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TEMPERATURE

Il existe plusieurs moyens différents pour définir et déterminer
la température d'un milieu. Si la température est un "bon" param&tre physique
pour le milieu en question, toute méthode devrait nous donner le méme ré-
sultat ; par contre, si différentes méthodes donnent différents résultats,
le milieu dans son ensemble ne doit pas vérifier entidrement les conditions
supposées, et dans ce sens la valeur obtenu ne peut &tre utilisée dans les

relations thermodynamiques (par exemple, PY = RT) qu'avec beaucoup de soin.

DEFINITION DE LA TEMPERATURE D'APRES LA DISTRIBUTION DE MAXWELL-BOLTZMANN

Dans un gaz parfait :

m e — mvYRKT
4N =Nrar[2”'krj § . 4T o

ou
dN = nombre de particules ayant des vitesses entre Vet V + 4V
Ntot = nombre total de particules
m = masse d'une particule
T = température

Cette courbe a la forme suivante :

NV

On montre que :

N = 3
mvi/e o B - 24T

i) = (BT )

P ~ gz? x Jdenssi 94{“’6’{
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Donc pourﬂe cas d'un gaz de Boltzmann, trois méthodes pour mesurer la tempé-

rature pourraient &tre :

(a),D'aprés la vitesse quadratique moyenne des particules :

(71 = TR

Cette expression est souvent utilisée comme définition de la température ;

calculée ainsi (et aussi par la méthode (b), on 1l'appelle souvent

la température cinétique.

I1 est bien entendu que l'on peut toujours calculer la valeur de
la vitesse quadratique moyenne -toutefois, si les conditions qui donnent
la distribution de Maxwell-Boltzmann ne sont pas vérifides, la température
cinétique n'a aucun sens thermodynamique. En particulier, dans un gaz hors
équilibre, il est possible que différentes composantes aient différentes tem-

pératures cinétiques.

(b) D'apreés la distribution des vitesses :

comparer la distribution expérimentale avec des courbes théoriques pour di-

verses T afin de trouver le meilleur accord, ou trouver le maximum de la dis-

h
U CNonns)  ° (.;:4,7‘)

La méthode est sujette aux mémes limitations que (a) ; en tout cas, elle

tribution :

est rarement utile.

(¢c) D'aprés la pression :

Si 1'on connait la pression, on peut calculer la densité d'énergie, d'ol on
trouve T. Cette méthode se révéle utile pour des calculs théoriques ol 1'on
connalt souvent la pression d'aprés des conditions mécaniques de stabilité.

Son application guppose la validité de la distribution de Maxwell-Boltzmann.
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DEFINITION DE LA TEMPERATURE D'APRES LA LOI DE PLANCK :

Pour le rayonnement émis par un corps noir :

dE, o« 59/(e™*,)

oll :

Ey = énergie rayonnée & la fréquence )), dans un intervalle de fréquence
unité.

T = température cinétique de la matidre avec laquelle le rayonnement est

en équilibre thermodynamique

S = surface rayonnante.
La loi de Planck peut &tre exprimée sous différentes formes selon

les conditions expérimentales.

(a) 81 hvy & KT :
AV
e—/\,'\)/K.T' —re /ﬁ(r
d'olu :

2
¢J£?\) o< S Y Kk 7

C'est la loi de Rayleigh-Jeans, trés utilé en radio-astronomie et en astro-

nomie infra-rouge.

(b) Si h¥D> Ko

-AV/Kk7
) 3
dbE.y 0< :; \) €f

C'est 1'équation de Wien, souvent utile dans le domaine optique pour les

étoiles "ordinaires",

(¢) Intégrée sur toutes les fréquences, l'énergie totale rayonnée par un

corps noir est donnée par la loi de Stefan :

