniquement, la difi¶erence de marche entre les deux voies
de l’interf¶eromµetre est limit¶ee par les systµemes de translation du miroir mobile, et dans le cas spatial
par l’encombrement autoris¶e sur la plateforme. Enregistrer un interf¶erogramme pour une difi¶erence
de marche totale flnie revient µa tronquer l’interf¶erogramme inflni, ce qui de fa»con math¶ematique
correspond µa une multiplication par une fonction rectangle de largeur 2L si la difi¶erence de marche
x est comprise entre ¡L et +L. Dans le cas g¶en¶eral d’une distribution spectrale d’intensit¶e B(¾),
l’intensit¶e r¶eellement observ¶ee s’¶ecrit :

Irel(x) = I(x) ¢ u(
x

2L
) (5.15)

Dans le domaine de Fourier, la distribution spectrale d’intensit¶e est donc convolu¶ee par une fonction
sinus cardinal :

Brel(¾) = B(¾) ¢ 2L sinc(2Lx) (5.16)

On appelle fonction d’instrument la fonction qui appliqu¶ee au spectre th¶eorique (pic de Dirac pour
une lumiµere parfaitement monochromatique) donne le spectre r¶eellement observ¶e. Par d¶eflnition, la
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fonction d’instrument est ici Fi(x) = 2L sinc(2Lx). Dans le cas oµu la distribution spectrale B(¾) se
r¶eduit µa un pic de Dirac en ¾0 (lumiµere monochromatique th¶eorique), le spectre r¶eellement obtenu
est un sinus cardinal centr¶e en ¾0. La distribution n’est alors plus inflniment mince mais elle a une

¶epaisseur flnie : sa largeur µa la base vaut
2

2L
et sa largeur µa mi hauteur vaut environ

1; 207
2L

. Cette
largeur flnie permet de d¶eflnir la limite de r¶esolution –¾ et le pouvoir de r¶esolution R de l’instrument.

–¾ =
1

2L

R = 2L¾ =
2L
‚

(5.17)

D’autre part, le sinus cardinal pr¶esente des rebonds alternativement positifs et n¶egatifs (ph¶enomµene de
ringing) cr¶eant ainsi des intensit¶es n¶egatives, qui n’ont bien sûr pas de sens physique, mais devront être
prises en compte et trait¶ees. Dans le cas de raies d’¶emission adjacentes, ces rebonds viennent fausser
la mesure du spectre. Les artefacts li¶es µa la troncature de l’interf¶erogramme peuvent être att¶enu¶es en
utilisant d’autres fonctions que la fonction rectangle, cette technique d’am¶elioration de la forme des
distributions spectrales s’appelle l’apodisation.

Le ph¶enomµene de ringing est essentiellement dû aux discontinuit¶es pr¶esentes aux extr¶emit¶es de l’in-
terf¶erogramme. Pour r¶eduire ce ph¶enomµene, il convient de faire tendre l’intensit¶e de l’interf¶erogramme
vers 0 de fa»con progressive. La contrepartie de cette modiflcation de l’interf¶erogramme est la r¶eduction
de la r¶esolution et une augmentation de la largeur des raies. Ces d¶egradations de la qualit¶e du spectre
sont particuliµerement importantes lorsqu’on utilise des fonctions simples pour apodiser, fonction trian-
gulaire ou trap¶ezoidale par exemple ; les raies sont ¶elargies ce qui entraine une importante diminution
de la r¶esolution comme on peut le voir sur la flgure 5.9. La fonction gaussienne est une des fonc-
tion d’apodisation les plus performantes. Cependant, il est important de noter que toute apodisation
d’un interf¶erogramme par quelque fonction que ce soit entraine une r¶eduction de la r¶esolution et une
d¶egradation plus ou moins importante de l’intensit¶e, la forme, la largeur et la position des raies.

3.3.2 Echantillonnage des donn¶ees

Jusqu’µa pr¶esent, les interf¶erogrammes ¶etaient consid¶er¶es continus comme s’ils avaient ¶et¶e enregistr¶es
par un appareil analogique. Or la pr¶ecision n¶ecessaire au calcul de la transform¶ee de Fourier notamment
par FFT (transform¶ee de Fourier rapide) requiert l’utilisation de d¶etecteurs num¶eriques, et donc la
discr¶etisation de l’interf¶erogramme. L’ensemble des donn¶ees en sortie d’un spectromµetre µa transform¶ee
de Fourier forme donc un ¶echantillonnage de l’interf¶erogramme continu th¶eorique. L’interf¶erogramme
¶echantillonn¶e aura pour transform¶ee de Fourier un spectre lui aussi discret comportant autant de
points d’¶echantillonnage que l’interf¶erogramme. Pour que le spectre obtenu soit une representation
acceptable du spectre th¶eorique, il convient de respecter le th¶eorµeme de Nyquist (Eq. 5.18) : la fr¶equence
d’¶echantillonnage doit être au moins ¶egale µa deux fois la fr¶equence maximale dans le spectre. La
fr¶equence maximale ¾m dans le spectre est aussi appel¶ee fr¶equence de Nyquist.

1
¢x

‚ 2¾m (5.18)

Comme d¶ecrit dans la section 2 de l’annexe D et illustr¶e par la flgure 5.10, l’¶echantillonnage d’un
interf¶erogramme est math¶ematiquement ¶equivalent µa la multiplication de l’interf¶erogramme continu
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Fig. 5.9: Efiet de l’apodisation par difi¶erentes fonctions sur un spectre th¶eorique.



82 5. Spectro-imagerie solaire et non solaire

par un peigne de Dirac dont la fr¶equence est
1

¢x
oµu ¢x est la difi¶erence de chemin optique entre

les deux bras de l’interf¶eromµetre entre deux ¶echantillons. Le spectre obtenu est le spectre th¶eorique
continu convolu¶e par un peigne de Dirac de fr¶equence –x. Cette convolution produit une r¶eplication du

spectre sur chaque intervalle de largeur ¢¾ =
1

¢x
, voir flgure 5.10. On appelle alias ces r¶eplications du

spectre. Si la fr¶equence d’¶echantillonnage de l’interf¶erogramme ne v¶erifle pas le th¶eorµeme de Nyquist
alors les difi¶erents alias se chevauchent et le spectre ne peut être calcul¶e correctement.

Ce qui vient d’être d¶ecrit est parfait lorsque la r¶egion spectrale d’int¶erêt est proche des petits
nombres d’onde (infrarouge et infrarouge lontain), mais pour les plus grands nombres d’ondes, et
notamment la r¶egion ultraviolette, une grande partie du spectre calcul¶e, de 0 µa ¾m, est vide, ce qui
est inutilement consommateur de points de mesure et donc de temps. Dans le cas oµu on ne considµere
qu’une bande spectrale d¶eflnie par exemple par un flltre optique, il est possible de sous-¶echantillonner
l’interf¶erogramme sans cr¶eer d’ambiguit¶e dans le calcul du spectre. On d¶eflnit pour cela l’intervalle
spectral libre correspondant µa la periode de l’¶echantillonnage du spectre (eq. 5.19). Si la bande spectrale
d’int¶erêt est comprise entre ¾1 et ¾2 et que j¾1 ¡ ¾2j • ¢¾ alors le spectre se trouve totalement inclus
dans une des r¶eplications. Sur la flgure 5.11 b, le spectre est totalement inclus dans le troisiµeme alias
compris entre les nombres d’onde 2¢¾ et 3¢¾. Pour que cette technique puisse être utilis¶ee, il faut
s’assurer par la nature de la source, la bande passante spectrale du d¶etecteur, et le flltrage optique que
toutes les composantes spectrales sont efiectivement limit¶ees µa cette bande. D’autre part, il ne faut
pas oublier que le bruit est ¶egalement r¶epliqu¶e, il faut donc ¶egalement qu’il soit limit¶e par flltrage µa
ce même intervalle spectral libre.

intervalle spectral libre · ¢¾ =
1

2¢x
(5.19)

4 Spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier

4.1 Construction d’un cube spectral

Dans les sections pr¶ec¶edentes, j’ai expliqu¶e le fonctionnement d’un spectromµetre µa transform¶ee
de Fourier, il convient maintenant d’aborder l’utilisation de cet instrument en mode spectromµetre
imageur. En raison de la sym¶etrie radiale de l’interf¶eromµetre de Michelson (tous les points de la source
lumineuse entrant dans l’interf¶eromµetre avec le même angle ont la même difi¶erence de marche), les
spectromµetres µa transform¶ee de Fourier peuvent observer un champ circulaire.
L’interf¶eromµetre de Michelson (ou d¶eriv¶e) fonctionne en lumiµere parallµele, il faut donc placer deux
collimateurs, un en entr¶ee de l’interf¶eromµetre et un en sortie, afln de mettre en forme le faisceau puis
de le focaliser sur un d¶etecteur bi-dimensionnel. La flgure 5.12 sch¶ematise le principe d’obtention d’un
cube de donn¶ees par un IFTS. A chaque pas de d¶eplacement du miroir de l’interf¶eromµetre, une image
µa deux dimensions est obtenue. A la fln du balayage de la difi¶erence de marche, on obtient donc un
cube d’images 2D, la troisiµeme dimension du cube est la difi¶erence de chemin optique. Si on considµere
une section de dimension \un pixel" du cube on obtient l’interf¶erogramme pour cet ¶el¶ement spatial.
On applique ensuite la transformation de Fourier µa cet interf¶erogramme, on obtient alors le spectre
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Fig. 5.10: Echantillonnage d’un interf¶erogramme et r¶esultat dans le domaine des fr¶equences.

Fig. 5.11: Aliasing. En haut, intervalle spectral libre de ¾m . En bas, intervalle spectral libre ¢¾ = ¾2 ¡ ¾1, le
spectre th¶eorique (gris¶e) est totalement contenu dans un alias.



84 5. Spectro-imagerie solaire et non solaire

Fig. 5.12: Cube de donn¶ees type produit par un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier.

de la lumiµere provenant de la zone imag¶ee sur le pixel. Une fois cette op¶eration efiectu¶ee sur chaque
pixel, on obtient le cube de donn¶ees flnal constitu¶e d’images monochromatiques.

4.2 Propri¶et¶es des spectromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier

4.2.1 R¶esolution spectrale

Comme mentionn¶e dans la section 3.3.1, la r¶esolution spectrale d¶epend de la difi¶erence de marche
totale que l’on peut obtenir entre les deux bras de l’interf¶eromµetre. L’¶equation 5.17 montre que plus la
difi¶erence de marche totale est importante plus le pouvoir de r¶esolution est ¶elev¶e et donc la r¶esolution
spectrale. Dans le cadre d’un instrument imageur il faut, pour que la r¶esolution spectrale obtenue soit
celle souhait¶ee, que la dispersion angulaire pour un rayon hors axe soit inf¶erieure µa la r¶esolution. La
r¶esolution spectrale est donc ¶egalement limit¶ee par le champ de vue de l’instrument suivant la relation
([Maillard, 1995]) :

R =
8
`2 ¢ (

d
D

)2 (5.20)
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oµu ` est le champ angulaire total de l’instrument, D le diamµetre d’ouverture du t¶elescope, et d la taille
caract¶eristique du faisceau dans la partie spectromµetre. Ainsi, l’obtention d’une r¶esolution spatiale
donn¶ee contraint les dimensions du faisceau collimat¶e entrant dans la partie interf¶erom¶etrique de
l’IFTS, et contraint donc l’ouverture du t¶elescope d’entr¶ee. Par exemple pour un t¶elescope spatial
d’ouverture 40 mm (dimension raisonnable dans le cadre d’une mission micro satellite) un champ de
vue de 32 arcmin x 32 arcmin permet d’obtenir un pouvoir de r¶esolution de 6000 avec des faisceaux de
10 mm de diamµetre dans la partie interf¶erom¶etrique. Avec le même t¶elescope d’entr¶ee il faut r¶eduire
le champ µa 5 arcmin x 5 arcmin pour obtenir un pouvoir de r¶esolution de 2 105.

4.2.2 Couverture spectrale

La bande passante d’un IFTS est d¶etermin¶ee par le flltre plac¶e en avant du systµeme de d¶etection.
Cependant, il faut prendre en compte le temps n¶ecessaire µa la r¶ealisation d’un cube de donn¶ees. L’ima-
gerie impose un temps d’int¶egration sur le d¶etecteur, la dur¶ee totale d’une observation est contrainte
notamment par la dynamique des objets observ¶es. Plus la bande passante est large plus le nombre
d’¶echantillons n¶ecessaire est grand µa r¶esolution spectrale constante. R¶esolution spectrale (–¾), bande
passante (¢¾)et nombre de pas d’¶echantillonnage (N) sont li¶es par la relation suivante :

N =
¢¾
–¾

(5.21)

En fonction de l’objectif scientiflque, de l’objet µa ¶etudier et des contraintes techniques li¶ees au systµeme
de d¶etection, il faut trouver le meilleur compromis entre large bande passante et haute r¶esolution
spectrale.

4.2.3 Champ de vue et r¶esolution spatiale

Comme nous l’avons d¶ejµa soulign¶e, les spectromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier sont les
seuls avec les interf¶eromµetres de Fabry P¶erot µa accepter un large champ de vue. En raison de la
forme particuliµere des donn¶ees, la r¶esolution spatiale de l’instrument sera efiectivement atteinte si les
difi¶erentes images du cube de donn¶ees sont parfaitement coalign¶ees. Il est n¶ecessaire de pr¶evoir un
traitement des donn¶ees pour corriger l¶es ¶eventuels d¶ecalages dus par exemple au systµeme de pointage
du t¶elescope.

4.2.4 Versatilit¶e

L’un des points forts des spectromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier est leur versatilit¶e. En
efiet, la r¶esolution spectrale de l’instrument peut être modifl¶ee, et ce même en vol, uniquement en
changeant le nombre d’echantillons par cube de donn¶ees ou travaillant sur des sous champs. Cela
permet notamment d’augmenter la cadence de prise de donn¶ees pour ¶etudier des objets ayant une
dynamique ¶elev¶ee. C’est un atout majeur qui fait que l’instrument peut s’adapter µa difi¶erents objectifs
scientiflques contrairement aux spectromµetres µa fente, par exemple, pour lesquels la r¶esolution spectrale
est flx¶ee.
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4.3 Spectromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier dans le visible et l’infra-
rouge

Je vais briµevement d¶ecrire dans cette section des spectromµetres imageurs existant fonctionnant dans
le visible ou l’infrarouge. Comme nous le verrons, les r¶esultats produits par ces instruments incitent µa
r¶ealiser des spectromµetres imageurs par transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet.

BEAR L’instrument BEAR est l’association d’un spectromµetre µa transform¶ee de Fourier de haute
r¶esolution spectrale et d’une cam¶era NICMOS, le tout plac¶e au foyer du t¶elescope Canada France Hawã‡
(CFHT). Le sch¶ema optique du spectromµetre est illustr¶e sur la flgure 5.13. L’interf¶eromµetre, d¶eriv¶e d’un
interf¶eromµetre de Michelson, comporte deux entr¶ees, une pour l’objet µa observer et une pour le fond du
ciel afln de retirer ce signal de l’observation flnale. La d¶etection se fait dans le domaine spectral allant
de 1„m µa 2.5„m par une matrice 256 £ 256 de d¶etecteurs HgCdTe, ce domaine spectral donne accµes en
particulier µa de nombreuses raies de l’hydrogµene, du dihydrogµene et de l’h¶elium. Le temps d’int¶egration
du signal sur la cam¶era impose un balayage pas µa pas de la difi¶erence de marche. La difi¶erence de
marche maximale possible est de 60 cm et le champ de vue de l’instrument est de 20 secondes d’arc
de diamµetre, ce qui entraine un pouvoir de r¶esolution maximum de 30 000. Un cube de donn¶ees
est compos¶e au maximum de 1000 points de mesure. L’instrument BEAR est disponible au CFHT
depuis 1994. Il a ¶et¶e utilis¶e pour r¶epondre µa de multiples objectifs scientiflques, notamment l’¶etude
des atmosphµeres plan¶etaires ([Maillard, 1995]), du centre de la galaxie, des n¶ebuleuses plan¶etaires
([Maillard, 2000]), et des r¶egions de formation d’¶etoiles ([Noel et al., 2005]). Une des limitations de
cet instrument trµes performant toujours en op¶eration est la taille du champ de vue qui ne permet pas
de faire des observations sur des objets trµes ¶etendus.

SPIRE : Spectral and Photometric Imaging Receiver SPIRE est un instrument bolom¶etrique
r¶ealis¶e pour la mission spatiale Herschel de l’ESA dont le lancement est pr¶evu pour juillet 2007.
SPIRE est constitu¶e d’un photomµetre imageur et d’un spectro-imageur µa transform¶ee de Fourier ; ce
dernier fonctionne dans l’infrarouge lointain de 200 „m µa 670 „m ([Swinyard et al., 2000]). SPIRE
est plac¶e au foyer du t¶elescope de 3.5 m de diamµetre sur le satellite Herschel. C’est le plus grand
t¶elescope spatial r¶ealis¶e µa ce jour. L’e–cacit¶e des s¶eparatrices de faisceau dans ce domaine de longueur
d’onde permet de choisir un interf¶eromµetre de Mach-Zehnder au lieu d’un interf¶eromµetre de Michelson
pour r¶ealiser le spectromµetre. L’interf¶eromµetre de Mach-Zehnder pr¶esente l’avantage d’avoir ses quatre
ports accessibles contre deux seulement pour le Michelson. Ainsi sur l’instrument SPIRE, une source
de calibration peut être install¶ee sur le deuxiµeme port d’entr¶ee comme repr¶esent¶e sur la flgure 5.14.
L’utilisation de deux coins de cube dos µa dos permet d’obtenir une difi¶erence de marche quatre fois
sup¶erieure au d¶eplacement de cet ensemble. Les coins de cube se d¶eplacent µa une vitesse maximale de
0.1 cm.s¡1, pour une course maximale de 3.5 cm ( soit une difi¶erence de marche maximale de 14 cm).
Cela permet d’obtenir un pouvoir de r¶esolution maximum de 1000 „m µa 250 „m. Le champ de vue
du spectromµetre est de 2.6 minutes d’arc de diamµetre, sa r¶esolution spatiale est comprise entre 17 et
35 secondes d’arc car deux types de d¶etecteurs sont utilis¶es, un couvrant la bande 200 „m - 300 „m
et l’autre la bande 300 „m - 670 „m. Ces derniers paramµetres feront de l’instrument SPIRE un outil
performant pour ¶etudier les phases froides du milieu interstellaire et le comportement du gaz et de la
matiµere interstellaire avant et pendant la formation d’¶etoiles ([Gri–n et al., 2001]).
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Fig. 5.13: Sch¶ema optique de la partie FTS de l’instrument BEAR. [Maillard, 2000].
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Fig. 5.14: Sch¶ema optique de la partie IFTS de l’instrument SPIRE ([Swinyard et al., 2000]).

SpIOMM : Spectromµetre Imageur Observatoire Mont M¶egantic L’instrument SpIOMM est
un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier con»cu et test¶e au foyer du t¶elescope de 1.6 m du
Mont M¶egantic au Qu¶ebec. Cet instrument est un interf¶eromµetre de Michelson utilis¶e hors axe (30”)
afln d’avoir 2 entr¶ees et 2 sorties disponibles. SpIOMM fonctionne dans une gamme de longueur d’onde
allant de 350 nm µa 900 nm. Cet instrument est destin¶e µa l’observation des n¶ebuleuses, des galaxies
proches et de groupes compacts de galaxies. La cam¶era CCD utilis¶ee permet d’obtenir un champ de vue
global de 12 arcmin x 12 arcmin ; les deux sorties de l’instrument se partageant ce même d¶etecteur,
le champ utile est donc r¶eduit µa 6 arcmin x 12 arcmin. Cette solution permet de s’assurer que les
deux sorties sont enregistr¶ees simultan¶ement et subissent les mêmes variations. La flgure 5.15 montre
un cube de donn¶ees somm¶e (la couleur rend la dimension spectrale) de l’observation de la n¶ebuleuse
plan¶etaire M76.

5 Conclusion

Parmi les difi¶erentes m¶ethodes permettant de r¶ealiser la spectro-imagerie int¶egrale du champ, seul
le spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier permet de r¶ealiser des observations sur de grands
champ de vue sans perdre d’information spatiale. Un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier
est constitu¶e d’un t¶elescope mettant en forme le faisceau lumineux suivi d’un interf¶eromµetre, de type
Michelson le plus souvent, et enfln le faisceau en sortie de l’interf¶eromµetre est focalis¶e sur un d¶etecteur.
Le principe de fonctionnement est bas¶e sur le fait que l’intensit¶e en sortie de l’instrument enregistr¶ee
en fonction de la difi¶erence de chemin optique entre les deux bras de l’interf¶eromµetre est exactement
la transform¶ee de Fourier du spectre de la lumiµere incidente.
La r¶esolution spectrale des IFTS est limit¶ee par le champ de vue ; elle peut être choisie ¶egale µa n’importe
quelle valeur en dessous de cette limite : pour cela il su–t de changer le nombre d’images µa enregistrer
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Fig. 5.15: Cube de donn¶ees somm¶e (la couleur rend la dimension spectrale) de l’observation de la
n¶ebuleuse plan¶etaire M76 par l’instrument SpIOMM plac¶e au foyer du t¶elescope du Mont M¶egantic.
([Grandmont et al., 2005]).



90 5. Spectro-imagerie solaire et non solaire

pour constituer le cube de donn¶ees. Cette propri¶et¶e en fait un instrument versatile qui peut, même
en vol, s’adapter au mieux aux sp¶eciflcit¶es des objectifs scientiflques. Les difi¶erents IFTS existant et
fonctionnant dans le visible et l’infrarouge illustrent bien par leurs r¶esultats les performances de ce type
d’instruments et montrent aussi la vari¶et¶e et la complexit¶e des systµemes optiques µa mettre en place.
Il apparait donc int¶eressant d’¶etudier la possibilit¶e de r¶ealiser un spectromµetre imageur µa transform¶ee
de Fourier dans l’ultraviolet. Si l’id¶ee n’est pas nouvelle, aucun instrument n’a ¶et¶e r¶ealis¶e µa ce jour.



Chapitre 6

Un spectromµetre imageur par
transform¶ee de Fourier pour
l’ultraviolet : IFTSUV

1 Introduction

Dans le chapitre 3, nous avons vu les r¶esultats scientiflques importants produits par l’observation
du Soleil dans l’ultraviolet µa l’aide d’imageurs du disque et de la couronne et ceux produits par
des spectromµetres. Cette ¶etude a permis de mettre en ¶evidence les limites de l’utilisation combin¶ee
de ces deux types d’instuments. Les difi¶erences de r¶esolution, les di–cult¶es de \ coalignement " des
donn¶ees, les d¶ecalages temporels entre les observations, le temps n¶ecessaire pour efiectuer un balayage
spectral de la zone d’int¶erêt sont autant de handicaps µa l’analyse e–cace des r¶esultats et autant
d’arguments en faveur de la r¶ealisation d’un instrument unique combinant spectrom¶etrie et imagerie
dans l’ultraviolet. Les r¶esultats dans le visible et l’infrarouge, au sol ou dans l’espace, nous encouragent
dans cette voie ([Maillard, 2000]) qui, si elle a ¶et¶e envisag¶ee dµes les ann¶ees 1970 ([Kruger et al., 1972,
Kruger et al., 1973]), a longtemps ¶et¶e bloqu¶ee par des di–cult¶es techniques sp¶eciflques au domaine
des longueurs d’onde ultraviolettes. Les progrµes en matiµere de polissage des surfaces optiques, et en
particulier des surfaces asph¶eriques (entre 0.5 et 1 nm RMS en 1950 ; 0.1 nm environ actuellement),
l’am¶elioration de la r¶e°ectivit¶e de ces surfaces grâce au d¶eveloppement des multicouches au cours des
vingt derniµeres ann¶ees, et l’augmentation de la sensibilit¶e des d¶etecteurs dans l’ultraviolet permettent
µa pr¶esent d’envisager la r¶ealisation d’un spectromµetre imageur performant dans l’ultraviolet.

Dans le chapitre pr¶ec¶edent, nous avons vu que la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier ¶etait le
candidat id¶eal pour cet objectif, grâce notamment µa l’avantage de l’¶etendue qui autorise l’utilisation
d’une ouverture large et permet donc d’avoir un champ su–sant pour faire de l’imagerie. J’ai ¶etudi¶e
le principe de fonctionnement d’un instrument th¶eorique et abord¶e l’¶etude du fonctionnement des
systµemes r¶eels. Afln de r¶epondre aux besoins exprim¶es par les scientiflques dans le cas pr¶ecis de
l’¶etude du Soleil, nous devons choisir un systµeme optique adapt¶e qui pourra être l¶egµerement modifl¶e
ult¶erieurement en fonction des objectifs scientiflques correspondant µa une mission sp¶eciflque. Afln
de conflrmer ce choix, des simulations doivent être r¶ealis¶ees pour v¶erifler le fonctionnement et les
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performances de l’instrument. Dans un premier temps, un instrument id¶eal sera simul¶e pour optimiser
le choix des composants et paramµetres de l’instrument, puis des modiflcations simulant les conditions
r¶eelles de fonctionnement et de qualit¶e des optiques seront apport¶ees µa l’instrument id¶eal afln de
simuler les performances r¶eelles de celui-ci. Les r¶esultats de ces simulations permettront d’¶evaluer la
maquette r¶ealis¶ee.

