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Chapitre 1

Grandeurs radiométriques

1.1 Grandeurs géométriques

1.1.1 Angle solide
Définition

L’angle solide sous lequel est vue une surface S depuis un point A est I'aire de la surface
Y1 découpée dans la sphere de rayon unité centrée en A par les rayons issus de A et s’appuyant
sur le bord de la surface S.
Unité : le stéradian (sr). Du point de vue équations aux dimensions, un angle solide est le
rapport du carré d’une longueur transverse sur le carré d'une longueur radiale, il est donc
homogene a un nombre sans dimension.

Exemple d’un cube

Considérer un point quelconque sur un cube et les angles solides sous-lesquels on voit, depuis
ce point, l'intérieur puis 'extérieur du cube.

— ¢i le point est sur une face, Qx = 27 et Qoye = 27

— si le point est sur une aréte, i = T et Qoyy = 37

— si le point est sur un sommet, Qi = 7/2 et Qe = 770/2

Angle solide élémentaire

d*S

F1GURE 1.1 — Angle solide élémentaire

d*y d*Y  d*Scosf

2 1

d*Q) = 12 2 r2
—_— 2 —_—

ot § = (AM,d*S) est Pangle entre la direction AM et la normale

a la surface d?S.

(par homothétie)




1.1. GRANDEURS GEOMETRIQUES

z FIGURE 1.2 — Angle solide élémentaire en
coordonnées sphériques
BhaNaK M2 Expression de I'angle solide élémentaire en
coordonnées sphériques (vu du point O).
oL 5 = MM’ x MM"
A
MM =OM df = r db
0 Yy
MM" = HM x dp = rsinf dy
¥
d*Q) = 2 6 db d
‘/d(a; = ? = Sin 2

Exemple d’un c6ne de révolution

Angle solide défini par un cone a base circulaire de demi-angle au sommet «
e=21 r«
Q:/ / sin df dp = 2w [— cos 0],
=0 6=0

Q=271 — cosa] :47rsin2%

Cas particuliers :
— Pour les petits angles
o2
QO ~dr— =ma?
4

a rapprocher de
2

20 = sin 6 df dy ~ 0 db do szw%:mﬂ

— Cas d’un hémisphere (o = 7/2) : Q)5 = 27.
— Cas de tout 'espace(a = ) : Q = 47 = 47 x 1% (surface de la sphere).

1.1.2 Etendue géométrique d’un faisceau

Dans un milieu homogene (indice uniforme), la propagation est rectiligne. Deux surfaces
élémentaires (en regard) d*S sur la source et d2S’ sur le récepteur a distance D grande devant
les dimensions des surfaces déterminent un tube de lumiere élémentaire.

d*S' cos  d*Y 2o — d*Scosf  d°%

20)
U D2 D2 D2 D2

L’étendue géométrique du faisceau élémentaire est définie par :

d?S cos 0 d*S' cos @’ B d?y 4y

2 I d*S'cos ) d*Q  (en m? sr)

d*U = d?S cos 8 d*Q =

L’étendue optique, d*O = n? d*U, ot n est I'indice du milieu, est conservée dans un systéme
optique. Dans un milieu homogene, I'étendue géométrique est donc conservée.
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CHAPITRE 1. GRANDEURS RADIOMETRIQUES

FIGURE 1.3 — Etendue géométrique d’'un faisceau élémentaire

Pour une source étendue, d*U = [[4d?S cos® d?Q = 3 d*Q, si D est assez grande devant
les dimensions de S pour que l'angle solide d?€) reste indépendant de la position du point M
sur S.

Exemple : étendue géométrique du faisceau lumineux issu du soleil et intercepté
par la Terre

Rg, Rt < Dpg donc on peut considérer que 'expression de ’étendue élémentaire est suffi-
sante. 519 12
_ ESZT o s RSRT

v Dz D2

~ 8,8 x 10° m?sr

1.2 Grandeurs radiométriques

1.2.1 Flux énergétique

Flux énergétique ® en W : puissance du rayonnement électromagnétique émis par une
source, transporté par un faisceau ou regu par un récepteur.
Répartition spectrale du flux :

dd
en longueur d’onde ¢y = ‘d)\ en Wm™!

dd

= 7 en W Hz!

en fréquence ¢,

A=clv = d)\:—%du

V2

dd A2
= 7¢I/ et (bl/ = 7¢)\
C C

5o [d®| _ |do||dv
YT lan] T dv || d
Donc la longueur d’onde du maximum de ¢, est décalée vers les grandes longueurs d’onde par
rapport a celle du maximum de ¢,.

Le flux énergétique dans la bande de longueur d’onde [\, Ag] par exemple, est donné par :

A2
Dix ) =/A ox dA

La notion de répartition spectrale introduite pour le flux s’applique aussi aux quantités
définies ci-dessous.



1.2. GRANDEURS RADIOMETRIQUES

1.2.2 Luminance énergétique

Le flux énergétique transmis est proportionnel a I’étendue géométrique du faisceau. On
définit la luminance énergétique L (radiance en anglais) par :

D 4D I
L — — — —2 —1
IU ~ BScosd B0~ Py g Wmoer

L est la puissance émise par unité d’angle solide et par unité de surface normale a la direction
d’émission. En général L dépend de la direction (6, ¢).
Une source est dite lambertienne si L est indépendante de la direction d’émission (6, ¢).

1.2.3 Intensité énergétique

L’intensité énergétique (radiant intensity en anglais) dans une direction u est le flux
énergétique émis par unité d’angle solide autour de cette direction (par I’ensemble de la source)

(W) = f;;}; (en W sr)
L’intensité émise par une surface élémentaire d>S s’écrit en fonction de sa luminance :
dAd

20

L’intensité émise par une surface finie s’obtient par intégration :

1—//d21—// g = [ Leoso S

L’indicatrice d’émission est le lieu que décrit 'extrémité P du vecteur MP issu du point
M de direction u et de module I(7).