E & ST

et

(d) La longueur d'onde & lagquelle 1'émission est un maximum est donnée par

la loi de Wien :

o 2978
NCE ..) = T

Nous pouvons utiliser la loi de Planck (ou une de ses variantes) de différen-
tes fagons pour déterminer la température ; si le rayonnement est celui du
corps noir, chaque méthode donnera le méme résultat, et 1'on peut utiliser

la température dans les relations thermodynamiques. Toutefois, les condi-
tions de corps noir sont rarement vérifides, et les résultats seront alors
différents. Par conséquent, il est commode d'associer &4 la température cal-

culée & 1l'aide de chaque méthode un "nom" spécial. Ainsi nous pouvons toujours

R L - ~ “ - -
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(1) D'aprés la loi de Stefan, en connaissant la surface de l'astre : c'est

la température effective T i

eff
£ al

"
& 5
(2) D'aprés 1'énergie rayonnée i une fréquence dans une baade passante donnée,

F

en connaissant la surface de l'astre : c'est la température de brillance TB.
On la retrouve souvent en radio-astronomie, oll une mesure absolue de l'énergie

3 une fréquence donnée est relativement facile a réaliser.

(3) D'aprés la loi de Wien : aucune connaissance de la surface n'est néces-

saire -c'est une facon de trouver la température de couleur TC.

(4) En_prenant le rapport de 1'émission & deux fréquences différentes :

£() _ V3 [ )]
E(Y,) v.'»/[elo’/Kf'J

Cette expression est indépendante de la surface de l'astre : c'est aussi la

température de couleur T

Cl
L'expression se simplifie considérablement pour hyY > KT et

hv & KT. TC est d'un intérét particulier dans l'astronomie optique, car

une mesure absolue de 1'énergie n'est pas exigée.

Remargue générale :

Toute mesure de température peut &tre considérée, en dernier res-
sort, comme une mesure du flux d'énergie. On peut toujours transformer une
énergie en tempdérature i 1'aide de relations formelles : ceci n'implique

pat que le rdéoultat ail un vens physique,
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QUELQUES DEFINITIONS PHOTOMETRIQUES

Nous allons définir dans la suite quelques relations en nous rap-

portant (pour fixer les idées) au rayonnement du corps noir. Si le champ de

rayonnement n'est pas celui du corps noir, il suffit de remplacer la quantité

"B" dans les expressions suivantes par une expression adéquate.

La brillance du rayvonnement :

\

< &

suv face o £

Considérons une surface dS dans un champ de rayonnement de corps
noir isotrope.

Dans un angle solide df) autour de la direction n perpendiculaire

4 la surface, le flux d'énergie dQ), par unité de temps est donné par la
loi de Planck :

3
dR, = 2A V. d5dQdV

cx }V94<7~
ol :
dy = intervalle de fréquence.
On appelle la quantité B :
3 -t -2 =il -
2hv7 —114{1_ : s em  she Hz !
== a » ,
B = C /
I brillance du rayonnement,

L'Intengité d'émivnion, la radiance :

—

Su- ce d56
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Considérons maintenant le cas inverse : une surface dS qui émet
du rayonnement de corps noir.

Towt comme avant, dans un angle solide d{2 autour de la direction
n perpendiculaire 4 la surface, le flux d'énergie émise par unité de temps

est donné par la loi de Planck :

3
J 8 o2yt ! g5 d) dy
Y ct e/\ﬂ/k-_r/
Dans ce cas d'émission, on appelle la quantité
3
Z &Y o -7 2, A -7
_.&:z- . CAV/“-]* 41:) S Cin S/p/f' Hz

1l'intensité ou la radiance.

On remarque qu'il n'y a aucune différence entre le cas d'absorption
("brillance") et le cas d'émission ("intensité")jon a seulement deux noms

pour distinguer les deux cas.

Cas de surface inclinée :

Considérons une surfacedS qui regoit le rayonnement du corps noir
d'un angle solide d  du ciel, autour de la direction @ par rapport & la

perpendiculaire n.

AL
] l'a“-
' P
] / ‘\¢" '
| ’ ”“;.(L—"‘* F W
' /’ P »
! v -
[} a s ‘.o’
I - A
] I” P
|t -
L™
ds
En tenanl comple de 1'inclinaicon de la nurface par rapport i la direction

du centlre de rayonnemenl, on o

d&, = B cosl dQLdVds

On nura les méne relalions pour le cas d'émiscion,
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Puissance spectrale

11 est souvent commode de considérer 1'énergie par unité de bande

passante., On aura alors

18y _ 4 = B easB d0AdE ey i ¥
Jy J

On appelle ded la puissance spectrale.

