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Chapitre 1
Rayonnement continu et fonction de Planck

1 - Fonction de Planck du corps noir : densité deayonnement et intensité

Paradoxalement, le spectre continu (donc en néglides raies spectrales) du soleil et des étoiles
est proche d’'un spectre de corps noir (objet idéakmpérature T uniforme et constante en
equilibre thermodynamique complet sans échangelasérieur). Le spectre de corps noir fournit
une bonne approximation de la température de u(thte effective) des étoiles. La densité
spectrale volumique d’énergie du corps noir est :

E,=@8nhv*/C / [exp(hv/kT)—=1] endmHz!

L’intensité spectrale du corps noir est :

B,=E (C/4)=2hv?/C) / [exp(hv/kT)=1] enW stm?Hz* (st = stéradian)

De la relation Bdv = B, dh avech = Ch, il vient B, = B, C/A2d’ou :

B.=2hC/»®) / [exp(hCAkT)=1]

L’intensité spectrale du corps noir pour T = 575@4 représentée ci dessous avec en superposition
l'intensité spectrale de rayonnement du soleil@rctfion de la longueur d’onde.
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La densité spectrale d’énergie intégrée sur legiaces donne :

E:J Edv=aT enJnmi aveca=&k*/ (15 Ch’) = 7.56 10°° MKSA

L’intensité spectrale du corps noir intégrée sarftéquences vaut :

B= OI B,dv=oc T/t enW st m?

aveco =aC/4=2n"k*/ (15 Ch®) =5.67 10 W m? K™* constante de Stefan
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Le flux d’énergie radiative traversant une surfdSesous I'angl® est F 5 B co® dw avec
dw = sird do dp angle solide élémentaire tel que 6 <n/2 et 0 <p < 2r.

do

direction
du rayon
lumineux

F=/B cod simd dd dp =B do | cod simd dd =B 2t (1/2) =Br =o T*
La puissance en Watts rayonnée par 1 m2 de corpsinest donc égale & F = T*

On définit la température effective du soleil epraxant I'égalité entre la puissance rayonnée L du
soleil et celle du corps noilL:= 3.86 16°W = 4t R2 6 Ter’
avec R rayon du soleil ; on en déduit pour le $dlgi = 5750 Kenviron

Loi de Wien

Le maximumimax de la fonction Best obtenu en résolvant I'équation,dd. = 0, équation qui n’a
pas de solution analytique et donne numériquement:

h C /Amaxk T =4.965 (ce nombre est solution §e€1 — x/5)")

ce qui donn@max T = 2.9 10° ou loi de Wien

Le maximum de la fonction de Planck se décale heeloteu lorsque T augmente. Pour le solell, il se
trouve dkmax = 5000 Adans le vert.

A1/2 ©
Médiane .- de la fonction B: elle est telle que({ B, di :M;Z B, di

On trouve numériquement;; = 1.42\max= 7100 A pour le soleil, ce qui veut dire que presta
moitié de I'énergie est rayonnée dans l'infra rauge

2 - TP n°1: spectre solaire et température de corpoir du soleil

Il est possible a partir de la loi de Wien de déiaer une température de corps noir du soleil en
identifiant la longueur d'ondgnax du maximum d'émission en fonction de la longueomdk. Pour
ce faire, enregistrer le spectre solaire en utitismatériel L3 (spectro ALPY + caméras CCD).
On effectuera une coupe que l'on tracera en idemtiles raies larges.

spectre solaire obtenu a l'aide du spectro ALPY i#ges larges sont identifiees)
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Les principales raies (les plus larges, dites @afnofer, leur découvreur) sont visibles:
K Ca 393.4 nm

H Cd 396.8 nm

G molécule CH 430 nm

F HPB série de Balmer de I'Hydrogene 486.0 nm
b Triplet du Magnésium 516.7, 517.3, 518.3 nm
D Doublet du Sodium 589.0, 589.6 nm

C Ha série de Balmer de I'Hydrogéne 656.3 nm
G

h

A

B

E

Hy série de Balmer de I'Hydrogene 434.0 nm

Ho série de Balmer de I'Hydrogéne 410.2 nm

ATM O, atmosphere de la Terre dans l'infra rouge (7584 n
ATM O, atmosphére de la Terre dans le rouge (686.7 nm)
Fer 527.0 nm

Le spectro ALPY est composé d'un GRISM (réseauasinission + prisme). Sa résolution est
voisine de 1 nm (R=600). Pour ne pas perdre dhimitions, il faut échantillonner le spectre a une
fraction de sa résolution théorique, soit moin® denm.La dispersion est-elle constante ?

En théorie, il faut corriger le spectre obtenulpaéponse spectrale du capteur (ci dessous) ainsi
gue par la transmission atmosphérique moyennehyiedans le bleu. En réalité, la transmission
atmosphérique dépend des conditions d'observatizarie avec la hauteur du soleil. La réponse du
spectro n'est pas non plus uniforme le long dutspee 400 a 800 nm, nous ne la connaissons pas.
Ces incertitudes expliquent la difficulté de cetx@érience, pourtant simple en apparence... et la
raison pour laquelle la variabilité du spectre selast étudiée de nos jours hors atmosphere.
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Spectral Response Curve

Figure 2. Spectral Response Curve
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Figure 2 shows the characteristics of the speciral response. The curve is measured directly on the pixels. It includes the effects of
nonsensitive areas in the pixel, for example, interconnection lines. The sensor is light sensitive between 400 and 1000 nm. The peak
QE * FF is 25% approximately 650 nm. In view of a fill factor of 35%, the QE is close to 70% between 500 and 700 nm.

Réponse spectrale du capteur CMOS IBIS6600 (caRiBLINK), maximale de 520 a 680 nm de

longueur d'onde (pixels de 3.5 microns, 20000 Bdestde capacité maximale par pixel)
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3 - TP n°2: différence de température des taches des facules par rapport au soleil "calme"

La température effective du soleil est de=T5750 K, ou température du soleil "calme”.