Si la surface est lambertienne, I(6) = I(0) cos #. L’indicatrice d’émission est alors une sphere
tangente a la surface au point considéré et de diametre /(6 = 0).

dcI(W) = =L d*Y=Ld*Scosf

1.2.4 Emittance énergétique

L’émittance énergétique, ou exitance (radiant emittance en anglais) en un point de la
source est le flux énergétique émis (dans toutes les directions) par unité de surface réelle.

d*®

= % (en W m72)

L’émittance dans un angle solide élémentaire d?€) s’écrit en fonction de la luminance :
d'®
d*M = —— = Lcosf d*Q
d?S

L’émittance hémisphérique s’obtient par intégration sur le demi-espace :

M= / M = / / L cos 6 d2Q)
27 27 d25 27 o8



CHAPITRE 1. GRANDEURS RADIOMETRIQUES

Exemple : puissance émise dans un cone de révolution

On considére une source plane de surface infinitésimale d*S qui émet dans un cone de
révolution d’axe normal a la surface et d’angle au sommet 2a. En coordonnées sphériques
centrées sur 'émetteur et d’axe z selon ’axe du cone,

d*Q =sinf df do

d*M = Lcos d*Q = Lcos@sinf df do

=27 ra
M = Lcosfsinf df do
¢=0 Jo=0
Si L est indépendant de ¢,

M =2 [ LcosOsind do
0=0

Si de plus, L est indépendant de 6,

M =rL d(sin®§) = T Lsin® o
6=0

Comme I’angle solide sous-lequel se fait 1’émission vaut 2 = 27(1 — cos ),
M = LQcos*(a/2) # L) sauf si a est faible

Dans le cas d'une émission hémisphérique lambertienne (2 = 27),

M ==L

1.2.5 Eclairement énergétique

L’éclairement énergétique (irradiance en anglais) est le flux requ par unité de surface
réelle (issu de toutes les directions).

20,
B2

(en W m™?)

L’éclairement énergétique est, pour le récepteur, ’analogue de 1’émittance pour ’émetteur.
L’éclairement énergétique sous un angle solide élémentaire s’écrit en fonction de la lumi-

nance :

d*®

azs’

L’éclairement hémisphérique s’obtient par intégration sur ’angle solide :

d’E' = = Lcos® d*QY

E/:/ d2E’:/ L cos 0 d*S)
27 27

Si la luminance incidente est isotrope, £’ = L.

1. Avec une source plane, ’angle entre la normale a la surface et la direction d’émission introduit un facteur
cos f dans I'intégrande, responsable du coefficient cos?(a/2).



1.2. GRANDEURS RADIOMETRIQUES

1.2.6 Flux orientés a travers un plan

Dans ’atmosphere homogene horizontalement, on introduit des flux orientés par unité de
surface, F'T et I’} & travers un plan horizontal pour établir des bilans énergétiques couche par
couche.

2w ™
F = / d*E' = | Lcost d*QV = / / L(0, ) cosfsinb db dp
4 4 =0 J6=0
ou 0 est 'angle par rapport a la verticale ou angle zénithal.
Changement de variable : y =cos = du= —siné db.
2 1
P’Z{/ /m L) pdpe de

=0

Décomposition du flux net, F, en flux montant (F') et flux descendant (F!) : F = F! — F

2T 1
F“Z/;O/ZOLW¢MAMud¢

2T 0
1”:—/ / L(p, @) pdp d
(p:(] =—1

Changement de variable ' = |pu.
2w 1
Fl:ﬂ/ /ﬁ L(—p, ) pdpe d
=0 Jpu=0
Dans le cas d'un rayonnement isotrope, la luminance est indépendante de la direction et
F' = 7L = F', donc le flux net F est nul.

1.2.7 Energie volumique et flux sphérique
Energie volumique e

L’énergie rayonnée dans un angle solide d*$2 autour de la direction u & travers la surface d*>%
pendant une durée dt est la fraction de I’énergie contenue dans le volume cylindrique d?Y ¢ dt

qui se propage dans la direction d?§Q autour de u :

d’e
2% 72 _ 20) 2
LdEdet—%deEcdt
L
ol e est I’énergie par unité de volume en Jm—3. Donc d?e = — d*(.
c

AmL
Dans le cas d’un rayonnement isotrope, e = —.
c

Flux sphérique

Le flux sphérique ou flux actinique, q est la puissance par unité de surface qui permet
d’évaluer les interactions du rayonnement avec les molécules assimilées a des spheres quasi-
ponctuelles. Il prend donc en compte également toutes les directions incidentes. Le flux sphé-
rique, ¢, est la limite de la puissance recue de toutes les directions par unité de surface d?%
perpendiculaire au rayonnement par une sphere dont le rayon tend vers 0.

q:/ L &2
47

Dans le cas ou le rayonnement est isotrope, ¢ = ec = 4rwL.



Chapitre 2

Rayonnement du corps noir

2.1 Définition, propriétés du corps noir

2.1.1 Processus d’interaction rayonnement matiere

réfléchi q ¢ .
inci ux transmis o
incident diffusé ty = ———F———— = transmission
o flux incident
émis
flux réfléchi _ L
/ /J py= ——F———— = coefficient de réflexion
,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, , flux incident
VYOI IIOVS /L /ﬁ//(
1445450 X8 7/ S6UbZ. flux absorbé
LLLLLLLIRLLLLL L L L0007 ky= ———— = coefficient d’absorption
x‘\; \W flux incident
émis Conservation du flux spectral :
transmis

t)\+p)\+k’)\:1 VA

2.1.2 Définition

Le corps moir® est un corps idéal qui, a toutes les longueurs d’onde, absorbe tout le
rayonnement incident, sans transmettre, sans réfléchir ni diffuser :

VA, Y, V0, ky=1

ou k) est le coefficient d’absorption du rayonnement (ou absorptivité) a la longueur d’onde .

