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La distance et la masse du Soleil

La distance du Soleil

La distance d'un objet proche & la Terre a &té déterminée
initialement par une méthode classique de triangulation : si l'on repére simul-

tanément la direction de l'Db.et observé de deux endroits trés éloignes, on
J
calcule directement

sa distance i la

-7
- ,-"--:” Terre. Cette méthode
g e BT } " .’ s'adapte trés bien
w 4 la Lune et aux
,,/' planétes proches ;
/'/ elle est trop im-
7

précise pour des

objets lointains.

Le Soleil est d&jad trop loin pour qu'on puisse déterminer sa
distance a partir de sa parallaxe : d'une part, la parallaxe est de 1'ordre de
9 sec d'arc, ce qui est du mfme ordre de grandeur que les effets de turbulence
atmosphérique introduite par sa présence dans le ciel, et d'autre part la

dimension angulaire du Soleil est de 30 min d'arc.

Question : Pourquoi la grande dimension angulaire du Soleil rend-elle difficile

la détermination de sa parallaxe ?

Pour trouver la distance du Soleil, on a recours & une méthode

indirecte.
Considérons l'orbite de la Terre autour du Soleil, rayon qu .

et celle d'un autre corps planétaire dont la distance i 1'orbite terrestre est

connue (égale 3 b).
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Soit Tg la période de la Terre autour du Soleil, et T la pé&riode

du corps. D'aprés la 3% 1loi de Képler (en negligeant la masse de la Terre) :

3 3
ﬂ‘ (?‘ )
—n2 -

T 2
& T

T, T@ et b étant mesurables, on trouve RG , la distance Terre -
Soleil.

Pour appliquer cette méthode, il faut connaTtre la distance entre
1'orbite terrestre et celle d'un autre corps planétaire - on a utilisé Vénus,
Mars, ou (de préférence) le planétoide Eros. Le lancement des sondes interplané-
taires nous a fourni d'autres corps gravitant autour du Soleil et dont les

distances 3 la Terre sont connues avec précision,

-

La parallaxe solaire _l-l.-oest souvent utilisée : elle est, par

définition, 1l'angle

\ll

-
- ,—Q;;'f;,’ . > verrait le rayon
- = - . "
5 =ik > Soleil de la Terre depuis
-

- - le Soleil. Sa valeur

sous lequel on

-

/ 9 est de 8.8 arc sec.

a o 15. C'est une quantité

” calculée.La distance
-7 moyenne du Soleil est
une grandeur essen-
tielle & la mesure

des distances des &toiles proches ; on 1'appelle 1'unité astronomique (u.a.) et
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sa valeur est d'environ 1.5 x JOB km,

La dimension du Soleil

Question : Le diam@tre angulaire du Soleil est de 30 min d'arc environ.

Quel est son diamétre en km ?

La masse du Soleil

La période de révolution T et le rayon R de 1'orbite d'un corps

: e = e '
de masse M1 gravitant autour d'un corps de masse M2 obéissent 4 la 3~ 1loi de

Képler :

3
E_ & (M, “"M.z)
7"’~ L,:_",T"

En substituant les valeurs (connues) de la Terre, on trouve

33
M, = [+77 %10 9

On remarque que la masse de la Terre est négligeable par rapport

i la masse du Soleil ; ceci justifie a posteriori la mé&thode utilisée pour

trouver la valeur de 1'unité astronomique.

Question : Si on n'avait pas connu la masse de la Terre, comment aurait-on

pu néanmoins trouver la masse du Soleil ?

A partir du rayon et de la masse, on trouve que la densité moyenne

du Soleil est de 1.41 g. cm_3.

Question : D'aprés la densité moyenne du Soleil, quelles sont vos conclusions

concernant 1'état de sa matiére ?
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Rappel de quelques notions utiles relatives au rayonnement continu

(exposé en détail dans "Notions de température')

Rayonnement du corps noir :

i Considérons une enceinte fermée, dont
Mmoo/ reve . — ., - - .
1'intérieur est parfaitement réfléchis-—

//// payd // o e . .
v sant. On "met" 3 1'intérieur de la
Ve ° *{\O(-
¢7 AR TR Y A matiére et du rayonnement ; la matiére
/ ‘-".99 ‘;% -
;; 7Y v "éJ/ peut absorber le rayonnement et le ré-
~ ’l 7‘——_§____~
2 * & "". Fe & f’}"'f—"“ émettre a d'autres longueurs d'onde.
M 4
P Le rayonnement est composé de'photons',

c'est-d-dire de "grains" d'énergie tels
qu'3d une fréquence ))correspond un cer-
tain nombre de photons ayant chacun une
énergie h YV . Le rayonnement & 1'intérieur de 1l'enceinte est alors considéré
comme un "gaz" de photons ; dans cet esprit, les photons et la matiére atteignent
un état d'équilibre, et nous pouvons alors calculer la distribution d'énergie
des photons en fonction de la fréquence. C'est 1'&quation de Planck :

3 WY/ KT
E)) 74 pY; [e -—-/]

Ici, T est identifié avec la température de la matiére. En principe, on n'admet

aucune perte d'énergie de 1l'enceinte.

//’///O//QG//,//E? En pratique, 4 condition que la perte
é /
/

(représenté sur la figure par un

"trou" dans l'enceinte) soit trés

petite par rapport i 1'énergie "piégée"

g 5

-

a 1'intérieur, on considére que la

N

distribution d'énergie vérifie toujours
la loi de Planck ; si S est la surface

du trou, on a

: 3 WY/ KT

Y

SRR
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La distribution énergétique du rayonnement émis peut étre é&tudiée
a 1'aide d'un systéme dispersif i comme la forme de la distribution est une

fonction de T, on peut définir et mesurer la température a 1'intérieur de

1'enceinte sans y mettre un thermométre.