2 Spectro-imagerie dans l’ultraviolet

2.1 Contraintes techniques li¶ees µa l’ultraviolet lointain

Le domaine de longueur d’onde, centr¶e autour de la raie Lyman fi de l’hydrogµene (121.6 nm), va
contraindre un grand nombre de paramµetres techniques dans le choix du systµeme optique. L’une des
particularit¶es du rayonnement ultraviolet lointain est qu’il est absorb¶e par la plupart des mat¶eriaux
(voir flgure 6.1). Il est donc trµes di–cile de r¶ealiser des systµemes dioptriques classiques fonctionnant
dans l’ultraviolet lointain. Le mat¶eriau le plus couramment utilis¶e dans ce domaine de longueur d’onde
est le °uorure de magn¶esium (MgF2) qui ne transmet plus la lumiµere au dessous de 115 nm ; celui-ci
est hygroscopique ce qui rend di–cile le polissage des surfaces optiques. Ainsi les ¶el¶ements optiques
en MgF2 ne peuvent pas être polis µa mieux que ‚=4 (‚ = 633 nm), ce qui est insu–sant pour r¶ealiser
une s¶eparatrice de faisceaux de bonne qualit¶e pour les trµes courtes longueurs d’onde. D’autre part, les
revêtements classiques de miroirs r¶e°¶echissent peu l’ultraviolet, il faut donc utiliser des revêtements
de type multicouche optimis¶es pour l’ultraviolet et limiter le nombre de r¶e°exions dans l’instrument
pour conserver un °ux lumineux su–sant (r¶e°exion : 80% pour les miroirs recouverts de Al + MgF2).
Ce sont ces deux constatations qui vont restreindre le choix du systµeme optique.

2.2 Spectro-imagerie dans l’ultraviolet : les premiµeres r¶ealisations

En raison des contraintes sp¶eciflques au domaine spectral ultraviolet, il n’existe pas µa l’heure
actuelle de spectromµetre imageur fonctionnant dans l’ultraviolet. Cependant, l’int¶erêt exprim¶e par les
physiciens solaire notamment pour des instruments combinant spectrom¶etrie et imagerie a men¶e µa
plusieurs projets de r¶ealisations que je vais d¶ecrire rapidement ici.

Premiµere tentative de spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet
L’¶equipe du docteur R.A. Kruger du d¶epartement de physique de l’universit¶e du Wisconsin a ¶et¶e la
premiµere µa essayer au d¶ebut des ann¶ees 70 de r¶ealiser un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier
dans le vide ultraviolet (VUV : 100 nm - 200 nm) ne poss¶edant que des surfaces r¶e°¶echissantes et une
large bande passante. Afln de contourner l’absence de s¶eparatrice et de compensatrice su–samment
e–caces dans le VUV, Kruger a utilis¶e un r¶eseau de difiraction. Cette id¶ee avait d¶ejµa ¶et¶e sugg¶er¶ee
notamment par Connes en 1959 ([Connes, 1960]), mais n’avait jamais men¶e µa la r¶ealisation d’un
IFTS. Le sch¶ema optique de principe est repr¶esent¶e sur la flgure 6.2, un systµeme de trois r¶eseaux
permet de r¶ealiser la s¶eparation des faisceaux, la s¶election spectrale puis la recombinaison des faisceaux
([Kruger et al., 1972]). Le miroir M1 est mobile permettant le balayage de la difi¶erence de marche.
Mais en raison de la trop faible r¶e°ectance des miroirs pour ces longueurs d’onde, l’¶equipe a choisi de
minimiser le nombre de r¶e°exions en utilisant les r¶eseaux secondaires en autocollimation (second ordre
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Fig. 6.1: Courbes de transmission de difi¶erents mat¶eriaux optiques.

de difiraction voir flgure 6.3), l’un d’entre eux se d¶epla»cant pour faire varier la difi¶erence de marche
([Kruger et al., 1973]). Cet interf¶eromµetre a ¶et¶e test¶e dans le visible et dans l’ultraviolet proche (µa 265.8
nm) avec un trµes faible pouvoir de r¶esolution (60). Les capacit¶es d’imagerie de l’interf¶eromµetre n’ont pas
¶et¶e test¶ees et les di–cult¶es d’alignement et de d¶eplacement du r¶eseau mobile, ainsi que les problµemes
de qualit¶e de surface, ont pouss¶e l’¶equipe de l’universit¶e du Michigan µa utiliser ce type d’interf¶eromµetre
dans l’infrarouge lointain oµu l’absence de s¶eparatrice e–cace est ¶egalement un problµeme, mais oµu les
di–cult¶es d’alignement, de d¶eplacement et de qualit¶e de surface sont moindres ([Fonck et al., 1978]).

MOSES : Multi Order Solar EUV Spectrograph L’instrument MOSES est la tentative la plus
r¶ecente de spectro-imagerie dans l’ultraviolet. Le principe de fonctionnement est proche de celui d’un
overlappographe, µa la difi¶erence que MOSES travaille dans trois ordres : -1, 0 et +1, ce qui doit per-
mettre de s’afiranchir de la superposition des donn¶ees spatiales et spectrales lors de l’inversion des
donn¶ees ([Kankelborg et al., 2001]) . Le sch¶ema de principe de l’instrument est illustr¶e sur la flgure
6.4, un r¶eseau de difiraction sph¶erique collecte la lumiµere, la disperse et la focalise sur trois d¶etecteurs.
Cet instrument est µa bande passante ¶etroite en raison de la taille des d¶etecteurs dans la direction
de dispersion de la lumiµere. Ainsi pour l’instrument r¶ealis¶e pour un vol fus¶ee de d¶emonstration, la
bande passante est de 2 nm, l’instrument est pr¶evu pour fonctionner entre 29.3 nm et 31.4 nm per-
mettant d’observer la raie He II µa 30.38 nm et la raie Si XI µa 30.33 nm. La r¶esolution spatiale est
de 1 seconde d’arc pour un champ de vue total de 8.3 minutes d’arc dans le sens perpendiculaire
µa la dispersion spectrale. La r¶esolution spectrale est de 2 10¡3 nm. Le lancement de cet instrument
r¶ealis¶e par un consortium international (Universit¶e du Montana, Lockheed, et MSSL) est pr¶evu pro-
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Fig. 6.2: Sch¶ema optique [Kruger et al., 1972].

Fig. 6.3: Sch¶ema optique [Kruger et al., 1973].
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Fig. 6.4: Sch¶ema principe du spectromµetre imageur MOSES (Universit¶e du Montana, Lockheed, et MSSL).

chainement ; cependant les di–cult¶es d’inversion des donn¶ees d¶ejµa ¶evoqu¶ees il y a quelques ann¶ees
([Kankelborg and Thomas, 2001]) n’ont pas ¶et¶e totalement surmont¶ees µa ce jour .

3 Choix d’un systµeme optique pour l’IFTSUV

Dans le cadre d’une mission spatiale, le systµeme optique est choisi pour r¶epondre aux objectifs
scientiflques de la mission, en prenant en compte les contraintes techniques qu’elle impose, en parti-
culier en matiµere d’encombrement, de masse, de consommation ¶electrique et de t¶el¶em¶etrie. Dans le
cadre de cette thµese, l’instrument n’est pas assign¶e µa une mission sp¶eciflque mais se veut un d¶emons-
trateur de la possibilit¶e de r¶ealiser un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans le domaine
de l’ultraviolet lointain. Un cahier des charges succint a tout de même ¶et¶e r¶ealis¶e conform¶ement aux
conclusions du chapitre 3, il est pr¶esent¶e dans le tableau 6.1.

Un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier est compos¶e de deux parties : un t¶elescope
r¶ealisant l’imagerie et un interf¶eromµetre r¶ealisant la spectrom¶etrie. Historiquement, les premiers spec-
tromµetres µa transform¶ee de Fourier utilisaient des interf¶eromµetres de Michelson. Depuis d’autres types
d’interf¶eromµetres ont ¶et¶e utilis¶es, notamment les montages Mach Zehnder comme c’est le cas pour
l’instrument SPIRE de la mission Herschel de l’ESA. La partie spectromµetre µa transform¶ee de Fou-
rier de l’instrument SPIRE fonctionnera dans l’infrarouge lointain (bandes 200 „m µa 300 „m et 300
„m µa 670 „m [Swinyard et al., 2000]). Cependant, dans notre cas, l’interf¶eromµetre de Mach Zehn-
der n’est pas un choix id¶eal puisqu’il impose l’utilisation de deux s¶eparatrices et la variation de la
difi¶erence de chemin optique devrait se faire en ins¶erant une ligne µa retard dans un des bras de l’in-
terf¶eromµetre ce qui est bien moins facile µa mettre en ¾uvre que la translation d’un miroir dans le
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Cahier des charges
Longueur d’onde 121.6 nm
R¶esolution spectrale 0.02 nm
Pouvoir de r¶esolution 6 000
Bande passante min 25 nm
R¶esolution spatiale de 0.100µa 100

Champ de 3000£ 3000µa 30’£30’
R¶esolution temporelle 1 min

Tab. 6.1: Cahier des charges de l’instrument IFTSUV

cas de l’interf¶eromµetre de Michelson. La s¶eparatrice, et sa compensatrice associ¶ee, est en efiet une
di–cult¶e technique importante : l’ultraviolet lointain ¶etant rapidement absorb¶e, pour fabriquer une
s¶eparatrice classique (50% transmission; 50% r¶e°exion), il faut utiliser des lames trµes flnes en MgF2
par exemple. C’est cette solution qui a ¶et¶e choisie dans le laboratoire de spectroscopie de l’Imperial
College µa Londres ([Thorne et al., 1987]) et les r¶esultats ne sont pas totalement satisfaisants. En efiet,
le MgF2 devrait permettre d’atteindre la raie Lyman fi de l’hydrogµene puisque la limite de transmis-
sion se trouve proche de 110 nm, mais des r¶esultats satisfaisants n’ont ¶et¶e obtenus avec cet instrument
qu’au delµa de 140 nm ([Thorne et al., 1995]) et des d¶efauts d’homog¶eneit¶e dans l’¶epaisseur de la lame
s¶eparatrice semblent être la principale limitation des performances ([Thorne, 1995]). C’est pourquoi
nous avons d¶ecid¶e de r¶ealiser la s¶eparation et la recombinaison des faisceaux cr¶eant les deux bras de
l’interf¶eromµetre en utilisant uniquement des optiques en r¶e°exion. Cette solution permettra ¶egalement
d’envisager des instruments du même type pour des longueurs d’onde inf¶erieures µa 115 nm.
Le principe de la s¶eparation des faisceaux utilise la difiraction d’un r¶eseau en r¶e°exion. Rappelons que
si on envoie un faisceau lumineux polychromatique sur un r¶eseau de difiraction, la lumiµere est dispers¶ee
de fa»con µa ce que chaque longueur d’onde qui la compose v¶erifle l’¶equation du r¶eseau (¶equation 6.1) :

k ¢ m ¢ ‚ = sin i + sin d (6.1)

oµu k est le nombre de traits par unit¶e de longueur du r¶eseau, m est un entier appel¶e ordre de difiraction,
‚ est la longueur d’onde, et i et d sont respectivement les angles d’incidence sur le r¶eseau et l’angle
suivant lequel la lumiµere est difiract¶ee (flgure 6.5). L’id¶ee est donc ici de reprendre le systµeme de trois
r¶eseaux ¶etudi¶e propos¶e par Kruger ([Kruger et al., 1972]) . Le faisceau lumineux, pr¶ealablement colli-
mat¶e et correctement dimensionn¶e, arrive en incidence normale sur le r¶eseau central (voir flgure 6.6) ;
les deux faisceaux difiract¶es dans les ordres § 1 forment les deux bras de l’interf¶eromµetre. Les deux
faisceaux sont ensuite µa nouveau difiract¶es par deux r¶eseaux secondaires identiques au r¶eseau central
sur leur normale. On obtient ainsi deux faisceaux parallµeles collimat¶es issus du faisceau incident et la
dispersion est annul¶ee.
La formation des faiceaux se fait ici par division d’amplitude. La division du front d’onde pourrait

être une solution envisag¶ee dans un autre instrument car elle permettrait d’avoir recours µa de plus
petites ouvertures. L’avantage de la solution choisie est que la s¶election spectrale et l’annulation de
la dispersion sont ¶egalement efiectu¶ees par le systµeme de r¶eseaux (voir flgure 6.6). La bande passante
limit¶ee par ce systµeme est d¶eflnie comme ¶etant le produit de la dispersion lin¶eaire r¶eciproque par
la dimension caract¶eristique de la zone ¶eclair¶ee du r¶eseau. Cette derniµere dimension correspond µa la
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Fig. 6.5: Sch¶ema de fonctionnement d’un r¶eseau de difiraction en r¶e°exion

Réseau central

Réseaux secondaires

+1

-1

Fig. 6.6: Systµeme de trois r¶eseaux de difiraction en r¶e°exion r¶ealisant la s¶election spectrale et la division
d’amplitude du faisceau incident.
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largeur de la fente utilis¶ee dans le cas d’un spectromµetre µa fente, et au diamµetre du faisceau ¶eclairant
le r¶eseau dans le cas d’un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier. La dispersion lin¶eaire r¶eci-
proque (DLR) est exprim¶ee en nm/mm (¶equation 6.2b), et s’obtient par difi¶erenciation de l’¶equation
des r¶eseaux (¶equation 6.2a) :

k ¢ m ¢ –‚ = cos d –d (6.2a)

DLR =
–‚
–L

=
cos d

k ¢ m ¢ l
(6.2b)

oµu l est la distance entre le r¶eseau central et les r¶eseaux secondaires. La recombinaison des faisceaux
peut ensuite être r¶ealis¶ee selon le principe du retour inverse de la lumiµere, c’est µa dire en faisant
passer µa nouveau les faisceaux par le systµeme de trois r¶eseaux de difiraction aprµes r¶e°exion sur des
miroirs plans dont un est mobile afln de faire varier la difi¶erence de marche. Les faisceaux peuvent
être ¶egalement recombin¶es au foyer d’un miroir ce qui a l’avantage de limiter le nombre de r¶e°exions
mais qui est beaucoup plus critique en terme d’alignement puisque les interf¶erences n’ont lieu qu’en
un seul point.

3.1 Choix des paramµetres

Comme nous l’avons rappel¶e dans le tableau 6.1, nous souhaitons r¶ealiser un instrument µa haute
r¶esolution spectrale sur une large bande passante centr¶ee sur la raie H-Lyman fi tout en restant dans
des dimensions \ raisonnables " puisque cet instrument est destin¶e µa être embarqu¶e sur un satellite oµu
l’encombrement et la masse sont souvent des critµeres trµes restrictifs.
Le pouvoir de r¶esolution est d¶eflni de la fa»con suivante ([Maillard, 1995]) :

R =
8
`2 ¢ (

d
D

)2 (6.3)

oµu ` est le champ angulaire total de l’instrument, D le diamµetre d’ouverture du t¶elescope, et d la taille
caract¶eristique du faisceau dans la partie spectromµetre. Je choisis de r¶ealiser un instrument th¶eorique
observant la totalit¶e du disque solaire, le champ angulaire total vaut dans ce cas 32’. Je me limite
µa une ouverture de 40 mm et µa un faisceau de 10 mm de diamµetre aprµes r¶eduction par un systµeme
afocal. L’¶equation 6.3 nous donne alors un pouvoir de r¶esolution proche de 6000 ce qui est satisfaisant
en regard du cahier des charges et correspond µa une r¶esolution spectrale de –‚ = 0:02 nm µa 120 nm.
La valeur du pouvoir de r¶esolution flxe celle de la course totale de la partie interf¶eromµetre puisque

R =
2L
‚

. Dans le cas pr¶esent la course totale de l’interf¶eromµetre est donc de 729.6 „m.
La transmission de cet instrument vaut 2%. En efiet, les miroirs et r¶eseaux sont recouverts d’une couche
de MgF2 afln d’augmenter leur r¶e°ectivit¶e dans le domaine ultraviolet, celle-ci est de 80 % environ µa
120 nm. L’e–cacit¶e des r¶eseaux, qui repr¶esente la partie du °ux incident difiract¶e dans l’ordre § 1,
est de 60 % environ. D’autre part, un d¶etecteur CCD aminci et ¶eclair¶e par l’arriµere a une e–cacit¶e de
10 % au mieux. Le signal obtenu par cet instrument µa H-Lyman fi est donc d’environ 3500 coups par
seconde par pixel (Soleil calme).
Je considµere des r¶eseaux de difiraction comportant 3600 traits par millimµetre comme dans le spec-
tromµetre SUMER ([Wilhelm et al., 1995]), l’angle de difiraction dans l’ordre 1 vaut alors 25.96”pour
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IFTSUV th¶eorique
Longueur d’onde 121.6 nm
R¶esolution spectrale 0.02 nm
Pouvoir de r¶esolution 6 000
Bande passante 43 nm
Difi¶erence de chemin optique maximale 729.6 „m
R¶esolution spatiale 100

Champ 32’£32’
Ouverture 40 mm
Nombre d’¶echantillons 6948
Pas de d¶eplacement du miroir 105 nm
R¶esolution temporelle 1 min
Transmission 2%

Tab. 6.2: Principaux paramµetres de l’IFTSUV th¶eorique

‚ = 121:6 nm. Je considµere une distance de 70 mm entre le r¶eseau central et les r¶eseaux secondaires
afln d’être r¶ealiste au niveau de l’encombrement des montures des r¶eseaux. L’¶equation 6.2b donne dans
ce cas une bande passante de 43 nm environ.
Comme nous l’avons vu dans le chapitre 5, au paragraphe 3.3.2, il est important de choisir avec
pr¶ecaution les paramµetres d’¶echantillonnage de l’interf¶erogramme. D’aprµes [Chamberlain, 1979], si
¢¾ = ¾max ¡ ¾min est la bande spectrale d’int¶erêt et si ¾max est un multiple entier de ¢¾ alors il est

possible d’¶echantillonner le signal avec un pas fl =
1

2¢¾
. Ainsi en prenant ¾max = 95000 cm¡1(‚min =

105:26 nm) et ¾min =
3
4

¾max = 71250 cm¡1(‚max = 140:35 nm), on peut ¶echantillonner le signal tous
les 210 nm ce qui correspond µa un pas de d¶eplacement du miroir de 105 nm. Cette derniµere valeur
permet de calculer le nombre d’¶echantillons N n¶ecessaires par 2 ¢ L = fl ¢ N . On obtient N= 3474. Si
on considµere un ¶el¶ement de r¶esolution constitu¶e de deux pixels il faut multiplier ce nombre par deux.
Les principaux paramµetres de l’IFTSUV th¶eorique sont rappel¶es dans le tableau 6.2.
Le calcul des paramµetres d’¶echantillonnage permet notamment d’estimer la r¶esolution temporelle que

l’on peut obtenir avec cet instrument. A chaque pas d’¶echantillonnage, une image est enregistr¶ee sur le
d¶etecteur. Dans le cas d’une image du disque solaire dans la raie H-Lyman fi, la limitation temporelle
vient de la vitesse de lecture du d¶etecteur et non du temps de pose. Ainsi, dans le cas d’un d¶etecteur
CCD, la lecture de l’image peut se faire au mieux µa 100 Hz, ce qui permet d’obtenir un cube de donn¶ees
en 70 secondes dans le cas pr¶esent. Cette r¶esolution temporelle peut être modifl¶ee en vol par exemple
si on choisit de r¶eduire la r¶esolution spectrale et donc le nombre d’¶echantillons enregistr¶es.
L’instrument complet se compose d’un systµeme afocal r¶eduisant le faisceau incident, du systµeme de
trois r¶eseaux additionn¶e de deux miroirs plans pour constituer les deux bras de l’interf¶eromµetre et
d’une parabole hors axe pour focaliser le faisceau recombin¶e sur un d¶etecteur comme illustr¶e sur la
flgure 6.13.
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3.2 Facteurs in°uant les performances de l’instrument

Dans le chapitre 5 nous avons vu le fonctionnement th¶eorique d’un spectromµetre imageur µa trans-
form¶ee de Fourier et les performances attendues notamment en terme de r¶esolution spectrale. Nous
avons ¶egalement dans ce même chapitre ¶evoqu¶e les cons¶equences sur le fonctionnement de ce type
d’instrument de la n¶ecessit¶e dans la pratique d’¶echantillonner la difi¶erence de marche entre les deux
bras de l’interf¶eromµetre, difi¶erence de marche qui ne peut pas être inflnie comme dans le cas id¶eal. Il
existe d’autres facteurs qui viennent in°uencer les performances des spectromµetres imageur µa transfor-
m¶ee de Fourier. Ces facteurs in°uent sur la qualit¶e de l’interf¶erogramme enregistr¶e, qui donnera ensuite
le spectre. On peut d¶eflnir la qualit¶e de l’interf¶erogramme par le contraste des franges d’interf¶erence
c’est µa dire l’e–cacit¶e de modulation. Ces facteurs sont principalement : l’e–cacit¶e des r¶eseaux, la
qualit¶e des surfaces optiques, la pr¶ecision de l’alignement, et la qualit¶e du pas d’¶echantillonnage.

3.2.1 E–cacit¶e des r¶eseaux

Le systµeme de r¶eseaux permettant de r¶ealiser la division d’amplitude du faisceau incident est un
point capital du sch¶ema optique retenu. Son in°uence sur les performances de l’instrument sont mul-
tiples. Tout d’abord, les r¶eseaux utilis¶es pour l’ultraviolet ont souvent un grand nombre de traits par
millimµetre afln d’augmenter l’angle de difiraction et de pouvoir mieux s¶eparer les courtes longueurs
d’ondes. Les r¶eseaux ne peuvent être grav¶es que jusqu’µa 1800 tr/mm ; pour utilisation dans l’ultravio-
let, il est n¶ecessaire de recourir aux r¶eseaux holographiques.
Ces r¶eseaux sont produits µa partir d’un substrat poli. C’est la qualit¶e de surface de ce substrat qui est
donn¶e comme r¶ef¶erence de qualit¶e de surface du r¶eseau par les fabricants. Sur ce substrat est d¶epos¶e
une couche r¶eguliµere de r¶esine photosensible, puis le tout est expos¶e aux franges d’interf¶erences cr¶e¶ees
par la superposition de deux faisceaux laser coh¶erents (voir flgure 6.7). Le r¶eseau illumin¶e est ensuite
trait¶e chimiquement, les parties expos¶ees aux franges brillantes ¶etant dissoutes formant les traits du
r¶eseau en relief. Les traits des r¶eseaux holographiques sont de forme sinusoidale, ils sont donc sym¶e-
triques.
La modulation des franges d’interf¶erences est maximale lorsque les ondes qui interfµerent sont exacte-
ment de même amplitude (Eq. 5.2). Dans le cas pr¶esent¶e ici, les deux faisceaux qui interfµerent sont
form¶es µa partir des ordres -1 et + 1 difiract¶es par un premier r¶eseau ¶eclair¶e en incidence normale, puis
par un second r¶eseau pour lequel l’angle d’incidence correspond µa l’angle de difiraction du premier r¶e-
seau. Les amplitudes des deux faisceaux ainsi form¶es ne seront ¶egales que si les r¶eseaux sont identiques
et si l’e–cacit¶e des r¶eseaux dans les ordres -1 et + 1 sont identiques. L’e–cacit¶e d’un r¶eseau est d¶eflni
comme le pourcentage du rayonnement monochromatique incident sur le r¶eseau difiract¶e dans l’ordre
consid¶er¶e.
Les r¶eseaux ne peuvent bien sûr être parfaitement identiques, mais s’ils sont issus d’un même lot, les
conditions de r¶ealisation sont identiques et donc le nombre de trait par millimµetre et la qualit¶e de
surface des r¶eseaux sont les mêmes. En ce qui concerne les e–cacit¶es compar¶ees dans les ordres -1 et
+1, ces mesures ne sont pas efiectu¶ees par le fabricant, mais [McCandliss et al., 2001] a montr¶e que
ces e–cacit¶es ne difi¶eraient pas plus de 3 %, cette valeur est faible car la forme des traits des r¶eseaux
holographiques sont sym¶etriques. L’e–cacit¶e de modulation s’en trouve donc multipli¶ee dans le pire
des cas par un facteur 0.97.
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Fig. 6.7: Fabrication des r¶eseaux holographiques et forme des traits grav¶es (Jobin-Yvon Horiba).
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Fig. 6.8: In°uence de la qualit¶e optique sur le spectre de puissance simul¶e. ‚= 630 nm dans la l¶egende

3.2.2 Qualit¶e des surfaces optiques

L’ensemble des surfaces optiques doit être de qualit¶e su–sante pour repondre au critµere de Ray-

leigh : les d¶eformations du front d’onde en sortie de l’instrument ne doivent pas d¶epasser
‚
4

pic to

valley (PV) soit
‚
13

root mean square (RMS), oµu lambda est la longueur d’onde de fonctionnement de
l’instrument. Les d¶efauts des surfaces optiques et donc des fronts d’onde interf¶erant introduisent une
variation de phase, et donc une difi¶erence de chemin optique entre les rayons interf¶erant. Ces variations
de phase ont une distribution gaussienne dont la demi largeur µa mi-hauteur est donn¶ee par la valeur
RMS des d¶efauts r¶esultants de la superposition des deux fronts en sortie de l’interf¶eromµetre de l’IFTS.
Il est ¶evident que plus le systµeme optique comporte de surfaces optiques plus la contribution de la
qualit¶e des surfaces µa l’e–cacit¶e de modulation est importante, les d¶efauts des difi¶erentes surfaces
s’ajoutent quadratiquement. Inversement, plus les surfaces sont de bonne qualit¶e moins ce facteur a
d’in°uence. Une simulation de cette in°uence est montr¶ee sur la flgure 6.8.
Dans le cas du systµeme optique choisi pour r¶ealiser un IFTSUV, chaque voie est constitu¶ee de huit

surfaces optiques, 1 miroirs et 3 r¶eseaux (2 passages sur les r¶eseaux secondaires). Afln d’obtenir
‚uv

4
PV, il faut avoir des surfaces µa

‚v

40
PV oµu ‚v= 630 nm pour ‚uv =121.6 nm ou des surfaces µa

‚v

25
PV

pour ‚uv = 200 nm. Il faudra donc veiller µa utiliser le moins de surfaces possibles pour les plus courtes
longueurs d’onde.
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3.2.3 Alignement interf¶erom¶etrique

L’alignement du systµeme optique est un facteur important de l’e–cacit¶e de modulation, d’autant
plus important que le nombre de surfaces est ¶elev¶e et que leur dimensions sont grandes. L’alignement
du systµeme optique n’a d’in°uence sur l’e–cacit¶e de modulation que dans la partie interf¶erom¶etrique oµu
les faisceaux lumineux suivent des chemins difi¶erents. Une difi¶erence d’orientation globale des surfaces
(tilt) entre les deux bras de l’interf¶eromµetre induit une variation de la difi¶erence de marche entre ces
deux bras. Si on considµere que les surfaces optiques sont circulaires et que l’angle de tilt µ est petit, on
peut ¶ecrire la contribution de l’alignement interf¶erom¶etrique µa l’e–cacit¶e de modulation de la fa»con
suivante ([Chamberlain, 1979]) :

(C)AI = 2
J1(

2…µR
‚

)

2…µR
‚

(6.4)

oµu R est le rayon des optiques dans le systµeme. La flgure 6.9 montre l’¶evolution de la valeur de cette
contribution en fonction de l’angle entre les surfaces pour des optiques de rayon utile 6 mm, cela
pour difi¶erentes valeurs de la longueur d’onde, la flgure 6.10 montre la contribution µa l’e–cacit¶e de
modulation en fonction de la longueur d’onde pour difi¶erentes valeurs de l’inclinaison, enfln, la flgure
6.11 montre l’in°uence de la taille des optiques sur la contribution µa l’e–cacit¶e de modulation. Ces
graphiques montrent que pour travailler µa H-Lyman fi, les faisceaux doivent être petits (10 mm de
diamµetre environ) et le d¶esalignement global doit être meilleur que deux secondes d’arc.