En pratique, on réalise une bonne approximation du corps noir avec une enceinte solide iso-
therme fermée vide et imperméable au rayonnement ; on ménage un petit orifice dans I’enceinte
pour pouvoir mesurer ou utiliser le rayonnement du corps noir.

On montre que :

— le rayonnement du corps noir est indépendant de la nature et de la forme des parois;

— la luminance spectrale du corps noir est uniforme (indépendante de la position du point

M considéré) ;

1. A la température ambiante, un tel corps ne réfléchit pas la lumiére et n’émet pas dans le domaine visible,
il apparait donc noir. Mais au fur et & mesure qu’il est porté a une température plus élevée, il émet d’abord
dans le rouge, puis dans tout le visible, ce qui lui donne un aspect blanc.
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2.1. DEFINITION, PROPRIETES DU CORPS NOIR

— le rayonnement du corps noir est non polarisé et isotrope (indépendant de 'orientation
par rapport a 7, la normale a la surface) ;
— la luminance spectrale du corps noir est une fonction universelle : By ne dépend que de
la température absolue T et de la longueur d’onde A : By = By(\, T).
En conséquence, le rayonnement du corps noir suit la loi de Lambert et

I,(0) x cosf ou 0 est 'angle d’émergence

M, =7nB, VYA donc M =nxB =fct(T)

2.1.3 Lois de Kirchhoff

Considérons I’équilibre thermodynamique entre un corps noir et un corps quelconque placé
dans la cavité du corps noir a température 7.

Dans le vide, le seul processus d’échange d’énergie possible est le rayonnement et 1’équilibre
radiatif entre les deux corps s’écrit : Pipise = Plisorbse: S1 0N note d°®y et d°®) les flux élé-
mentaires respectivemement émis et absorbé par le corps dans le tube élementaire de lumiere
d’étendue géométrique d*U et dans le domaine spectral d), I'équilibre radiatif s’écrit :

////(]A (@°®r — @) =0

Or ces flux élémentaires s’expriment en fonction de la luminance spectrale Ly du corps
quelconque et de celle By du corps noir :

APy = Lyd*Ud\ et d°®), = kyByd*'Ud\

ou k) est le coefficient d’absorption spectral et directionnel du corps quelconque.
Si on définit I’émissivité (spectrale et directionnelle) de ce corps comme le rapport de sa
luminance spectrale a celle du corps noir a la méme température,

LA()‘v 87 ¢)
B\x(\,T)

I’égalité des températures des deux corps permet d’exprimer le flux émis en fonction de la
luminance du corps noir a 1" et d’écrire :

I (@0 =05) = [Jf] [ (ex =) Bt ax o

ou encore, compte tenu du fait que la géométrie des corps est arbitraire,

[ =k Brax=0 ¥(6,)
ou encore, compte tenu du fait que la température des corps est arbitraire,

ex(A\, 0, 0) = kx(M,0,0) loi de Kirchhoff

ex(A. 0, 0) =

Ainsi, pour un corps quelconque, I’émissivité spectrale et directionnelle est égale au coefficient
d’absorption spectral et directionnel. Ne pas croire qu’il en est forcément de méme entre 1’émis-
sivité moyenne et absorption moyenne, sauf pour les corps gris a surface diffuse.

Dans le cas du corps noir, €y = k) = 1.

Pour un corps quelconque & la température T, ey = ky < 1, donc Ly < By(\,T). A
température donnée, le corps noir est celui qui émet le plus!

Un corps pour lequel émissivité et coefficient d’absorption sont indépendants de la longueur
d’onde est qualifié de corps gris.



CHAPITRE 2. RAYONNEMENT DU CORPS NOIR

2.2 Luminance du corps noir

2.2.1 Loi de Planck : luminances spectrales By\(\,T) et B,(v,T)

dB 2hc?
B\(T)=— = ¢ (Wm2sr ! m™)
d\ 35 le he \
*PATAT
dB Ci
B\(T) = — =
R (G
AT
ol
h
Cl = 2hC2 et CQ = ?C
et

h constante de Planck h=6,626 x 1073* J s
k constante de Boltzmann k =1,38 x 10723 J K™!
¢ vitesse de la lumiere c=3,00x10®ms~!

Ainsi, C; ~ 1,19 x 1071 Wm? sr7!, Cy =~ 1,44 x 1072 m K.

dB 2hv3

B,(T) = Fe B(v,T) = l (hy
c? |exp kT) — 1]

(Wm 2sr ! Hz )

2.2.2 Luminance et émittance énergétiques totales : loi de Stefan

B— /OOO B\, T)dA = /OOOB(V,T)CZV

2h oo v3dy R hv
B=G |, oy O "= g

4

2h (KT b oo x3dx kAT o x3dx T
c? ( h > o e*—1 c2h3 ou o e*—1 15

25kt
Mpn =78 =0cT* ob -
B m g ou o 15 02h3

o est la constante de Stefan : 0 ~ 5,67 x 1078 Wm—2 K~

Mg = oT* loi de Stefan




2.2. LUMINANCE DU CORPS NOIR

Luminance spectrale du corps noir

10" ——

~ loide Wien ------- :

o
o
[EEN
o
-L-

-

=]

Luminance spectrale en W.m 2srtm™?

iioi il

longueur d’onde (micrometres)

FI1GURE 2.1 — Luminance du corps noir a différentes températures
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CHAPITRE 2. RAYONNEMENT DU CORPS NOIR

Luminance spectrale en w.m 2sr tm™

FIGURE 2.2 — Luminance du Soleil et de la planete Terre considérés comme corps noirs
11