On peut supposer, en premiere approximation, queatdes (régions magnétisées plus froides) et

les facules (régions également magnétisées pluglesarayonnent selon des corps noirs a des
températures différentes de celle du soleil "calme”



Sur une bande spectrale étroite centrée sur laigangl'onda, le rapport R des intensités émises
par deux corps noirs aux températureeflT, est donné par:

R=[exp(hCAKT)—-1]/ [exp(hCLkT)—-1]
En mesurant R, il est ainsi possible d'en déduireohnaissant ;T

Il est recommandé de ne pas mesurer l'intensitéeépar un point unique, mais de faire une
moyenne sur une zone d'une dizaine de pixels ansmoi

Modele simplifié de tache

La loi pgz + P + B¥R, = constante orthogonalement a une ligne fluidduitda conservation de
I'énergie (potentielle de pesanteur, interne, miagmne).

P est la pression, B le champ magnétique, z lidkitg la gravitép la masse vomumique du gaz.

Si z = constante, on obtient en premiére approximd?/2., (dans la tache) =cRsrieure

Avec une pression extérieure de 10000 Pa, on d@tRien0.16 T, valeur réaliste pour les champs
magnétiques solaires concentrés.

tache

Effectuer un clichi
d'une région activ
solaire au travers
d'un filtre
interférentiel situé
dans le domaine
bleu du spectre

soleil "calme"

facule




Chapitre 2
Equilibre thermodynamique et formation des raies spctrales

1 - Le spectre des atomes hydrogénoides (transit®iuantiques)

Un atome hydrogénoide est composé d’'un noyau degelgtectrique +Ze et d’'un unique électron
de charge —e. On peut citer par exemple I'hydrogéngre HI, dont les raies sont caractéristiques
de la chromosphére solaire (a 8000 K), et I'ionlH#dns la transition chromosphére couronne (a
80000 K). En théorie classique, on considéere giledtron est en rotation autour du noyau a la
vitesse angulaire et a la distance r du noyau, de telle sorte a2 r = Z €2/ (4t & 1?)

Dans le modéle de Bohr, le moment cinétique orbi@ I'électron est quantifié par la loi:
L=nh=mewr2
Ouh =h/ Z et ou n est un nombre entier positif.

On déduit de ces deux relations n2 h2gy / (mem Z €2)
soit numériquement r = 0.53 n2/ Z Angstroms (1 A02° m). Le rayon de I'atome d’hydrogéne est
égal & hzy / (mem €2) = 0.53 A au niveau fondamental (n =1, Z = 1).

L’énergie totale Ede I'atome est la somme de I'énergie cinétiquesi®aT? et de I'énergie
potentielle —Z e2/ (4 g, r). On trouve :

En=-(22/n?)[éme/ (8h%2)]=-RyZ2/n? = -13.6 72/ n? électrons Volt

Ry = € me/ (8 h2e? ) est la constante de Rydberg égale numériquein&is eV.

Les transitions quantiques entre deux niveaux mfent intervenir 'absorption ou I'émission d’un
photon dont I'énergie correspond a la difféeren@ndrgie entre les deux niveaux électroniques :

thn= h C /}\.mnz = R—{ Z2 ( 1/n2 - 1/m2)

vmn €t Amn SONt respectivement la fréquence et la longueurdale la transition quantique.

L’énergie d’ionisation (m- [J) a partir du niveau de départ n vautER, Z2/ n2 = 13.6 Z2/ n?
eV ; pour 'atome d’Hydrogéne, I'énergie d’ionigatia partir du fondamental (n=1, Z = 1) est
€gale a la constante de Rydbegg#13.6 eV.

Le spectre de I'atome d’Hydrogene (Z = 1)

UV : Série dd.yman, transitions du niveall> n>1: AE=hv=h C/A=Ry (1 - 1/n?
En énergieAE = hv : 10.2 eV-> 13.6 eV (continu, n» [);

en longueur d'ond&E = h C /A d'ou) : 1216 A (Lya) > 912 A (continu de Lyman)
Dénomination : Lyn (12> 2); Lyp (1> 3);Lyy (1> 4) ...

Energie d’ionisation 13.6 eV ou 912 A (continu daman:\ < 912 A, transitions lié-libre)

Visible : série deBalmer, transitions du nivea2 > n>2: AE=hv=h C /L =Ry (1/4 - 1/n?)
En énergieAE = hv: 1.9 eV-> 3.4 eV (continu, n» [);

en longueur d'ond&E = h C /A d'oui) : 6563 A (Ho) = 3650 A (continu de Balmer)
Dénomination : Hx (2> 3) ;HB (2> 4) ;Hy (2> 5) ...

Energie d'ionisation 3.4 eV ou 3650 A (continu darBer:\ < 3650 A, transitions lié-libre)



IR, Série ddPaschen transitions du niveaB> n >3: AE=hv=h C/A =Ry (1/9 - 1/n?)
En énergieAE = hv: 0.7 eV-> 1.5 eV (continu, n~ [);

en longueur d'ond&E = h C /A d'oui : 18775 A (Pax) = 8214 A (continu de Paschen)
Dénomination : Pa (3> 4) ; Pa (3> 5) ; Pay (3> 6) ...

Energie d’ionisation 1.5 eV ou 8214 A (continu des€heni < 8214 A, transitions lié-libre)

Limite
de la série

Hs H Hp H

I'atome d’Hydrogéene.
en haut : raies

, .
La série de Balmer des différents états dexcitation de 'atorme dhydrogéne observés d absorptlon
en absarption sur le continuum visible (ci-dessus) et en émission (ci-dessous). On

. . y 2 . .
reconnait & droite la plus connue et |a plus profonde ou la plus brillante de ces raies, en bas . raies d emission.
celle de 'hydrogéne alpha 4 6562.81 A Document T.Lambry.