L'idée d'une enceinte fermée n'est qu'une astuce de calcul. Considé-
rons une région étendue de 1'espace
remplie de gaz et de rayonnement.
Supposons qu'un photon 3 1'intérieur ait
une trés grande probabilité d'interagir
avec les atomes du gaz ; si les inter-

actions ont en général pour effet de

remplacer le photon original par des

photons a d'autres fréquences, la configuration est alors analogue a 1'enceinte

resque fermée. Le "gaz" de photons se met en équilibre avec la matiére. Supposons
P q g P q

que relativement peu de photons réussissent i s'évader de la surface. Donc, @ une
approximation plus ou moins bonne (généralement moins !) le rayonnement peut etre
assimilé a celui d'un corps nois ; en particulier, la distribution &nergétique

du rayonnement émis & la surface nous permet de définir la température superfi-

cielle de la matiére ; si S est la surface du corps :

ﬁ?}) oL 5'393//1[€£Av/4<7:.;_]

Jhgrv

Quelques définitions différentes de la Température

Température_de brillance T. : si on connait la surface d'un corps moir, on peut
—— g T 4y W W S S e e Rt S B

déterminer une valeur de T en mesurant l'émission du corps a une fréquence choisie
par commodité : 3

X
Y hv/xTg
e J—
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La valeur de température ainsi obtenue, T_, s'appelle la température

B!
de brillance.

Igmpératgge-effecti!g_le : si on connait la surface d'un corps noir et si on
a2 i 7 L
peut mesurer son émission integré® sur toutes les fréquences, une valeur de

température peut etre obtenue a partir de la loi de Stefan :

- L
E = 56" 7€-_
‘ -5 — 4
- - S 669 = /o -.e»:j cean 3 K

La valeur de la température ainsi obtenue, Te’ s'appelle la température effective.

15@2§£§EE£E.QE_EQELEEE_IC : la courbe de Planck atteint un maximum & une longueur

d'onde donnée par la loi de Wien :

| .2997%
= [ 7 g |
NCE i) om

Si on peut- identifier ce maximum, la valeur de température obtenue,
Tc’ est appelée la température de couleur ; on remarque que sa détermination est

indépendante de la surface &mettrice. Il existe d'autres méthodes pour déterminer

la température de couleur - elles sont toutes indépendantes de la surface.

Température cinétique I+ les particules d'un gaz en équilibre a la température

TK vérifient :
MU _ 32 kT
PR

Une valeur de TK calculée a partir de la vitesse quadratique

moyenne s'appelle la température cinétique.

Identités des _températures : dans un cas idéal (équilibre, etc...).:

7_57#—57:5‘77{.

-] e

Mais le monde n'est pas idéal ... et on se débrouille comme on peut!
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Le spectre continu du Soleil

Le Soleil observé couramment n'est pas diffus : on observe un
bord bien défini, ce qui suggére que la plus grande partie du rayonnement (dans
les longueurs d'onde visibles) est émis par une couche superficielle trés mince.
On appelle cette couche '"la photosphére", et elle est identifiée avec la "surface"
du Soleil.

Le spectre du Soleil est connu aujourd'hui depuis les rayons X

jusqu'aux rayons-radio :

Ty 10’ T T T 1 T T T T T T T
% ™ rLarge flare h
IE 10° -
; Disturbed Sun -
] /
< 10 7
2
w -4
10 -
1 By ) -
Solar minimum
ﬂ -
1071 o
X uv 2 RADIO
>
10 n
1041 - 9 g —
™4 o
- w w —
s £
- B} wr - -
10 8 8 %
| CORONAL g PHOTOSPHERIC 5 5 -
1040R % % 6 2
U L v} .J
10-'2- ]
10} Typicaloutburst- &
o Typical noise storm-- ]
10
| | 1 |

8 | ] 1 ] ] ! 1
075K f0A 100K 1000A 14 10u  100a imm fm 10cm im  10m
Wavelength

Globalement, ce spectre ne ressemble pas & la distribution spectrale
d'un corps noir. On suppose que plusieurs processus contribuent & 1'émission
solaire, chaque processus étant particulidrement important dans un domaine spectral

seulement .
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Dans le domaine du visible, 1'&mission solaire suit la loi de
Planck relativement bien - tout au moins, si on néglige les raies d'absorption et

‘si on élimine les &carts introduits par 1l'atmosphére de la Terre.
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e
Remarquons que le continu photosphérique contient trés peu, rayon-

nement ultra-violet, et que la photosphére n'émet pas de rayonnement aux longueurs
-]

d'onde inférieures a 1500 A.

La"température" du Soleil

Le rayonnement photosphérique obéit plus ou moins a4 la loi de Planck;
selon les arguments exposés au début, les photons ont subi beaucoup de '"collisions"
avec la matiére du Soleil avant d'émerger, et donc cette matiére doit &tre
relativement opaque. En effet, on ne peut pas observer 1'intérieur du Soleil, le
sigge du rayonnement continu observé &tant une petite couche superficielle.
L'épaisseur de cette couche est inférieure d 500 km ; on 1'identifie avec la
photosphére. Donc, toute grandeur physique déduite 3 partir du spectre continu est

relative & la photosphére.

La longueur d'onde i laquelle 1'intensité& du fond continu est
-]

maximum est : 5080 A.