2.2. LUMINANCE DU CORPS NOIR

2.2.3 Loi de Wien : déplacement du maximum de B,
02 602/)\T — 0

=0 = SN (ePATo1) N o

d (1/B,)
d\
. 2 . . 4 .
Si on pose ¥ = —, l'abscisse du maximum =z est définie par :
e’ = >
o5 — o
dont la solution numérique est xy =~ 4,965 (voir figure 2.3).
400 T 160 T
exp(x) J exp(x)
5/(5-%) | 5/(5-x)
|
350 J 155
300 ,‘" 150
f
250 1 145
200 f 140
/
|
150 / 135
100 130
50 125
oL e — 120
0 1 2 3 4 5 6 49 491 492 493 494 495 496 497 498 4.99 5
FIGURE 2.3 — Recherche graphique de xg (loi de Wien)

Ama = 2898 ym K loi de Wien |

La densité spectrale de luminance a la longueur d’onde A,.x du maximum ne dépend plus

que de la température :
Cia3T? 5C xdT?
B(ma) = 0t 20T s oy ha 4 1% 1070 Wm 2 st K m!
02 (exo - ].) 02 6360

Application : émission solaire et terrestre
Si on considere que la Terre et le Soleil émettent comme des corps noirs :

Soleil Ts =~ 5777 K  Apax = 0,5 pm  Bg(Amax) = 2,6 x 102 Wm=2 st m™!
Amax ~ 10 pm Br(Apax) & 8,1 x 105 W m=2 st~} m™!

Tr ~ 288 K

Terre
12



CHAPITRE 2. RAYONNEMENT DU CORPS NOIR

Le rapport des deux luminances maximales Bg(Amax)/Br(Amax) ~ 3,3 x 10° est tellement
grand qu’elle ne peuvent étre comparées sans tenir compte du facteur (purement géométrique)
de dilution du flux solaire lorsqu’il est intercepté par la Terre.

2.2.4 Déplacement du maximum de B,

Si on recherche la fréquence du maximum de densité spectrale de luminance du corps noir,
exprimée par unité de fréquence, on obtient une longueur d’onde X .. plus grande que Apax.

dB, h
—0 = 32 <6hu/kT . 1) — 8 e /KT
dv kT
. hv . . o
Si on pose x = T I’abscisse du maximum x; est définie par :
3
61'1 —
3—x 1
dont la solution numérique est x; ~ 2, 82.
100 T T 40 T T
exp(x) exp(x)
3/(3-x) 31(3-x)
35
80
30
25
60
20
40
15
P
,/
/ 10
)
20
5
-
0 0
0 0.5 1 15 2 25 3 35 4 2.6 2.65 2.7 2.75 2.8 2.85 29 2.95 3

FI1GURE 2.4 — Recherche graphique de z;

C:
AT ==2=5100 ym K

max :L‘l

13



2.2. LUMINANCE DU CORPS NOIR

Application : émission solaire et terrestre

Si on considere que la Terre et le Soleil émettent comme des corps noirs :
Soleil Tg~ 5777 K A ..~ 0,88 ym
Terre Tr~288 K X . ~177 um

2.2.5 Formes asymptotiques de la loi de Planck

Courtes longueurs d’onde : loi de Wien

h
Si AT < " (i e hw > KT,

i

WM e
BO\T) ~ =p-e 57

WM
Bv,T) ~ c;/ e FT

Lécart est inférieur a 1 % si hC Y 100, cest & dire si S > 4.6
ecart est 1nrerieur a S1 €X e a— c'est a dire si1
O SLEED L INT ’ KNT ~

AT < 3100 pm K

donc cette expression approchée est utilisable jusqu’au maximum de B(A,T") donné par la loi
de Wien.

Grandes longueurs d’onde : loi de Rayleigh-Jeans
: he .
SiNT > - (i. e. hv < kT),

2
BOLT) ~ 2he” kAT _ 2ck:T

A he A4
2h3 kT kT
B, T) ~ — =2
(v T) 2 hv c2
L’écart est inférieur & 1 % si :
et —xr—1
— < 0,01

que 'on peut traduire grossierement par x/2 < 0, 01. Plus précisément, il faut vérifier z < 0,018,
c’est a dire :
AT >0,8m K

Exemples :
Terre T =288K X>2,8mm

Soleil T =5777TK X > 138 um
Donc le domaine de validité est restreint aux trés grandes longueurs d’onde.
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CHAPITRE 2. RAYONNEMENT DU CORPS NOIR

2.2.6 Remarque concernant la loi de Kirchhoff

La loi de Kirchhoff établit 1'égalité entre émissivité et coefficient d’absorption définis a partir
des luminances, donc de quantités dépendant a la fois de la longueur d’onde et de la direction :

(N 0,0) =k(X0,0) <1 VA0,

Ne pas croire que cette relation vaut systématiquement pour les quantités moyennées, que ce
soit sur la direction ou sur le spectre.

Moyenne hémisphérique : = £(\) et k()

M) _ floose L 0) cost 0
e(A) = —
Mp(N)  [fo_y. B(\, Q) cos 8 d2Q
H
. r =y _ LA, Q)
Mais, B(\, Q) est isotrope et vaut B(A,T'). Or (A, Q) = BOLT) donc

fo:%a()\,ﬁ)B()\,T) cosf d*Q  [fo_or (N, 6) cos d*Q  [fo_or (N, 6) cos 0 d*Q
[fo—s. BA,T) cos 8 d? B [f—s, cos(0)d B T

e(\) =

On procede de la méme manieére pour k(\), mais k(A, 0, ) est défini par référence au rayonne-
ment incident qui n’est pas forcément isotrope. Ainsi, en général,

e(A) # k(A)

Les deux conditions suivantes sont cependant (chacune) suffisantes pour assurer I’égalité :
— la surface est diffuse et a la fois I’émissivité et le coefficient d’absorption sont indépendants
de la direction;
— le flux incident est isotrope.