3.2.4 Qualit¶e du pas d’¶echantillonnage

Comme nous l’avons vu dans la section 3.3.2 du chapitre 3.3.2 du chapitre 5, c’est le pas d’¶echan-
tillonnage qui sur une bande passante flx¶ee d¶etermine la r¶esolution spectrale de l’instrument. La
performance principale d’un spectromµetre µa transform¶ee de Fourier est donc d¶ependante de la qualit¶e
d’¶echantillonnage de la difi¶erence de marche. Une erreur constante du pas d’¶echantillonnage entrâ‡ne
une variation de la r¶esolution spectrale de l’instrument. Une erreur al¶eatoire de la valeur pas d’¶echan-
tillonnage de la difi¶erence de marche rend irr¶eguliµere la forme des franges d’interf¶erences puisque les
points sont pris de fa»con irr¶eguliµere sur la sinusoide. Cela ne change donc pas le maximum d’intensit¶e
du contraste des franges, mais en moyenne, l’amplitude de modulation est diminu¶ee, ce qui entraine
une baisse de l’intensit¶e du spectre obtenu comme on peut le voir sur la flgure 6.12. Cette baisse atteint
20% pour une pr¶ecision de positionnement de § 5 nm.

4 Simulation du fonctionnement d’un IFTSUV

4.1 Conception assist¶ee par ordinateur

Au cours de mes trois ann¶ees de thµese, j’ai r¶ealis¶e toutes les conceptions et simulations d’instruments
optiques assist¶ees par ordinateur µa l’aide du logiciel Zemax. Il fait partie des logiciels de trac¶e de
rayons les plus performants. Zemax permet de concevoir, simuler et optimiser virtuellement tous
les instruments optiques, dioptriques, catadioptriques, dispersifs... Le logiciel possµede trois modes de
fonctionnement : s¶equentiel, non s¶equentiel et mixte. Dans le mode s¶equentiel, un rayon part de la
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Fig. 6.9: E–cacit¶e de modulation en fonction de l’inclinaison des surfaces d’onde pour difi¶erentes valeurs de la
longueur d’onde.
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Fig. 6.10: E–cacit¶e de modulation en fonction de la longueur d’onde pour difi¶erentes valeurs de l’inclinaison
des surfaces d’onde.
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Fig. 6.11: E–cacit¶e de modulation en fonction de l’inclinaison entre les surfaces d’onde pour difi¶erentes valeurs
de la taille de faisceau et de la longueur d’onde..
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Fig. 6.12: In°uence de la qualit¶e du pas d’¶echantillonnage sur le spectre de puissance.
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surface n pour atteindre la surface n+1. Si ce rayon n’atteint pas la surface n+1 le trac¶e s’arrµete.
D’autre part dans le mode s¶equentiel, un rayon ne se divise pas : si un rayon intercepte un r¶eseau
de difiraction il faut choisir un unique ordre dans lequel sera difiract¶e le rayon, cela n’est donc pas
trµes adapt¶e µa la simulation des interf¶eromµetres et des spectromµetres. Dans le mode non s¶equentiel,
les surfaces optiques, les sources et les d¶etecteurs sont plac¶es sans ordre particulier dans une enceinte
flctive, situ¶es les uns par rapport aux autres µa l’aide de coordonn¶ees globales (une des surfaces sert
de r¶ef¶erence µa tout ou partie des autres surfaces). Un rayon est d¶eflni par son point source et son
vecteur directeur et peut se diviser plusieurs fois si n¶ecessaire. C’est l’optique g¶eom¶etrique qui r¶egit
le nombre et l’ordre des surfaces que le rayon initial va intercepter. Ce mode est trµes puissant pour
concevoir les interf¶eromµetres et spectromµetres, mais en contrepartie il est beaucoup plus complexe µa
mettre en oeuvre et possµede beaucoup moins de fonctionnalit¶es d’analyse que le mode s¶equentiel. Le
mode mixte permet d’ins¶erer dans un instrument optique d¶eflni en s¶equentiel une partie purement non
s¶equentielle. J’ai utilis¶e dans un premier temps le mode s¶equentiel pour simuler l’instrument th¶eorique
et les solutions envisageables pour les missions spatiales solaires Lyot et Solar Orbiter car l’analyse des
performances dans ces trois cas n’a pas ¶et¶e trµes pouss¶ee. En revanche, j’ai utilis¶e le mode purement
non s¶equentiel pour concevoir et simuler le fonctionnement de la maquette IFTSUV.

4.2 R¶ealisation de la simulation

Pour simuler le d¶eplacement du bras mobile de l’interf¶eromµetre de Michelson, il faut d¶eflnir une
nouvelle conflguration pour chaque position du bras. Il serait trop lourd ¶etant donn¶e le nombre impor-
tant d’¶echantillons µa recueillir d’utiliser une conflguration pour chaque position du bras. Il est donc
n¶ecessaire d’¶ecrire une macro, un programme r¶edig¶e en langage sp¶eciflque µa Zemax proche du basic,
pour efiectuer de fa»con automatis¶ee le trac¶e de rayons dans les difi¶erentes conflgurations de l’instru-
ment et pour calculer l’interf¶erogramme produit en sortie.
Il n’est pas possible avec la version 10.0 de Zemax de d¶eflnir directement un profll de raie (gaussien
ou autre), le logiciel ne considµere que des raies monochromatiques. Pour g¶en¶erer un profll, il est n¶e-
cessaire de sommer des composantes monochromatiques pond¶er¶ees. Ainsi, on peut d¶eflnir un profll
gaussien dans une macro en utilisant une boucle FOR : la longueur d’onde est d¶eclar¶ee comme ¶etant
une fonction de l’indice de la boucle (ce qui d¶eflnit la bande spectrale de la raie), le poids associ¶e µa
chaque composante monochromatique est une fonction gaussienne d¶eflnissant ainsi la largeur µa mi-
hauteur de la raie. Dans un premier temps, le systµeme est totalement d¶eflni surface par surface pour la
premiµere conflguration. Le calcul de l’interf¶erogramme est efiectu¶e µa l’aide de boucles FOR imbriqu¶ees
permettant de sommer les difi¶erentes contributions. Je vais maintenant d¶ecrire les ¶etapes successives
du calcul.
Pour chaque position du miroir du bras mobile de l’interf¶eromµetre, les paramµetres sp¶eciflques des deux
bras sont calcul¶es pour un rayon donn¶e, d¶eflni par le champ et les coordonn¶ees pupillaires.
Puis le logiciel efiectue le trac¶e de rayon et calcule le chemin optique parcouru par la lumiµere dans les
deux voies de l’interf¶eromµetre, ce qui permet d’obtenir la difi¶erence de chemin optique.
Ensuite, les contributions des difi¶erents points du profll sont calcul¶ees et somm¶ees.
La même op¶eration est r¶ealis¶ee pour le nombre de rayons souhait¶e dans la pupille pour un champ et
leurs contributions sont ajout¶ees. Les valeurs de la difi¶erence de chemin optique et celles de l’intensit¶e
en sortie du systµeme sont stock¶ees dans deux vecteurs.
La position du miroir est alors incr¶ement¶ee et un nouveau cycle commence. Aprµes voir calcul¶e la
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difi¶erence de chemin optique et l’intensit¶e pour chaque position du bras souhait¶ee, les deux vecteurs
contenant les donn¶ees sont ¶ecrits dans un flchier texte et on peut tracer l’interf¶erogramme. Les vecteurs
sont remis µa z¶ero afln de calculer ¶eventuellement les interf¶erogrammes pour d’autres champs.
Les r¶esultats sont enregistr¶es dans un flchier texte, la transform¶ee de Fourier de l’interf¶erogramme sera
r¶ealis¶ee sous IDL. La flgure 6.14 montre l’interf¶erogramme obtenu pour une source ponctuelle situ¶ee µa
l’inflni sur l’axe et le spectre calcul¶e µa partir de ces donn¶ees simul¶ees. Dans cette premiµere simulation
le spectre de la lumiµere ¶etait une succession de raies monochromatiques. La flgure 6.15 illustre une
simulation plus r¶ealiste oµu la source a un spectre gaussien centr¶e autour de H-Lyman fi et de largeur
¶equivalente µa la largeur r¶eelle de cette raie. Les simulations r¶ealis¶ees ici conflrment qu’en principe un
tel spectromµetre est r¶ealisable.

4.3 Simulation des performances de l’instrument

J’ai r¶ealis¶e difi¶erentes simulations du fonctionnement de l’instrument IFTSUV. Dans un premier
temps, j’ai ¶etudi¶e le tol¶erancement de l’instrument en tant qu’imageur. Puis j’ai consid¶er¶e la partie
interf¶erom¶etrique et simul¶e les facteurs in°uant sur l’e–cacit¶e de modulation lorsque le logiciel de
conception optique le permettait dans le mode s¶equentiel.

4.3.1 Simulations

Qualit¶e optique L’¶etude de tol¶erancement se fait µa l’aide du logiciel Zemax. Le critµere de tol¶eran-
cement utilis¶e pour la qualit¶e optique du spectro imageur est : les performances de l’instrument sont
consid¶er¶ees su–santes lorsque dans 90% des cas le diamµetre de la tache image est inf¶erieur ou ¶egal µa
la taille du pixel. Pour cela, j’ai utilis¶e l’analyse Monte Carlo : les paramµetres de toutes les optiques
de l’instrument sont distribu¶es al¶eatoirement en respectant les tol¶erances impos¶ees, puis un trac¶e de
rayon est efiectu¶e et le diamµetre RMS de tache image calcul¶e. Je suis d’abord partie de tol¶erances
s¶evµeres puis j’ai relâch¶e lorsque cela ¶etait possible les tol¶erances sur certaines optiques. Le r¶esultat du
tol¶erancement de l’IFTSUV est report¶e dans le tableau 6.3.

Alignement interf¶erom¶etrique Dans la section pr¶ec¶edente, nous avons vu l’in°uence de l’aligne-
ment interf¶erom¶etrique sur la qualit¶e de la modulation des franges d’interf¶erence. La contribution de
l’alignement d¶epend de plusieurs paramµetres, mais dans le cas de l’IFTSUV th¶eorique, la longueur
d’onde de travail est impos¶ee µa 121.6 nm et la taille des faisceaux sur les optiques dans la partie
interf¶erom¶etrique a un diamµetre de 10 mm. J’ai donc simul¶e le fonctionnement de l’IFTSUV dans
difi¶erentes combinaisons de d¶esalignement r¶eparti sur toutes les optiques. C’est-µa dire que lorsque je
considµere un d¶esalignement de 2 secondes d’arc, c’est la somme de tous les ¶ecarts angulaires des dif-
f¶erentes surfaces optiques qui vaut 2 secondes d’arc. Le r¶esultat de ces simulations est illustr¶e par la
flgure 6.16. Les r¶esultats sont en accord avec les courbes th¶eoriques de la partie pr¶ec¶edente µa quelques
pourcents prµes.

4.3.2 Cahier des charges pour la r¶ealisation d’une maquette

Les ¶etudes th¶eoriques et les simulations r¶ealis¶ees permettent de d¶egager des conclusions sur les
paramµetres techniques µa prendre en compte en vue de la r¶ealisation d’un instrument r¶eel, prototype
ou maquette de laboratoire. Les valeurs limites de ces paramµetres sont rassembl¶ees dans le tableau
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Fig. 6.13: Sch¶ema optique du premier IFTS th¶eorique simul¶e
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Fig. 6.14: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de l’ IFTSUV th¶eorique

Fig. 6.15: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de l’ IFTSUV th¶eorique
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Paramµetre Tol¶erance
Miroir primaire
Tilt (2 axes) 1"
Rayon de courbure 1%
Conicit¶e 1:5h
D¶ecentrement 2 „m
Miroir secondaire
Tilt(2 axes) 5"
Rayon de courbure 0.8%
Conicit¶e 1:5h
D¶ecentrement 2 „m
R¶eseau central
Tilt(2 axes) 2"
R¶eseau secondaire
Tilt(2 axes) 2"
Miroir plan
Tilt(2 axes) 2"
Miroir primaire 2
Tilt(2 axes) 5"
Rayon de courbure 1%
Conicit¶e 1:5h
D¶ecentrement 1 „m
Miroir secondaire 2
Tilt(2 axes) 5"
Rayon de courbure 1%
Conicit¶e 1:5h
D¶ecentrement 1 „m

Tab. 6.3: Tol¶erancement optique de l’instrument IFTSUV
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Fig. 6.16: Interf¶erogramme et spectre obtenus lors de la simulation de l’instrument IFTSUV montrant l’in-
°uence d’un d¶esalignement angulaire de l’ensemble des surfaces optiques.

Paramµetre Valeur
Qualit¶e des surfaces optiques min ‚=20 mais fonction du nombre de surfaces employ¶ees
Alignement des surfaces optiques tilts < 1"
Taille des faisceaux R < 5 mm
Qualit¶e du pas d’achantillonnage < 5 nm
R¶eseaux issus d’un même lot

Tab. 6.4: Cahier des charges issu de l’¶etude de l’IFTSUV th¶eorique

6.4. Cependant, ces valeurs sont calcul¶ees ind¶ependamment les unes des autres et il est impossible de
simuler toutes ces in°uences simultan¶ement avec le logiciel Zemax. Ces valeurs sont donc des limites
sup¶erieures strictes.

5 Conclusions

Nous avons vu dans ce chapitre que pour r¶ealiser un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier
dans l’ultraviolet lointain, il est n¶ecessaire d’utiliser un systµeme optique ne comprenant que des sur-
faces en r¶e°exion. En efiet, les rayons ultraviolets sont absorb¶es par la plupart des mat¶eriaux et ceux
transmettant su–samment bas ne sont pas faciles µa polir ou sont hygroscopiques ou insu–samment
homogµenes. C’est pourquoi jusqu’µa pr¶esent, il y a eu peu de tentatives de r¶ealisation de spectromµetres
imageurs dans l’ultraviolet.
L’id¶ee principale utilis¶ee pour r¶ealiser un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’UV est
de se servir d’un systµeme de r¶eseaux de difiraction en r¶e°exion comme s¶eparatrice et ¶eventuellement
recombinatrice. Un sytµeme optique th¶eorique a ¶et¶e choisi utilisant ce principe pour ¶etudier un IFT-
SUV fonctionnant dans la raie H-Lymanfi µa 121.6 nm. Les performances de cet instrument ¶etudi¶ees
th¶eoriquement ou simul¶ees µa l’aide d’un logiciel de conception optique ainsi que l’¶etude des facteurs
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les in°uencant permettent de d¶egager un cahier des charges en vue de la r¶ealisation d’une maquette
de laboratoire. Cette r¶ealisation est d¶ecrite au chapitre suivant.



Chapitre 7

R¶ealisation de la maquette IFTSUV

La premiµere ¶etape de la validation du principe de fonctionnement d’un spectromµetre imageur µa
transform¶ee de fourier dans l’ultraviolet est la r¶ealisation en laboratoire d’une maquette d’un tel
instrument et la v¶eriflcation de son fonctionnement et de ses performances. Une premiµere ¶etape dans
ce processus est la r¶ealisation d’une maquette dans l’air fonctionnant dans l’UV proche. En efiet,
l’installation et le fonctionnement d’une exp¶erience dans une cuve µa vide est longue et complexe, lors
de la premiµere phase de validation du concept il faut avoir la possibilit¶e d’intervenir rapidement sur la
maquette pour ¶eventuellement en modifler des ¶el¶ements. La seconde ¶etape est le passage sous vide de
cette maquette pour un fonctionnement µa des longueurs d’ondes plus courtes notamment µa la longueur
d’onde pour laquelle l’instrument a ¶et¶e pens¶e : la raie Lyman fi de l’hydrogµene. Puis vient l’¶etape de
spatialisation de l’instrument. Ma thµese est consacr¶ee µa la r¶ealisation de la premiµere ¶etape.

1 Choix du sch¶ema optique

Les choix du systµeme optique pour la r¶ealisation de la maquette et des paramµetres de celui-ci ont
¶et¶e contraints par difi¶erents critµeres. Le travail dans l’air impose des longueurs d’onde sup¶erieures ou
approchant 200 nm. Une autre contrainte importante est le systµeme permettant le d¶eplacement du
miroir mobile de l’interf¶eromµetre. Afln d’obtenir la r¶esolution spectrale souhait¶ee, la course totale de
ce miroir doit être de l’ordre de 800 „m (voir la table 7.1) , et l’¶echantillonnage des donn¶ees impose
que ce d¶eplacement soit r¶ealis¶e avec une pr¶ecision nanom¶etrique. Or dans le commerce, les platines de
translation r¶epondant µa ce dernier critµere n’ont pas de courses aussi longues. La plus grande course
disponible µa l’¶epoque de l’achat de la platine ¶etait de 200 „m, ce qui impose de replier le chemin
optique pour multiplier par quatre cette distance. La solution choisie est d’utiliser un miroir double
face sur lequel se r¶e°¶echissent les deux faiceaux formant les bras de l’interf¶eromµetre. Ainsi lorsque le
miroir se d¶eplace de 10 „m, l’augmentation du chemin optique dans un bras de l’interf¶eromµetre est de
20 „m alors que l’autre bras voit une diminution de 20 „m de son chemin optique. Donc lorsque le
miroir se d¶eplace de 10 „m la variation de chemin optique entre les deux bras de l’interf¶eromµetre est
de 40 „m, et pour la totalit¶e de la course la difi¶erence de marche totale possible est bien de 800 „m.
Les autres contraintes sont d’ordre mat¶eriel comme l’encombrement sur le marbre, la disponibilit¶e de
certains composants au laboratoire, le coût et les d¶elais d’obtention des composants.
Le systµeme optique choisi est illustr¶e sur la flgure 7.1. Le sch¶ema optique est complexe pour deux
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maquette IFTSUV
Longueur d’onde 200 nm
R¶esolution spectrale 0.05 nm
Pouvoir de r¶esolution 4 000
Bande passante 25 nm
Difi¶erence de chemin optique maximum 800 „m
Nombre d’¶echantillons 7609
Pas de d¶eplacement du miroir 52.5 nm
Transmission 6%

Tab. 7.1: Principaux paramµetres de la maquette IFTSUV

raisons essentiellement : l’instrument, pour des raisons d’encombrement, est s¶epar¶e en deux niveaux, et
l’instrument comporte deux modes de fonctionnement. En efiet, la maquette comporte une voie visible
qui permet d’aligner et tester la partie interf¶erom¶etrique de l’instrument. Cette voie sert ¶egalement
de contrôle pendant le fonctionnement de l’instrument dans l’ultraviolet. Je vais d’abord d¶ecrire le
chemin optique de la voie UV de systµeme optique, le coeur de l’instrument. Deux sources distinctes
sont utilis¶ees pour simuler le rayonnement solaire : une lampe µa cathode creuse NePt qui ¶emet des
raies flnes et une lampe µa lumiµere blanche ¶emettant un spectre continu entre 200 nm et 800 nm.
La transmission de l’instrument vaut 6 % : la r¶e°ectivit¶e des miroirs et du r¶eseau recouverts de MgF2 est
de l’ordre de 80%, l’e–cacit¶e des r¶eseaux est estim¶ee µa 60 %. L’e–cacit¶e du d¶etecteur CCD utilis¶e est
d’environ 15 % µa 200 nm. Il est possible d’¶evaluer le nombre de coups que recevrait cette maquette de
laboratoire (qui difiµere de l’instrument th¶eorique ¶etudi¶e dans le chapitre pr¶ec¶edent pour fonctionner µa
H-Lyman fi) si on l’utilisait avec le rayonnement solaire µa 200 nm. L’irradiance solaire µa cette longueur
d’onde est de 1:03 1016 ph:cm¡2:s¡1:sr¡1 (valeur obtenue par [Donnelly and Pope, 1973]). Le nombre
de coups par seconde et par pixel sur le d¶etecteur est 32130.

2 R¶ealisation des simulations du fonctionnement de la maquette

Les simulations de la maquette IFTSUV sont r¶ealis¶ees grâce au logiciel Zemax, elles ont ¶et¶e efiec-
tu¶ees avant et pendant la r¶ealisation de la maquette. Il a ¶et¶e n¶ecessaire d’utiliser le mode non s¶equentiel
du logiciel µa cause de la complexit¶e du systµeme optique (r¶e°exions multiples et utilisation de r¶eseaux
de difiraction en r¶e°exion) et l’utilisation de deux sources lumineuses difi¶erentes situ¶ees µa deux en-
droits difi¶erents de la maquette. La limitation de ce mode de fonctionnement vient du fait qu’aucune
analyse qualitative ne peut être efiectu¶ee sur l’instrument. Seuls les d¶etecteurs simul¶es permettent par
exemple de calculer la taille d’une tâche image (avec l’impact des rayons sur leur surface), ou tenter
d’appr¶ecier le niveau des aberrations de l’image, et encore faut-il pour cela calculer un nombre trµes
important de rayons optiques, ce qui est trµes gourmand en temps de calcul. Cependant ce mode est
int¶eressant dans le cas d’¶etude de la lumiµere parasite, il est possible de positionner des blafies qui sont
en fait des d¶etecteurs et on observe lµa oµu des rayons non utiles frappent les parois et peuvent cr¶eer
des points chauds.
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Fig. 7.1: Sch¶ema optique du systµeme optique choisi pour la maquette IFTSUV.
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Simulation du fonctionnement dans le visible Dans un premier temps, les simulations r¶ealis¶ees
ont concern¶e le fonctionnement de la maquette pour la voie de contrôle en lumiµere visible. La flgure 7.2
illustre le trac¶e de rayon r¶ealis¶e pour cette conflguration de l’instrument, on voit ¶egalement l’impact
des rayons sur le d¶etecteur. Un petit programme r¶edig¶e en basic permet de r¶ealiser une simulation
du fonctionnement de l’interf¶eromµetre. Ce programme consiste essentiellement en une boucle FOR.
A chaque appel de la boucle, le miroir double face est d¶eplac¶e, les rayons trac¶es, et l’intensit¶e sur
le d¶etecteur enregistr¶ee. Le r¶esultat du programme est constitu¶e de deux vecteurs l’un contenant
les positions du miroir et l’autre contenant les intensit¶es enregistr¶ees. Ces donn¶ees permettent de
tracer l’interf¶erogramme simul¶e et de calculer le spectre en appliquant la transform¶ee de Fourier. Les
r¶esultats obtenus par ces simulations conflrment le bon fonctionnement th¶eorique de la maquette. Au
cours de l’alignement de la maquette, il s’est av¶er¶e que la platine de translation avait une pr¶ecision
de positionnement plus faible que celle esp¶er¶ee (§ 5 nm au lieu de § 1 nm). J’ai donc simul¶e cette
erreur de positionnement sur la maquette pour visualiser l’impact sur la qualit¶e du spectre obtenu. Le
r¶esultat obtenu par simulation est illustr¶e sur la flgure 7.3. On observe une diminution du contraste
des franges et une irr¶egularit¶e de celles-ci. Le spectre est plus bruit¶e et l’intensit¶e du pic d¶etect¶e plus
faible mais il y a tout de même d¶etection.