La loi de Wien : 2% 9% n °
- x /o A
ANCE 0’ o

permet de déduire la température de couleur de lg'ﬁhotosphére :

-

Tphotosphérg 5222;1:5700°K
bk e T ey Y :

Question : Vous @tes dans un coin ensoleillé ; vous avez un bac d'eau, un
thermométre et vous connaissez la loi de Stefan et la distance du Soleil.
Comment pourriez-vous déterminer la température de la photosphére ?

Quelles corrections faut-il faire ?

L'assombrissement centre-bord : la variation radiale de la température de la

Ehotosghére

Le dsique solaire n'est pas &clairé uniformément : on remarque que

le centre est plus brillant que le bord.
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CdanE édfa

ongueur d'onde du rayonnement.

De plus, cet assombrissement dépend de la 1
uche super-

Considérons le rayonnement émis vers la Terre par ume CO
ficielle d'épaisseur finie ; comme le Soleil est ttés loin de la Terre, nous

pouvons considérer que tous les rayons lumineux regus sur la Terre sont paralléles,

quelle que soit la position sur le disque émetteur.

La matiére de la photosphére est tr&s opaque — on va supposer

(voir "Interaction du rayonnement avec la matigre") que son opacité est K.

La photosph&re est un milieu incandescent et opaque : nous allons

supposer que segopacité, ainsi que sa densité, ne varient pas en fonction de la

profondeur. Dans un tel milieu, on sait que le rayonmement &mis correspond, en

premiére approximation, au rayonnement émis par une couche d'épaisseur 1/ e K,

@ étant la densité du milieu.
Au centre du disque, le rayonnement observé est émis dans une

direction perpendiculaire a la surface ; le cenfre de "la couche émettrice" est
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Lisdoed

alors le point "A", situé a une distance R, du centre du Soleil.

Aux autres endroits du disque, le rayonnement observé n'est pas
émis perpendiculairement & la surface ; par conséquent "la couche émettrice",
d'épaisseur 1/p K , correspond aux points “f‘ypes'B,C, ..., Situés respective-

R ... du Centre du Soleil. On remarque que :

ment 3 une distance RB’ c?
B <8 <K

.

On observe que le flux de rayonnement F diminue vers le bord :

Si on admet la loi de. Stefan :

on en déduit :
TA1 > TBI > TC'

Par conséquent, la température de la photosphére croit vers
1'intérieur du Soleil. Les mesures de 1'assombrissement nous donnent la loi de

variation de la température en fonction essentiellement du rayon et de la

quantité p K.

Question : Si 1l'on avait observé une croissance de la brillance vers le

bord, quelle aurait &té la conclusion ?

La pression et la densité de la photosphére : 1'équation d'équilibre

hydrostatique

Supposons que la matiére de la photosphére soit en équilibre. En
premier "lieu, cette hypoth&se exige une absence de mouvements verticaux et
horizontaux.

Considérons un petit cylindre & 1'intérieur de la photosphére,

situé & une distance T du centre du Soleil, de longueur dr et de section unité.
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La masse du cylindre est E>(r)dr, (7(r) étant la densité de la matiére a la

distance r du centre. Donc, la force gravitationnelle vers le centre est égale a:

e dv . MEr)
ff =G 2

2

M (r) est la masse comprise dansune sphére de rayon r.

[P/
/P +d P/

La force de pression qui tend i enfoncer le cylindre vers le centre

~

La force de pression qui tend 3 ramener le cylindre vers la surface

Par conséquent, a 1'équilibre (expliquer le signe)

4P - - lp(—r) & M) dr
e

Pour simplifier, on admet que 1'épaisseur de la photosphére est

petite par rapport au rayon du Soleil.

M) = M,

Donc :

. = R,

ol o

e

(1)

On suppose ensuite que la matiére photosphérique obéit a la loi
des gaz parfaits (hypothése justifiée par le résultat - procédé utilisé souvent

en astronomie !)
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PC&r) = ?m/i B (2)

= constante de Boltzmann

=

SA = masse d'une particule du gaz
o~ masse d'un atome d'hydrogéne
= 1,6 0%

Les mesures de 1'assombrissement centre-bord nous donnent la loi

de variation de T :

T - 7[pKr] (3)

ol
ic = opacité de la matiére photosph2rique,
Finalement, les hypoth&ses physiques sur la nature de 1'opacité
photosphérique nous permettent de calculer la valeur de ‘: . Par conséquent,

1'ensemble des trois équations (1) (2) (3) nous permet de déterminer la
pression P et la densité p>a chaque profondeur de la photosphére.

On trouve que la densité varie d'environ 10—7 g cm—3 dans 1la

8

basse photosphére jusqu'ia environ 5 x 10 ~ a la surface ; la pression varie

3

d'environ 10° dyne cm 2 & 5 x 10° et la température d'environ 6400°K a 4300°K.

La faible valeur de la densité justifie a posteriori l'application de la loi des

gaz parfaits a la photosphére.

Remarquons que la "température" déduite d partir de la loi de Wien
est une grandeur fictive : elle correspoﬁd d un calcul formel basé sur le
rayonnement &mis par une couche d'@paisseur finie avant un gradient de tempé-
rature. Elle peut &tre considérée comﬁe une sorte de température moyenne de la
photosphére.

Signalons qu'avec d'autres hypoth&ses physiques raisonnables, on
trouve des valeurs différentes pour chacune des quantités estimées, mais 1l'ordre
de grandeur reste le méme. On peut rendre compte des mémes observations par

différents modéles.
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Remarquons ‘aussi la faible densité de la photosphére. La densité
moyenne du ‘Soleil est = 1,4. Si la densité augmente vers le centre de fagon
continue, la valeur centrale est alors trés supérieure a 1.

L'intérieur du Soleil est—-il gazeux, liquide ou solide ?