Moyenne sur le spectre

L’émissivité globale est obtenue par moyenne sur le spectre du corps noir, alors que le coeffi-
cient d’absorption est calculé en pondérant le coefficient d’absorption spectral par 1’éclairement
incident.

ol M [e(AN)Mp(A) dA b JEA)E'(N) dA
= Mp T Mp(T) T TE) A

Comme la distribution spectrale de I’éclairement n’est pas en général celle du corps noir (ou
gris) d la méme température que le corps qui émet, € # k.
Les deux conditions suivantes sont cependant (chacune) suffisantes pour assurer 1'égalité :
— I’éclairement est celui d’un corps noir (ou gris) a la méme température que le corps qui
émet
— le corps considéré est un corps gris : £(A) = k(\) sont indépendants de A

15



2.3. TEMPERATURES RADIATIVES

Exemple d’un corps sélectif froid

Considérons une surface diffuse : son 1 - p——,
émissivité spectrale et son absorp- 09 | 1
sivité spectrale sont égales. Placée 08 |- 1
dans I’espace loin de la Terre, on peut 07 | .
considérer qu’elle est soumise au seul < 06 1
rayonnement solaire : si elle possede Z 05 - .
une émissivité grande en infra-rouge W 04f .
et tres faible dans le domaine UV- 03| .
visible et tres proche infra-rouge, son 02} .
émissivité spectrale présente 1’allure 01 .
suivante. 0 ! .

0.1 1 10 100

A (Hm)

! &clairement solaire  émission propr'e T
Conformément a la loi de Wien et a
compte tenu des températures du So- oer 1
leil et de la surface terrestre, le spectre g
de I’éclairement solaire et de sa propre £ %er 1
émission se recouvrent tres peu et g
son coefficient d’absorption hémisphé- = i
rique vis a vis du flux solaire est beau-
coup plus faible (kgopaire = 0) que son 02T i
émissivité hémisphérique (eg,f. =~ 1). \

0O.l . .J..OO

A (um)

2.3 Températures radiatives

On introduit la notion de température radiative pour caractériser le rayonnement émis par
rapport a celui du corps noir, soit de fagon globale, soit en fonction de la longueur d’onde.

2.3.1 Température équivalente d’émission

Pour un corps quelconque, on définit la température équivalente d’émission (effective
en anglais) comme celle que devrait prendre le corps noir pour avoir la méme émittance. Tiqy.
est donc définie implicitement par :

M = Mp(Tequ.)

Grace a la loi de Stefan, on en tire :

JM
Téqu. - ;

Comme 'émissivité globale est définie par :



CHAPITRE 2. RAYONNEMENT DU CORPS NOIR

ou T" est la température réelle du corps considéré, et comme € < 1, Tiq, < 1. L'égalité est
obtenue pour le corps noir.

2.3.2 Température monochromatique de brillance

Pour un corps quelconque, et pour chaque longueur d’onde et chaque direction d’émission,
on définit la température monochromatique de brillance_g:omme celle que devrait prendre
le corps noir pour avoir la méme luminance spectrale. T (A, ) est donc définie implicitement
par :

—> —>
LA, Q) = BA, Torin(A, ©2))

En utilisant la formule de Planck, on en tire :

hc
2hc?
NL(A, Q)
H
Comme le corps noir est celui qui émet le plus a une température donnée, Tr,in(A, Q) < 7.
La température monochromatique de brillance permet donc de caractériser dans des termes
faciles a comparer la luminance spectrale. En particulier, dans le cas de I'approximation des
grandes longueurs d’onde (Rayleigh-Jeans), la température monochromatique de brillance est
une fonction linéaire de la luminance spectrale :

_
Torin(A, Q)) =

ML\, Q)
—

Tom(), Q) ~ 2020
brn(A, €2) 2ck
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Chapitre 3

Le rayonnement solaire

3.1 Le rayonnement solaire et sa variablité propre

3.1.1 Structure du Soleil

Le Soleil est une sphére gazeuse composée essentiellement d’hydrogene (92 % des atomes,
75 % de la masse) et d’hélium (8 % des atomes, 25 % de la masse). Son profil radial de masse
volumique présente une brutale diminution a une distance d’environ 700 000 km du centre, qui
permet de définir le rayon Rg du Soleil et de délimiter son intérieur et son atmosphere. En
partant du centre, on distingue (c¢f. Fig 3.1) :

raygnnemant sortant

ondeEs de gravild
acoualues at
magnélohydrodynamigues

N

\)- o Wl = — mpicuies

MuE d'snergee

callules de
supergranuistion

= fempdranine () .J___i_a-ﬂ « 108

: 5« 108 . 108
Eone intarmadiaire o /
TONE T8 COnYECHon ; =
= photosphary ——= j Y COUrBnng

FIGURE 3.1 — Structure du Soleil

— jusqu’a Rg/4, un noyau tres chaud (15 x 10° K) ou se produisent les réactions thermo-
nucléaires de fusion de I’hydrogene en hélium, qui constituent la source d’énergie ;

— une zone intermédiaire traversée par un flux radiatif d’énergie;

— une zone de convection turbulente ou la température décroit notablement ;
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CHAPITRE 3. LE RAYONNEMENT SOLAIRE

— une tres fine couche de quelques centaines de km d’épaisseur appelée photosphére a
environ 6000 K, responsable de la quasi-totalité du rayonnement émis par le Soleil et
définissant le bord du disque solaire tel que nous ’observons ;

— une couche de 1000 a 2000 km appelée chromosphére, ou la température recommence
a croitre jusque vers 10 000 K;

— un domaine de forme tres irréguliere et fluctuante, trés peu dense, mais tres chaud (plu-
sieurs millions de K) et s’étendant sur 2 a 3 rayons solaires appelé la couronne.