Simulation du fonctionnement dans l’ultraviolet L’¶etape suivante est la simulation du fonc-
tionnement de la maquette IFTSUV dans l’ultraviolet. Ces simulations ont ¶et¶e efiectu¶ees pendant le
montage et l’alignement de la maquette. Par rapport µa l’instrument simul¶e pr¶ec¶edemment, une source
UV et un collimateur (parabole hors axe) ont ¶et¶e ajout¶es, le systµeme de lames a ¶et¶e remplac¶e par un
miroir puisque l’UV est r¶e°¶echi par le r¶evêtement sur la premiµere surface de la premiµere lame (voir
annexe E partie 3). Le trac¶e de rayon pour cette conflguration de la maquette IFTSUV est illustr¶e sur
la flgure 7.4. La premiµere simulation efiectu¶ee est celle d’une maquette id¶eale fonctionnant en lumiµere
monochromatique µa 200 nm. Le r¶esultat de cette premiµere simulation est illustr¶e sur la flgure 7.5 et
conflrme le bon fonctionnement et le bon choix de paramµetres de la maquette. La flgure 7.6 donne
l’interf¶erogramme simul¶e et le spectre obtenu lorsque la lumiµere incidente est compos¶ee de 11 raies de
même intensit¶e autour de 200 nm. Ensuite, comme la qualit¶e des surfaces optiques pouvait s’av¶erer
être un problµeme, j’ai d¶ecid¶e de simuler ma maquette \ r¶eelle ", avec les erreurs de positionnement de
la platine de translation supportant le miroir mobile et les qualit¶es de surface des difi¶erentes optiques.
Le logiciel Zemax ne prend pas en compte la qualit¶e des surfaces de fa»con triviale, c’est µa dire qu’il
n’est pas possible d’indiquer au logiciel qu’une surface est µa ‚/20 par exemple.
La solution que j’ai trouv¶ee pour rem¶edier µa ce problµeme est d’utiliser les surfaces de Zernike. Ces
surfaces sont d¶eflnies par les polynômes du même nom ; en utilisant un degr¶e trµes ¶elev¶e (sup¶erieur µa 200
dans ce cas) de ces polynômes, on obtient une surface compos¶ee de nombreux creux et bosses. Il su–t
de transformer la qualit¶e de surface RMS en qualit¶e de surface \ pic to valley " (PV) et on multiplie le
polynôme de Zernike par le coe–cient de qualit¶e de surface PV pour obtenir une surface ¶equivalente µa
une surface r¶eelle de qualit¶e donn¶ee. Les miroirs (surfaces standards) sont directement transform¶es en
surfaces de Zernike ; dans le cas des r¶eseaux, j’ai plac¶e une surface de Zernike immat¶erielle devant eux.
Cette solution a cependant un gros inconv¶enient, elle demande un temps de calcul r¶edhibitoire. Pour
efiectuer une simulation µa la bonne r¶esolution, c’est µa dire en balayant toute la course et en ¶echan-
tillonnant de fa»con µa avoir la r¶esolution souhait¶ee, il faut compter plusieurs semaines pour le calcul de
seulement 5 000 rayons (une bonne ¶etude quantitative s’efiectue avec au moins 100 000 rayons). J’ai
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Fig. 7.2: Trac¶e de rayons et leur impact sur le d¶etecteur dans la conflguration voie de contrôle visible de la
maquette IFTSUV.
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Fig. 7.3: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de la maquette (fonctionnement dans le visible)
en prenant en compte l’erreur de positionnement du miroir mobile.

donc ¶et¶e oblig¶ee de r¶eduire la course et l’¶echantillonnage afln de maintenir les simulations dans des
temps raisonnables (10 jours environ). Mais de ce fait les r¶esultats de ces simulations ne peuvent servir
d’¶el¶ement de comparaison pour le fonctionnement r¶eel de la maquette. La flgure 7.7 donne un exemple
de r¶esultat obtenu en lumiµere monochromatique µa 200 nm lorsqu’on prend en compte la qualit¶e des
surfaces et l’erreur de positionnement de la platine de translation. On peut comparer l’interf¶erogramme
et le spectre obtenu avec ceux obtenus dans le cas id¶eal. Cependant, les r¶esultats obtenus pour cette
simulation ne sont qu’une approximation et l’in°uence de la qualit¶e de surface est inf¶erieure µa celle
estim¶ee dans le chapitre pr¶ec¶edent (chapitre 6 section 3.2).

3 Montage et alignement de la maquette IFTSUV

3.1 Montage m¶ecanique

3.1.1 Installation des composants

Les principales di–cult¶es du montage m¶ecanique sont l’encombrement sur le marbre, le co-alignement
entre les deux plateformes sup¶erieures et le niveau inf¶erieur et l’orientation de toutes les surfaces op-
tiques µa la pr¶ecision d’une seconde d’arc. Une des plateformes composant l’¶etage sup¶erieur supporte
le collimateur hors axe, l’autre supporte tout le systµeme de d¶etection et l’ensemble trou \ source "
/objectif (voir flgure 7.1). Les montures sont standards et encombrantes ce qui rend les mesures de
distance entre composants malais¶ees et donc approximatives. En efiet, les vis de r¶eglage de trµes haute
pr¶ecision (but¶ees difi¶erentielles) sont trµes longues et les montures de miroirs pouvant accueillir ces vis
sont encombrantes (taille caract¶eristique 70 mm pour un miroir de 25.4 mm de diamµetre). Dans un
premier temps, le positionnement des composants est efiectu¶e µa la pr¶ecision du millimµetre.
L’installation de la partie UV de l’instrument a ¶et¶e efiectu¶ee en fln thµese. Cette partie de l’instrument
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Fig. 7.4: Trac¶e de rayons et leur impact sur le d¶etecteur dans la conflguration voie UV de la maquette IFTSUV.
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Fig. 7.5: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de la maquette IFTSUV dans la conflguration
voie UV (lumiµere monochromatique µa 200 nm).

Fig. 7.6: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de la maquette IFTSUV dans la conflguration
voie UV (11 raies autour de 200 nm).
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Fig. 7.7: Interf¶erogramme et spectre obtenus par la simulation de la maquette (fonctionnement dans l’UV)
lorsque des surfaces de Zernike sont ajout¶ees aux surfaces id¶eales pour simuler au mieux des surfaces r¶eelles.

est constitu¶ee de deux sources, d’un systµeme de mise en forme et de superposition des faisceaux ¶emis
par ces sources, d’un trou \ source " , d’un collimateur et d’une cam¶era CCD sensible dans l’UV. Les
deux sources ont ¶et¶e pr¶ealablement utilis¶ees lors des ¶etalonnages et tests de l’instrument SUMER de
1992 µa 1994 ; il s’agit d’une lampe µa cathode creuse N¶eon-Platine ¶emettant des raies en dessous de
200 nm et d’une lampe au X¶enon ¶emettant un spectre continu de 180 nm µa plus de 1300 nm (voir
Annexe E). Deux miroirs et une lame semi r¶e°¶echissante permettent de surperposer les faisceaux sur
le trou source. Le faisceau peu intense de la lampe µa cathode creuse a ¶et¶e focalis¶e sur le trou µa l’aide
d’une lentille en MgF2. Le trou \ source " est plac¶e au foyer d’un parabole hors axe, cr¶eant ainsi un
faisceau collimat¶e en incidence normale sur le r¶eseau central. La cam¶era CCD, dont le fonctionnement
est d¶ecrit en annexe 5.2, est install¶ee au niveau sup¶erieur, une lentille permet de r¶eimager les taches
images superpos¶ees sur le d¶etecteur.

3.1.2 Orientation des surfaces optiques

Toutes les optiques doivent être inscrites dans des plans rigoureusement parallµeles µa un plan de
r¶ef¶erence, ou orthogonal dans le cas du miroir mobile. C’est le cas ¶egalement pour les miroirs µa 45–

qui ne seront inclin¶es de quelques degr¶es qu’en fln de r¶eglage, et qui serviront auparavant de r¶ef¶erence
interm¶ediaire pour certains r¶eglages. La tol¶erance pour les orientations de surface est de l’ordre de la
seconde d’arc. Les mesures d’orientation sont efiectu¶ees µa l’aide d’un auto collimateur (Mõller-Wedel,
pr¶ecision : 0.3") associ¶e µa un miroir double face et d’un prisme dont les trois faces sont r¶e°¶echissantes. Le
parall¶elisme entre les deux faces du miroir est de 2" : c’est donc une premiµere limitation de l’alignement.
Le r¶eseau central est choisi comme plan de r¶ef¶erence, on l’oriente perpendiculairement au montant de
la platine de translation (voir flgure 7.8). Puis une r¶ef¶erence secondaire, un grand miroir plan dont la
surface est r¶egl¶ee parallµele au r¶eseau, est install¶ee µa l’ext¶erieur de l’instrument pour être plus accessible
(flgures 7.9 et 7.10). L’encombrement sur le marbre n’a pas permis d’installer d’autres r¶ef¶erences
secondaires.
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Fig. 7.8: Alignement du r¶eseau central.

Fig. 7.9: Installation d’une surface de r¶ef¶erence ext¶erieure.

Fig. 7.10: Installation d’une surface de r¶ef¶erence ext¶erieure.
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Fig. 7.11: Alignement des r¶eseaux secondaires.

Les traits du r¶eseau central (r¶eseau 1) sont align¶es verticalement en utilisant le laser vert (‚ =
543:5 nm) en auto collimation. Le laser fait un angle de 40:66– avec le r¶eseau, ce qui correspond µa la
difiraction dans le premier ordre (voir flgure 7.8).

Les deux r¶eseaux sym¶etriques (r¶eseaux 2 et 3) sont ensuite align¶es µa l’aide du collimateur en utilisant
la r¶ef¶erence secondaire (voir flgure 7.11). L’orientation des traits des deux r¶eseaux est r¶egl¶ee parallµe-
lement aux traits du r¶eseau 1 en utilisant un laser bleu (‚ = 484 nm). Les faibles distances entre les
r¶eseaux 2 et 3 d’une part et entre ces r¶eseaux et le r¶eseau central d’autre part ne permettaient pas
d’utiliser le laser vert. L’angle de difiraction dans le premier ordre pour le laser bleu vaut 35:5– (voir
flgure 7.12).

Le miroir mobile est ensuite align¶e en utilisant le prisme, l’auto collimateur et un des r¶eseaux
secondaires comme illustr¶e sur la flgure 7.13. La qualit¶e de l’angle droit du prisme a ¶et¶e mesur¶ee
auparavant et vaut 5 secondes d’arc, ce qui est une nouvelle limitation de l’alignement global de la
partie inf¶erieure de la maquette. Le parall¶elisme entre les faces du miroir est meilleur que 1000(donn¶ees
constructeur) ; un contrôle rapide de l’alignement de l’autre face du miroir µa l’aide du même montage
permet de s’assurer que cette valeur est correcte.

Enfln les miroirs µa 45– sont align¶es µa l’aide du prisme et de l’auto collimateur en utilisant le miroir
mobile et le r¶eseau secondaire du bras en question comme illustr¶e sur la flgure 7.14.

Ensuite les deux plateformes constituant l’¶etage sup¶erieur de la maquette sont install¶ees. Ces plate-
formes sont constitu¶ees de plaques d’aluminium perc¶ees support¶ees par quatre pieds de hauteur flxe.
Afln d’assurer la rigidit¶e de l’ensemble des plateformes sup¶erieures et du banc d’optique inf¶erieur, des
tiges d’aluminium viennent relier les deux parties sup¶erieures. La parabole hors axe qui assure la re-
combinaison des faisceaux est install¶ee sur une des plateformes. L’autre plateforme supporte l’ensemble
des systµemes de d¶etection ainsi que la partie source visible servant µa l’alignement et au fonctionnement
dans le visible d¶ecrit plus loin. L’encombrement sur cette partie de la maquette est particuliµerement
critique comme on peut le voir sur la flgure 7.15.
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Fig. 7.12: Alignement des traits des r¶eseaux secondaires parallµele µa ceux du r¶eseau central.

Fig. 7.13: Alignement du miroir double face.
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Fig. 7.14: Alignement des miroirs µa 45±.

Fig. 7.15: Photographies de la maquette IFTSUV montrant en particulier la plateforme sup¶erieure.
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Fig. 7.16: Sch¶ema montrant les difi¶erentes ¶etapes de la mesure de la difi¶erence de chemin optique entre les
bras de l’interf¶eromµetre. Les mesures 1 et 2 et les mesures 1b et 2b doivent être ¶egales pour avoir l’¶egalit¶e des
chemins optiques. La mesure 3 permet de r¶egler la distance entre les r¶eseaux.

3.1.3 Mesure du chemin optique

Un premier systµeme interf¶erom¶etrique avec deux faisceaux laser stabilis¶es en fr¶equence avait ¶et¶e
choisi pour efiectuer des mesures de distance avec une pr¶ecision de l’ordre du nanomµetre. Cependant,
il s’est av¶er¶e que le systµeme n’¶etait capable de mesurer que des variations de distances et non des
distances absolues. Ce systµeme pourra n¶eanmoins être utilis¶e pour le contrôle du d¶eplacement du
miroir sur la platine de translation mais ¶egalement comme source laser stabilis¶ee pour les alignements
dans le visible.

Le contrôle et la correction de la position des difi¶erents ¶el¶ements optiques ainsi que la mesure du
chemin optique sur les deux bras de l’interf¶eromµetre ont ¶et¶e r¶ealis¶es µa l’aide d’un t¶el¶emµetre laser
(Leica Disto pro A, pr¶ecision : 1.5 mm). Destin¶e principalement aux g¶eomµetres, ce systµeme efiectue
des mesures de distance absolue mais sa pr¶ecision est faible. Comme ce systµeme ne travaille que sur
des surfaces difiusantes, un cache difiusant a ¶et¶e plac¶e devant les r¶eseaux pour efiectuer les mesures. Le
principe de la mesure est illustr¶e sur la flgure 7.16. Ce systµeme permet donc de s’approcher du r¶eglage
de l’interf¶eromµetre µa ¶egalit¶e des chemins optiques avec une pr¶ecision d’un millimµetre et demi, le r¶eglage
sera ensuite a–n¶e en balayant la position du miroir sur toute la course de la platine de translation. Si
l’¶egalit¶e des chemins optiques n’est pas atteinte sur la course du miroir, il faudra modifler la position
d’un miroir µa 45– de moins d’un demi millimµetre et recommencer un balayage.
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3.2 Difi¶erentes ¶etapes de l’alignement

3.2.1 Alignement dans le visible

Cette premiµere ¶etape s’efiectue en autocollimation sur les r¶eseaux sym¶etriques. La division du front
d’onde se fait physiquement par diaphragmation sur le miroir double face. Le faisceau lumineux est
form¶e par difiraction par un trou de 5 ou 10 „m.

Dans un premier temps, il faut r¶egler l’axe optique sup¶erieur (alignement trou $ centre du miroir)
et placer le trou exactement au foyer de la parabole hors axe. Il faut d’abord s’assurer que les ¶el¶ements
optiques sur les deux supports sont µa la même hauteur. Ensuite, la source est align¶ee en visant pr¶ecis¶e-
ment µa l’aide d’un r¶eticule, le centre de la portion de parabole. Un interf¶eromµetre de type \ shear plate
" plac¶e dans le faisceau collimat¶e permet de r¶egler la position du trou au foyer du miroir (Annexe C).
L’orientation de la parabole est r¶egl¶ee et contrôl¶ee en utilisant un analyseur de front d’onde (HASO,
Imagine optic, type Shack-Hartmann). Ces r¶eglages sont efiectu¶es sans le systµeme de lames dichrõ‡ques
pour ne pas superposer l’astigmatisme dû au systµeme de lames µa celui dû µa une ¶eventuelle mauvaise
orientation de la parabole. Une fois les lames install¶ees, il faut r¶egler µa nouveau la position du foyer
puisque l’efiet des lames est d’avancer le foyer d’environ 3 mm.

Pour connâ‡tre la position du foyer du collimateur hors axe sur le d¶etecteur CCD, on utilise un
miroir plan inclin¶e r¶egl¶e pour efiectuer l’auto collimation. On repµere alors sur le d¶etecteur la position
de l’image du trou source, les images issues des deux bras de l’interf¶eromµetre devront se superposer
exactement µa cette position. Les deux tâches images obtenues sont d¶eplac¶ees en modiflant l’orientation
des miroirs µa 45– . Il est parfois n¶ecessaire de modifler l’¶eclairage pour obtenir deux taches d’intensit¶e
identiques ; si ce n’¶etait pas le cas la visibilit¶e, contraste, des franges serait diminu¶ee.

Pour obtenir une pr¶ecision meilleure que le millimµetre pour l’¶egalit¶e des chemins optiques, il faut
efiectuer un balayage de la position du miroir double face sur la platine de translation. Si le systµeme
est correctement align¶e et proche de l’¶egalit¶e des chemins optiques, l’intensit¶e enregistr¶ee en sortie
sur le d¶etecteur CCD fait apparâ‡tre des franges d’interf¶erences. L’alignement avec le laser vert est
consid¶er¶e atteint lorsque les franges pr¶esentent un contraste maximum.

3.2.2 Alignement dans l’ultraviolet

Dans un premier temps, il convient d’aligner le trou source avec le collimateur, une fois que celui ci
est orient¶e correctement face au r¶eseau central. L’alignement se fait µa l’aide d’un laser rouge comme
illustr¶e sur la flgure 7.17 : on v¶erifle µa l’aide de l’interf¶eromµetre de type \ shear plate " que le faisceau
est bien collimat¶e. L’alignement pourrait être am¶elior¶e en utilisant l’analyseur de front d’onde mais la
hauteur du faisceau sur le marbre rend cette mesure impossible.

Ensuite, les miroirs et la lame semi-r¶e°¶echissante sont align¶es de fa»con µa superposer les faisceaux
issus des deux sources plac¶ees µa l’ext¶erieur du capot prot¶egeant l’instrument des lumiµeres parasites.
Les deux sources pr¶esentant une partie visible dans leur spectre, on peut s’assurer de leur bonne
orientation avant et aprµes le trou source. La photographie 7.18 montre l’agencement des sources UV
µa l’ext¶erieur du capot prot¶egeant la maquette.
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Fig. 7.17: Sch¶ema de principe montrant l’alignement, µa l’aide d’un laser rouge, de la voie UV jusqu’au r¶eseau
central.

Les faisceaux sont ensuite difiract¶es par le r¶eseau central. On peut observer le spectre visble (dans
le violet et le bleu) des deux sources lumineuses difiract¶e par le r¶eseau (voir flgure 7.19). Cela permet
notamment de v¶erifler l’orientation des faisceaux dispers¶es. L’alignement a ¶et¶e efiectu¶e dans le visible.
Il n’est pas possible de v¶erifler les faisceaux ultraviolets dans cette r¶egion, leur intensit¶e est insu–sante
pour faire °uorescer les cartes de visualisation UV. Il faudrait pouvoir placer le d¶etecteur UV sur le
chemin optique mais la taille de la cam¶era ne le permet pas.

A l’¶etage sup¶erieur, la cam¶era et la lentille permettant de r¶eimager les taches images sont co-align¶ees
en utilisant un laser rouge. La voie UV est alors align¶ee de la fa»con la plus pr¶ecise possible dans ces
conditions ; et les tests sur la voie UV peuvent commencer.

3.3 R¶esultats de l’alignement

Une fois la maquette mont¶ee et align¶ee comme cela a ¶et¶e d¶ecrit au chapitre pr¶ec¶edent, j’ai r¶ealis¶e
les premiers tests sur la voie visible. Ces tests ont consist¶e µa enregistrer des interf¶erogrammes en lu-
miµere visible pour s’assurer du bon fonctionnement et alignement de la partie interf¶erom¶etrique de la
maquette IFTSUV. Cette premiµere partie de tests a ¶egalement ¶et¶e l’occasion de tester le fonctionne-
ment de la platine de translation. Ainsi, j’ai observ¶e que l’axe de translation de la platine (Z) n’est pas
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Fig. 7.18: Photographie montrant la partie mise en forme des faisceaux UV µa l’ext¶erieur du capot prot¶egeant
la maquette.

Fig. 7.19: Sch¶ema de principe montrant la dispersion de la lumiµere blanche par le r¶eseau central.
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‚ = 633 nm ‚ = 543 nm
Valeurs th¶eoriques Valeurs exp¶erimentales Valeurs th¶eoriques Valeurs exp¶erimentales
R=1706 –‚ = 0.37 nm R=745 –‚ = 0.85 nm R=1988 –‚=0.27 nm R=705 –‚=0.77 nm

Tab. 7.2: Pouvoirs de r¶esolution et r¶esolutions spectrales obtenus au cours des tests de la maquette dans le
domaine visible et compar¶es aux valeurs attendues.

parfaitement perpendiculaire µa la monture de la platine qui a servi de r¶ef¶erence lors du montage de la
maquette. En cons¶equence, les taches images ne restent pas parfaitement superpos¶ees tout au long de
la course, les interf¶erences ont alors lieu uniquement dans la zone oµu se superposent les faisceaux, ce
qui entraine une diminution du contraste des franges. Ce d¶efaut d’orientation de l’axe de translation
est compens¶e en utilisant les deux autres ¶el¶ements piezo-¶electriques de la platine (µX et µY ). Cette
compensation n’est pas parfaite car elle se fait pas µa pas, on observe d’abord la s¶eparation puis la
superposition des taches pour chaque pas. En raison de l’incertitude sur la valeur du d¶eplacement de
chacun des trois ¶el¶ements piezo µa chaque pas, la superposition n’est pas toujours aussi bonne d’un pas
au pas suivant.
Une fois la compensation r¶egl¶ee, l’interf¶erogramme peut être enregistr¶e. Les donn¶ees concernant la
difi¶erence de marche entre les deux bras de l’interf¶eromµetre sont fournies par les capteurs de position
capacitifs de la platine. L’intensit¶e est enregistr¶ee par la cam¶era CCD dans le plan focal du collimateur.
La flgure 7.20 donne un exemple d’interf¶erogramme enregistr¶e et de spectre obtenu par transform¶ee de
Fourier. Les franges sont trµes irr¶eguliµeres, leur contraste est compris entre 5 et 10 %, et la p¶eriodicit¶e
de l’interf¶erogramme est di–cilement d¶ecelable µa l’oeil nu. L’irr¶egularit¶e des franges n’est pas surpre-
nante en raison de l’incertitude de positionnement de la platine de translation comme l’ont montr¶e les
simulations r¶ealis¶ees sur ordinateur et expos¶ees dans le chapitre pr¶ec¶edent. Le contraste des franges
n’a pas pu être am¶elior¶e au delµa de 10 % malgr¶e plusieurs r¶ealignements de la maquette.
Ensuite, des tests ont ¶et¶e r¶ealis¶es en utilisant deux lasers (vert et rouge) : un r¶esultat typique est illus-
tr¶e sur la flgure 7.21. Les battements attendus entre les deux longueurs d’onde sont imperceptibles,
même si les deux raies sont d¶etect¶ees. Les r¶esolutions spectrales et les pouvoirs de r¶esolution obtenus
au cours des tests dans le visible sont report¶es dans le tableau 7.2. Dans le cadre des tests dans le
domaine visible, la difi¶erence de chemin optique entre les deux bras de la partie interf¶erom¶etrique est
¶egale µa huit fois le d¶eplacement du miroir et la course maximale de la platine de translation est de 135
„m.
Suite µa ces tests µa deux longueurs d’onde, une lampe µa lumiµere blanche a ¶et¶e install¶ee afln de r¶egler
la maquette µa l’¶egalit¶e des chemins optiques. Avec cette lampe utilis¶ee comme seule source dans un
premier temps, les enregistrements n’ont pas permis de d¶etecter de spectre. Afln d’avoir un repµere
spectral, le faisceau laser vert a ¶et¶e superpos¶e au faisceau lumiµere blanche. Dans cette conflguration,
la raie laser vert a toujours ¶et¶e d¶etect¶ee mais pas le spectre de la lumiµere blanche. Plusieurs raisons
peuvent expliquer cet ¶echec, l’interf¶eromµetre est r¶egl¶e trop loin de l’¶egalit¶e des chemins optiques et on
se trouve alors trop loin dans les pieds de l’interf¶erogramme, l’intensit¶e du faisceau de lumiµere blanche
est trop faible pour que des interf¶erences soient d¶etect¶ees, ou les variations temporelles de l’intensit¶e
de la lampe µa lumiµere blanche sont trop importantes.
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Fig. 7.20: Interf¶erogramme et spectre obtenus lors des tests de la maquette IFTSUV en lumiµere visible (source :
laser rouge, 633 nm).