Question : En prenant une valeur moyenne pour la densité de la photosphére,
montrer i partir de 1'équation d'équilibre hydrostatique que la chute de
pression dans la photosphére est compatible avec son épaisseur d'environ

500 km.

Quelques apercus sur la structure interne du Soleil

La photosphére étant essentiellement opaque, nous ne pouvons pas
observer 1'intérieur du Soleil ; nous sommes obligé de calculer sa structure &
partir d'un mod2le (mais, n'oublions pas le dicton de Sherlock Holmes : "il ne
faut jamais théoriser sans données").

On suppose que le soleil est en &quilibre mécanique, et que sa
mati&re obéit 4 la loi des gaz parfaits. Comme pour la photosphére, cette der-

niére hypothése sera justifiée a posteriori.
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Considérons les forces exercées sur un petit cylindre &lémentaire.

Ce cas est identique au probléme de l1'@quilibre mécanique de la photosphére ;

1'équation d'équilibre hydrostatique s'écrit

f_}_? - P(’f‘) M(r)

or »*

Dans le cas de la photosphére, on a pu considérer que M(r) et r
étaient constantes (pourquoi ?). Ceci n'est plus vrai ici, et en principe il
-~ faut connaltre la variation de M(r), F(r) avec r pour pouvoir intégrer
1'équation. '

Pourtant, nous pouvons avoir un apergu (trés approximatif) des
ces conditions internes du Soleil en remplagant les dérivées par des différences.
Considérons un point médian i une distance R C>/2 du centre du Soleil.

‘On a :

JdP 5> AP
= différence de pression entre la surface et le

point a RO /2

dr 3> A

R, /2

|

A4(9ﬂ§; masse a 1'intérieur3du rayon R, /2
_ tf_ﬁ'“[?ej
- 3€0 2

M, /8

it

En substituant ces valeurs dans 1'équation d'équilibre, on trouve :
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15~
-2

Zﬁ P —~ 10 %17142 cme

/AP est la différence de pression entre ‘le point médian et la
photosphére.

Nous avons vu que la pression 4 l'intérieur de la photosphére est
de 1l'ordre de ]04 dyne par cm—z. Elle est donc négligeable par rapport a la

pre531on centrale et par conséquent la pression au point médian est :
)5 ;

-2
Ro/2
On a aussi : kT
pk T
= /éﬂi“- si le Soleil est composé d'hydrogéne
Donc
o k T,
7; 3 x p@ Ro/2
o 24
1072
d'ot
- >
T . 0 Kk
Rp/2

Donc quelque part a 1'intérieur du Soleil (c'est la signification
de cette estlmatlon), la température atteint ﬂ:-lO

Le principe physique de cette estimation est donc le suivant
en se placant 3 un endroit particulier du Soleil (R'O /2), nous avons calculé le
poids de la matiére qui se trouve au-dela de cet endroit. Une pression vers
1'extérieur est nécessaire pour soutenir ce poids (sinon, le Soleil se contrac-
terait 1) : on considére que cette pression est fournie par l'agitation thermique
des particules. La pression est alors fonction de la température — en choisissant
la loi des gaz parfaits, on calcule la température. Remarquons que ce calcul
peut etre appliqué a toute étoile homogéne ; la température centrale sera une

fonction croissante de la masse.
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La nature physique de la matiére du Soleil

a0

La "dimension" d'un atome est déterminée par la plus petite
distance ."d'approche' d'une particule. Cette dimension est déterminée par le

“rayon orbital™ de ses électrons : elle est typiquement &2 10 = cm.

Considérons un cas extréme ol les atomes "se touchent" : c'est-a-

L

r";‘\{f":“w:':", . dire ol les orbites électroniques des

; ,,J-Lf‘;;-_g\;;ﬁ-\\ différents atomes sont trés serrées :
____,ak?{,ijj,:_/H,_: s un tel milieu est tr&s incompressible :

:;quil‘-n_~__gb. } s : " en particulier, il n'obé&it plus & la

omigues o ’&/“OT”LJ./'QS d loi des gaz parfaits. Pour un milieu

-e?eaﬁ?anizrgs d'hydrogéne, ceci correspond a une
| densité & (107247010783 o | qew’
Donc, dans la vie courante, un milieu ne se comporte pas comme un

gaz quand sa densité est élevée.

Comment transformer un milieu}ncompressible en milieu compressible,

sans changer son volume ?

I1 faut enlever ce qui empéche la compression - soit les &lectrons.
Considérons un atome d'hydrogéne (modéle de Bohr). L'énergie de

liaison de 1'électron est domnée par :

U = énergie cinétique + énergie potentielle

kS 2.
_ My €
£ ”r
ol r = "rayon orbital"
De plus :
S
.
MV L e
a p
d'oi :
2
€

U T 2

Pour arracher 1'électron de 1'atome, il faut fournir au moins une

énergie U. Le milieu étant chaud ;

énergie cinétique moyenne par particule

i
[ 1R
=
i
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Donc, pour que l'agitation thermique puisse ioniser un atome d'hydrogéne :
P q g q P

7 e’
K 2.2-/*

ce qui donne (r = .5 x ]O_Scm) 2

S

7 z /o K

La granulation photosphérique

Le disque solaire n'est pas &clairé uniformément : avec une bonne
résolution instrumentale, on observe un ensemble de régions brillantes de toutes
@D formes, disposées irréguliérement et

séparées par des "couloirs" sombres.

i U Fockes La dimension typique d'un "granule"
b illantez brillant est d'environ 1800 km ; une

’o“s - A - - 3
sow bres région donnée a une durée de vie

d'une dizaine de minutes.
D'aprés la loi de Stefan, les régions brillantes sont plus chaudes
que les régions sombres ; une mesure de la différence de brillance nous renseigne
sur la différence de température entre les 'granules" et la région "intergranu-

laire"

Question : Soit I et I. la brillance moyenne des granules et de
-_— grn inter

la région intergranulaire respectivement, Dans l'hypothése du corps noir,

pourriez—vous exprimer la quantité

I I,
ran inter . =
B = £ en fonction de la température

I

gran
moyenne T de la photosphére et de la différence de température A T entre
les "granules" et la région intergranulaire ?