Density (Dalsgaard Model 1)

Temperature (Dalsgaard Model 1) T

Core Radiative Zone Convective Zone

—H
Core Radiative Zone Convective Zone 102 \ -
] <— Gold

100 k— Water \ —

<— Air

Temperature (K)

Density (gm/em’)
-
=
I
|

107 | . |

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 MR S ST S S R P R
Radius 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Radius
NASAJMSFC Hathaway NASA/MSFC Hathaway

FIGURE 3.2 — Profils de température (en Kelvin) et de masse volumique du Soleil (en g.cm™?)
en fonction de la distance au centre normalisée (échelles logarithmiques en ordonnées)
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[
| ] ' 1! ] |
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Height above photosphere (km) —-

FIGURE 3.3 — Profil de température du Soleil au dela de la photosphere (échelles logarithmiques)

3.1.2 Spectre solaire et constante solaire

L’émission du Soleil s’étend dans tous les domaines du spectre électromagnétique (cf.
Fig 3.4), chaque domaine spectral étant issu d’une région particuliere de 1’atmospheére solaire.
Mais la partie la plus énergétique du spectre, du proche ultra-violet a 'infra-rouge provient
essentiellement de la photosphere. Si I'on excepte 'ultra-violet extréme, cette émission peut
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SOLAR SPECTRUM, VAF J JLJffand
ATMOSPHERIC ABSORPTION

TOTAL Irradiance =I5F’ECTRAJ_ Irradiance ~ 1366 Wm™"

Ny O G Oy Oy Hza & OO
4 T i i "
. 10 ELA L s =
TE speciral drrodiance gl
ﬂ: 2 L
1E ‘lD |
=
E =
S
S 109 g -
= :
=L
u_: = LAl '.'-; —
- 10 TL iattlify 1 =
=~ o v R e vt
L —] 1 iR 1 riaak by H'\?\I
1 G 1 1 - IIII = L 1 | II ‘. ir 1 | - | lll! 1 i . | Ll
101 102 107 10% 107
B WAVELENGTH (nrm)

FIGURE 3.4 — Le spectre solaire regu par la Terre et sa variabilité (d’apres J. LEAN) :

en bleu foncé : éclairement spectral en haut de 'atmosphere

en bleu clair : éclairement spectral a la surface terrestre

en pointillés rouges : spectre du corps noir a 5770 K

— en vert : variabilité spectrale sur un cycle de 11 ans (max — min)/min

étre globalement représentée par celle d’'un corps noir a une température proche de 5800 K, et
caractéristique de la photosphére. La longueur d’onde du maximum d’émission (loi de Wien)
Amax =~ 0,5 pm se situe dans le vert. Son émittance totale vaut donc (loi de Stefan) :

Mg = oT§ ~ 64 MW m >

Dans I’'UV, on distingue cependant la raie d’émission Lyman « de I’hydrogene a 121 nm.

La distance moyenne Terre-Soleil est de 150 millions de km (une unité astronomique). Le
facteur géométrique de dilution du rayonnement entre le Soleil et la Terre est (RS/D)2 ~
2,2x 107°. La constante solaire est définie comme 1’éclairement moyen perpendiculairement
aux rayons solaires au sommet de I’atmosphere terrestre et vaut :

RS 2 -9
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CHAPITRE 3. LE RAYONNEMENT SOLAIRE

3.1.3 Variabilité du rayonnement émis, le cycle de 11 ans

La luminance du Soleil n’est pas uniforme ni constante. Les phénomeénes de convection
affleurent dans la photosphere, et y créent des structures granuleuses. De plus, les phénomenes
magnétiques et la rotation différentielle (plus rapide a I’équateur que pres des poles) produisent
des hétérogénéités de la photosphere avec des taches sombres et des facules brillantes. Enfin, le
renversement du champ magnétique, tous les onze ans environ (période de 22 ans) provoque une
modulation de 'activité solaire et notamment 'apparition de taches au maximum d’activité
(cf. 3.5 et 3.6), taches qui migrent progressivement vers les régions équatoriales.

DAILY SUNSPOT AREA AVERAGED OVER INDIVIDUAL SOLAR ROTATIONS

90N SUNSPOT AREA IN EQUAL AREA LATITUDE STRIPS (% OF STRIP AREA) m>00% m>01% O>1.0%

30N

EQ

30S

" I I ! I 1 I ' [l 1 ‘\\
i ‘ N l N
‘

1870 1880 1890 1900 1910 1920 1930 1940 1950 1960 1970 1980 1990 2000 2010
DATE

05 AVERAGE DAILY SUNSPOT AREA (% OF VISIBLE HEMISPHERE)

0.4

o

0.2

01 I i

0 4 6 8
1870 1880 1890 1900 1910 1920 1930DAT E1940 1950 1960 1970 1980 1990 2000 2010

http://solar science.msfc.nasa.gov/images/bfly.ps HATHAWAY/NASA/M SFC 2009/09

FIGURE 3.5 — Taches solaires (surface couverte) : le cycle de 11 ans

L’évolution du nombre moyen de taches observées! montre une baisse de 'activité solaire
durant le minimum de Maunder de 1645 a 1715, correspondant au « petit adge glaciaire »
(cf. fig. 3.7, p. 22).

Si la variabilité de ’émission pendant un cycle solaire est manifeste dans le domaine de
I'ultra-violet extréme (facteur 2, c¢f. Fig 3.4), dont le rayonnement provient essentiellement
de la couronne, la constante solaire, affectée principalement par le rayonnement issu de la
photosphere, dans les domaines visible et infra-rouge proche, présente une variabilité beaucoup

plus faible, de I'ordre de 1 %o (c¢f. Fig 3.8) ; on distingue cependant, apres correction des erreurs
instrumentales systématiques, le cycle de 11 ans.