Dans le cas oh la surface est homogiéne, nous pouvons intégrer sur

la surface et on obtient :

J‘J = 53&05&«:’-(2,

De plus, si l'on regoit le rayonnement d'un angle HOlide? s

) i sB fcasﬂ o412

= SB [coesb smd 46’J¢

ou @ ¢ est 1l'angle polaire.

QUESTION : Trouver une expression pour la puissance spectrale du

rayonnement du cilel.

11 ent parfois intérensant de connaltre la puissance spectirale par

unité de curface ; on a alors

Jw ) -/ e =)
;E; = CJFT - 23 ces 57¢J*(]- ei:j s e f%L

On appelle di Je flux.

g1l payonnement el dang un angle noliderfz , le [lux est @
F == B cos 9 A-Q

tar; particulier d'une source sphérique ayant ua rayon I :

—_ -r‘g;_y()v\ﬂ(’.M(_\A/‘
—= vers /! o bservafoir”
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Considérons une source sphérique, qui émet & sa surface une radiance B. On
remarque que chaque élément de surface est incliné par rapport & la directipn
de l'observateur; si celui-ci ne peut pas résoudre optiquement la surface,
quel est le flux apparent qu'il observe ?

Nous pouvons formellement remplacer la source par un disque, de

rayon R, qui ¢met une intensité moyenne B vers k'observateur ;y ainsi le

flux apparent est donné (si 1'observateur est tros lointain) par :

= B (1

EP/)M!-*\./' Sou~vce
oll
angle solide de la source & la distance de 1'observateur
source
Par ailleurs on a :
— Fy
ZiRY - f.‘B. CR J‘-Q')Cosﬂ
d'oll :
B - :.;-_ /3 cosh dLL
= .F
n
ou :
F'o= flux & la surface de la source.
Donec :
- _ Foa
“/bPwa— — i SR
Fluz ver: |'exidrieur d'une purlace dnettrice
= - R /mﬁ o]
Ae’;n;'s/jda#{

2 n/2
3/ /co_stg,smgafgcfﬂ
w b |

» bour e casodo o corpe neir, on oo

Drevpie:

- 20 hy* )
) = 2 CA'J/K/ /
_ =9 ]
/_ _211 /1 ) .JJ
Y ' S wki
v C AW //
o
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“'5- “ 92 /,.
ou o - Sbf x |0 af:j o s K

. ol de .(f_efm

a) .

QUESTION : En remplagant une source sphérique de surface 3 par une
source ponctuelle qui émet une puissance S B dans un

angle colide 47 , retrouver

y o0
= — — S0 TY(~E

f-atp/m/l.w / "

pour le cas d'un observateur lointain.

Densité de flux d'une :ssource :

On remarque que, comme
F = 7 B

on a pour une source sphérique :

. r
F. appara] b

€L ppminca

o B e
- B AL
ST E

Il ¢cndralement, on définit Lo quantbiteé

5 5 /;som,

-.

que: [ Ton o appelle I dgonsitd de (luz d'une source quelle que coit la

faorme de 1o ourlaee Cmelbeice,
oane mesure do oz d'une cource diseriote

P dei Lo de Plaz el

qui ol "dicponible poare I dleelion o la position de L'oboervateur.
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HAGNITUDI

L'échelle des "magnitudes" est un moyen {archaiqiue) commode de
comparer les éclats den astres.
biy, pour deux astres (1) et (2) ie rapport des flux eut donnd par

31/:},), la diffdrence des magnitudes apparentes m1 - m? east définie par
(4 oY

!

. S
m - m‘2 A °9 '%.

el le dchelle o non origine danit 1'astronomie grecque ; en effet,
Ftolémee avail d4jh pdparti len ¢loiles en 6 clannes ou "magnitudes", le:
dloiles: le: plue brillantes (3 1'oeil nu) ayvant magnitude 0 et les dtoilen
les plus faiblen ayanl 1a tagnd bude 6.