Expérimentalement, on trouve que B == 1/6. Calculez AR




Sol 20

Py

Ce phénoméne est généralement interprété en termes d'un
mouvement convectif de matiére. Nous avons vu que la température crolt vers

1Yintérieur du Soleil. Cette confi-

\ -__/-—-_—h—\-_-.‘-_- k ) 3
-~ =< guration est alors analogue au cas

/

A
\

d'un fluide fortement chauffé dans
sa partie inférieure. La matiére

chaude située en bas est plus légére

N
_ que la matidre au-dessus, la situation

\
~N/ jg
\,
(%P n'est donc pas stable.

Des régions chaudes se "détachent', "montent" a la surface,.se refroidissent
et redescendent:

= Avec cette interprétation, les
granules brillants représentent, vus

de la Terre, la matiére chaude qui

f : ~
ltmf%@ﬁeuf;\‘

% A f/ulé choude.

-

monte. Remarquons que ‘le caractere

provisoire des granules suggére que

chacun est une région distincte en

mouvement et donc que leur durée de
vie est déterminée essentiéllement

par-le temps mis pour traverser la photosphére.

.L'épaisseur de la photosphére est de 1'ordre de 500 km ; comme
la durée de vie d'une granule est d'environ de 10 minutes, la vitesse de ce
mouvement est d'environ 5 x 105/600 = 0,8 km sec_l. Remarquons que cette
vitesse est trés inférieure i la vitesse du son dans la photosphére ; par
conséquent, 1'équilibre hydrostatique n'est pas perturbé par ces mouvements.

La granulation témoigne de 1'existence de mouvements verticaux
de matigre dans la photosphére. On ne peut pas observer la matiére éituée dans
les régions plus profondes ; pourtant, il est peu probable que ce mouvement‘

soit limité seulement & une trés petite couche superficielle du Soleil,
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Les mouvements convectifs s'étendent probablement & une dizaine
de milliers de kilométres en dessous
de la photosphére ; les granules

ne seraient alors que les témoins
d'un mouvement beaucoup plus

important.

x 500 Ku

Question : Trouver une méthode
HOERECE
pour mettre en évidence les

mouvements verticaux des

granules,

A une température ;Z 105°K, les atomes d'un milieu quelcongque
sont au moins partiellement ionisés ; a 107°K, les atomes les plus lourds sont
complétement ionisés. Le milieu est alors composé de moyaux "aus'" et d'électrons
libres. Or, la dimension d'un noyau est typiquement de 1'ordre de 10_]2cm. Donc,
a des températures extrémement &levées, les particules peuvent s'approcher de
moins de 10'_8 cm sans se "géner" : dans ces conditions, un milieu peut avoir une
densité trés supérieure i 1, et se comporter comme un gaz. Un milieu enti&rement

ionisé obdit i la loi de Mariotte méme & des densités supérieures a I.

Question ; Estimer la densité limite au-deld de laquelle on ne peut plus

considérer un milieu ionisé d'hydrogéne comme &tant un gaz parfait.

C'est ainsi que nous justifions & posteriori 1'application de la

loi des gaz parfaits au cas de la matiére solaire.

Les raies d'absorption

Un spectre de la photosphére comporte un grand nombre de raies

sombres - les "raies d'absorption" ou "raies de Fraunhofer'. Ces raies représentent

une diminution (et non une absence) de rayonnement par rapport au fond continu.
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Une réie d'absorption correspond au manque ,dans la lumiére venant
vers 1'observateur, du rayonnement i une fréquence relativement bien déterminée.
. Nous avons deJa vu schématiquement ("Interaction du rayonnement
Javec la matlere”) comment les raies d' absorption sont formées : il faut une
source de lumiére contenant une distribution continue de frequences, qu1 eclalre
un ensemble de particules susceptlbles d'8tre excitées i la suite de 1' absorptlon
de certaines fréquences seulement, Quand les particules se desexc1tent les
photons sont restitués ; pourtant, en moyenne, ils sont émis dans toutes les
directions, ce qui correspond a une perte sur la ligne de visée.
Les raies apparaissent 3 des fréquences caractéristiques : pour
‘chaque é&lément on peut calculer les fféquences théoriques qui correspondent i la
"signature" de 1'élément. On peut ainsi déterminer la composition de la photosphére,
Pourtant la présence d'un élément n'est pas upne condition suffi=
sante pour que toutes ses rales solient excitées, A
Mentionnons deux possibilités :

1° Il n'y a_pas _de_photons suffisamment énergétiques pour effectuer les transi-

tions nécessaires. Considérons le cas de 1'hydrogéne neutre dans son &tat

fondamental. La fréquence nécessaire pour exciter un électron, ne serait—ce qu'au

prochain niveau, est :
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3.3 % [0 jf(/— = ) H-

15

= 2-5 x (o Hz

e
N

Donc, pour produire cette raie d'absorption de 1'hydrogéne, nous avons besoin
d'un rayonnement d'une longueur d'onde d'environ (3 x 10“))/10]6 = 2 x 10-6 cm,

Or,nous avons vu que la phgtosphére rayongz comme un corps noir,
que le maximum de son &mission est 4 5080 A (soit 50 x 10 = cm) et qu'il n'y a
pas d'émission continue aux longueurs d'onde plus courtes que 15 x 10—6 cm.