1. Les premieres observations des taches a ’ceil nu auraient été faites par les chinois, mais c’est grace a la
lunette astronomique que des observations réguliéres ont commencé en 1610 avec FABRICIUS puis SCHEINER et
surtout GALILEE (¢f. http://galileo.rice.edu/sci/observations/sunspots.html).
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Monthly Averaged Sunspot Numbers
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FIGURE 3.8 — Mesure de la constante solaire : écarts instrumentaux et cycles de 11 ans sur les
mesures composites depuis 1978 (adapté de : Quinn and Frohlich, Nature, 401, p. 841, 1999,
ftp://ftp.pmodwrc.ch/pub/data/irradiance/composite/DataPlots/).

23


ftp://ftp.pmodwrc.ch/pub/data/irradiance/composite/DataPlots/

3.2. MODULATION DU FLUX PAR LE MOUVEMENT DE LA TERRE

3.2 Modulation du flux par le mouvement de la Terre

3.2.1 Le mouvement de la Terre

Le mouvement de la Terre par rapport au Soleil détermine les modulations du flux solaire

re¢u dues aux variations de distance et d’inclinaison entre la surface et les rayons solaires.

— Excentricité : dans 'approximation de KEPLER, la Terre? suit une orbite elliptique de
faible excentricité e &~ 1,7 %, dont le Soleil est un des foyers. La distance Terre-Soleil est
donc modulée au cours de 'année : actuellement, elle varie d’environ 3,5 % entre début
janvier ou elle est minimale (périhélie) et juillet ot elle est maximale (aphélie) 3.

— Obliquité : I'inclinaison de I'axe des poles sur la perpendiculaire au plan de I’écliptique, ou
obliquité, actuellement de 23° 27°, explique la variation de la durée du jour et détermine
la succession des saisons. Plus I'obliquité est importante, plus le contraste saisonnier est
fort.

— Précession des équinoxes : la saison pendant laquelle la Terre est la plus proche du Soleil
ne coincide pas forcément comme actuellement, avec 1’été austral (ce qui tend a renforcer
le contraste saisonnier dans ’hémisphere Sud, et a le diminuer dans I’hémisphere Nord).
C’est le phénomene de précession des équinoxes.

3.2.2 Parametres orbitaux

v=20
A

périhélie

aphélie

B/

FIGURE 3.9 — Orbite de la Terre autour du Soleil : aphélie et périhélie. L’excentricité a été
volontairement exagérée ici (e=3/5).

L’orbite de la Terre (cf. fig 3.9) est une ellipse d’excentricité e, de parametre p dont le Soleil
est un des foyers. En coordonnées polaires centrées sur le Soleil, son équation s’écrit :

p

|ﬁ|:r:7
1+ ecosv

2. Plus précisément, il s’agit du barycentre du couple Terre-Lune.
3. Le rapport aphélie/périhélie (1 +¢)/(1 — e) vaut actuellement 1,035.
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ou v est 'anomalie vraie, comptée positivement a partir du périhélie et r est la distance au
foyer, qui varie entre

~ Tp = Tmin = p/(1 + €) lors du périhélie pour v = 0,

— et 7y = rmax = p/(1 — €) lors de 'aphélie pour v = 7.

Le grand axe de Dellipse vaut 2a =, +r, = P 5, dop = (1— e?)a, ce qui permet d’écrire

1—e
I’équation de l'ellipse :
_a(l—e€?)
14 ecosv

Ainsi i = a(l — e) et ryax = a(l + e). La distance F'F’ entre les foyers est : 2¢ = 2(a — 1),
donc ¢ = ae. En éliminant v, ’équation de ’ellipse en coordonnées rectangulaires (x,y) centrées
en S s’écrit :

2 2 2 2
ep Yy p 2 y 2
<x+1_€2> +1_€2—(1_62)2 ou I +1_62 a

en coordonnées (xy,y) centrées en O. On en déduit le petit axe, b = av/1 — €2 = Va? — 2.

3.2.3 Les saisons : obliquité et déclinaison

Pour mettre en évidence les saisons et calculer la déclinaison du Soleil, on repere la position
angulaire de la Terre autour du Soleil par la longitude écliptique A, comptée positivement dans
le sens de la trajectoire a partir du point vernal (équinoxe de printemps). Elle est reliée a
I’anomalie vraie v par I’équation :

A=v+w

ol w est la longitude écliptique du périhélie actuellement proche de —7/2 (cf. fig. 3.10). L’évo-
lution de w est le phénomene de précession des équinoxes.

B

A=17/2
solstice d’été
Y
V=T
A o O A périhélie
aphélie F . .
solstice d’hiver
A =371/2

équinoxe d’automne

A=

F1GURE 3.10 — Orbite de la Terre autour du Soleil : solstices et équinoxes. L’excentricité a été

volontairement exagérée ici (e=3/5).
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3.2. MODULATION DU FLUX PAR LE MOUVEMENT DE LA TERRE

— —

Soit un repere XY Z lié au Soleil avec SZ perpendicu_hﬁire au plan de I’écliptique, SX dans
la direction du point vernal (équinoxe de printemps), SY dans la direction du solstice d’été.
Dans ce repere, on se propose de calculer la déclinaison du Soleil 9, angle entre la direction du
Soleil et le plan équatorial de la Terre, compté positivement vers le pole Nord. L’axe des pﬁs
est dans le plan Y SZ passant par la ligne des solstices, incliné d’un angle € par rapport a SZ.

R — — . — —
Si N est le pole Nord, (TN, TS) =7/2—§, donc sin§ = cos(T'N,TS).

JT)V_ 0 . S—,_Z:_ C.OS)/\\
ﬁ— S111 € SiT— S111
COS € 0
— —
S — TN.ST — gin\si
sing = TN % TS — sin Asine

TABLE 3.1 — Valeurs remarquables de la déclinaison o

A sind | ¢
équinoxe de printemps 0 0 0
solstice d’été /2 | sine | €
équinoxe d’automne 7r 0 0
solstice d’hiver 3m/2 | —sine | —e

Compte tenu de son excentricité, ’orbite de la Terre, n’est pas parcourue a vitesse angu-

. . ~ p . . U
laire constante, donc les saisons n’ont pas la méme durée. La loi des aires 7>— = Constante

montre que les saisons du coté du périhélie sont plus courtes que celles proches de 'aphé-
lie : actuellement, automne plus hiver durent environ 7,7 jours de moins que printemps plus
été (cf. ( ) pour plus de précisions, notamment les expressions simplifiées au
premier ordre en fonction de l'excentricité).