Au 19¢ sitele, on u'était rendu couipte que la réponse visuelle n'ect
pa:: linéaire en fonction du flux nals varie comme le logarithme (1loi de
Weber-lechner) i par conséquent, 1'échelle des magnitudes est logarithmique.
Avec le développement de dispositfs de mesure de flux, on a pu constater qu'une
différence de Y magnitudes correcpond 4 un rapport des flux de 100 -ceci nous
permet d'¢talonner 1'‘chelle :

5 = o4 Iij /e O
d'ol

o = 25
Desrie:

s

J ]
- .2 5 /0 /
m, m,‘,_ j _’51
Rewarquons que 1o délemination d'une miagmitude el faite nécessai-

Bl oy eapporl S oune aales Shaile (oo cncenble d'Cloilern) i en effet, on

A shoicl o cerbaine: Shotles comnme "bougich “Lalona", el Loute mesure € rap-

porbe, cnoderncr pecooel, el L,
Bemarguon: ancod qutil v u différen bo cehelles de magnitude appa-

renbe e lon Lo dome e speelien) "'I’i]!.i'rv) ulilicd,

SUER RS LV ]

%l L al PIG pesnsie e wegtr el e sippeneecbe e e B e [

deux longueur: d'ondes dil'léren o :
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'Sy, 'S
Jsz jz-Syi +(m}; -mv)

I ¢-

2
i
2
<
i

i

'S TS _
.2'.5” ,o s "_. Y 2 2
) Sy 5-3._2___ * ( "y m‘{)

%

On voit que SV /Sy est fonction de la température de couleur de
! 2

1'étoile ; par conséquent, 4 condition d'avoir préalablement trouvé la fem-

2
pérature de 1'étoile étalon et d'avoir défini la valeur m, - h"v
] ! [ PR
la quantité mv -m ) indique la température de 1l'étoile (1).
1 . -

MAGNITUDE ABSOLUE M

Mest la magnitude apparente qu'aurait 1l'astre n'il était & une
distance de 10 pe. On a donc la relation

m - M - & I’J TAO

ol la dintance de 1‘aﬂtrghest exprimée en parsec.

On appelle la quantité m - M le "module de distance" elle

repréuente un moyen logarithmique pour exprimer la distance.

MAGNITUDE APPARENTE RADIO m,

Mlle ol définie par @
- O S -5 8K
mfr ~ .2.5,0-9

.
ou

8 Flug de la cource radio i une fréquence de 158 MH%, cxprimé

=
an wabkt wo HL .
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LE RAYONNEMENT EMIS PAR LES MILIEUX SEMI-OPAQUES

Considérons d'abord un milieu d'&paisseur x, sur lequel est incident
perpendiculairement un faisceau de rayonnement ayant la densité de flux :;V (b)

-/ -IH-’) . . - b= . ' (x)
(cf] 9 ew Z')Aprés avoir traversé 1 épaisseur r, la densité de flux est E;}, i

I
S e

Dans la suite, il est sous—entendu que les flux, brillances etc...

se rapportent 4 la fréquence YV ; on n'écrira plus 1'indice y .

Considérons une épaisseur infinitésimale d+ du milieu, Si le milieu
absorbe le rayonnement (par un processus quelconque classique ou quantique), il y a
un changement du flux ds par suite du passage i travers dr ; ce changement :

- est proportionnel au flux incident ;

- " " 4 la quantité de matidre traversée.

d S5 —S(’J-r

ol : () = densité du milieu. On appelle la constante de proportionnalité

"le coefficient d'opacité" A :

Définie par cette expression, A est exprimé par unité de masse ; ses unités

sont donc cm2 g_]. K est en général fonction de la fréquence, car il dépend des

processus qui réalisent 1'absorption.
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= e ICP J‘f'

d'od : :

..f,.(f)ch'
&) - S() e °

- K’f'f‘
- S(0)e

si la densité est constante.
On appelle la quantité K/O‘f (ou /1((00/7' ) "la profondeur optique", souvent

indiquée dans les ouvrages astronomlques par le symbole T :
s(+) = S§() <

On remarque que pour T 2 2 , l'extinction du faisceau incident est presque
compléte,
Si le faisceau est di au rayonnement d'une source ayant un angle

solide () 3 l'observateur, on a aussi une expression analogue pour la brillance B :