4000 5000 6000 Too0
s (Angstroms)

La limite de la série est a
3650 A (énergie
d’ionisation, continu de
Balmer)

5000

A (Angstroms)

2 — Sections efficaces

Les sections efficaces servent a quantifier leraations matiére rayonnement (absorption,
emission, diffusion). Elles représentent une serfiimteraction et se mesurent en m2,
Considérons un flux F de particules rencontrandhstacle composé de N cibles par unité de
volume, d’épaisseur h, et appelank section efficace d’interaction.

roy Miligu F(h)

— —
h

X

On peut écrire dF = - &N dx avea en m2 et N en
En intégrant (en supposanet N indépendants de x), il vient F(h) = F(0) éxp N h)

La quantitér =6 N h est I'épaisseur (ou profondeur) optiquelu milieu. Lorsqu’on observe le
soleil, on voit les régions dont la profondeur qpé est voisine de 1 a la longueur d’'onde de
I'observation.

h
Plus généralement, on peut écde= 6 N dx ; dans ce cas F(h) = F(0) expr(} avecr = Ioc N dx

Processus de diffusion des photons:

- la diffusion des photons par les atomes fait gralsatome d’un niveau d’énergie n vers m,
immédiatement suivie de la transition inverse deens n, avec ré-émission d’'un photon de
méme énergie mais de direction différente: c'ediffasion cohérente ou résonante

- Ladiffusion des photons par les électrons libdessection de diffusion Thomsales
photons par les électrons libres est: 6.65 107° m?

- La diffusion des photons par les molécules: difin Rayleighqui varie en 2/
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Les collisions avec les électrons libres:
Sections efficaces de collision avec des éléctibres :c ~ 10%° m2~ 1 a2 (a rayon de Bohr
de I'atome d’hydrogéne) : la collision provoquealmangement d’orbite (hyperbolique) de
I'électron dans le champ de I'atome (transitidibte — libre ») qui peut passer a un niveau
d’excitation supérieur ou inférieur (excitation @esexcitation collisionnelle). Le rayon de
Bohr est a = (h&y) / (t me €2) = 0.5 A,

L’absorption ou I'émission des photons:

- Sections efficaces de collision avec les phofphsto ionisation) & ~ 10%* & 10° m2. La
photo ionisatiorcorrespond a la perte d’'un électron par I'atorren@ition «ié — libre »).

- Sections efficaces de collision avec les phofphsto excitation) & ~ 10** & 10'° m2. La
photo excitatiorcorrespond a une transition quantiqui « lié », mais la section efficace
est tres élevée uniqguement dans un intervalleédgiénces tres étroit correspondant aux
raies spectrales.

3 — Formation des raies spectrales ; profil Lorenizn ; amortissement naturel

Les sections efficaces de photo excitation (traarstquantiques ké- lié ») sont trés élevées dans

le domaine trés étroit de fréquence des raies.i@émms un électron de position x lié au noyau par
la force de rappel —kx, subissant un amortissermptix/dt, et oscillant dans un champ électrique
E €“ représentant la vibration lumineuse de pulsatien2tv. m et -e sont respectivement la masse
et la charge de I'électrony;est son amortissement (efj.sLe principe de la dynamique donne :

m d2x/dt2 + ny dx/dt + kx = -e E ‘8" et I'on pose x = X '&"

On peut montrer que le coefficient d’amortissemesibbtient en égalisant la puissance moyenne
dissipée par la force de frottementdx/dt)?> a la puissance moyenne rayonnée paictiée
(établie en L2 par ta théorie du rayonnement dipokt les potentiels retardés):

v = (Udneo) (2/3) e2we? | (m C°) avecmy? = k/m pulsation de résonance

Pour la raie Id (A = 6563 A), on avg = 2t C /A = 2.87 1&° Hz, d’otly = 5.2 10 s, cela représente
en longueur d'onde une largeurde=Avy /vo =22y / C = 10° A, ce qui est trés petit.

La résolution de I'équation du mouvement donne= Xe/m) E / (¢ - 2 + iy ®)

Comme <(dx/dt)z> = ¥z |X{82, la puissance moyenne absorbée par la dissipagioggale a :
<P> =% my |X]Pw? = Y2y (€2/m) E2w? / [(wo? - ®2)? +y2 7]

En posanto = 2nv, il vient <B> = (/8r2) (e2/m) E2/ [(c?/v - v)? + (y/2r )?]

Au voisinage de la fréequence de résonaggcen a {o?/v —v) = 2(vo - v), d’ou
<P>= (y/32r?) (€2/m) B>/ [{ - vo)* + (v/4n )]

La section efficace (en m2) de photo ionisation est définie commefjmport de la puissance
moyenne dissipée <P(en W) a la puissance moyenne électromagnétignsportée par unité de
surface(moyenne du vecteur de Poynting <P> en W/m?2) eégalproduit G E2/2 :

o(v) =<B>/<P>=<Rk>/(Cg E?/2) =[ e (1&2%omC) ] v/ [(v - v0)? + (y/4=n )]
Avecy = 27 e2ve2 | (3gom C°), on obtient finalement la section efficace encfn dev:

o(v) = [ (24n e2m2 C) ] v 1 [(v—vo)2 + (/4n )]
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Introduisons la section efficace de diffusion Thomsge la lumiére sur les électrons libres,

o = €71 (6m g2 m2 C)

alors on obtient 6 = Y46, vo? / [(v —Vvo)? + (y/4m )?]

A la fréquence centrale de la raies voimplique 6(vo) = 6t 4 2 ve?/ ¥2 = o1, 42 C2/ (2 M)

Sachant quey, = 6.63 16° m2, on en déduit, pour la raienHAo= 6563 A,y = 5.2 10’ s%) que
o(Ha) = 2 10" m2 La section efficace au coeur des raies est teggigr

La section efficace totale sur I'ensemble du pragbbtient par intégration sur les fréquences.