Par conséquent, ces raies d'absorption n'apparaissent pas dans le

spectre de la photosphére,

o . . - .
2_ _Pour_effectuer une_transition_donnée, un_atome_doit_se_trouver_dans_le

niveau "de départ" correspondant

Considérons 1'atome d'hydrogéne ; la série de raies d'absorption
correspondant au niveau fondamental comme niveau de départ est appelée

la série de Lyman.

La série correspondant au 2e niveau est appelée la série Balmer.

n =4 Ax
A' £ 4
nN=3 =
A 4‘ ‘l'\ 3 E
: 1 Yore N
T n<2 ] !
v
o
Coo
! | pros'e L)'Muux (¢
|
P
- n =7 n </
A 7
Seri'e /\ymn.r\ Serre Balmer—

Nous avons vu qu'aucune raie d'absorption de la série de Lyman
ne peut apparaltre dans le spectre photosphérique,
Par contre, pour la transition H& (la moins "couteuse" de la

série de Balmer), il faut &éclairer un atome d&jid au niveau 2 avec un rayonnement

de fréquence 3,3 x 10]5 (%-~ %ﬂ, soit une longueur d'onde &= 66 x ]0_6 cm.
Cette longueur d'onde est proche du maximum de 1'émission continue photosphérique -

une raie d&bo¢£rion Ho¢ peut donc apparaltre, Pourtant, pour effectuer cette



Sol 24

transition, les électrons des atomes d'hydrogéne doivent déja se trouver sur

le deuxiéme niveau ; ceci implique un processus d'excitation par collision avec

d'autres particules du milieu.

L'énergie cinétique moyenne d'une particule dans un milieu &

- ; p . 1) ; ; G
température T est égale & i-kT. Donc, pour pouvoir exciter par collision un atome
d'hydrogéne du premier niveau au deuxieme, il faut que :

3 4

F kT Z 2.2 x 10°

Ha-p doare7x10" K

A n'importe quelle température, il y a toujours quelques
particules ayant 1'énergie nécessaire, mais leur nombre est généralement faible
(c.f. la distribution de Boltzmann)., Pour que le nombre de particules pouvant
exciter un atome d'hydrogéne de ler niveau au 2e ne soit pas négligeable, il faut
que la température du milieu soit dans les environs de 7 104 K.

La photosphére est & == 6000°K : il en résulte que les raies
d'absorption de 1'hydrogéne ne peuvent pas etre formées dans la photosphere.

Or, dans le spectre solaire, on observe les raies d'absorption
de la série Balmer. Ces raies doivent étre produites dans une région beaucoup
plus chaude que la photosphére ; comme elle ne peut pas €tre vers le centre

(pourquoi ?) elle doit se trouver dans 1'atmosphére du Soleil. L'absorption de

ces raies montre que la température du Soleil croit au-dela de la photosphére.

-2

Question : Est-ce que ceci vous paralt raisonnable

La chromosphére

L'observation des raies d'absorption de la série de Balmer implique
la présence d'une couche au-deld de la photosphére et plus chaude que celle-ci. La
densité de cette couche doit &tre trés faible par rapport a la photosphére,
parce que son émission continue est trés faible par rapport i celle de la

photosphére.

Les raies de Balmer ne sont pas les seuls témoins de cette couche ;
en effet, on observe des raies d'autres éléments et d'ions qui ne peuvent
apﬁaraitre qu'a des températures plus élevées que 6000 °K. Par exemple, on
observe des raies d'absorption qui sont identifides avec des transitions &lectroni-

ques du calcium ionisé une fois. Or, on sait a partir de mesures en laboratoire
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2 ; i : : ; =11
que l'énergie d'ionisation du calcium est d'environ 10 erg. Donc, pour
qu'un nombre important d'atomes de calcium soit ionisé, la température du milieu
doit &tre :

3: — 1/
= T >
2 - Z 10

d'oi : &

7 2 hkox Jo

La température de la couche qui produit les raies d'absorption du Ca II est alors
entre la température de la photosphére et celle de la couche qui produit les raies
de Balmer.

On remarque cette application trés importante des raies spectrales:
elles peuvent nous aider 3 déterminer la température d'un milieu, sans avoir

recours au rayonnement continu,

La couche de matiére qui entoure la photosphére s'appelle la
chromosphére. Son épaisseur est de 1'ordre de quelques dizaines de milliers de

kilométres ; elle est assez transparente au continu photosphérique.

Structure de la chromosphére

La basse chromosphére se confond avec la photosphére ; par
conséquent, on peut considérer que ses conditions physiques sont les mémes que
pour la haute photosphére.

Or on sait que les énergies d'ionisation de certains métaux neutres
sont relativement faibles : ces atomes restent donc neutres 3 de faibles tempéra-
tures seulement et leurs raies d'absorption ne sont formées qu'au voisinage de
la photosphére. L'intensité d'une raie dépend du nombre d'atomes dans le milieu ;
par conséquent en étudiant la variation avec l'altitude de 1'intensité des raies
des métaux neutres, on peut déterminer la variation de la densité dans la basse
chromosphére,

' Nous avons vu que certaines raiesne sont formées qu'id des tempéra-
tures plus élevées ; a mesure qu'on monte dans la chromosphére, ces raies de-
viennent plus fortes et les raies des métaux neutres disparaissent.

Chaque famille de raies correspond a différentes températures : en

suivant la variation de ces raies avec l'altitude et en utilisant les conditions

physiques fournies par les raies précédentes, on peut en déduire la température
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et la densité des couches chromosph8riques successives.