Fig. 7.21: Interf¶erogramme et spectre obtenus lors des tests de la maquette IFTSUV en lumiµere visible. Dans
le cas pr¶esent, un lasert vert et un laser rouge ¶etaient utilis¶es comme source visible.
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4 Conclusion

Le choix du systµeme optique pour la r¶ealisation de la maquette demonstrateur du fonctionnement
d’un IFTSUV a ¶et¶e contraint par difi¶erents paramµetres techniques d¶etaill¶es dans ce chapitre comme
l’espace disponible pour r¶ealiser l’instrument, le temps imparti, la course maximale des platines de
translation disponibles ... La r¶ealisation et les simulations du fonctionnement de la maquette ont
permis notamment de mettre en avant les points durs de ce type d’instruments particuliµerement dans
ce domaine de longueur d’onde. La qualit¶e et le nombre des surfaces ainsi que leur alignement est
comme annonc¶e dans le chapitre 6 une di–cult¶e µa ne pas n¶egliger.
Ainsi µa la suite des premiers tests r¶ealis¶es, il apparait primordial d’ajouter un systµeme de m¶etrologie
afln de pouvoir mâ‡triser la difi¶erence de chemin optique entre les deux bras de l’interf¶eromµetre. Les
¶evolutions du systµeme optique de la maquette seront abord¶ees dans le chapitre suivant concluant ses
travaux.



Chapitre 8

Conclusions

1 D¶eveloppements futurs

La r¶ealisation de la maquette, son alignement et et les difi¶erents tests d¶ecrits dans le chapitre
pr¶ec¶edent ont nourri une r¶e°exion sur les am¶eliorations et les modiflcations µa apporter au concept
optique ou au choix de difi¶erents paramµetres et mat¶eriels. Les premiµeres conclusions issues de cette
r¶e°exion sont expos¶es ici. Les ¶el¶ements qui suivent doivent être encore d¶evelopp¶es avant d’être int¶egr¶es
sur la maquette, ce sont des pistes d’¶etude pour la suite du projet IFTSUV. Le passage oblig¶e dans
une cuve µa vide pour tester l’instrument µa la longueur d’onde pour laquelle il a ¶et¶e con»cu n¶ecessite de
reconstruire une maquette avec des ¶el¶ements (montures, platines de mouvement, d¶etecteurs) adapt¶es
au vide ou pouvant être mont¶es µa l’ext¶erieur de la cuve. C’est donc l’occasion de revoir le sch¶ema
optique de l’instrument.

1.1 Modiflcations du systµeme optique

1.1.1 Suppression du miroir double face

L’utilisation d’un miroir double face ¶etait n¶ecessaire en raison de la course trop petite de la platine
de translation. Cependant, ce choix exige le repliement des faisceaux sur chaque bras de l’interf¶eromµetre
par un miroir plan orient¶e µa 45”. Cela impose donc une r¶e°exion suppl¶ementaire sur chaque bras avec
les cons¶equences suivantes : perte de °ux, source de d¶esalignement et de d¶eformation du front d’onde.
Actuellement les industriels proposent des platines de translation de pr¶ecision nanom¶etrique ayant
des courses allant jusqu’µa 1000 microns suivant le nombre d’axes (course maximale pour un seul axe).
La platine actuelle possµede un axe de translation (Z) et deux axes pour les rotations suivant l’axe X
(µX) et l’axe Y (µY ) afln de compenser les erreurs d’orientation de la platine. Il serait envisageable
de placer une platine de translation de haute pr¶ecision (un seul axe) sur un systµeme d’orientation
manuel 4 axes (X, Y, Z et µY ). Une autre solution serait de d¶evelopper ou faire d¶evelopper une platine
de translation r¶epondant pr¶ecis¶ement µa notre cahier des charges, non seulement pour la longueur de
la course mais aussi pour l’encombrement de la platine. En efiet, les distances entre les r¶eseaux de
difiraction d¶eterminent la largeur et le centre de la bande passante comme d¶ecrit dans la partie 3 du
chapitre 7, et l’encombrement de cette platine pourrait être un problµeme.
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Fig. 8.1: Sch¶ema de principe d’un spectromµetre µa transform¶ee de Fourier dont un r¶eseau secondaire sert de
miroir mobile ([Kruger et al., 1973]).

1.1.2 Chemin optique dans un plan unique

Une autre di–cult¶e rencontr¶ee au cours de l’alignement de la maquette IFTSUV est la r¶epartition
des optiques sur deux plateformes. Cette disposition des optiques est due µa l’utilisation d’une parabole
hors axe pour la recombinaison des faisceaux. Afln de rester globablement dans un même plan même
si les faisceaux ne sont pas strictement superpos¶es, il serait n¶ecessaire de faire un second passage sur
les r¶eseaux. Ainsi deux problµemes seraient r¶esolus en même temps : le systµeme optique se situerait
sur un seul plan et les interf¶erences n’auraient plus lieu seulement au foyer de la parabole hors axe.
Cependant cette solution rajoute deux r¶e°exions sur chaque bras, une seule par rapport µa la maquette
actuelle si la modiflcation propos¶ee dans la partie pr¶ec¶edente est mise en place.

1.1.3 R¶eseau mobile

Si le nombre de r¶e°exions s’avµere critique, par exemple en raison du type de t¶elescope choisi pour
pr¶ec¶eder le spectromµetre, ou si l’encombrement de l’instrument est trop important, il est envisageable
d’utiliser un des deux r¶eseaux secondaires comme extr¶emit¶e mobile d’un bras de l’interf¶eromµetre. Le
faisceau incident sur le r¶eseau central est difiract¶e dans les ordres +1 et -1 et ces deux faisceaux sont
µa leur tour difiract¶es dans le second ordre par les r¶eseaux secondaires identiques au r¶eseau central.
Les faisceaux difiract¶es dans le second ordre retournent directement sur le r¶eseau central oµu ils sont
recombin¶es (voire flgure 8.1). Cette solution a ¶et¶e propos¶ee par Kruger en 1972 [Kruger et al., 1973]
et test¶ee dans le visible. En faisant se d¶eplacer un r¶eseau, la bande passante est l¶egµerement modifl¶ee
(quasiment n¶egligeable sur de si faibles courses) mais cela peut de toutes fa»cons être en partie compens¶e
en faisant se mouvoir le r¶eseau non pas suivant sa normale mais suivant l’axe du faisceau difiract¶e
dans le second ordre. Cette solution µa l’avantage de combiner une r¶eduction du nombre de r¶e°exions
et la recombinaison des faisceaux sur le r¶eseau central comme expos¶e dans le point pr¶ec¶edent.

1.2 Ajout d’un systµeme de m¶etrologie

Les di–cult¶es de v¶eriflcation de l’alignement dans la voie UV expos¶ees dans le chapitre pr¶ec¶edent
sont dues au fait que la voie de contrôle (lumiµere visible) et la voie de fonctionnement (lumiµere UV) ne
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Fig. 8.2: Sch¶ema de principe du systµeme de r¶eseaux dans le cas d’une juxtaposition des voies de contrôle et de
fonctionnement.

suivent pas les mêmes chemins optiques. Le problµeme se situe au niveau du systµeme de r¶eseau puisqu’il
est impossible de superposer exactement lumiµere visible et UV en raison de la difi¶erence d’angle de
difiraction. Une des solutions possibles est d’utiliser un double systµeme de r¶eseaux s¶epar¶es de quelques
dizaines de millimµetres verticalement mais maintenus solidaires. Le sch¶ema de principe de ce double
systµeme de r¶eseau est illustr¶e sur la flgure 8.2. Avec ce systµeme les deux voies emprunteraient le même
chemin optique en ¶etant uniquement d¶ecal¶ees verticalement. Th¶eoriquement cette solution est trµes
e–cace, mais techniquement elle risque de s’av¶erer di–cile µa mettre en place. En efiet, il faut s’assurer
du parall¶elisme entre les traits des r¶eseaux UV et visibles au sein d’un groupe de deux r¶eseaux mais
¶egalement entre les 3 groupes de r¶eseaux. Les r¶eseaux visibles et UV doivent être accol¶es pour ¶eviter
que les voies UV et visibles soient trop distantes l’une de l’autre, mais cela rendra impossible une
modiflcation de l’aligement relatif des traits des r¶eseaux. La faisabilit¶e de cette solution doit donc être
envisag¶ee plus avant avec l’industriel ou le laboratoire qui fournirait le systµeme de r¶eseaux mais elle
apparait comme essentielle pour contrôler activement la difi¶erence de marche entre les deux bras de
l’interf¶eromµetre. Un spectro-imageur performant ne pourra se faire qu’au prix de cette modiflcation.

1.3 Conclusion

Plusieurs pistes sont actuellement µa l’¶etude pour am¶eliorer le sch¶ema optique de l’IFTSUV. Toutes
ne seront pas forc¶ement mises en oeuvre, toutes ne sont d’ailleurs pas compatibles, il faudra choisir le
meilleur compromis. Seul le systµeme de m¶etrologie apparait indispensable, et sera mis en place même
si cela ne se fait pas exactement sous la forme d¶ecrite pr¶ec¶edemment. Les ¶etudes de ces modiflcations
du systµeme optique se font dans un premier temps par des simulations µa l’aide du logiciel Zemax
pour s’assurer du fonctionnement th¶eorique. La flgure 8.3 montre un exemple d’¶etude tenant compte
de modiflcations pr¶esent¶ees dans ce chapitre. Puis une ¶etude m¶ecanique et technique de maniµere
g¶en¶erale devra être men¶ee de fa»con approfondie pour v¶erifler que l’encombrement des difi¶erentes piµeces
m¶ecaniques n’est pas incompatible avec le bon fonctionnement de l’instrument et la r¶ealisation des
tous les tests d’alignement. La nouvelle maquette devra être test¶ee dans l’air dans un premier temps
puis install¶ee dans une cuve µa vide pour être test¶ee µa H-Lyman fi sans subir de modiflcations. Les
nouveaux ¶el¶ements devront donc être, dµes le d¶epart, compatibles avec le fonctionnement sous vide.
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Fig. 8.3: Sch¶ema optique de la maquette IFTSUV tenant compte de certaines modiflcations propos¶ees dans
ce chapitre : ajout d’un systµeme de m¶etrologie (rayons rouges) et juxtaposition des voies UV et visible (rayons
vert et bleu), suppression du miroir double face et du systµeme de lames dichrõ‡ques rendues inutiles par la
juxtaposition des voies UV et visibles.

2 Conclusions

2.1 Expression du besoin scientiflque et d¶eflnition du projet

Depuis l’accµes µa l’espace, la physique solaire s’est ouvert µa un nouveau domaine du spectre solaire :
l’ultraviolet. L’observation du Soleil dans ces longueurs d’ondes est capitale pour la compr¶ehension des
ph¶enomµenes physiques dont l’atmosphµere solaire est le siµege. Spectrom¶etrie et imagerie UV ont ¶evolu¶e
conjointement grâce aux progrµes technologiques en matiµere de d¶etection, de support et de moyen de
calcul et d’emport des instruments. Les r¶esolutions spectrale, spatiale et temporelle des instruments
ont augment¶e progressivement am¶eliorant les connaissances et soulevant toujours de nouvelles inter-
rogations. Pour y r¶epondre, sp¶ectrom¶etrie et imagerie sont souvent n¶ecessaires comme le montrent
l’¶etude des donn¶ees du second vol fus¶ee VAULT (chapitre 4). Mais malgr¶e l’existence de campagnes
d’observations coordonn¶ees entre difi¶erents instruments (campagnes MEDOC par exemple), il n’est
pas toujours ais¶e de combiner spectres et images. En efiet, les cadences, les r¶esolutions spatiales, les
longueurs d’onde, les pointages, et la synchronisation des difi¶erents instruments disponibles coincident
rarement. Afln de surmonter en partie ces di–cult¶es, il a ¶et¶e envisag¶e depuis le d¶ebut des ann¶ees
70 d’associer imagerie et spectrom¶etrie ultraviolette dans un même instrument. Quelques tentatives
se sont av¶er¶ees infructueuses mais les r¶esultats fournis par ce type d’instrument µa d’autres longueurs
d’onde ainsi que les progrµes technologiques permettent d’envisager maintenant la r¶ealisation d’un spec-
tromµetre imageur dans l’ultraviolet et plus particuliµerement dans la raie H-Lyman fi.
La solution la plus performante dans les autres domaines de longeurs d’onde est la spectro-imagerie
µa transform¶ee de Fourier. Un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier est constitu¶e d’un t¶e-
lescope, d’un interf¶eromµetre et d’un systµeme de d¶etection. Le principe de fonctionnement de ce type
d’instrument est simple : l’intensit¶e en tout point de la flgure d’interf¶erence enregistr¶ee sur le d¶etecteur
en fonction de la difi¶erence de marche entre les deux bras de l’interf¶eromµetre est la transform¶ee de
Fourier du spectre de la lumiµere entrant dans l’interf¶eromµetre. Les spectrom¶etres µa transform¶ee de
Fourier pr¶esentent deux avantages majeurs par rapport aux autres spectromµetres, les avantages de
Felgett et Jacquinot. Le premier vient du fait que les spectromµetres µa transform¶ee de Fourier enre-
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gistrent simultan¶ement les contributions de tous les ¶el¶ements spectraux, le second vient du fait que
la r¶esolution n’¶etant pas obtenue par la largeur d’une fente, ces spectromµetres peuvent avoir une plus
grande ouverture (et donc recueillir plus de °ux) et donc faire de l’imagerie.
La premiµere phase de la r¶ealisation d’un tel instrument dans l’UV est de cr¶eer une maquette afln
de tester le principe de fonctionnement, ses performances et de mettre en lumiµere les limitations du
concept. C’est ce qui a ¶et¶e r¶ealis¶e au cours de cette thµese dans le cadre du programme de Recherche
et Technologie du CNES.

2.2 R¶esultats obtenus

Le choix de l’interf¶eromµetre pour r¶ealiser l’IFTSUV est contraint par la longueur d’onde. En ef-
fet, afln d’obtenir les performances souhait¶ees dans l’ultraviolet lointain, il est n¶ecessaire d’utiliser
un systµeme compos¶e uniquement de miroirs ou de r¶eseaux de difiraction en r¶e°exion et de limiter
au maximum le nombre de r¶e°exions (et donc le nombre de surfaces). L’interf¶eromµetre de Michelson
pr¶esente le moins de r¶e°exions ; l’utilisation d’un systµeme de trois r¶eseaux d¶ecrit dans la partie 3 du
chapitre 7 permet de n’avoir recours qu’µa des surfaces r¶e°¶echissantes.
La th¶eorie de la spectrom¶etrie µa transform¶ee de Fourier rappel¶ee au chapitre 5 permet de d¶eterminer
les paramµetres d’un instrument fonctionnant dans une bande spectrale de 43 nm autour de la raie
H-Lyman fi. Ces paramµetres sont rassembl¶es dans le tableau 6.2. Le fonctionnement de cet instrument
a ¶et¶e simul¶e par ordinateur µa l’aide du logiciel de conception optique Zemax, et conflrme la faisabilit¶e
d’un IFTSUV (voir chapitre 6 partie 3).
Le choix du sch¶ema optique et des difi¶erents paramµetres de la maquette de validation IFTSUV a ¶et¶e
contraint par la th¶eorie bien sûr, mais aussi par des aspects mat¶eriels tels que la volont¶e de ne pas
travailler directement dans le vide, la disponibilit¶e au laboratoire de certaines piµeces (le collimateur
de l’¶etage sup¶erieur ou les sources UV par exemple), la disponibilit¶e dans le commerce d’autres piµeces
(notamment la platine de translation supportant le miroir mobile) et l’espace restreint sur le marbre
d’exp¶erimentation. Les paramµetres de la maquette sont d¶ecrits dans la partie 1 du chapitre 7. Le
fonctionnement de la maquette a ¶egalement ¶et¶e simul¶e grace au logiciel de conception optique. Ces
simulations ont conflrm¶e la validation du concept choisi et permis de visualiser l’impact des conditions
r¶eelles de r¶ealisation et de fonctionnement sur la qualit¶e des r¶esultats attendus. Ainsi, les simulations
ont montr¶e que l’erreur de positionnement du miroir, la superposition des tâches images et la qualit¶e
des surfaces sont les paramµetres critiques.
A ce jour, la maquette a ¶et¶e install¶ee, align¶ee et test¶ee dans le visible et l’ultraviolet. Les premiers de
ces tests concernent la partie interf¶eromµetre de l’IFTSUV et ont ¶et¶e r¶ealis¶es en lumiµere visible comme
d¶ecrit dans la partie 3.3 du chapitre 7. Les r¶esultats de ces tests montrent des franges d’interf¶erences
trµes irr¶eguliµeres et dont le contraste est de l’ordre de 10%. L’irr¶egularit¶e des franges est en accord avec
les resultats des simulations. Malgr¶e la qualit¶e m¶ediocre des franges, le spectre obtenu par transform¶ee
de Fourier simple, sans traitement suppl¶ementaire des donn¶ees, montre bien la ou les raies laser. Une
tentative de d¶etection de la position de difi¶erence de marche nulle a ¶et¶e efiectu¶ee mais sans succµes en
utilisant le rayonnement d’une lampe µa lumiµere blanche superpos¶ee µa l’emission d’un laser vert. La
raie du laser vert est d¶etect¶ee mais pas le spectre de la lumiµere blanche. Plusieurs raisons peuvent
expliquer cette absence de d¶etection : la maquette est r¶egl¶ee trop loin de la difi¶erence de marche nulle,
le rapport signal µa bruit est trop faible dans le cas de la lampe µa lumiµere blanche, ou les variations
temporelles observ¶ees de l’intensit¶e de la lampe µa lumiµere blanche sont trop importantes.
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Cette premiµere s¶erie de tests montre que la partie interf¶erom¶etrique fonctionne et est align¶ee cor-
rectement µa l’exception eventuellement d’un ofiset de difi¶erence de marche entre les deux bras de
l’interf¶eromµetre. Cela montre ¶egalement que le fait d’avoir un chemin optique difi¶erent pour la voie
de contrôle et la voie UV (voie de fonctionnement normal) est handicapant. Dans le cas pr¶esent, le
nombre de r¶e°exions est plus important sur la voie de contrôle que sur la voie de fonctionnement ce
qui entraine une perte de °ux et une augmentation des erreurs des fronts d’onde.

2.2.1 Identiflcation des points durs

J’ai rencontr¶e diverses di–cut¶es au cours de la r¶ealisation de la maquette IFTSUV. Certaines sont
inh¶erentes au concept même de l’instrument, d’autres sont li¶ees µa des aspects mat¶eriels du travail.
L’¶el¶ement de la maquette qui a pos¶e le plus de di–cult¶es est la platine de translation supportant le
miroir double face. En efiet, c’est la platine de translation qui a principalement contraint le choix du
concept optique. La course maximale disponible dans le commerce pour les platines de translation de
pr¶ecision nanom¶etrique ¶etait trop petite, il a donc fallu utiliser un miroir double face pour multiplier la
difi¶erence de marche entre les deux bras de l’interf¶eromµetre. Cela a eu plusieurs cons¶equences. La pre-
miµere est la n¶ecessit¶e de replier les faisceaux des r¶eseaux secondaires, ce qui ajoute une r¶e°exion inutile
et donc une perte de °ux ¶egalement inutile. La seconde est l’impossibilit¶e d’utiliser la face arriµere du
miroir mobile pour contrôler son d¶eplacement. Enfln, la platine de translation n’a pas la pr¶ecision de
positionnement esp¶er¶ee (§ 5 nm au lieu de § nm), et difi¶erents problµemes de fonctionnement ont ¶et¶e µa
d¶eplorer, comme l’indisponibilit¶e de la totalit¶e de la course (140 „m au lieu de 200 „m). Ces di–cult¶es
seront r¶esolues par l’achat, si disponible dans le commerce, ou la r¶ealisation sp¶eciflque au projet, d’une
platine poss¶edant une course su–sante et l’ajout du systµeme de m¶etrologie d¶ecrit pr¶ecedemment.
Le choix de faire la recombinaison des faisceaux au foyer d’une parabole hors axe permet de diminuer
le nombre de r¶e°exions dans l’instrument, mais cela implique que les interf¶erences n’ont lieu qu’en ce
point pr¶ecis. Cela impose une contrainte forte sur l’alignement qui s’est av¶er¶ee être une di–cult¶e au
cours des tests. Le maintien de la superposition des taches tout au long d’une course a ¶et¶e critique.
Une recombinaison des faisceaux par second passage sur le systµeme de trois r¶eseaux pourrait s’av¶erer
plus simple µa mettre en oeuvre, mais au d¶etriment d’une perte en °ux.
L’environnement dans lequel a ¶et¶e r¶ealis¶e la maquette a ¶egalement ¶et¶e source de di–cult¶es plus ou
moins importantes. Lumiµere parasite, vibrations, variation de temp¶erature et °uctuation de l’air ont
g¶en¶e les mesures ou d¶esalign¶e les surfaces optiques. Le problµeme de la lumiµere parasite et de la °uc-
tuation de l’air a ¶et¶e r¶egl¶e par l’installation d’un capot opaque. Un systµeme anti-vibration sera pro-
chainement install¶e sur le marbre.
Enfln, la compacit¶e de l’instrument, bien qu’¶etant un avantage pour les modµeles de vols, s’est av¶er¶e
une di–cult¶e pour la maquette puisque le marbre d’exp¶erimentation s’est rapidement trouv¶e satur¶e.
Et l’ajout de systµemes annexes de test et de mesure s’est av¶er¶e d¶elicat, parfois impossible. L’encom-
brement de toutes les montures et mat¶eriels de test n’avait pas ¶et¶e pris en compte lors de la conception
de l’instrument. L’analyseur de front d’onde par exemple est un outil trµes puissant mais encombrant,
il ne peut être plac¶e partout sur le chemin optique.
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2.3 Modiflcation du concept optique et poursuite du d¶eveloppement

Les r¶esultats obtenus et surtout les di–cult¶es rencontr¶ees m’ont permis de mettre en ¶evidence
difi¶erents points µa am¶eliorer dans le concept optique de l’IFTSUV et dans la proc¶edure d’alignement
et de test. Afln d’obtenir de meilleurs r¶esultats, il me semble n¶ecessaire de modifler le concept optique
afln qu’un seul bras de l’interf¶eromµetre soit mobile. La juxtaposition des voies de contrôle (lumiµere
visible) et de fonctionnement (lumiµere UV), ofirant une voie de m¶etrologie sur tout le chemin op-
tique, semble ¶egalement indispensable pour s’assurer de l’alignement et du bon fonctionnement de
l’instrument. D’autres modiflcations du systµeme optique signal¶ees au d¶ebut de ce chapitre devront
être ¶etudi¶ees plus pr¶ecis¶ement avant d’être impl¶ement¶ees. Les m¶ethodes et proc¶edures d’alignement et
de test sont maintenant parfaitement d¶eflnies, il faudra les prendre en compte (notamment au niveau
de l’encombrement) lors de la prochaine phase de conception et de construction.
Aprµes les tests et la validation de la prochaine version de la maquette, celle-ci devra être plac¶ee sous
vide pour être test¶ee µa H-Lyman fi dans les conditions r¶eelles d’utilisation. Ensuite une phase de
spatialisation de l’instrument devra d¶ebuter.

2.4 Comment se situe l’IFTSUV par rapport aux autres projets de spectro-imagerie
UV

Il existe actuellement un seul autre projet de spectro-imagerie dans l’ultraviolet lointain, il s’agit
de l’instrument MOSES d¶ecrit dans la partie 2.2 du chapitre 3. Le projet MOSES est plus avanc¶e
que l’IFTSUV dans la r¶ealisation, un vol fus¶ee de validation doit d’ailleurs être lanc¶e prochainement.
Cependant, il subsiste encore des di–cult¶es dans l’inversion des donn¶ees produites par cet instrument.
D’autre part, l’aspect spectrom¶etrie est limit¶e sur MOSES par la faible bande passante de l’instrument
alors que la large bande passante de l’IFTSUV pr¶esente plusieurs raies d’int¶erêt en dehors de la raie
H-Lyman fi.
La comparaison avec l’instrument MOSES met en lumiµere les avantages et les inconv¶enients de l’IFT-
SUV. La complexit¶e du systµeme optique de l’IFTSUV rend certes son d¶eveloppement et sa spatiali-
sation plus di–ciles, d’oµu l’avance °agrante de MOSES sur ce point (cependant, le projet MOSES a
d¶ebut¶e en 2000, l’IFTSUV en 2003). Mais l’IFTSUV pr¶esente l’avantage de la versatilit¶e : sa r¶esolution
spectrale peut être modifl¶ee en vol, simplement en changeant les paramµetres du d¶eplacement du miroir
mobile. De plus l’obtention des spectres est simple et rapide : une transform¶ee de Fourier.