Gtot = o(v) dv = el (4gom C)

En mécanigue quantique, on intI’OdLZJi'[ un facteuriplidatif appeléforce d’oscillateurf,, de la
transition de telle sorte quey: = fom [€/ (4 &o m C)]. La force d’oscillateur est un nombre inférieur
a l'unité (0.641 pour b, 0.119 pour 8 par exemple).

Formation du spectre d'absorption sur le disque

L'équation de transfert du rayonnement s'écribtg Id'un axe Oz vertical dirigé vers I'extérieur:

di/dz=pj,-pky Iy

ou |, est l'intensité lumineusp,la masse volumique, [émission et kle coefficient d'absorption.
Au centre du disque en l'absence d'émission, ohsugposer que F 0 d'ou

diy/dz=-pky I, =-Na() I,

ou N est le nombre d'atomes par unité de volunsgwgtla section efficace d'interaction
photon/matiere vue ci dessus. Si I'on suppose simplifier que N et(v) sont indépendants de z,
cette équation s'integre et donp@) = k(0) exp[-Nac(v) z]. On peut prendre, s'il s'agit de la
photosphére a la température supposée uniforméd), + B,(T) ou B,(T) est la fonction de
Planck. Dans ce cas(2) = B, exp[-No(v) z] = B, - B, N a(v) z. S'il y a plusieurs raies de
plusieurs éléments chimiques, alors:

I(z)=B, - By z [Z N g; (V)]

L'intensité résulte donc de deux composantes: eatspcontinlB, auquel se superposent des raies
d'absorptiorreprésentées par le second terme z E N; g; (V)].

Formation du spectre d'émission au limbe

Au limbe au dessus du disque en I'absence d'abimarph peut supposer qug k0 d'ou

diy/dz =pj, avec} =k, B, = Na(v) B,.

Si I'on suppose pour simplifier que Nabv) sont indépendants de z, cette équation s'intgre
donne |(z) = B, Nao(v) z. S'il y a plusieurs raies de plusieurs élémehiiques, on a:

I(z) =B, z[Z N;g; (v)]| Il s'agit d'un spectre de raies en émission
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4 — Loi de Boltzmann de distribution des niveaux @dnergie en équilibre thermodynamique

Soit N, et Ny, les nombres d’atomes respectivement aux niveagnedgie ket g, chaque niveau
d’énergie i ayant un poids statistique ga loi de Boltzmann permet de connaitre la riéjoam des
atomes en fonction de leur niveau d’énergie :

Nn/ Nm = (h/ gm) exp - [(E - Em) / KT]

k constante de Boltzmann (1.382MKSA), T température du milieu en Kelvins.

On est le poids statistique du niveau n ou nombtatd'ée méme énergie.

Par exemple :

On = 2 n2 pour le niveau n des atomes de type hydaidé (le facteur 2 vient du spin)

gy = 2J+1 pour un atome dans un &4l ; (L, S, J moment cinétique orbital, de spin, eafjot

5 - Loi de Maxwell de distribution des vitesses ;pfil Doppler ; largeur Doppler

La fonction de distribution du module des vitessedun gaz d’atomes de masse m en équilibre
thermodynamique a la température T est donnéeapar |

f(v) = [m / (2tkT)]*? exp(-Y2 m v2 | KT) 4 v2 avec{) fv)dv=1

Cette fonction de distribution présente un maxinpoar \inayx = (2kT / m)'2

La vitesse moyenrest <v> = v f(v) dv / | f(v) dv = 2 \tax/ N = [8KT / (7 m)]*?
On a typiquement 14 km/s dans la photosphére eki¥$ dans la couronne pour de I'Hydrogéne
ou des protons.
La vitesse quadratiqgue moyenest <v2> 5 v2 f(v) dv /[ f(v) dv=3/2 ia2 = [3KkT/m

de sorte quéénergie cinétigue moyenrest <> =% m <vz> = 3/2 kT

Lorsque 'on s’intéresse au mouvement des parsoddas une seule direction de I'espace (cas de
I'effet Doppler thermique par exemple), on utillagorme suivante de la loi de Maxwell :
f(v) = [m / (2nkT)]*? exp(-Y2 m v2 [ KT)

L’effet Doppler mene a un décalage en fréquencguel{ —vo) / vo= v / C olvgest la fréquence
au repos et I'on obtient un profil Dopplgaussiendont la distribution en fréquence est :

f(v) = [m / (2tkT)]¥? exp[-¥2 m C2 (¢ —vo)2 / ve®) 1 kT] = [m / (2kT)]¥% exp[- (& —vo)2 / Avp 2)]

La quantité |Avp = (vo/ C) (2 k T/ m¥? | s’appelle largeur Doppler du profil.

Sa demi largeur & mi hauteur vawt= (In2)Y2 Avp=(vo/ C) (2 In2 k T/ mY?

En longueur d’onde, avéglongueur d’onde au repos, on obtieht\ip = o/ C) (2 k T/ m§?
largeur Doppler, et
AL = (IN2)Y2 Alp = Ao/ C) (2 In2 k T/ mY? demi largeur & mi hauteur du profil

On retient que léargeur totale & mi hauteuest 2% =2 (ho/ C) (2 IN2 k T/ m)?