On trouve que la densité décroft trés vite ; dans la photosphére,
elle est de l'ordre de ]0“'8 gcm—3, i environ 2000 km elle est de 107!3 et a 10 km
la décroissance de la densité ralentit a partir d'une valeur de 10—15 gcm—3.

Par contre, la température 252253 Dans la photosphére elle est de
1'ordre de 5600°K (la basse photosphére étanﬁ plus chaude que la haute photosphére),
mais dans la chromosph&re la température croft jusqu'a un "plateau" d'environ

106°K 3 104 km,

ae""z'/-e__

kw om - Fessas

-
-
-

A 5
,o’- ’o:” Io‘r'v re /& fiGAJfA@ﬂ

Eai N~
f,l.o/a:f»(c‘z-re cA-r:pn_ao.GﬁAE-f‘{

Remarquons que c'est le "plateau' a 10* km au-dessus de la

photosphére qui signale en quelque sorte la "fin" de la chromosphére.
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La couronne solaire

Une éclipse du Soleil revéle la présence d'une région beaucoup

plus étendue que la chromosphére, et trés faiblement lumineuse.

La dimension et la forme de la couronne varient au cours du
temps — en général, elle peut Etre observée en "lumiére blanche" jusqu'a
quelques rayons solaires a partir de la base de la photosphére ; sa brillance
décrolt rapidement vers 1l'extérieur.

En ultra-violet, on a détecté la couronne a une dizaine de
rayons solaires de la photosphére.

Depuis 1'avénement des instruments satellisés, on a pu remarquer
que la couronne émet un rayonnement intense dans le domfine de rayons-X. Ce
rayonnement est particuli&rement intense vers A = 50 A;

Il est bien évident que la couronne ne peut pas etre excitée
par le rayonnement photosphérique (pourquoi ?) ; cette &mission en rayons—X
doit donc correspondre a& l'effet de 1'agitation thermique des particules dont

la chromosphére est composée.
o

L'émission des rayons-X & 10 A correspond aux photons de fréquence

1o /6
3 % O
v = -'—'—-"-—T-g = 6 < [0 Hz_

S0 x [0
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La présence des photons de cette fréquence signifie la disponibilité d'une
quantité d'énergie, sous forme mécanique, égale a h)

16 -2 % — 10
hy = 6x%/0 X &6 x [0 ~ Ly lO

e 7 o7 A?’A.CU/P
s

Supposons que nous puissions associer a la chromosphére une
température T (il n'est pas du tout évident que cette notion soit valable 1).

L'énergie par particule est alors é% kT , ddell 3

lo

EKT o l,Lsr.IO—F

Donc :
&
2 s 10

It

7

La valeur de ce calcul est de nous montrer que les particules
dont la couronne est composée sont tr@s énergétiques ; si on transforme les

5 - 6
"nalvement" en température, on trouve des valeurs qui dépassent 10 K.

énergies
Ce genre d'analyse peut étre raffiné considérablement pour

donner la distribution thermique de la couronne : a 3R0 du centre du Soleil, la

"température'" dépasse 3 x 106 K.

Poutant, n'oublions pas que la matiére coronale est trés ténue :

O gom

—t 5

- 20

1 4 3/.5/5.?\64? 2“— ce Hﬁ‘/(

2R 4_;20 '3}* ,So[af,
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LA STABILITE MECANIQUE DE LA COURONNE : LE VENT SOLAIRE,

rd ’ - 6
A BR(D du centre du Soleil, la température depasse 3 x 10 °K.

3i la matidre coronale était en équilibre thermodynamique (elle ne l'est
pas, mais on néglige ce "détail" ici ...), la vitesse moyenne d'un proton

serait v ¢

MF’ZLJH - i k « 3x (D

é

"

d'ou

NS +
(u;) e 3 x |0 cm 3

Or, a BR_O , la vitesse d'évasion d'une particule est Vv

Y2

2 €N,
va = -
v 3 KTC

F
22 2 % |0 cm 5

— \Vh
X ( U—? g

T1 ='en suit qu'au-deli de 3RC7 , une fraction trés importante
de particules fessentiellement les protons, les électrons, les noyaux
de 1'hélium et les noyaux de guelques éléments légers) échappent & l'at-
traction du Soleil : les couches externes de la couronne s'étalent dans
la région interplanétaire. Cette perte constitue un flux permanent de
matiere qui "balaie" le systéme sclaire. On 1'appelle "le vent solaire".

Le vent solaire a été étudié par les sondes interplanétaires
jusqu'a Jupiter ; on ne connait pas h quel endroit il se confond avec
le milieu interstellaire. Dlans le voisinage de la Terre, sa vitesse est

N =1
d'environ 400 km s

dans une direction essentiellement radiale par rapport
au Soleil : sa densité est d'enviren 10 protons + 10 électrons par cm3.

Le vent sclaire interagit avec les hautes atmosphéres des pla-
netes ; de pius, les directions des queues de comttes sont déterminées

par la directiorn du vent solaire. Remarquons aussi que le vent solaire
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fournit un échnantillon' "direct" de matigre solaire : en tant que tel, il
nous renseigne sur la composition chimique du Sdeil.

Dans un sens, nous pouvons considérer que les corps du systéme
solaire sont tous plongés dans un prolongement trés ténu de la couronne

solaire.

\ i .
LA COMPOSITION DU SOLEIL.

Les intensités des raies spectrales nous permettent en principe
de déterminer la composition chimique du Soleil. Pourtant, nous avons vu
que la présence d'un élément donné n'est pas une condition suffisante
pour que ses raies apparaissent : la température joue un réle important.
Par conséquent, la détermination de la composition chimique dépend des
modéles choisis, qui dépendent...des abondances supposées !