2.5 Perspectives de mission

L’instrument IFTSUV a ¶et¶e con»cu pour les futures missions spatiales solaires car il sera un outil
trµes performant pour l’¶etude des ph¶enomµenes dynamiques de l’atmosphµere solaire. Cependant, un
tel instrument ne peut être embarqu¶e sur n’importe quelle mission spatiale solaire. En efiet, si son
encombrement et son poids pr¶evisibles sont raisonnables, du même ordre de grandeur qu’un imageur
classique, le volume des donn¶ees cr¶e¶e n’est pas compatible actuellement avec un satellite trop ¶eloign¶e
de la Terre, situ¶e par exemple au point de Lagrange L1. Cette position, id¶eale pour les observations
solaires, ne permet pas un d¶ebit de t¶el¶emesure ¶elev¶e vers la Terre (75 kbits.s¡1 pr¶evu pour Solar
Orbiter, jusqu’µa 200 kbits.s¡1 pour SOHO). Or l’IFTSUV cr¶ee des cubes d’images et dans le cas le
moins \ favorable" (meilleure r¶esolution spectrale sur le champ total (d¶etecteur 2048 £ 2048 pixels),
cod¶e sur 12 bits et compression de 20), un de ces cubes fait 17 Gbits. Actuellement descendre un
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cube de donn¶ees sur Terre n¶ecessiterait 3 passages de 7 minutes au dessus d’un station bande X,
mais seulement 2 minutes dans le cas d’une station bande Ka. Des programmes d’observation sur des
sous-champs et/ou µa une r¶esolution spectrale plus faible permettront d’avoir une cadence de mesure
plus ¶elev¶ee. Dans tous les cas, il apparait indispensable que l’IFTSUV soit sur un satellite en orbite
h¶eliosynchrone ou g¶eosynchrone inclin¶ee. L’IFTSUV pourrait int¶egrer l’instrumentation LYOT ou
remplacer un de ses ¶el¶ements suivant les contraintes propres µa la mission et au satellite sur lequel
elle serait embarqu¶ee. L’instrumentation LYOT est actuellement compos¶ee d’un imageur du disque
solaire dans la raie H-Lyman fi, d’un coronographe dans cette même raie et d’un imageur du disque
dans une raie de l’extrême UV (probablement la raie Fe XII µa 19.5 nm). L’instrumentation LYOT
pourrait être accomod¶ee sur les satellites de la mission ASPICS (proposition de vol en formation,
CNES) ou sur le satellite de la mission franco-chinoise SMESE. La mission ASPICS est un projet
de vol en formation µa deux satellites dans le but de r¶ealiser de la coronographie µa haute r¶esolution
spatiale de la couronne interne (trµes proche du bord solaire). Pour cela, l’occulteur serait plac¶e sur
un satellite (\ fllle ") tandis que le reste de l’instrument serait situ¶e sur un autre satellite (\ mµere
"), r¶ealisant ainsi une ¶eclipse totale artiflcielle. Des imageurs du disque complµetent l’instrumentation
sur le satellite \ fllle". L’IFTSUV pourrait être adapt¶e sur le coronographe et/ou sur un imageur. La
mission ASPICS est actuellement en comp¶etition avec d’autres projets de mission vol en formation.
La mission SMESE, dont les objectifs scientiflques principaux sont l’¶etude des CME et des ¶eruptions
solaires, pr¶evoit d’embarquer l’instrumentation LYOT µa laquelle viendrait s’ajouter deux instruments
de spectrom¶etrie X et ° et un imageur infra-rouge. Cette mission franco chinoise b¶en¶eflciera d’une
station bande X suppl¶ementaire en Chine rendant le taux de t¶el¶em¶etrie trµes ¶elev¶e ce qui permettrait
d’utiliser l’IFTSUV de fa»con optimale. Cependant, le lancement de la mission SMESE est pr¶evu µa
l’horizon 2010, ce qui implique une spatialisation et une validation rapide de l’instrument IFTSUV
pour proflter de cette opportunit¶e de mission.
Afln de voir comment pouvait s’int¶egrer un IFTSUV dans la charge utile de LYOT, j’ai r¶ealis¶e une
¶etude rapide de solutions optiques envisageables. Le spectro-imageur simul¶e est d¶eriv¶e du concept de
l’imageur pr¶evu pour LYOT, le systµeme de trois r¶eseaux est ins¶er¶e dans le chemin optique juste derriµere
le systµeme afocal constitu¶e de deux paraboles hors axe. La flgure 8.4 pr¶esente le trac¶e de rayon de cet
instrument suivant deux points de vue, ainsi que la PSF et les tâches images observ¶ees pour difi¶erents
champs. J’ai efiectu¶e un exercice similaire avec la mission Solar Orbiter, même si celle ci est comme je
l’ai expliqu¶e pr¶ec¶edemment peu favorable en ce qui concerne le d¶ebit de t¶el¶em¶etrie. Le concept dans
ce cas est difi¶erent de ceux pr¶esent¶es pr¶ec¶edemment : la s¶eparation des faisceaux se fait par division
du front d’onde et non plus par division d’amplitude. Cette division du front d’onde est r¶ealis¶ee en
utilisant deux petites pupilles d’entr¶ee, cela permet de limiter le °ux incident sur le miroir primaire ce
qui, en raison de l’orbite proche du Soleil du satellite, permettra de moins endommager les miroirs. La
recombinaison des faisceaux et la s¶election spectrale se font par contre toujours en utilisant le systµeme
de trois r¶eseaux d¶ecrit pr¶ec¶edemment. Deux vues de cet instrument sont donn¶ees sur la flgure 8.5.

Au-delµa de ces possibilit¶es imm¶ediates de mission, toute mission solaire ambitieuse se devra d’em-
barquer un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier pouvant travailler dans diverses raies
ultraviolettes, y compris la raie H-Lyman fi. C’est avec cet objectif que je propose de continuer µa
d¶evelopper et µa spatialiser l’IFTSUV.
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Fig. 8.4: Trac¶es de rayon (vue de dessus et de côt¶e), point spread function et tâches images d’un concept de
spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’UV satisfaisant les contraintes techniques de la mission
Lyot.
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Fig. 8.5: Trac¶es de rayon (vue de dessus et de côt¶e) d’un concept de spectromµetre imageur µa transform¶ee de
Fourier dans l’UV envisageable pour la mission Solar Orbiter.
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Annexe A

Pr¶eparation de la mission LYOT

1 Objectifs scientiflques

Les objectifs scientiflques de la mission LYOT (LYman Orbiting Telescope, acronyme en hom-
mage µa Bernard Lyot (1897-1952), inventeur du coronographe) s’articulent autour des problµemes de
m¶et¶eorologie spatiale ([Vial et al., 2003]). La mission efiectuera une surveillance continue de la chro-
mosphµere et de la basse couronne µa haute r¶esolution spatiale et temporelle afln de d¶etecter les ¶ejections
de matiµere coronale (CME) et d’identifler leur r¶egions sources ainsi que les signes pr¶ecurseurs, et de
surveiller la distribution spatiale et la variabilit¶e du °ux chromosph¶erique et coronal en UV lointain
et extrµeme.

1.1 Etude de l’activit¶e µa l’interface entre la chromosphµere et la couronne

En tant que raie \ froide ", la raie Lyman fi de l’hydrogµene (121.6 nm) est de loin la raie d’¶emis-
sion solaire chromosphµerique la plus intense. Son observation en imagerie permet d’¶etudier l’activit¶e
chromosph¶erique qui comporte, en fait, une large gamme d’intensit¶es et de ph¶enomµenes : fllaments de
taches, de plage, points brillants, fllaments de haute latitude et facules polaires. Cette dynamique va
des ¶eruptions, intenses dans les condensations compactes vues sur le disque ou au limbe, jusqu’aux
r¶egions de transition autour des protub¶erances. L’¶emission des protub¶erances est, elle, de l’ordre de
celle de la chromosphµere (au facteur de dilution prµes) car il s’agit de la difiusion de r¶esonance du H-
Lyman fi chromosph¶erique. Cette ¶emission exceptionnelle permet d’¶etudier leur trµes riche dynamique
(activation, syphonage, ¶ejection, thermalisation,...).

L’observation dans cette raie doit permettre de trancher entre les divers modµeles de la r¶egion de
transition chromosphµere-couronne, dont le modµele bi-modal de [Rabin and Dowdy, 1992] ou celui de
[Gabriel, 1977].

Mais comme cela a ¶et¶e montr¶e dµes 1970 ([Gabriel, 1971]), cette raie est aussi une raie \ chaude"
dans les conditions exceptionnelles d’une couronne ¶eclair¶ee par le Soleil, même si les atomes neutres
d’hydrogµene y sont en inflme quantit¶e (10¡7). Les images obtenues assez prµes du limbe sont ainsi
constitu¶ees par la superposition de toutes les structures coronales connues des observateurs d’¶eclipses,
telles jets, boucles, arches, renforcements, etc., y compris les trous coronaux. Observations pass¶ees



148 A. Pr¶eparation de la mission LYOT

et calculs th¶eoriques montrent que l’¶emission coronale H-Lyman fi est un excellent diagnostic de la
distribution de densit¶e coronale, et donc de la masse du gaz. A grande ¶echelle (mais en r¶egime station-
naire), une imagerie globale de la couronne jusqu’au moins un rayon au-dessus du bord donne accµes µa
la topologie des lignes de force au-dessus des r¶egions photosph¶eriques polaires dont l’accµes est inconnu
des magn¶etographes \ sol". Dans ces r¶egions, la mesure de la variation d’intensit¶e avec la distance ra-
diale permet de remonter µa la vitesse radiale grâce µa la technique du Doppler dimming, intensivement
utilis¶ee avec UVCS/SOHO. Il est alors possible de pr¶eciser le r¶esultat de [Patsourakos and Vial, 2000]
qui indiquent une naissance du vent trµes bas dans la couronne. Il est bon de noter ici que dans la
basse couronne le plasma est encore collisionnel, c’est µa dire que les atomes d’hydrogµene ¶emetteurs
sont coupl¶es aux protons du plasma, ce qui assure la validit¶e de tous les diagnostics, y compris ceux
de l’instrument UVCS sur SOHO qui observe pourtant plus haut (par exemple [Kohl et al., 1997]).

1.2 D¶etection des ¶ejections de matiµere coronale, et identiflcation de leurs r¶egions
sources.

L’¶eruption de protub¶erances est un ¶el¶ement capital dans la formation des CMEs. SOHO a montr¶e
que ces ¶enormes ¶ejections (qui perturbent quelquefois la couronne toute entiµere dans le cas des CMEs
de halo) sont li¶ees µa des instabilit¶es dans la couronne et notamment µa l’¶eruption de protub¶erances
(dans environ 70% des cas) et/ou d’¶eruptions (\ °ares "). Il est di–cile de savoir s’il s’agit de la
source de l’¶ev¶enement ou comme le pense un certain courant de pens¶ee am¶ericain, la cons¶equence
de la CME. Il est certain, en tout cas que c’est la protub¶erance ¶eruptive qui fournit l’essentiel de la
matiµere froide de la CME. La combinaison coronographe-imageur sur SOHO a permis d’¶etablir que les
ondes EIT ([Thompson et al., 1998]) cõ‡ncident toujours avec les CME dits de halo susceptibles de se
diriger vers la Terre. C’est un tel r¶esultat (empirique) qui permet aujourd’hui de pr¶edire les ¶evµenements
susceptibles d’afiecter notre espace. Il est couramment utilis¶e par la NOAA. L’¶etude des CME a aussi
permis d’¶etablir, par la mesure des mouvements propres des masses de gaz, des cartes de vitesses
d’une trµes grande pr¶ecision comme dans le cas oµu un plasmõ‡de peut être suivi, (cf. [Vial et al., 1992]
et [Delannee et al., 1998], [Zhukov et al., 2000]) plasmõ‡des qui seraient une composante \ basique "
pour expliquer le vent lent ([Sheeley et al., 1997]). Signalons enfln qu’µa cause du processus même de
formation de la raie (difiusion quasi-isotrope de r¶esonance), l’imagerie H-Lyman fi de la couronne est
un moyen optique unique de d¶etecter des ¶eruptions derriµere le disque solaire.
LYOT qui combine observations du disque (matiµere froide) et de la couronne interne (matiµere chaude)
permettra donc de d¶etecter toute perturbation de la matiµere froide puis de suivre son ¶evolution dans la
basse couronne. Les efiets de transfert multi-dimensionnels ([Paletou, 1995], [Paletou, 1996]) devront
être coupl¶es µa ceux r¶esultant de champs de vitesse importants dans le cas d’¶eruption de protub¶erance
([Gontikakis et al., 1997]). La mod¶elisation et a fortiori la pr¶ediction de cette ¶eruption est rendue trµes
di–cile par l’absence de mesures de champ dans la structure en question. Ce que peuvent faire les
mod¶elisateurs, c’est extrapoler le champ magn¶etique µa partir des mesures photosph¶eriques (le plus
souvent non vectorielles) efiectu¶ees, avant l’¶ev¶enement. L’id¶ee est alors de trouver des caract¶eristiques
particuliµeres du champ \ propices " µa l’¶eruption. Pour r¶esumer trµes rapidement, nous nous en tiendrons
µa trois scenarii d’¶eruption : le premier consiste dans la disruption d’un tube de °ux twist¶e dans une
arcade coronale ([Amari and Luciani, 1999] et [Amari et al., 1999]) ; le second consiste en l’expansion
d’un systµeme µa 2 °ux du type sph¶eromak ([Gibson and Low, 1998] et [Gibson and Low, 2000]) ; dans
le troisiµeme (\ Breakout model ") , la reconnexion a lieu µa grande ¶echelle dans une conflguration
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quadrupolaire ([Antiochos et al., 1999], [Aulanier et al., 2000]). Dans les trois cas, les mod¶elisateurs
ont besoin d’observations portant sur la morphologie µa la fois sur le disque et hors du bord, morphologie
r¶ev¶elant la topologie des lignes de force du champ magn¶etique. C’est l’¶etude de l’activit¶e coronale
qui a d¶ejµa mis en ¶evidence des aspects nouveaux de la cyclicit¶e : double maxima, cycles polaires
et cycles d’activit¶e entrelac¶es, asym¶etrie Nord-Sud, \ jupe de ballerine " du feuillet h¶eliosph¶erique,
etc..). L’imagerie globale de la couronne qui permet d’¶etablir les connections entre grandes r¶egions
magn¶etiques pour difi¶erentes phases de l’activit¶e, est donc un moyen d’aborder le problµeme de la
dynamo solaire dont l’origine est µa chercher jusqu’µa la base de la zone convective.

1.3 Activit¶e circum-solaire

L’imagerie H-Lyman fi de la couronne est un moyen extrêmement sensible pour r¶ev¶eler l’activit¶e
repr¶esent¶ee par la \ chûte " (transit, ¶evaporation, percussion, etc.) des petits corps sur le Soleil, y
compris les micro-m¶et¶eorites qui peuplent le milieu interplan¶etaire. C’est le cas des comµetes rasantes,
ph¶enomµene maintenant bien ¶etabli avec la 1000µeme comµete d¶ecouverte par SOHO en Août 2005. Mais
des objets nouveaux peuvent être d¶etect¶es si la sensibilit¶e de l’instrument est su–sante. En particulier,
l’onde de choc associ¶ee pourrait être visualis¶ee, ce qui est impossible avec LASCO/SOHO µa cause de
la sur-occultation du disque.

1.4 Variabilit¶es spatiale et temporelle dans la raie H-Lyman ®; corr¶elation avec
d’autres indices d’activit¶e

Les clich¶es de TRC (Transition Region Camera, [Bonnet et al., 1980]) µa trµes haute r¶esolution ont
montr¶e la grande sensibilit¶e de l’¶emission H-Lyman fi aux diverses formes d’activit¶e magn¶etique se-
lon une trµes grande hi¶erarchie spatiale. Quelles que soient les structures concern¶ees (boucles, plages,
taches, fllaments,..), la raie H-Lyman fi joue un rôle essentiel dans le bilan d’¶energie radiative. La
mesure syst¶ematique de l’¶emission r¶esolue permet d’une part d’a–ner les modµeles d’¶emission globale
µa 3 composantes spatiales ([Lean et al., 1992]) et de fournir le °ux d’entr¶ee pour les atmosphµeres pla-
n¶etaires d’autre part. Rappelons que le °ux H-Lyman fi n’est pas bien corr¶el¶e au °ux radio µa 10.7
cm ([Nicolet and Bossy, 1985] et [Nusinov and Katyushina, 1994]) et que sa reconstruction µa partir
de l’aire des r¶egions types (r¶egions actives, cellule et r¶eseau chromosph¶eriques) n’est pas chose fa-
cile. Il semble qu’il faille en fait 7 composantes pour bien reproduire le °ux et ses variations (projet
SUNRISE, voir par exemple le site http ://home.mho.net/jfontenla/SunRISE/ SunRISE2.html). Se-
lon [Schũhle et al., 2000], le Soleil calme lui-même (les r¶egions observ¶ees dans les raies de la r¶egion de
transition) est soumis µa une modulation par l’activit¶e solaire.

1.5 M¶et¶eorologie de l’espace

Le terme \ space weather ", ou m¶et¶eorologie de l’espace, d¶esigne les conditions solaires qui peuvent
in°uer sur l’environnement terrestre µa court terme, en particulier les perturbations qui peuvent afiecter
le fonctionnement des r¶eseaux de distribution ¶electrique, et le fonctionnement des satellites en orbite
terrestre, par exemple par perturbation de l’orbite due µa un ¶echaufiement et un gon°ement de la
haute atmosphµere. Aux Etats-Unis, la NOAA opµere un Space Weather Center dont l’objectif est de
faire des pr¶edictions sur ces conditions solaires. Comme nous l’avons vu plus haut, nous nous proposons
d’efiectuer une surveillance r¶eguliµere de la chromosphµere et de la couronne solaire en vue de d¶etecter
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le d¶epart des CMEs et de faire, ¶eventuellement, des pr¶edictions µa travers la validation des modµeles
MHD.

2 Contexte scientiflque

La couronne solaire a ¶et¶e observ¶ee pour la premiµere fois dans la raie H-Lyman fi de l’hydrogµene lors
d’un vol fus¶ee pendant l’¶eclipse totale de 1970 ([Gabriel, 1971]). Cette raie ¶emise par l’¶el¶ement le plus
abondant sur le soleil joue un rôle fondamental en astrophysique, comme d¶ecrit au d¶ebut du chapitre
3 et r¶esum¶e plus loin ici. Il a pu être d¶emontr¶e que les structures coronales sont alors \ visualis¶ees
" en terme de densit¶e de gaz coronal ionis¶e, ce qui donne accµes aux masses des structures. Depuis,
cette couronne a ¶et¶e ¶etudi¶ee spectroscopiquement µa l’occasion de plusieurs missions SPARTAN et
par UVCS/SOHO qui a r¶ealis¶e les premiµeres et seules mesures du vent solaire bien au-dessus de 1.5
rayons solaires (soit 0.5 Rfl au-dessus du bord) et ¶egalement observ¶e quelques dizaines d’¶ejections de
masse coronale (CME) malgr¶e son champ de vue qui repr¶esente moins d’un milliµeme de l’¶etendue de
la couronne moyenne. En ce qui concerne la chromosphµere, le potentiel de d¶ecouverte ofiert par la
raie H-Lymanfi a ¶et¶e explor¶e avec les missions OSO, Skylab et plus r¶ecemment, en mode imagerie,
TRC, TRACE et VAULT. Des images assez extraordinaires de protub¶erances ainsi que de diverses
¶emissions froides coronales ont d¶ejµa ¶et¶e r¶ealis¶ees de maniµere n¶eanmoins trµes qualitative. EIT sur
SOHO observe r¶eguliµerement dans une raie parente, la raie H-Lyman fi de HeII µa 30.4 nm mais µa
une cadence de l’ordre de l’heure et exceptionnellement (et dans des champs r¶eduits) µa une cadence de
l’ordre de quelques minutes. Des observations r¶eguliµeres ont toutefois permis d’¶etudier l’ovalisation de
l’enveloppe chromosph¶erique ([Auchµere et al., 1998], et [Filippov and Koutchmy, 2000]). Cette raie a
¶et¶e utilis¶ee pour l’¶etude de la g¶eocouronne (multiples exp¶eriences de J.-L. Bertaux) et elle est utilis¶ee
pour l’¶etude de l’h¶eliosphµere, et en g¶en¶eral les ph¶enomµenes astrophysiques li¶es µa l’activit¶e (stellaire,
interstellaire (FUSE) et extragalactique). Plus prµes de nous, cette raie permet d’appr¶ehender les d¶etails
du processus de collisions entre les comµetes rasantes arrivant au voisinage du Soleil et les couches
externes de l’atmosphµere solaire. Notons que TRACE n’a pu donner, dans la raie H-Lyman fi, les
r¶esultats escompt¶es µa cause d’un taux de lumiµere parasite vers 121.6 nm passant µa travers un flltre
d¶efectueux ([Handy et al., 1999]). Remarquons enfln que le NRL a commenc¶e un programme fus¶ee
solaire d¶edi¶e µa la raie H-Lyman fi, le programme VAULT. Le second vol efiectu¶e en 2002 a donn¶e de
remarquables images de fllaments (4) La NASA n’ayant retenu pour le Solar Dynamics Observatory
(SDO, lancement en avril 2008) qu’un coronographe observant en lumiµere blanche, aucun coronographe
EUV n’est pr¶evu pour les prochaines missions d’¶etude du Soleil, et ceci jusqu’µa Solar Orbiter (lancement
pr¶evu en 2015). LYOT comblera ce manque, en ¶etant de plus parfaitement compl¶ementaire de SDO,
avec des cadences d’observation similaires et un recouvrement de deux ans des dates d’op¶eration. LYOT
sera aussi un pr¶ecurseur du coronographe H-Lyman fi pr¶evu pour voler µa bord de Solar Orbiter. Les
comp¶etences acquises pour la r¶ealisation d’optiques EUV de qualit¶e coronographique, ainsi que les
moyens sp¶eciaux d¶evelopp¶es pour leur ¶etalonnage, seront un atout majeur pour la concr¶etisation de
Solar Orbiter.
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3 Instrumentation

L’instrumentation LYOT a ¶et¶e propos¶ee dans le cadre du programme de missions micro-satellite
de la flliµere Myriade du CNES. Ce programme de micro satellites modulaires et de faible masse permet
un accµes µa l’espace pour des missions scientiflques dans des d¶elais et des coûts r¶eduits par rapport aux
missions internationales de grande envergure. La flliµere Myriade d¶evelopp¶ee depuis 1998 par le CNES
propose aux scientiflques une plateforme permettant de construire de satellites d’une masse de 130 kg,
des moyens au sol pour l’acquisition de donn¶ees, la commande et le contrôle des satellites et des outils
pour l’analyse des missions et la conception des satellites. Une charge utile d’environ 45 kg peut être
accomod¶ee sur cette plateforme, cette charge utile devant être int¶egr¶ee dans un volume de 600 mm x
600 mm x 300 mm.
Les objectifs de LYOT sont :

{ Imagerie µa haute r¶esolution du disque solaire dans la raie H-Lyman fi de l’hydrogµene µa 121.6
nm obtenue µa une cadence de 30 secondes (d¶etection de mouvements apparents de l’ordre de 10
km/s)

{ Imagerie µa haute r¶esolution et bas bruit de la basse couronne solaire
{ Photom¶etrie relative µa l’ordre de 1% sur le disque et de 10% dans la couronne

Les r¶esultats attendus concernent notamment la d¶etection et l’¶etude de l’¶evolution des pr¶ecurseurs
d’¶ejections de matiµere coronale que sont les protub¶erances ¶eruptives et les ¶eruptions ; la morphologie
magn¶etique de la basse couronne, jusqu’ici connue µa l’occasion d’¶eclipses seulement ; et aussi la d¶etec-
tion des comµetes passant prµes du Soleil ; la variabilit¶e spatiale et temporelle du °ux H-Lyman fi.
Les images de LYOT µa haute cadence de la couronne en H-Lyman fi ofiriront une vue de l’atmosphµere
solaire au-delµa du bord, jamais observ¶ee, du point de vue distribution de masse et dynamique µa toutes
les ¶echelles temporelles. Les avantages du dispositif coronal d¶ecoulent de la comparaison avec d’autres
moyens utilis¶es.
Les images obtenues pendant les ¶eclipses en lumiµere blanche montrent des structures flnes qu’il est
impossible d’interpr¶eter : jets ? lames de courants ? efiets de projections de surfaces s¶eparatrices ? Les
images soufirent de contamination par la couronne F (poussiµeres) et leur dur¶ee totale n’excµede guµere
5 minutes. Les coronographes en lumiµere blanche, sol ou spatiaux, permettent d’accumuler des obser-
vations en s¶equence mais qui restent contamin¶ees par les poussiµeres. La lumiµere difius¶ee instrumentale
est un handicap s¶erieux car le rapport des intensit¶es disque/couronne est de l’ordre de 106. On n’a
donc pas accµes aux r¶egions proches du bord (par exemple pour SOHO).
Les images prises dans les raies XUV (EIT, TRACE, ..) ou en X mous (YOHKOH) sont soumises µa
une trµes forte d¶ependance en temp¶erature, ce qui rend di–cile l’accµes direct µa la distribution de masse.
Au contraire, la raie H-Lyman fi µa 121.6 nm (et aussi celle de HeII µa 30.4 nm) ¶etant form¶ee par difiusion
r¶esonante est peu d¶ependante en temp¶erature. Par ailleurs, son rapport d’intensit¶es disque/couronne
n’est plus que de l’ordre de 1000 ce qui rend moins critique la lumiµere difius¶ee et permet d’observer
aussi bas que 1.1 Rfl (voir flgure A.1). C’est donc un domaine totalement vierge de la basse couronne
qu’il s’agit d’explorer. Par ailleurs, la haute cadence temporelle utilis¶ee pour les observations du disque
autorise la d¶etection en temps r¶eel de changements morphologiques intervenant dans les r¶egions actives
(et autres), changements susceptibles de fournir des pr¶edictions d’¶eruptions (sur l’utilisation du mode
op¶eratoire de soustraction d’images couramment utilis¶e sur SOHO, on se reportera µa l’article de Flet-
cher et al. (juin 2001) qui porte sur des observations Lyman fi obtenues avec TRACE). Remarquons
ici que l’impl¶ementation de mesures de polarisation lin¶eaire permettrait d’acqu¶erir une nouvelle et
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Fig. A.1: Courbes des intensit¶es relatives µa celle du disque.

pr¶ecieuse information sur le champ magn¶etique coronal. En efiet, les conditions coronales autorisent,
par efiet Hanl¶e, la mesure du module du champ dans la gamme 5G - 500 G (Bommier et Sahal-Br¶echot
1982). Moyennant quelques hypothµeses raisonnables (par exemple champs de vitesses et magn¶etiques
parallµeles, d¶etermination de mouvements propres), il est même possible de d¶eterminer les modules des
champs vitesses et magn¶etiques et les deux angles de leurs directions communes. Cette possibilit¶e est
trµes int¶eressante dans la perspective d’une red¶eflnition ou d’un revol de la mission.