Plus la température est élevée, et plus la massatdmes constituant le gaz est faible, plus la
largeur Doppler est grande. A titre d’exemple, muve :

Ho: T = 10' K, 2AL = 0.47 A dans la chromosphére

Fe:T=10K, 2Ax = 0.06 A dans la photosphére

Fe: T=16K, 2A\ = 0.62 A dans la couronne (raies élargies pagrgérature)
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6 — Vitesses Doppler macroscopiques (déplacements matiere)

Lorsqu'un déplacement de matiére macroscopiqueosklip, les raies sont décalées en bloc de la
guantitéAA =AV/C ou V est la vitesse de la matiere. Le décatgugpetral se fait vers les courtes
longueurs d'onde lors d'un mouvement d'approdoeghift) et vers les grandes longueurs d'onde
lors d'un mouvement d'éloignement (redshift). EeBoppler ne permet de mesurer que la
projection du vecteur vitesse sur la ligne de visée

Effet Doppler
aux bords EST «
OUEST du
Soleil: les raies
telluriques fines
ont une position
invariable.

7 — Coefficients d’Einstein et équilibre statistige; loi de Planck, rayonnement du corps noir

Considérons I'équilibre statistique entre deux atvem et n a la température T. Sojt &t N, les
densités volumiques (enhdes populations des niveaux m et n, soumiseaifieurs a l'intensité
spectrale de rayonnemenfW m* Hz* st%).

Em
La variation de population du niveau m est donrage p
dNw/dt = - Ann N — Byn N Iy + Bam N |
v v Bnm IV B’nn Iv Amn
émission émission  absorption
spontanée  induite

En

Les coefficients fn, Bmn €t Bim SonNt les coefficients d’Einstein (tabulés),/Se mesure en‘set
mesure l'inverse de la durée de vie des niveawtgfs d’amortissementdes raies).
A I'équilibre statistique, on a dMdt =0, d’ou l'on tire :

l, = (Amn/an) / [ (Bnm Nn /Bmn Nm) -1 ]

D’apres la loi de Boltzman, JfNm = (g/dm) exp [- (B-Em) /KT ], et d’autre part,lest égale a
I'intensité spectrale de rayonnement du corps Bgird’ou il vient :

lv = (Am/Bmn) / [ (Bam Gn /Bmn 9m) exp(— (B-Em) /kT) 114 B=(2 hv®/ Cz) [ exp(hv/KT) —1]

C'est l'intensité spectrale du corps noir qui ssume en W st m? Hz* (st = stéradian).

En identifiant, on trouve Amn/Bmn=2 hv®*/ C2 et By On = Bum On, avech v = Ep- E,
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Les coefficients f\nsont reliés au coefficient d’amortissement phénmiugiquey introduit plus
haut dans les sections efficaces. En effet, saar®glie rayonnement, on a :

de/dt:'ZAmn Nmz'NmZAmn :'Nn'Ym avec 'Ym = ZAmn =1h:m
n<m

n<m n<m

yvm €stlinverse de la durée de wjgdu niveau m
Les coefficients B,sont reliés aux forces d'oscillateur pag = (eo m C / ne2) By homn
RAPPEL: | = B, a I'équilibre thermodynamique

Paradoxalement, le spectre continu du soleil e€takes est proche du spectre de corps noir B
(objet a I'équilibre thermodynamique de températuniéorme T). L'intensité spectrale B intégrée
sur les fréquences vaut :

B=oT'/n enW st m?

avecs = 2n° k*/ (15 G h’) = 5.67 1 W m? K™ constante de Stefan

et la puissance en Watts rayonnée par 1 m2 de noipdans toutes les directions de I'espdce
stéradian) est égalesdl” (en W n).

8 — Amortissement collisionnel ; théorie de I'impatcde Weisskopf

Les collisions, tout comme l'agitation thermiqueequous avons vue (Doppler thermique),
constituent un facteur important d’élargissemestrages. Nous allons utiliser ici la théorie laglu
simple, celle de I'impact de Weisskopf, qui a etesentrainé de nombreux développements.
Soit ¢ la durée entre deux collisions. On assimile I'aégmarturbe par la collision a un oscillateur
harmonique qui émet pendant le temps T fini umtcdnde de la forme AZEy, vo étant la
fréquence propre de I'oscillateur. Le spectre degance de ce train d’'onde de durée finie T est
égal a |R{)|2 ou F{) est la transformée de Fourier que I'on calcule: pa

F(V) _ AJ_ Toezimot e—2i7wt dt= A (62in(v0—v)T _ 1) / (Zh(Vo'V))

Weisskopf suppose que la densité de probabilité goe le temps entre deux collisions soit égal a

T est une loi exponentielle de marche au hasatgipiu(1£) € " out est le tempsnoyenentre

deux collisions, avec la normalisatip(lL/t) € dT = 1. Le spectre de puissance moges trains
d’onde est alors donné par :
+00 0
E) :(I) IFO)|2 (1) €™ dT = |APY (gsinz(n(vo-v)T) I @2(vo-v)d)] € d(Tk)
Faisons le changement de variable u= iTvient :

EW) = |A|2g+o[osin2(n(vo-v) tu)/ @vov)d)] € du = |AJRI(22) | [ (vov)2 + (1/200)2 |

On normalise la fonction kY telle quel E(v) dv = 1, et on obtient :

E() = (Lh) (v/4n) | [ (vo-v)? + (y/4n)? | avecy = 2k

Il s’agit donc d’'unprofil Lorentzien d’amortissement y = 2k de demi largeur en fréquengdn
La difficulté consiste maintenant a évaluer I'arissgmenty, donct. Pour ce faire, on introduit la

section efficace de collisian (m?) avec les particules fixes, qui est telle que
cN(Vt)=1
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avec N densité (i) des particules perturbatrices, V leur vitesseenog, et temps moyen entre
deux collisions, & étant la distance moyenparcourue par les perturbateurs entre deux coiksi
Si la distribution des vitesses est une loi de Melkwon aV = (8 k T /z m )2, T température, k
constante de Boltzmann, m masse des projectilema&issant, N et V, on en déduira= 1 /cNV.

Le calcul des revient au calcul du parametre
d’'impact p des perturbateurs, supposeés aller en < Vi
ligne droite a la vitesse constante V.

lo t
6 =72 r(t)

r(t) = (r2 + V22)? est la distance du projectile & I'instant t.