On montre ainsi que le rapport du nombre d'atomes d'hydrogéne
au nombre d'atomes d'hélium est d'environ 1G : 1 ; la contribution de
tous ks autres éléments ne représente que 0.14% environ du nombre d'atomes
d'hydrogene.

Nous remarquens gque 1'hydrogéne est de loin 1'élément le plus
abondant dans le Soleil. ©On retrouve des abondances semblables dans les
dtoiles et dans la matiére interstellaire ; de plus, la sonde Pioneer 10
a montré que dans l'atmospnere de Jupiter également le rapport de 1l'abon-
dance d« 1'hydrogéne & celle de 1'hélium n'est pas loin de la valeur
solaire. [ar conséquent, on suppose que la matidére "primitive" de 1'Univers
est 1l'hydrogéne.

La Terre comporte relativement peu d'hydrogéne et d'héliwa ;
par contre, le:s éléments plus lourds (par exemple, l'oxygéne, le carbone,
1'azote, le fer etc ...) dans la crolite terrestre ont approximativement

la méme distritution que dans le Soleil.

QUESTION : Dans 1'hiypothére on la maliére primitive du systéme
zolaire eut en grande partie 1'hydrogene, expliquer
. . . - - e . .
pourquoi Jupiter cemble avoir gardé une composition
semblable 4 celle du Soleil, tandis que la Terre n'a

escentiellement que les éléments relativement lourds.
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QUELQUES REMARGUES SUR L'ORIGINE DE L'ENERGIE DU SOLEIL

Le rayonnement continu de la photosphére obéit plus ou moins
bien & la loi de Planck, la température du "corps noir équivalent" étant
d'environ 6000°K. La loi de Stefan ncus permet d'estimer le débit d'énergie

rayonnée a la surface :

5 &
s e -)
B ~ 4 R o X (éooo) evrqs sec
o) ® )
ol
Jd - c;re. a—le sr—U[!\M
- -2 = -4
= .5'J 6ed <« Jo Q*‘Ejs o 5 K
Donc :
3 33 -1
8 ~ £ sec
By ® /D Qﬁs sec ”
Le débit d'énergie mesuré "directement" (voir question ) est 3,9 x 107 "erg:

Le Soleil, dans aon ensemble, est tres stable., La vie existe sur
Terre depuls environ 103 ans ; comme la vie exige des conditions tlermiques
relativement stables on eat amené A supposer que le Soleil n'a pas changé
son 4ébit d'énergie de fagon importante pendant au moins 109 ans,

Nous avons vu que la stabilité mécanique du Soleil implique une
trés grande pression centrale ; dans 1'hypothése d'un gaz parfait, cette
pression exige que la tempdrature centrale dépasse 1G7°K.

Er. général, la chaleur passe d'un milieu chaud & un milieu froid
(mais la couronne est beaucoup plus chaude que la photosphére : pourquoi
n'y-a-t-il pas de contradiction “) : dans le cas du Soleil, ceci implique
un Tlux d'énergie du centre vers le bord. Si le flux n'était pas 'slimenté"
par une source quelconque, le centre se refroidirait A un taux d'environ
4 x 1033 ergs sec_1 . la force gravitationnelle 1l'emporterait sur le gra-
dient de pression thermique interne et le Soleil se contracterait.

Les sources chimiques d'énergie ne peuvent "alimenter" le Soleil

pour une période aussi longue que 107 ans.

A 1'heure actuelle, on ne connaiti qu'un mécanisme suffisamment
ef'ficace : la fusicn thermonucléaire.

A une température de 1070K, un seul processus thermounucléaire
semble avoir un rendement suffisant : c'est la conversion de 4 atomes

d'hydrogine en ' stome d'nélium.
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3 . -2
la masse de 4 atomes d'hydrogene est 4 x 1,0081 X 1,66 X 10 4 g.

T : =24 X
la masse d'un atome d'hélium est 4,004 X 1,66 x 10 g. Donc, apres la

-2
conversion (qui se fait de fagon tres indirecte), 0,0284 x 1,66 x 10 4 g
"disparaissent" ; selon 1'équation d'KEinstein :
2 2

NE = Amxc

cette masse disparue réapparait sous forme d'énergie
' -24 20
AE = 00284 <166 xf0o x 9 x [0 ergs
La masse ainsi "convertie" en énergie est = 4,032 = 0,007

de la masse initiale. Cette énergie est libérée seulement si la température
=z

dépasse 10'°K ; des calculs 'torrects" montrent que cette température est
atteinte dans une région centrale comportant environ 10% de la masse totalé}

3 32 . . . . ; :
soit 43'1(P grammes. Far conséquent, 1'énergie '8isponible" est environ
32 x 20 515)

0,007 x 10 9 x 1077 erg ; 4 un débit constant de 4 x 107" erg 3_1,

ceci implique une durée de vie d'environ
: 32 20
007 x 1077 x 9 x 107

2
4 X 10"5

P

10
soit 10 ans.

11 y a encore de quoi se chauffer les orteils !

QUESTION Au début du 19e siecle, on pensait que le Soleil était
un corps solide ; de plus, on supposait qu'il était
pombardé par des météores, 1'énergie potentielle ainsi
convertie en énergie cindtique servant & alimenter le
débit observé. Estimer dans cette hypothese le change-
ment de la masse du Soleil aprés un siecle de bombarde-
ment continu ; montrer que le mouvement de la Terre en
en aurait été perturbé de fagon mesurable.

Ketima les mémes grandeurs dans 1'hypothése d'une source

d'energie thermonucléaire.