3.1 Instruments

L’instrumentation sur LYOT se compose de trois systµemes optiques se compl¶etant : un imageur
du disque dans la raie H-Lyman fi (121.6 nm), un coronographe de type LYOT ¶egalement µa H-Lyman
fi, et un t¶elescope donnant l’image du disque dans l’extrême ultraviolet.
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Composant E–cacit¶e (%)
Miroir 1 45
Miroir 2 45
R¶eseau 1 27
R¶eseau 2 48
Miroir 3 80
Miroir 4 80
D¶etecteur 15
E–cacit¶e totale 0.25

Tab. A.1: E–cacit¶e des difi¶erents composants de l’imageur H-Lyman fi con»cu pour la mission LYOT

Imageur H-Lyman fi L’imageur H-Lyman fi couvre un champ allant jusqu’µa 1.1 Rfl avec une
r¶esolution d’une seconde d’arc. L’image primaire du disque est obtenue avec un miroir parabolique
superpoli hors axe. Une seconde parabole collimate et r¶eduit la taille du faisceau. La longueur d’onde
est ensuite s¶electionn¶ee par un r¶eseau plan 3600 tr/mm, et un second r¶eseau identique en vis-µa-vis
permet d’annuler la dispersion. Ces deux r¶eseaux sont des composants standards Jobin Yvon blaz¶es
dans l’ordre 1. Enfln un t¶elescope de type Ritchey Chr¶etien adapte la taille de l’image µa celle du
d¶etecteur (4096 x 4096), dont les pixels font 13.5 „m de côt¶e. La flgure A.2 montre en autres le trac¶e
de rayon de cet instrument que j’ai r¶ealis¶e µa l’aide du logiciel Zemax. La focale globale de l’instrument
est de 2.78 m ; son encombrement hors tout est de 570 mm x 360 mm x 100 mm (voir flgure A.3),
les difi¶erents paramµetres de l’imageur H-Lyman fi sont rappel¶es dans le tableau A.2. La transmission
de cet instrument est de 0.25 % (les e–cacit¶es des difi¶erents composants optiques sont donn¶ees dans
la table A.1). Cette transmission permet tout de même d’obtenir un signal estim¶e µa 3600 coups par
secondes sur chaque pixel en raison de la forte intensit¶e de la raie H-Lyman fi

J’ai r¶ealis¶e une premiµere ¶etude de tol¶erancement toujours en utilisant le logiciel Zemax. Cette ¶etude
a montr¶e que des montures standards peuvent être utilis¶ees lors de la r¶ealisation des prototypes ; les
tol¶erances associ¶ees µa ce type de monture et les tol¶erances sur la fabrication des optiques sont donn¶ees
dans la table A.3. Le critµere de tol¶erancement ¶etait : les performances de l’instrument sont consid¶er¶ees
su–santes lorsque dans 90% des cas le diamµetre de la tache image est inf¶erieur ou ¶egal µa 9 „m. Pour
cela, j’ai utilis¶e l’analyse Monte Carlo : les paramµetres de toutes les optiques de l’instrument sont
distribu¶es al¶eatoirement en respectant les tol¶erances impos¶ees, puis un trac¶e de rayon est efiectu¶e et
le diamµetre RMS de tache image calcul¶ee. Dans un premier temps, j’ai consid¶er¶e les mêmes tol¶erances
(tilt, d¶ecentrement, rayon de courbure ...) sur toutes les optiques, puis j’ai cherch¶e jusqu’oµu ces tol¶e-
rances pouvaient être relâch¶ees sur le miroir secondaire : la pr¶ecision de l’orientation de ce miroir peut
être relâch¶ee jusqu’µa 15 secondes d’arc.

Coronographe H-Lyman fi Le coronographe permet d’obtenir l’image de la couronne de 1.15 Rfl
jusqu’µa 2.5 Rfl . Un miroir plan de champ pr¶esentant une ouverture circulaire permet de renvoyer
l’image de la couronne vers un second miroir concave sym¶etrique du miroir d’entr¶ee (pour minimiser
les aberrations) en ¶eliminant celle du disque. De la même fa»con que pour l’imageur, un t¶elescope vient
adapter l’image µa la taille du d¶etecteur. J’ai r¶ealis¶e des ¶etudes pr¶eliminaires sur le coronographe H-
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Imageur H-Lyman fi
Focale 2.78 m
Ouverture 40 mm
Champs 1.1 Rfl
Longueur d’onde 121.6 nm
Bande passante 7.5 nm
Miroir primaire
Rayon de courbure 800 mm
Conicit¶e parabole
hors axe 63 mm
Miroir secondaire
Rayon de courbure 200 mm
Conicit¶e parabole
hors axe 12.5 mm
R¶eseaux
Nb de traits par mm 3600
Miroir primaire RC
Rayon de courbure 450 mm
Conicit¶e - 1.1 parabole modifl¶ee
Miroir secondaire RC
Rayon de courbure 195 mm
Conicit¶e -5 hyperbole
D¶etecteur
Nb pixels 4096 x 4096
Taille des pixels 13.5 „m x 13.5 „m

Tab. A.2: Paramµetres importants de l’imageur H-Lyman fi con»cu pour la mission LYOT

Paramµetre Tol¶erance
Tilt 5 00

D¶ecalage ? AO 5 „m
Conicit¶e 5 h

rayon de courbure 5 h
nb traits du r¶eseau 0.1 trait/mm

Tab. A.3: Tol¶erances acceptables pour l’imageur H-Lyman fi con»cu pour la mission LYOT
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Fig. A.2: Trac¶e de rayon de l’imageur pr¶evu pour la mission LYOT.
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Fig. A.3: Sch¶ema m¶ecanique hors tout de l’imageur H-Lyman fi.
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Fig. A.4: Trac¶e de rayon du coronographe pr¶evu pour la mission LYOT

Lyman fi illustr¶ees par le trac¶e de rayon de la flgure A.4 ; mais d’autres ¶etudes ont ¶et¶e r¶ealis¶ees au
Laboratoire d’Astrophysique de Marseille.

Ces deux instruments utilisent des miroirs primaires superpolis ( RMS d’environ 0.04nm) propos¶es
en silicium monocristallin. Un exemplaire de ce type de miroir a ¶et¶e test¶e et un coronographe l’utilisant
fournit des images coronales sur un prototype fonctionnant dans le visible µa Sacramento Peak Obser-
vatory, au Nouveau Mexique (e.g. Smartt et Koutchmy, 1998). D’autres composants sont ¶egalement
¶etudi¶es µa l’IOTA (Institut d’Optique Th¶eorique et Appliqu¶ee).

Imageur EUV Un petit t¶elescope de type Ritchey-Chr¶etien hors axe vient compl¶eter l’instrumen-
tation sur LYOT. Con»cu pour la raie µa 19.5 nm du Fe XII, il permettra de visualiser le disque solaire
jusqu’µa 1.4 Rfl . Un flltre en aluminium de 150 nm d’¶epaisseur mont¶e au niveau de la pupille d’entr¶ee
sur une grille de support au pas de 2.7 mm permet de rejeter la lumiµere visible et le °ux thermique. La
s¶election spectrale est assur¶ee par des multicouches Mo/Si d¶epos¶ees sur les miroirs primaire et secon-
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daire. Ce concept et chacun des ¶el¶ements ont d¶ejµa ¶et¶e utilis¶es avec succµes pour plusieurs instruments
spatiaux (EIT, TRACE, CORONAS, SECCHI/STEREO etc.). Ce t¶elescope et l’imageur H-Lyman fi
permettront d’observer les mêmes ph¶enomµenes µa la même r¶esolution pour deux longueurs d’onde (et
domaines de temp¶eratutre) difi¶erentes.

D¶etecteurs Les trois cam¶eras utiliseront des d¶etecteurs CCD, du type Marconi 42-40 2048 x 2048
pour le coronographe et l’imageur EUV, et 4096 x 4096 pour l’imageur H-Lyman fi. Le canal µa 19.5
nm utilisera une version de ce CCD amincie et ¶eclair¶ee par la face arriµere. Les deux canaux H-Lyman
fi utiliseront une version ¶eclair¶ee par la face avant et recouverts d’un fllm de \ lumogen", ceci afln de
tirer le meilleur parti de la r¶esolution des optiques. La possibilit¶e d’adapter la châ‡ne CCD utilis¶ee sur
PICARD sera ¶etudi¶ee.

Signal attendu La flgure A.5 montre le signal attendu dans les trois canaux de LYOT. Sur le disque,
dans les r¶egions de soleil calme, l’imageur H-Lyman fi enregistrera 3600 DN/pixel/s. Des simulations
de la couronne calme ont ¶et¶e efiectu¶ees et permettent de pr¶edire le signal attendu dans tout le champ
de vue du coronographe. Des temps de pose de 5 minutes permettront d’enregistrer 30 DN/pixel/s
dans des streamers ¶equatoriaux en bord de champ, le rapport signal µa bruit ¶etant sup¶erieur µa 10 en
dessous de 2 Rfl. Des poses plus longues seront r¶ealis¶ees pour obtenir un bon rapport signal µa bruit
dans les trous coronaux. La contribution de la g¶eocouronne ne devient signiflcative que dans les trous
coronaux au-dessus de 2 Rfl.

M¶ecanismes Afln de prot¶eger les optiques de toute pollution au cours des activit¶es d’int¶egration, de
test, de lancement et durant l’allumage des moteurs en cours de mission, toutes les entr¶ees (la lunette
de pointage et les 3 entr¶ees des t¶elescopes) sont prot¶eg¶ees par une porte mobile. Au sol, les optiques
sont purg¶ees en permanence par un °ux d’azote sec en surpression.
Chaque CCD est muni d’un obturateur pour compenser la vitesse de lecture relativement basse des
CCD et l’absence de zone m¶emoire analogique de ceux-ci. Ceci permettra ¶egalement de prot¶eger leur
surface en dehors du temps de pose.

T¶el¶emesure La voie imagerie Lyman fi utilise un CCD 4096 pixels x 4096 pixels avec une num¶e-
risation sur 12 bits, ce qui produit des images brutes de 48 Mbits. L’algorithme \ rice " utilis¶e sur
EIT permet un taux de compression de 5, mais les techniques plus r¶ecentes telles les compressions de
type jpeg utilis¶ee sur TRACE et surtout les algorithmes de compression par ondelettes comme ceux
d¶evelopp¶es par Yves Langevin pour Rosetta permettent des taux nettement plus ¶elev¶es de l’ordre de
20. La châ‡ne CCD de PICARD permet d’atteindre une cadence de 22 secondes. Cette cadence per-
met de remplir les objectifs scientiflques de la mission pour le disque solaire µa H-Lyman fi. Les deux
autres voies ne n¶ecessitent qu’une cadence de 5 minutes. La possibilit¶e d’efiectuer des sous-champs du
disque µa H-Lyman fi µa une cadence plus ¶elev¶ee que 22 secondes sera ¶etudi¶ee. La flgure A.6 illustre le
d¶eroulement d’une s¶equence d’observation typique. Avec ce sc¶enario, LYOT produit 188 images par
heure, ce qui repr¶esente 10.5 Gbits de donn¶ees par jour (compression x20). Cette quantit¶e de donn¶ees
n¶ecessite 3 passages par jour au dessus d’une station bande X, chaque passage permettant de vider
en 8 minutes les 7.8 Gbits de la m¶emoire de bord. Il est ¶egalement envisag¶e de travailler avec des
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Fig. A.5: Signal attendu pour les 3 canaux de l’instrumentation LYOT.
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Fig. A.6: S¶equence type d’un programme d’observation LYOT.

Fig. A.7: Sch¶ema du segment sol pour la mission LYOT.

sous-champs pour certains programmes d’observation, ce qui permettra d’augmenter la cadence des
observations.

Op¶erations Le segment sol comportera une station bande S pour l’envoi de t¶el¶ecommandes et la
r¶eception des donn¶ees ancillaires, et au moins une station bande X pour la transmission µa haut d¶ebit
des donn¶ees scientiflques. Un sch¶ema du segment sol est donn¶e sur la flgure A.7. Le d¶eveloppement
du segment sol b¶en¶eflciera de l’exp¶erience acquise par nos collµegues du LPCE sur DEMETER.

Orbite La solution retenue est une orbite h¶eliosynchrone.

Archivage et traitement des donn¶ees Le centre MEDOC, op¶erationnel pour SOHO, servira de
centre d’op¶erations (r¶eception des donn¶ees, planiflcation et envoi de commandes), de traitement de
donn¶ees et d’archivage mission. Le traitement des donn¶ees ne pose pas de problµeme intrinsµeque µa
leur nature. Leur quantit¶e (560 Gbits aprµes d¶ecompression) rend n¶ecessaire la production de don-
n¶ees de nature bien identifl¶ee (d¶etection et catalogage automatique des ¶ev¶enements) et de qualit¶e
¶elev¶ee (¶etalonnages et traitements). L’efiort de d¶eveloppement des logiciels s’appuiera sur l’h¶eritage
SOHO/STEREO/SDO.
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Stabilit¶e Les r¶esolutions des instruments de LYOT sont comprises entre 1.1 et 2.8 secondes d’arc.
La plate-forme Myriade brute n’¶etant stabilis¶ee sur trois axes qu’µa 1/10 de degr¶e, il est n¶ecessaire,
pour atteindre la r¶esolution d¶esir¶ee, d’utiliser un systµeme de pr¶e-stabilisation de la plate-forme ainsi
qu’un systµeme de stabilisation d’image. Cette derniµere sera obtenue en contrôlant sur deux axes de
rotation un des miroirs de chaque systµeme optique avec trois actuateurs pi¶ezo¶electriques pilot¶es en
boucle ouverte par l’¶electronique de LYOT.
La lunette guide sera d¶eriv¶ee de celle d¶evelopp¶ee pour PICARD. Le bord solaire est d¶etect¶e au foyer
de la lunette par une cellule µa quatre quadrants qui produit l’information de pointage. L’¶electronique
de LYOT la convertit en signal de correction, lequel est distribu¶e µa la plate-forme elle-même pour une
pr¶e-stabilisation µa 36 secondes d’arc, ainsi qu’au systµeme d’actuateurs pi¶ezo-¶electriques des t¶elescopes
pour stabiliser l’image sur les CCD avec une pr¶ecision de 0.5 secondes d’arc. La possibilit¶e de reprendre
l’image du disque form¶ee au foyer primaire du coronographe pour fournir l’information de pointage µa
la place de la lunette guide sera ¶etudi¶ee.

Pointage Le systµeme de stabilisation de la plate-forme d¶ecrit ci-dessus garantit une pr¶ecision de
pointage de 36 secondes d’arc, ce qui est su–sant pour les deux imageurs du disque. Pour le coro-
nographe, l’asservissement du miroir primaire, via l’information de d¶epointage fournie par la lunette
guide, permet de corriger les d¶epointages r¶esiduels de l’image du disque sur l’occulteur interne.

Propret¶e Le vide ultraviolet et l’extrême ultraviolet sont un domaine oµu les composants optiques
sont trµes sensibles aux problµemes de contamination. La plupart des compos¶es volatils qui peuvent se
d¶eposer sur les surfaces optiques sont polym¶eris¶es sous l’efiet du rayonnement ultraviolet en dessous de
200 nm. Les composants polym¶eris¶es sur les surfaces optiques r¶eduisent de fa»con importante l’e–cacit¶e
de ces surfaces et diminuent la sensibilit¶e de l’ensemble du systµeme optique. De plus, si l’on emploie
des d¶etecteurs refroidis, on obtient des points froids (piµeges µa mol¶ecules) sur lesquels se condensent les
volatils. Il faut donc minimiser la contamination par :

{ Le choix de la conflguration optique c’est µa dire s¶eparer au maximum les composants qui peuvent
d¶egazer au voisinage du compartiment (moteurs, câbles, cartes d’¶electronique, etc.)

{ Le choix des composants, des traitements et des colles
{ L’utilisation d’une porte munie d’une fenêtre visible pour maintenir le (les) premier(s) miroirs

qui, au moment de l’ouverture, seront expos¶es au °ux solaire UV, µa une temp¶erature sup¶erieure
au milieu environnant.

{ L’utilisation d’une purge µa azote sec durant les tests d’int¶egration en salle propre.
L’exp¶erience acquise lors de la r¶ealisation du spectromµetre VUV-EUV SUMER sur SOHO sera utilis¶ee.

Masse Le bilan de masse est donn¶e dans la table A.4

Puissance Le bilan de puissance ¶electrique est r¶esum¶e par la table A.5 . Le programme d’observa-
tions choisi n¶ecessite de ne faire fonctionner simultan¶ement que deux châ‡nes CCD sur trois (flgure
A.6), ce qui permet de r¶eduire sensiblement la consommation ¶electrique.

Contrôle thermique La conflguration retenue est trµes stable thermiquement, le satellite pointant
toujours les deux mêmes faces au Soleil et µa la Terre. Dans ces conditions, un radiateur de 30x30 cm
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Systµeme Sous systµeme Masse (kg)
Imageur H-Lyman fi 1 châ‡ne CCD 1.807

Couvercle mobile 0.6
Structure 1
Miroir Primaire 0.75
Asservissement : pieso + alimentation 0.75
Total 3.757

Coronographe H-Lyman fi 1 châ‡ne CCD 1.807
Couvercle mobile 0.6
Structure 1.7
Miroir Primaire 0.3
Optique 0.4
Total 3.607

Imageur XUV 1 châ‡ne CCD 1.807
Couvercle mobile 0.6
Structure 1.5
Miroir Primaire 0.0.3
Asservissement : pieso + alimentation 0.75
Total 3.757

Pointage Lunette guide 1.5
Couvercle mobile 0.6
D¶etecteur et ¶electronique 0.5
Total 2.6

Structure U principal 2
Assemblage 0.7
Couples 1.5
Total 4.2

Thermique Radiateurs+supports+ba†e 1.2
MLI 0.3
Total 1.5

Electronique DPU 2
Compression du signal 1.2
Alim. elec. instrument 1.9
Câblage 0.5
Total 5.6

TOTAL 26.62

Tab. A.4: Bilan de masse de l’instrumentation LYOT
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El¶ement Consommation (W)
2 châ‡nes CCD simultan¶ees 12
1 DPU 12
Asservissements 15
Total 39

Tab. A.5: Bilan de consommation ¶electrique de l’instrumentation LYOT

permet l’¶evacuation de 30 W de consommation ¶electrique. Les CCD sont refroidis passivement µa -50
C par des radiateurs de 60x30 cm. Une ¶etude d¶etaill¶ee des contraintes thermiques sera efiectu¶ee en
phase A.

4 Situation actuelle de la mission LYOT

La mission microsatellite LYOT fait partie des missions de la flliµere Myriade qui font l’objet
d’¶etudes d’avant projet ou d’¶etudes pr¶eliminaires, elle a dans ce cadre fait l’objet d’une proposition en
r¶eponse µa un appel µa proposition de mission du CNES. Une ¶eventuelle s¶election pour la phase d’¶etude
de faisabilit¶e (phase A) ne pourra se faire avant au moins deux ans, ce ne permet pas d’envisager un
d¶ecollage avant 2012. En parallµele, tout ou partie de l’instrumentation LYOT pourrait être embarqu¶ee
sur d’autres satellites. Ainsi, il a ¶et¶e propos¶e d’inclure l’imageur H-Lyman fi dans l’instrumentation
sur ASPICS, et l’instrumentation complµete LYOT sur SMESE (voir le chapitre 8). Dans le cadre de
la mission SMESE, une phase A (¶etude de faisabilit¶e) est envisag¶ee dµes janvier 2006. Les systµemes
optiques devront ¶evidemment être r¶e-¶etudi¶es en fonction des contraintes sp¶eciflques µa chacune des
missions.
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Annexe B

Interf¶eromµetre µa multiplication du
d¶eplacement

Dans le cadre d’une r¶e°exion sur le moyen de contrôler de fa»con externe le d¶eplacement de miroir
sur la platine de translation µa positionnement nanom¶etrique, j’ai pens¶e µa utiliser la face arriµere du
miroir comme miroir mobile d’un interf¶eromµetre annexe. Cet interf¶eromµetre, de Michelson par exemple,
fonctionnerait avec un laser visible. L’id¶ee ¶etait ici de d¶emultiplier la difi¶erence de marche cr¶e¶ee par
le d¶eplacement du miroir en ajoutant un miroir inclin¶e flxe afln de r¶ealiser un systµeme µa comptage
de franges. Une solution possible de ce systµeme optique est illustr¶ee sur la flgure B.1. Dans ce cas,
le d¶eplacement ¶equivalent du bras de l’interf¶eromµetre annexe est multipli¶e par 5.5 par rapport au
d¶eplacement du miroir mobile du spectromµetre.
Cette modiflcation de l’interf¶eromµetre classique de Michelson pourrait ¶egalement être utilis¶ee pour
r¶ealiser des spectromµetres µa transform¶ee de Fourier compacts dans les domaines allant du proche UV
µa l’infrarouge. Cela permettrait d’am¶eliorer la r¶esolution spectrale d’un IFTS dans ces domaines de
longueur d’onde sans augmenter leur encombrement, voire en le diminuant.
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Fig. B.1: Sch¶ema de principe de l’interf¶eromµetre µa multiplication du d¶eplacement.



Annexe C

Rappels sur les interf¶erences

Afln d’expliquer le ph¶enomµene d’interf¶erence et ses conditions d’existence, il est n¶ecessaire de consi-
d¶erer l’aspect ondulatoire de la th¶eorie de la lumiµere. Consid¶erons deux sources distinctes, S1 et S2,
qui ¶emettent des ondes monochromatiques de même fr¶equence dans un milieu homogµene (C.1). Si ces
deux sources sont s¶epar¶es d’une distance a trµes sup¶erieure µa la longueur d’onde ‚, et qu’on observe
leur interaction en un point P su–samment ¶eloign¶e pour que les fronts d’ondes puissent être consid¶er¶es
plans. On note E 1 et E 2 les ondes ¶emises par chacune des sources. En consid¶erant pour la d¶emons-
tration que ces ondes sont polaris¶ees lin¶eairement, elles sont de la forme :

E 1(r ; t) = E 01 cos(k 1 ¢ r ¡ !t + †1) (C.1)

et

E 2(r ; t) = E 02 cos(k 2 ¢ r ¡ !t + †2) (C.2)

L’irradiance observ¶ee en I est donn¶ee par

I = †”hE 2i (C.3)

oµu † est la permittivit¶e du milieu et ” la vitesse des ondes ¶electromagn¶etiques dans le milieu. Comme
le milieu est consid¶er¶e homogµene, on peut n¶egliger ces termes dans l’expression de l’irradiance. hE 2i
est la moyenne temporelle de l’intensit¶e du champ magn¶etique ¶elev¶ee au carr¶e.

E 2 = E ¢ E = (E 1 + E 2) ¢ (E 1 + E 2) (C.4)

E 2 = E 2
1 + E 2

2 + 2E 1 ¢ E 2 (C.5)

Ce qui donne en termes d’irradiance

I = I1 + I2 + I12 (C.6)
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Fig. C.1: Sch¶ema de principe des interf¶erences µa deux ondes

oµu

I1 = hE 2
1i I2 = hE 2

2i et I12 = hE 1 ¢ E 2i (C.7)

C’est cette derniµere expression qu’on appelle le terme d’interf¶erence. Il se calcule de la fa»con suivante :

E 1 ¢ E 2 = E 01 ¢ E 02 cos(k 1 ¢ r ¡ !t + †1) £ cos(k 2 ¢ r ¡ !t + †2) (C.8)

Ce qui se d¶eveloppe en

E 1 ¢ E 2 = E 01 ¢ E 02[cos(k 1 ¢ r + †1) £ cos(!t)] + sin(k 1 ¢ r + †1) sin(!t)]
£[cos(k 2 ¢ r + †2) £ cos(!t) + sin(k 2 ¢ r + †2) £ sin(!t)] (C.9)

Si on considµere la moyenne temporelle de cette derniµere expression sur un temps T À ¿ , oµu
¿ = 2…=! est la p¶eriode des fonctions sin(!t) et cos(!t), on obtient :

hE 1 ¢ E 2i =
1
2

E 01 ¢ E 02 cos(k 1 ¢ r + †1 ¡ k 2 ¢ r ¡ †2) (C.10a)

= E 01 ¢ E 02 cos(–) (C.10b)

oµu – est la difi¶erence de phase entre les deux ondes. Dans les cas les plus communs, les vecteurs
E 01 et E 02 sont parallµeles, on peut alors ¶ecrire :

8
>>><

>>>:

I12 = E01E02 cos –

I1 = hE 2
1i =

E2
01
2

I2 = hE 2
2i =

E2
02
2

9
>>>=

>>>;

(C.11)



Annexe D

Propri¶et¶es de la transform¶ee de Fourier

1 Propri¶et¶es classiques

Superposition La transform¶ee de Fourier de la somme de deux fonctions est ¶egale µa la somme des
transform¶ees de Fourier de chacune des fonctions :

f(x) + g(x) () F (¾) + G(¾) (D.1)

L’interf¶erogramme correspondant µa un doublet (deux longueurs d’onde proches) est la somme
de deux fonctions sinus de fr¶equences et d’amplitudes difi¶erentes.