Weisskopf suppose que I'effet de la collision esgénérer un changement de phase de I'oscillateur
de la formeAw = G, / 1P

Ou G est une constante et p un nombre entier dépedddatnature de l'interaction :

effet Stark linéaire (interaction Hydrogenparticule chargée)

collision résonante (interaction entrexdatomes identiques)

effet Stark quadratique (interaction atenparticule chargée)

forces de Van der Waals (interaction eatoenes de natures différentes)

T T T T
I mnn
OB WN

Weisskopf calcule alors le déphasage total intitagkaii la collision :

S=Awdt =G [ (r?+ V22?2 dt = G ro® [ (1 + Vae2/i2) ™2 dt

Onposeu=Vt/yr

8= G [ (1 +u2P du ot (1+ud? du="nT((p-1)/2) IT(p/2) =ay

formule dans laquellE(x) est la fonction Gamma telle qli€l/2) =Vr, I'(1) = 1, avec la formule
de récurrenc€&(x+1) = x I'(x), permettant de calculer le coefficient numéeigp:

ax =T, ag= 2,04=7/2 etog= 3n/8 pour p=2, 3, 4 et 6, selon la nature de lagioli.

Le calcul du paramétre d’impaetrepose sur I'hypothése= 1, ce qui donneo = [V / (Cp ap)] P,
dont on déduit 'amortissement :

y=2k=26 NV =211 NV=21NV[V/(Cpam)]**?

Il est important de constater que I'amortissemenarie commeN VP3®D N et v étant
respectivement la densité et la vitesse des pagiperturbatrices, et lorsqu’on introduit la
dépendance de V en fonction de la tempétaruyev@irie commeN T®3/@P-2)

effet Stark linéairey:varie comme N T2
collision résonantey:varie comme N

effet Stark quadratiqug varie comme N T/°
forces de Van der Waallg varie comme N 7/*°

T T T DO
I mnn
O WN

Cette présentation trés simplifiée montre que, tiapbotosphére et la chromospheére (T voisin de
10" K mais N variant de plusieurs ordres de grandééRygissement est proportionnel & N.

Il existe des tables donnant a N T en fonction du projectile et de I'atome perturbéns le cas

de l'intéraction atome lourd / Hydrogene (cas deseks de Van der Waalls), on a par exemple:
Y= 10—15 N -|-0.35 S—l
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avec N densité des atomes d’Hydrogéne &nlhest intéressant de comparer le rapport des
largeurs collisionnelles et naturellgsg) / yna: dans I'atmosphere solaire sachant qu’une valeur
typique de la largeur naturelle gs = 16 s™.

La photosphere s'étand de 0 a 500 km, et la chiuméos de 500 & 2000 km d'altitude. Sur 2000
km, la température T varie peu, mais la densit@dait considérablement.

variation de T de 8 500 km-> 2000 km : 6400 K> 4170 K-> 10000 K (T= constante)
variation de N de 8 500 km-> 2000 km : 2 1& m>-> 2 1 m® > 2 107 m*(variation 16)

donne la variation de. / ynatde 0> 500 km-> 2000 km 40> 0.3-> 10*

L’élargissement collisionnel, lorentzien, est impot dans la photosphére et s’efface donc dans la
chromosphere.

Pour convertir en longueur d'onde, on utilde= 4oy / vo =Ae?2y / C 0U A est la longueur d'onde
de la raie. La largeur naturelle, en longueur dépitiant de I'ordre dE0® A, on en déduit que la
largeur collisionnelle est au plus de l'ordre del@® A = 0.04 Adans la photosphére, ce qui reste
inférieur & I'élargissement Doppler (gaussien), misrselon I'élément entfe5A (Hydrogéne) et
0.05 A(Fer) dans la photosphére ou dans la chromosphére.

9 — Convolution des sections efficaces Gaussiene¢s orentziennes, profil de Voigt

La demi largeur Dopplesip = (ho/ C) (2 k T / m¥’ est souvent insuffisante pour rendre compte
de la largeur réelle des profils de raie, c’estrgoai on est souvent appelé a introduire une \gtess
de macroturbulence supplémentairede distribution Gaussienne, tout comme la distidioudes

vitesses thermiques est gaussienne autour€¢2kT / m}’2.

On sait que le produit de convolution de deux Gausgs de paramétrasetb est une nouvelle
gaussienne de paramétre ég@Z+ b2 )2

La demi largeur Doppler devient don&p = (Ao/ C) (V2 + WD) = (ho/ C) (V2 + 2 k T / m§

En ce qui concerne les profils Lorentziens, le piode convolution de deux Lorentziennes de
parametrea etb est une nouvelle Lorentzienne de parametre é@gald).

les largeurs naturelles des niveaux de la tramsytiq v, et collisionnelleg o sont donc additives.
Le profil de la section efficace résultante estalanconvolution d’'une Gaussienne de largeur
Doppler équivalente:

Avp = (Vo/ C) (Vin2 + w2)*?,

et d’'une Lorentzienne de largeur équivalente:
F/4Tt = ['Ym + 'Yn + Yco||]/4n,

gue I'on appelle profil de Voigt, donné par la ftan de Harris, calculable numériquement :

Hau) = (af)] e ¥/ (az+ (u-y)2)dy oliu=¢—vo)/Avp et a=I/ (4 Avp)
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Exemple de section efficace a prt

de Voigt, qui est la convolution:

- d’'une section efficace

Lorentzienne de largeur a mi

I _. ! l hauteud/4

_____________________________________ - d’'une section efficace Gaussienne
- . de Iargeur a mi hauteur

(In2)*° A

Profil de Voigt]

o0&
0.6

0.4
e - .
T Le coeur du profil de Voigt est ¢

o type Gaussien alors que les ailes
ne sont de type Lorentzie

0.z

0.0 L

1]
(f — fi)largeur

10 - TP et Expériences
a) TP n°1: spectre détaillé du soleil

On dispose d'un petit spectrographe LHIRES de uésal R = 18000 (c'est a dire environ 0.03 nm
ou 0.3 A) permettant d'observer le spectre sotirbandes de 10 nm environ. En installant le
spectrographe directement dans le faisceau dedaSalaire, ou bien au foyer d'une petite lunette,
acquérir le spectre solaire de 380 nm a 700 nrbarades de 10 nm en tournant le réseau de
diffraction. La résolution optique étant de 0.3ilXaut avoir un échantillonnage inférieur ou égal
0.15 A, échantillonnage qui dépend de la camérdamm@e (ATIK ou PIXELINK).