Mais la déclinaison ¢ ainsi que la distance Terre-Soleil sont des fonctions périodiques du
temps, que 'on peut développer en série de Fourier afin de calculer par exemple I'éclairement
solaire journalier moyen (cf. fig. 3.15).

3.2.4 La hiérarchie des cycles de variations d’orbite

Le mouvement de la Terre est légerement perturbé par I'attraction de la Lune et des autres
planetes : c’est celui d’une toupie en rotation rapide sur un axe animé d’oscillations lentes. Les
cycles de ces variations, étudiés par MILANKOVITCH, s’étendent sur des échelles de temps de
quelques dizaines de milliers d’années ou plus. Par échelle de temps décroissante :

— Variations de l'excentricité entre 0 et 7 %, actuellement faible (1,7 %) avec une période

moyenne de 100 000 ans (cf. Fig 3.11).
— Obliquité : I'obliquité varie entre 22 ° et 25 ° environ avec une période de 41 000 ans (cf.
Fig 3.12).

— L’axe des poles décrit de plus un cone normal au plan de I’écliptique avec une périodicité

d’environ 26 000 ans.

— Précession des équinoxes w : période moyenne de 21 000 ans (cf. Fig 3.13).
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3.3. REPARTITION SAISONNIERE ET EN LATITUDE

3.3 Répartition saisonniere et en latitude de 1’éclaire-
ment au sommet de ’atmosphere

3.3.1 Calcul de I’angle zénithal

—
Considérons un repere centré sur la Terre, avec ’axe Tz vers le pole Nord et le plan 2Ty
— —
dans le plan équatorial. Soit TS un vecteur unitaire orienté vers le Soleil, choisissons l'axe T'x
—
selon la projection de T'S dans le plan équatorial.

A Soit ¢ la déclinﬂ)son du Soleil, c’est a
i dire 'angle de T'S avec le plan équato-
rial (pris dans le plan vertical 7z ou
le Soleil est au zénith). Soit ¢ la lati-
tude d’'un point courant M, et h son
angle horaire, c’est a dire sa longitude

comptée a partir de Tz, ou encore

S 0 I’angle en_t)re les projections horizon-
¥ tales de TS et celle de TM. On définit

\ (P y 9 z 3 ) I3
5 > I’angle zénithal comme I’angle d’in-
cidence du rayonnement solaire (di-

— —
h rect) au point M, soit 6 = (TM,TS),

I’angle entre la verticale locale et la
direction du Soleil.

FIGURE 3.14 — Angle zénithal

cos P cos h cos o
— —
TM = | cos®sinh S=1|0
sin ® sin ¢

—_— —
cos@=TM-TS5 = cos®coshcosd + sin P sin g

L’angle zénithal dépend donc de I’angle horaire, de la latitude et de la déclinaison. Durant
I’année, la déclinaison § varie entre —23,5° au solstice d’hiver et +23,5° au solstice d’été en
passant par 0 aux équinoxes.

Cas particuliers

a midi h = 0 donc cos = cos(P — 0) soit |§] = |P — 4|
aux pdles & = +7/2 = cosf = *sind. Elévation =(7/2 — 0) = § = déclinaison.

3.3.2 Durée du jour

Le jour est défini par cosf > 0, les levers et couchers du Soleil par cosfy = 0. Ils se
produisent pour des angles horaires +hg vérifiant :

coshyg = —tan ® tan

la durée du jour est donc Ah = 2arccos(— tan ® tand).
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— A Péquateur (® = 0) pendant toute année ou aux équinoxes (§ = 0) & toute latitude,
coshyg =0, hy = /2 et la durée du jour est de 12 h (Ah = 7).
— Le cercle polaire est défini par la latitude au dela de laquelle des journées ou des nuits de
24 h sont possibles.
— Jour de 24 h : Ah =27, hy = 7, tan®Ptand = 1, & = £7/2 — §, ce qui est possible
(suivant la saison et ’hémisphere) pour |®| > 7/2 — € ~ 67°.
— Nuit polaire : Ah =0, hg =0, tanPtand = —1, & = 7/2 + .

3.3.3 Flux moyen journalier

Si on néglige la variation de la distance Terre-Soleil due a ’excentricité de I’orbite de la Terre,
on peut calculer le flux moyen journalier (cf. Fig. 3.15, page 30) en fonction de la latitude et
de la déclinaison, elle-méme fonction de la saison :

— 1 +ho 1 ho C
F:—C/ cos@dh:—C/ cos dh = — [hgsin @ sin 0 + sin hg cos $ cos 0]
2 J—ho m™ Jo 4

Cas particuliers

Aux équinoxes § = 0, donc hg = 7/2

Le flux est maximal a 1’équateur :

F===0,32C ~ 435 W.m >

21Q

Au pole au solstice d'été & = 7/2 et 6 = € donc Ah =27

F= gﬂ' sind = C cos(m/2 — 6) ~ Ccos(67°) ~ 0,40C ~ 549 W.m >
m

3.3.4 Représentation des variations en latitude de 1’éclairement so-
laire

Si on adopte une échelle de latitude proportionnelle aux surfaces entre deux paralleles,

f (1956) :
dS =27 Rcos ®R do

La coordonnée x est choisie telle que
dx < dS o« cos P dP

= xoc/cos@dq):> Tz = asin ®

Cas des équinoxes :

AQ

y=F = —cos® = bcosP

Alors y = f(z) est une demi-ellipse.
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