B = 5/Q

d'oi :
() -T
o i =
s oy ot Bsw&c <
Considérons maintenant un milieu émetteur :
n\ﬂgk 5'!‘.;¢
dL _ A oz‘;se-r-vafa.'w“
\‘: _ ‘-‘ /
F o 7
Un cylindre élémentaire, de longueur dr, et de volume dv émet,
dans un angle solide 4 T et dans une bande de [ Hx , une puissance spectrale

d ) qui est proportionnelle 3 la quantité de matiére contenue dans le cylindre.

dw ol (pc}v
Jio=v

On appelle la quantité j "le coefficient d'émission" ; ses unités sont a7g 9 Hz

j est en général fonction de la fréquence ; il dépend des processus qui produisent

le rayonnement.
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La densité de flux 5 est définie par la puissance spectrale par

unité de surface au point d'observation P ; on a alors :

Jw vy o
d 5 = - = if,—i
Donc, la brillance de cet ¢ ment de volume est J'B :

d b e dS/d-L2

-  Jedv

Zf.'.‘,‘r{"'clﬂ
Q})7w1‘J+ oA4L)
T )il

. 4 jpd

= o JONT

Ce calcul a été fait sans tenir compte de 1'absorption du milieu

entre dV et P ; si le coefficient d'opacité est K , on aura :
JEdr = L
dB = L e :
b7
oli pour simplifier la démarche, on a supposé que la densité ne varie pas en fonction
de r.
I1 s'ensuit que la brillance d'une épaisseur r du milieu est donnée
par : ) v K(J'f"
B & ‘-}-é e ol
Ly

o

; -—R’f-r' ' _
o R ~-T
4«11'1(’//_‘9 = K /1_6 /

ol nous avons supposé aussi que le coefficient d'émission ne varie pas en fonction
de r. ,
J —
On remarque que la brillance tend vers une limite, égale & 45K
pour T —> o0 ; de plus, déja a T = 92 elle a atteint presque sa

valeur maximale.
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Donc, nous pouvons dire que la quasi-totalité de 1'é@mission d'un

milieu étendu vient de la premiére couche de profondeur optique =~ 2.

L

Equation de transfert.

Considérons un élément de volume dv de longueur dr, 4 1'intérieur
’
d'un milieu émissif et absorbant.

A travers cet élément de volume, il y a un changement de brillance

dB did & :
- 1'absorption daws Jélément = —- 3P KF Av
L. o dr
- 1'émission de 1'élément = J ~=
n
Le bilan total est donc :
P A
dB = =P J-t'f?ah- + J.&__
4 %
d'ot :

dr -

AU fours Jo
On appelle cette équation, qui décrit le changement du rayonnement A son passage

"1'équation de transfert" ; de fagon général, on trouve la solution par intégration

(analytique ou numérique) en tenant compte des conditions limites.
Nous avons déja trouvé deux solutions particuliéres :

= une source de brillance intrinséque B.s derriére un nuage absor-
bant d'épaisseur r : - K(é"f‘

P = B_,e
- un nuage émissif / absorbant.

J _
Yori (l e

~JEFF

']

B

)
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On voit alors qu'un troisiéme cas couyant-une gource de brillance

intrinséque 1% derriére un nuage émissif / absorbant aura la solution @
= “(’4‘ — Koo
B = B ¢ +4.x(’“e )

Nous avons supposé que K, P ne varient pas avec 7 j

si ce n'est pas le cas, il faut faire les 1ntegrat10ns indiquées avant.

Cas particulier 5 1'intérieur d'un milieu.

Considérons un endroit & 1'intérieur d'un milieu tel que le flux

est nul. Un exemple idéal gerait 1'intérieutr d'une enceinte fermée ; un autre

serait 1'intérieur d'un milieu trés opaqueé.