- Quantifier et optimiser I'échantillonnage du dp=¢dépend de la caméra utilisée)

- Rendre homogene la valeur moyenne de chaque bande

- Tenter de raccorder les bandes entre elles guéam d'onde par recouvrement

- Essayer d'identifier les raies de Fraunhofer

- Produire un spectre sous la forme d'une longudédanique

Raie Halpha de I Hydogene (domalne autour de 6510 n

Triplet du Magnésium (domaine autour de 520 nm)
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Doublet du Sodium (domaine autour de 590 nm)

Raie Hbeta de I'Hydrogéne (domaine autour 49p nm

b) TP n°2: Elargissement Doppler des raies et tempature

Prendre au centre du soleil des profils de lalfaieet d'une raie du Fer, par exemple 630.15 nm.
Estimer leur largeur & mi hauteur. En supposant'§laegissement des raies est purement Doppler,
en déduire l'ordre de grandeur de la température.

c) TP n°3: Vitesse de rotation du soleil

Effectuer un spectre d'une raie du Fer (domainetsgerers 630.1 nm par exemple) aux bords EST
et OUEST du soleil au voisinage de I'équateur. édiu décalage Doppler des deux spectres la
vitesse de rotation du soleil en km/s puis sa sé@emgulaire en degrés par jour. On donne le rayon
solaire: R =700 000 km.

d) TP n°4: Effet Evershed sur les taches

Dans la pénombre des taches, il existe des mouvsrdemmatiére plus ou moins radiaux de
qguelques km/s dirigés de I'ombre vers I'extérielst I'effet Evershed. Ces mouvements étant a
prédominance horizontale, ils seront mieux détguaéffet Doppler sur les raies spectrales dans
une tache proche du limbe solaire, a cause daspgetive. On y observera un "redshift" c6té
limbe et un "blueshift" cété centre disque. Utilide préférence une raie du Fer non sensible au
champ magnétique, par exemple Fel 557.6 nm.

Imaginer un mécanisme expliquant I'effet Eversisadhant que les champs magnétiques
décroissent de l'intérieur de la tache (ombre) sangériphérie (pénombre). Une valeur typique des
champs au centre des taches est de 0.1 T.

On pourra penser a la loi de Bernouilli le longne'ligne fluide pour chercher une explication
simple:

P +pgz+ 1/2p V2 = constante

ou P est la pression gazeuse, z la densité d'énergie potentielle de pesanteli@ V2 la densité
d'énergie cinétique.
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OUFEST

Positionner la fente d'entrée du spectrographefsitache assez proche du limbe en orientant la
fente dans le sens EST OUEST, a l'aide éventuetieden rotateur de champ permettant de
choisir convenablement I'orientation.

FST OUFST

Prendre quelques spectres de raies du fer comme@ B8/ (insensible au champ magnétique). Sur
I'exemple ci dessous, il s'agit des raies 630.20630.2 nm (elles sont sensibles au champ
magnétique, ce qui a l'inconvénient de mélangeeffess Doppler et Zeeman).

Pourquoi les raies
sont-elles inclinées 7
Estimer la différenc
de vitesse Doppler
entre la partie EST
et la partie OUEST
de latache. On
donnera le résultat
en km/s.

tache

g o
Longueur d'onde
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Chapitre 3
Introduction au transfert de rayonnement dans une &mosphere
Application: assombrissement centre bord du soleil

1 - Quelques définitions

Avant d’aborder I'équation de transfert de rayonaetnqui permet de calculer I'intensité
lumineuse émergentg(en W n¥ st* Hz') d'une atmosphére en fonction de l'intensité lieuse
incidente ou des sources d'intensité interneads devons introduire quelques définitions de
base.

z l,
ZA o

do Surface

direction 0 Couche servée

du rayon 1

lumineux

ds
6 Y térieur stellaire
= co9 0<6<n/2ou0<p<1 /2 <@ <mou-l<p<C
n intensitésortante de I'étoile intensit&ntrante dans I'étoile

On considére un pinceau lumineux sortant de lasartle I'étoile sous I'angleavec la normale
dans lI'angle solidew = sirH do do tel que 0 b <m et 0 < < 2x.

Le rayon_sortle I'étoile si 'on a 0 6 <x/2 ou si 0 <u = cod < 1.

Il entre dans I'étoile st/2 <6 <mou -1 <p =co¥ <O0.

Quand on observe le centre du disque solaire,tabes 0, 1 = 1 ; quand on observe le limbe
solaire, on est&=n/2, un=0.

On choisit un axe vertical Oz orienté vers I'exaéride I'étoile et orthogonal a la surface. Par
contre, la profondeur optiquenulle a la surface de I'étoile, augmente vergdiieur. La couche
de I'étoile observée est a profondeur optique uritél, le centre de I'étoile étant a profondeur
optique infinie. On explicitera cette quantité plois.