Proportionnalit¶e L’expansion d’une fonction correspond µa la compression de la transform¶ee de cette
fonction dans le domaine de Fourier.

f(ax) ()
1

jaj
F (

¾
a

) (D.2)

Par exemple, si on considµere une raie d’¶emission gaussienne, et si la largeur de cette raie est
multipli¶ee par un facteur 2 alors l’interf¶erogramme correspondant sera r¶eduit en amplitude d’un
facteur 2 mais sa longueur sera doubl¶ee par rapport µa l’interf¶erogramme de la raie non ¶elargie.

Parit¶e La transform¶ee de Fourier d’une fonction paire est paire et r¶eelle. La transform¶ee de Fourier
d’une fonction impaire est impaire et imaginaire. Par exemple si la fonction f est paire, on peut

Fig. D.1: Exemple d’un doublet et l’interf¶erogramme correspondant.
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Fig. D.2: Illustration du th¶eorµeme de proportionnalit¶e

d¶ecomposer l’int¶egrale de Fourier :

F (¾) =
Z 1

¡1
f(x)ei2…¾x dx =

Z 1

¡1
f(x)[cos(2…¾x) dx ¡ i

Z 1

¡1
f(¡x) sin(2…¾x)] dx

=
Z 1

¡1
f(x)[cos(2…¾x) dx (D.3)

Le deuxiµeme terme de la somme est nul puisque f est paire et la fonction sinus impaire. On
d¶eduit la parit¶e de F de cette derniµere expression :

F (¡¾) =
Z 1

¡1
f(x)[cos(¡2…¾x) dx =

Z 1

¡1
f(x)[cos(2…¾x) dx = F (¾) (D.4)

On peut faire un raisonnement sym¶etrique pour ¶etablir le th¶eorµeme dans le cas d’une fonction
impaire :

F (¾) =
Z 1

¡1
f(x)ei2…¾x dx =

Z 1

¡1
f(x)[cos(2…¾x) dx ¡ i

Z 1

¡1
f(¡x) sin(2…¾x)] dx

= i
Z 1

¡1
f(x)[sin(2…¾x) dx (D.5)

et donc en d¶eduire que :

F (¡¾) = i
Z 1

¡1
f(x)[sin(¡2…¾x) dx = ¡i

Z 1

¡1
f(x)[sin(2…¾x) dx = ¡F (¾) (D.6)

On a en fait d¶eflni ici les transform¶ees de Fourier en sinus et cosinus, une fonction paire peut
s’¶ecrire comme une superposition de fonctions cosinus de fr¶equences difi¶erentes et une fonction
impaire comme une superposition de fonctions sinus.

Translation Un d¶ecalage de l’origine de la fonction entrâ‡ne un retard de phase proportionnel µa la
fr¶equence dans l’espace de Fourier

f(x ¡ a) () e¡i2…¾aF (¾) (D.7)

Ce th¶eorµeme est µa la base des m¶ethodes de corrections de phase d¶ecrites plus loin dans ce chapitre.
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Modulation Lorsqu’une fonction f(x) est multipli¶ee par une fonction sinusõ‡dale cos(!x), la trans-
form¶ee est translat¶ee de §

!
2…

f(x) cos(!x) ()
1
2

F (¾ +
!
2…

) +
1
2

F (¾ ¡
!
2…

) (D.8)

Convolution La transform¶ee de Fourier de la convolution de deux fonctions est ¶egale au produit des
transform¶ees de ces fonctions :

Z
f(z)g(x ¡ z) dz · f(x) ? g(x) () F (¾) ¢ G(¾) (D.9)

Ce th¶eorµeme est utile notamment pour d¶ecrire les fonctions d’instrument et les distorsions ap-
pliqu¶ees aux interf¶erogrammes.

Autocorr¶elation La transform¶ee de Fourier de l’autocorrelation de la fonction f(x) est ¶egale au
spectre de puissance de la fonction. Le spectre de puissance est d¶eflni comme la valeur absolue
au carr¶e de la transform¶ee de Fourier de f(x)

f?(x) ? f(x) ·
Z

f?(z) ¢ f(x + z) dz () jF (¾)j2 (D.10)

D¶erivation La transform¶ee de Fourier de la d¶eriv¶ee de la fonction f(x) est ¶egale µa la transform¶ee de
f(x) multipli¶ee par i2…¾

f 0(x) () i2…¾F (¾) (D.11)

Th¶eorµeme de Rayleigh L’int¶egrale de la valeur absolue au carr¶e d’une fonction est ¶egale µa l’int¶egrale
de la valeur absolue au carr¶e de sa transform¶ee de Fourier :

Z 1

¡1
jf(x)j2 dx ()

Z 1

¡1
jF (¾)j2 d¾ (D.12)

2 Transform¶ees de Fourier des fonctions classiques

Sinus cardinal et fonction rectangle La transform¶ee de Fourier de la fonction sinus cardinal, sinc,

est la fonction rectangle, u. La fonction sinus cardinal est d¶eflnie par sinc(¾) =
sin(…¾)

…¾
. La

fonction rectangle est elle d¶eflnie par : u(x) = 1 si jxj <
1
2

et u(x) = 0 si jxj >
1
2

u(x) =
Z 1

¡1

sin(…¾)
…¾

e+i2…¾x dx (D.13a)

sinc(¾) =
Z 1

¡1
u(x)e¡i2…¾x dx (D.13b)
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Gaussienne La transform¶ee de Fourier d’une fonction gaussienne est une autre fonction gaussienne :

e¡…x2
=

Z 1

¡1
e¡…¾2

e+i2…¾x d¾ (D.14a)

e¡…¾2
=

Z 1

¡1
e¡…x2

e+i2…¾x dx (D.14b)

Lorentzienne et exponentielle La transform¶ee de Fourier d’une fonction exponentielle est une
fonction Lorentzienne :

e¡2jxj =
Z 1

¡1

1
1 + …2¾2 e+i2…¾x d¾ (D.15a)

1
1 + …2¾2 =

Z 1

¡1
e¡2jxje+i2…¾x dx (D.15b)

Pic de Dirac et cosinus Le pic de Dirac, ou fonction delta, n’est pas math¶ematiquement une fonc-
tion mais une distribution. Elle est d¶eflnie par un pic situ¶e en x = 0, de largeur nulle et dont
l’aire est normalis¶ee µa 1 :

–(x) = 0 pour x 6= 0
Z 1

¡1
–(x) dx = 1 (D.16)

La transform¶ee de Fourier d’une fonction cosinus est une paire de pics de Dirac de fr¶equences
oppos¶ees :

cos(2…¾0x) =
Z 1

¡1

1
2

[–(¾ ¡ ¾0) + –(¾ + ¾0)]e+i2…¾x d¾ (D.17a)

1
2

[–(¾ ¡ ¾0) + –(¾ + ¾0)] =
Z 1

¡1
cos(2…¾0x)e+i2…¾x dx (D.17b)

Peigne de Dirac Le peigne de Dirac est d¶eflni comme ¶etant une succession inflnie de pics de Dirac
espac¶es p¶eriodiquement. La transform¶ee de Fourier d’un peigne de Dirac est ¶egalement un peigne
de Dirac dont la p¶eriode est l’inverse de celle du peigne dans le domaine d’origine. Multiplier une
fonction quelconque par un peigne de Dirac revient µa ¶echantillonner cette fonction µa la p¶eriode du
peigne utilis¶e. Cette propri¶et¶e est utile pour l’¶etude pratique d’un interf¶erogramme et du spectre
correspondant. De ce th¶eorµeme on d¶eduit que pour doubler la r¶esolution spectrale obtenue par
l’instrument, il faut ¶echantillonner l’interf¶erogramme sur une distance double et avec une p¶eriode
double.

III(ax) =
1

jaj

1X

n=¡1
–(x ¡

n
a

) =
Z 1

¡1
III(

¾
a

)e+i2…¾x d¾ (D.18a)

III(
¾
a

) = a
1X

n=¡1
–(x ¡ an) =

Z 1

¡1
III(ax)e+i2…¾x dx (D.18b)



2 Transform¶ees de Fourier des fonctions classiques 173

Fig. D.3: Produit d’une fonction par un peigne de Dirac donnant un ¶echantillonnage de la fonction

rectangle sinus cardinal

gaussienne gaussienne

exponentielle lorentzienne

cosinus
paire de Dirac

peigne de Dirac peigne de Dirac

Fig. D.4: Fonctions classiques et leurs transform¶ees de Fourier
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Annexe E

Composants optiques de la maquette

1 Sources

1.1 Sources visibles

Les sources visibles sont des lasers de longueurs d’onde difi¶erentes (bleu : 484 nm, vert : 543.5 nm,
rouge : 633 nm) et une lampe source de lumiµere blanche. On appelle source de lumiµere blanche une
source ayant un large spectre continu dans le visible.

1.2 Sources UV

Deux sources UV seront utilis¶ees simultan¶ement : une source continue et une source ¶emettant des
raies monochromatiques. La source continue est en fait la source de lumiµere blanche, on s¶electionne
dans son spectre une zone de 40 nm environ autour de la longueur d’onde 200 nm. L’ajout de raies
monochromatiques issues d’une lampe µa cathode creuse permet de simuler une source ayant un spectre
de même type que le soleil.

2 Miroirs

Collimateur source : diamµetre = 59.62 mm , focale = 303 mm, revêtement = MgF2, plan¶eit¶e :
mieux que ‚=20, fabricant : optical surfaces, hors axe= 102.5 mm.

R¶eseaux : r¶eseaux holographiques blaz¶es au premier ordre, 2400 traits par mm, coating : MgF2,
fabricant : Jobin Yvon, taille : 25mm £25 mm

Miroir µa 45– : diamµetre = 2 in., revêtement : Al+MgF2, plan¶eit¶e : ‚=20, fabricant : micro control

Miroir plan double face : parall¶elisme entre les deux faces :10", plan¶eit¶e : ‚=20, revêtement :
Al+MgF2, fabricant : BFI optilas(CVI)

Collimateur ¶etage sup¶erieur : portion de parabole, diamµetre = 200 mm, ofi axis = 99.3 mm,
focale = 746mm, revêtement : Al+MgF2, plan¶eit¶e : 0.09‚ P-V, fabricant : optical surfaces
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Fig. E.1: Spectre d’¶emission de la source de lumiµere blanche (trait gris)

Fig. E.2: Tests optiques de la parabole hors axe de l’¶etage inf¶erieur
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Fig. E.3: Test optique de la parabole hors axe de l’¶etage sup¶erieur

Fig. E.4: Surface de la parabole hors axe de l’¶etage sup¶erieur
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3 Systµeme de lames dichrõ‡ques

On veut pouvoir contrôler le maintien de l’alignement (et ¶eventuellement le corriger) pendant que
le spectromµetre fonctionne en lumiµere UV. Pour cela, un systµeme de lames dichrõ‡ques a ¶et¶e con»cu
permettant de s¶eparer les difi¶erentes voies : source laser visible, d¶etection visible, d¶etection UV. Le
systµeme est compos¶e de deux lames, une en BK7 (n=1.519 µa 543.5nm), une en silice (n=1.461 µa
543.5nm). La lame en BK7 est form¶ee de deux lames identiques accol¶ees comportant une face semi
r¶e°¶echissante entre les deux composants, la lame en silice a une face r¶e°¶echissante optimis¶ee pour l’UV
qui laisse passer le visible (flgure 4), toutes les autres faces sont trait¶ees anti-r¶e°exion. Ce systµeme de
lames est aberrant, le faisceau le traversant pr¶esente en sortie de l’astigmatisme, mais cela n’in°ue
que pour la partie alignement dans le visible puisque le faisceau ultraviolet est r¶e°¶echi par le premier
dioptre. D’autre part, l’¶epaisseur et l’indice des lames entrâ‡nent un d¶ecalage du trou source vu du
collimateur, pour compenser cet efiet il faut avancer le trou source par rapport µa sa position r¶egl¶ee sans
les lames. Le choix de l’angle d’inclinaison des lames est le r¶esultat d’un compromis entre la qualit¶e
d’image, la possibilit¶e d’installer les d¶etecteurs visible et UV sur la plateforme et l’¶egalit¶e du chemin
optique parcouru par tous les rayons issus du trou source. En efiet, si les lames ¶etaient ¶ecart¶ees de
35– par rapport µa la perpendiculaire µa l’axe optique(minimum pour pouvoir installer correctement les
d¶etecteurs), la qualit¶e d’image serait meilleure, mais chaque rayon aurait un chemin optique parcouru
difi¶erent. Seule la conflguration oµu les lames forment un angle droit permet de s’assurer que l’on
introduit pas de difi¶erence de chemin optiques entre les rayons et donc entre les bras de l’interf¶eromµetre.

longueur d’onde rouge vert bleu
en nm 633 543 484

Indice BK7 1.51509 1.51947 1.52246
Indice Silice 1.45702 1.46071 1.46301

D¶ecalage lame Silice (mm) 1.99179 2.00279 2.00963
D¶ecalage lame BK7 (mm) 2.15883 2.17091 2.17912

D¶ecalage total (mm) 2.93730 2.95365 2.96432

Tab. E.1: Valeur du d¶ecalage du foyer du collimateur en fonction de la longueur d’onde

4 Platine de translation

Physike Instrumente, actuateurs pi¶ezo ¶electriques µa capacit¶es, course maximale de 200 microns,
pr¶ecision de d¶eplacement 1 nanomµetre. Test de fonctionnement + explication de l’option learn control

5 Systµeme de d¶etection

5.1 D¶etection visible

cam¶era CCD : cam¶era COHU noir et blanc, 580£699 pixels, pixels rectangulaires de 8.4£9.2
microns, codage 8 bits.
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Fig. E.5: Sch¶ema optique du systµeme de lames µa faces parallµeles

Fig. E.6: Sch¶ema montrant le d¶eplacement du foyer dû µa la pr¶esence des lames



180 E. Composants optiques de la maquette

5.2 D¶etection UV

cam¶era EMCCD : electron multiplying CCD back illuminated,512£512 pixels,16„m£16„m, revê-
tement MgF2, e–cacit¶e quantique µa 120 nm : 10%, fabricant : Andor Technology, possibilit¶e de faire
du binning, interfa»cable avec une cuve µa vide.

6 R¶eseau de thermistances

La difi¶erence de chemin optique entre les deux voies de l’interf¶eromµetre doit être contrôl¶ee au
nanomµetre prµes. Les °uctuations de temp¶erature entre les deux voies peuvent entrâ‡ner des variations
de chemin optique de cette ordre de grandeur, il est donc n¶ecessaire de mesurer ces °uctuations pour
connâ‡tre leur impact.

7 Systµeme de contrôle

Un programme de contrôle centralis¶e des difi¶erents instruments ¶electriques p¶eriph¶eriques au sys-
tµeme optique a ¶et¶e con»cu avec le logiciel Labview 7.0. Ce programme permet de synchroniser le d¶e-
placement de la platine de translation et la mesure de l’intensit¶e lumineuse en sortie sur les difi¶erents
d¶etecteurs. La di–cult¶e principale est la gestion des difi¶erentes interfaces entre les instruments et le
PC : IEEE488, USB, RS 232. D’autre part, certains instruments (comme la cam¶era ou le radiomµetre)
sont relativement anciens, et les drivers adapt¶es n’ont pas ¶et¶e d¶evelopp¶es par les fabricants. L’utilisa-
tion simultan¶ee des difi¶erents instruments surtout la camera CCD, pose des problµemes de gestion de
la m¶emoire virtuelle du PC.

8 Fonctionnement de l’interf¶eromµetre µa d¶ecalage lat¶eral (\ shear
plate")

L’interf¶eromµetre µa d¶ecalage lat¶eral est un interf¶eromµetre trµes simple compos¶e d’une grande lame
µa faces parallµeles de trµes bonne qualit¶e optique. Les deux faces ne sont pas trait¶ees et on observe
les interf¶erences entre le front d’onde r¶e°¶echi par la face avant et celui r¶e°¶echi par la face arriµere.
Les deux faisceaux sont d¶ecal¶es µa cause de l’¶epaisseur de la lame. Un faisceau collimat¶e va produire
un systµeme de franges rectilignes r¶eguliµerement espac¶ees (cette orientation est la r¶ef¶erence rep¶er¶ee
par un trait sur l’¶ecran de visualisation). Si le faisceau est l¶egµerement divergent ou convergent, la
flgure d’interf¶erence pr¶esentera toujours des franges ¶egalement espac¶ees mais inclin¶ees par rapport µa
la r¶ef¶erence. L’espacement des franges, l’angle d’inclinaison des franges et le d¶ecalage lat¶eral (shear)
permet de calculer le rayon de courbure du front d’onde. Si le front d’onde est aberrant, les franges
ne seront pas parfaitement rectilignes mais il est quand même possible de collimater le faisceau en
alignant la direction moyenne des franges avec la r¶ef¶erence. En tournant le\ shear plate"de 90– on peut
v¶erifler si le front d’onde pr¶esente de l’astigmatisme (il est alors collimat¶e dans une seule direction).
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Fig. E.7: Sch¶ema de principe de l’interf¶eromµetre µa d¶ecalage lat¶eral.

Fig. E.8: Difi¶erents aspects de la zone de recouvrement et leur signiflcation.
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Annexe F

Gestion du projet IFTSUV

1 Cadre et enjeux

L’objectif de la thµese est la conception et la r¶ealisation d’une maquette d’un spectromµetre imageur
µa transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet lointain. Ce type d’instrument n’existe pas pour l’instant.
Et aucune ¶equipe µa ma connaissance ne travaille sur ce type d’instrument dans ce domaine de longueur
d’onde. L’enjeu est de d¶emontrer la faisabilit¶e d’un tel instrument et de d¶egager les di–cult¶es associ¶ees
µa la r¶ealisation de celui-ci.

Ma thµese a ¶et¶e flnanc¶ee µa ¶egales contributions par le CNES et Alcatel Alenia Space dans le cadre
d’une bourse de doctorat CNES coflnanc¶ee ext¶erieure. Un interlocuteur privil¶egi¶e a ¶et¶e d¶esign¶e µa AAS,
M. Fran»cois Gu¶erin, afln de suivre les progrµes de la thµese et avoir une approche difi¶erente de celle d’un
laboratoire de recherche sur le projet. Ce suivi a ¶et¶e efiectu¶e par conf¶erences t¶el¶ephoniques mensuelles
et pr¶esentations annuelles µa AAS. Du côt¶e du CNES, diverses discussions ont eu lieu avec M. Christian
Buil sur le choix du systµeme optique et sur les perspectives du projet.
La thµese s’est d¶eroul¶ee µa l’Institut d’Astrophysqiue Spatiale dans l’¶equipe de Physique Solaire et
Stellaire. Cette ¶equipe comporte des chercheurs th¶eoriciens et instrumentalistes. La r¶ealisation des
exp¶eriences s’efiectue avec l’aide des ¶equipes techniques du laboratoire et avec les moyens techniques
mis µa disposition par celui-ci, notamment les salles blanches.

2 Pr¶eparation du projet

La pr¶eparation du projet s’est r¶ealis¶ee en plusieurs ¶etapes :
Etat de l’art Des recherches ont ¶et¶e efiectu¶ees pour connaitre l’¶etat de l’art en matiµere de spec-

tromµetres imageurs µa transform¶ee de Fourier dans le domaine ultraviolet mais ¶egalement dans
les autres domaines de longueurs d’onde, dans le cadre de la physique solaire ou non. Dans les
domaines visibles et infrarouge de nombreux instruments ont ¶et¶e d¶evelopp¶es et fournissent des
r¶esultats trµes satisfaisants. Dans le domaine ultraviolet par contre seule une tentative de r¶eali-
sation d’un tel instrument µa ¶et¶e efiectu¶ee ([Kruger et al., 1972]).
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Simulations Diverses simulations ont ¶et¶e r¶ealis¶ees dans le but d’a–ner le choix du systµeme op-
tique pour la r¶ealisation de la maquette. Ces simulations ont ¶et¶e r¶ealis¶ees µa l’aide du logiciel
ZEMAX, et ont permis de tester difi¶erentes conflgurations de l’instrument ainsi que l’in°uence
de certains facteurs sur les performances attendues.

Choix techniques et commandes Une fois le systµeme optique choisi, il faut trouver les solu-
tions techniques correspondant µa ce choix. Pour cela il faut ¶evaluer le mat¶eriel d¶ejµa µa disposition
et pouvant être utilis¶e, le budget allou¶e au projet, et le temps n¶ecessaire pour r¶eunir tous les
¶el¶ements. Ce dernier point n’est pas anodin puisque les commandes de mat¶eriel se font le plus
souvent par mise en comp¶etition des fournisseurs aprµes un appel d’ofire. Ce processus prend au
minimum une semaine pour chaque commande. D’autre part, il faut pr¶evoir tous les systµemes
m¶ecaniques, tables, montures et systµemes de d¶eplacements, et s’assurer que leur encombrement
n’est pas un problµeme pour le montage de l’instrument.

3 Conduite du projet

Le projet de r¶ealisation d’un IFTSUV entre dans le cadre du programme de Recherche et Tech-
nologie du CNES. Ce programme a pour but notamment de pr¶eparer les instruments des missions
futures pour l’am¶elioration de la connaissance de l’Univers. Les difi¶erentes ¶etapes de la pr¶eparation
du projet et de la r¶ealisation de la maquette sont pr¶esent¶ees sur la flgure F.1. Le montage de la ma-
quette et la r¶ealisation des tests sur celle-ci sont les parties les plus importantes du projet. Le travail
a ¶et¶e efiectu¶e en collaboration avec un chercheur instrumentaliste du laboratoire (Philippe Lemaire,
directeur de recherche, co-directeur de thµese), avec l’aide ponctuelle d’un m¶ecanicien (Denis Barbet,
assistant ing¶enieur), d’un dessinateur m¶ecanique (Jean Pierre Moalic, ing¶enieur d’¶etude) et des ¶equipes
informatique, ¶electronique et administration.

4 Financement et ¶evalutation du coût

Le flnancement du projet IFTSUV provient essentiellement de trois sources : le CNES, Alcatel
Alenia Space, et le CNRS. La r¶epartition et l’utilisation de ces cr¶edits est r¶esum¶e dans les tableaux
F.1

5 Comp¶etences d¶evelopp¶ees au cours du projet

Au cours de ce projet, j’ai pu utiliser et enrichir mes comp¶etences en conception de systµemes
optiques, en particulier la conception assist¶ee par ordinateur. J’ai acquis une expertise technique de
la r¶ealisation d’un instrument en laboratoire. J’ai ¶egalement appris µa g¶erer les cr¶edits accord¶es µa un
projet ainsi que le systµeme administratif, notamment l’utilisation des march¶es publics. Au cours de
ma thµese, j’ai particip¶e au conseil de laboratoire au titre de repr¶esentant des doctorants et j’ai donc pu
d¶ecouvrir le fonctionnement et l’organisation d’un laboratoire de recherche. J’ai en particulier appris la
fa»con dont est d¶ecid¶e et g¶er¶e le budget. J’ai dû communiquer sur le projet IFTSUV µa diverses reprises,
µa l’oral dans des conf¶erences ou µa l’¶ecrit par la r¶edaction d’articles ou de posters, en fran»cais ou en
anglais.
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Ressources humaines

Cat¶egorie Temps Coût annuel Coût total Financement
1 allocataire CNES 100 % 22 ke 65 ke CNES, AAS
1 directeur de recherche 30 % 55 ke 49.5 ke CNRS

total : 114.5 ke
D¶epenses mat¶erielles

D¶epense Coût Financement
Mat¶eriel optique 35 ke CNES
Cam¶era CCD 25 ke CNES
Platine de translation et contrôleur 25 ke CNES
Interf¶eromµetre double voie 27 ke CNES
Total 112 ke
Frais de mission

D¶epense Coût Financement
Missions (France et ¶etranger) 6 ke CNES
Formations (Ecole d’hiver d’astrophysique) 1 ke CNES
Total 7 ke

Tab. F.1: Financement du projet IFTSUV
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Fig. F.1: Agenda du projet IFTSUV.

6 Perspectives du projet

Le projet de r¶ealisation d’un spectromµetre imageur µa transform¶ee de Fourier dans l’ultraviolet
d¶epasse le cadre de ma thµese. Au cours de celle-ci, et avec la r¶ealisation de la maquette, un certain
nombre de points di–ciles ont ¶et¶e identifl¶es, ce qui est le point de d¶epart d’une r¶e°exion sur la
modiflcation de l’instrument afln d’en am¶eliorer les performances. Le projet IFTSUV se poursuit donc
en dehors du cadre de la thµese, toujours dans celui de la programmation R et T du CNES. L’agenda
des prochaines grandes ¶etapes du projet est report¶e sur la flgure F.1.
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