Dans ce cas !
iB = ©
et 1'équation de transfert se simplifie

Bupr = ;';T?*"

I
13 =
: 4w KK
Or, les conditions d'équilibre supposées sont aussi celles pour laquelle le rayon~

nement vérifie la loi de Planck ; on a donc @

2AY’ ’
B = cr M
d'ou : 5
_-l',. - 2hv !
7K c* e""/'f.?—/

Cette relation entre les pouvoirs émissifs et absorbants d'un milieu s'appelle

"1a loi de Kirchoff'".

Les valeurs de j et de K dépendent geulement de la nature de

1'interaction entre le rayonnement et les atomes dont le milieu est composé. Donc,

bien que le ra port ait te tr uve pour le cas particulier d'équilibre
enfre le -rnjoﬂﬂq.ml# e} /fo )
thermodynamlqusT le résultat en est 1ndependant ; la relation @

J 2h Y ]

b __.—-'—"_‘

. o—
L K C" & Lv/k!:
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est valable que le milieu soit en équilibre avec 1le rayonnement ou non - 1
seule condition soit la possibilite de définir localement une température
unique pour le milieu (par exemple, la température cinétique),

On appelle cette condition "1'équilibre thermodynamique local ",

La loi de Kirchoff est trés utile et il en découle plusieurs con-
séquences. Citons-en quelques-unes :

1) Un milieu parfaitement transparent - L = o . est aussi
un milieu qui n'émet rien. Inversement, si un milieu émet dy rayonnement, il
doit en absorber aussi,

2) Si 1'on connait le K ou letj » On peut toujours calculer 1'au-

tre,.

T P . . =1 =/
En termes du coefficient d'émission ] (Efj 3 Hz s ‘) on a donc

e - J'p

d'ot :
-3% * - ~AV/k T
: I Z n:.n Ya
D'aprés la loi de Kerchoff . T
Je S (e ~1) it
4 2 At J
¥ . ~Av kT
= b ‘l z n. '-’

¢

Nous avons ainsi trouvé 1'opacité due ay processus de Bremmstrahlung Inverse.

3) La brillance d'un miliey semi-transparent 3 température uniforme -

on a déja trouvé que pour ce cas :

J -7
B = e (Iue )

9k 55"

T (e T

(e "-1)c
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Nous voyons que la distribution spectrale garde sa forme Plancksenne, mais que
sa valeur est diminuée par le facteur ("'“ € ; -

4) La brillance d'un milieu gsemi-transparent ayant un gradiant de

température monotone vers 1'intérieur. Dans ce cas, i1 faut en principe intégrer

1'équation de transfert pas—a-pas, en tenant compte de la variation de T ; on
suppose bien sir qu'a chaque endroig:Luisse définir une température unique.
Toutefois, nous voyons qué, i cause du facteur ( I—-e;xr ) qui intervient, les
zones qui se trouvent a des profondeurs optiques supérieures a environ T = 2
contribuent trés peu i la brillance observée ; par conséquent, le raybnnement
observé correspond essentiellement & ce qui a éte rayonné a une profondeur

optique T = ) (en quelque sorte le centre de la zone qui contribue le plus).

Cette relation approximative :
3 }\.\)/k T(T e1)
-
B = 2 k\)//é [- e = o .]

est souvent trés utile.

5) Une source a la température /4 observee a travers un nuage de

température 7; :

BB = B PR #ﬁk s e )
-

o
3
2hV e I il
= ot R K T, + ST, (1—e )
2 ] e
! -/

en général

S iy & RTh

< kT domaine radio
"

2k ¥ -T _
pom T ke P T

gi au mori nt de la mesure on associe a la brillance observée une température

de brillance 7; (procédé valable, car B 1?2 comme il le faut)
2 k vh{; 2 k v’ —~T -
Sbd T N A S ) }
(& C s n

b

e+ T (1m¢ ")
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On voit que la température de brillance mesurée est fonction
opthue du nuage,

T = O ‘%7;-‘7;

de la profondeur

G e

avec toutes les possibilités intermédiaires.

Question: Dans un milieu ou il Y a inversion de Population

atomlque, est-il legltlme d'utiliser la loi de Kirchoff?