L'intensité lumineuse,Ise mesure en W5m? Hz: c'est un flux (puissance par unité de surface,
de fréquence et d'angle solidegnergie lumineuse qui passe dans le cone d'asuajide dv, au
travers de la surface dS, dans le temps dt, e tgifréquencesetv+dv est:

dE, =1, co9 dS do dt dv| en Joules

On définit I'intensité moyennd par| J = (1/41) | I, do | (1) intégré sur les#stéradian de tout
I'espace aveca = sirf df do

Le flux d’énergie radiative traversant une surfdSesous I'angl® est| k=1, co® dw
intégreé sur lesAstéradian de I'espace tel que 6 <zm et 0 < < 2x.

L'intégrale ci dessus représante le flux total setnme des flux entrants et sortants.
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Le flux sortantest intégré pour 0 & <n/2 et le flux entrant sut/2 <6 <m,.

Avec o intégré de 0 a2 Flux sortant F, =J,"?1, co® do | Flux entranf F, =["1, co® do

Si le champ de radiation est isotrope (indépendastangles), par exemple lorsqu’on est en
équilibre thermodynamique avec B, fonction de Planck, le flux net est nul, dazo® dw =
cod sinh dd do =0 (pour 0 <) <met0 <p < 2n).

On définit aussi :

H, = (L/4r) |1, co® do = F /4n| et| K, = (1/4r) | 1, cos® do

intégrés sur lesmMstéradian de I'espace tel que 6 <zm et 0 <¢ < 2x.

H, et K, sont donc les moments depbndérés par = co$ d'ordre 1 et 2.

2 - Densité d’énergie radiative et pression radiatie
Considérons un élément de volume dV, de sectioh@§uantité d’énergie entrant dans dV par dS
dirigée dans le pinceau d’angle solide sbus I'angléd et pendant dt est égale a :
dE, =1, co®dSdodtdv avec dV =dS cOC dt

On en déduit : dS cégit=dV /C

dg,/ (dV dv) =I,do /C=dy girection
u rayon

Intégrons sur les®stéradian : lumineux

la quantitd Y = (1/C)/ I, do

est une densité volumique d’énergie par unité de
fréquenceet se mesure en Jhiz*

Comme J= (1/41) |1, do, on en déduit | U= (4t/C)J (I m*Hz?)

Si le champ de rayonnement esitrope, donc indépendant des angles, alors
[l,do = I,Jdo = 4tl,etUy, =(4x/C) Iy (enJ it HZ?)

La pression du rayonnement qui s'exerce sur laseidS se déduit de d& |, co® dS db dt dv de
maniére simple. Un déplacement C dt des photors ldadirection d'angle solidesddu rayon
lumineux et durant de temps dt se traduit par woqueis dz sur Oz normal a la surface dS tel que
dzco®=Cdt, doudt=dzcéd CetdE=1,cod dS dv (dz co$ /C) ov
doncdE=1Il,cosddSdodzd/C=|cosbdVdodv/C=R,dV do dv (avec dV =dS dz)

ol R, = I, cos® / C est la pression radiative par stéradian etipée de fréquence (Pa'stiz")

En intégrant sur lesestéradian pour 0 &<z et 0 < < 2t, on obtient la pression radiative par
unité de fréquence:

P,=/1l,cos® dw/C = (4 /C)K, (en PaHZ)| (remarque:1Pa=1J%n
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ou K, = (1/4r) |1, cos® do (moment d'ordre 2 de l'intensité). La pressiotiatace correspond & un
transfert d’impulsion d’origine photonique, la qtishnde mouvement du photon étant égalevd h
C. Si le rayonnement est isotrope = (l, /C) | cos® dw = (4n/3) |, /C (en Pa HZ). La pression
radiative totale intégrée sur les fréquences ess & = (4/3) I/C (en Pa).

3 - Cas particulier : rayonnement isotrope (indépedant de 6 et )

Si lI'intensité de rayonnementést_isotropeelle ne dépend pas des anglet ¢, et les formules se
simplifient. En intégrant une premiére fois gude 0 a 2, on obtient avea = co9 :

do = 2t sind dd = - 2t du, ety varie de 1 a —1 lorsquievarie de 0 &
[ do = {lzn du = Jllzn du=4r doulontire =1, etU, = (4t/C)l,
1
De méme/[ n do = I.Zf udp = O dotlontire H=FK =0
etf p2 do = I_Zinuzdu = 4u/3doulontire K= |,/3etR=(4t/C) I, /3
Comme la densité volumique d’énergie par unitéréguence est U= (4t /C) |, , on en déduit

que R = U,/ 3. Pression radiative par unité de fréquencdemsité volumique d’énergie par unité
de fréquence sont donc synonymes. On a en résume :

Cas du rayonnement isotrope
=L, H=R=0, K=1L/3=J/3,R=&/C),/3=U/3,U, =(4x/C) |

Le flux total net est nul, ce qui signifie que liexfentrant est égal au flux sortant (en valeur
absolue)ils sont égaux a

Fout = 2t [ I, p du pourp variant de 0 & 1, s = @ I,

Fn = 2t [ |, u du pourp variant de -1 4 0, s, = - Iy

On abien F= Fou+ Fh =0

4 - Diffusion, absorption, et émission du rayonnenm

Pour résoudre les questions de transfert de rapoemte on décrit les processus d’absorption,
d’émission et de diffusion par des coefficients rnacopiques dépendant de la fréequence (les raies
spectrales correspondent par exemple a une variatisque du coefficient d'absorption ou
d'émission dans un domaine de longueur d'ondétrei de I'ordre de 0.1 nm). Considérons un
volume dV de matiére, de section dS et de longdeude masse volumiqpe

L’énergie absorbépar cet élément de volume pendant le temps de &d fréquencesetv + dv,

par un pinceau lumineux dans I'angle solideast:
dEv =k, I, p dS ds o dw dt
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ouky est le coefficient d’absorptionouopacité relié a la section efficaced’absorption par la
relation :

kyp=c6 N

Le produit k p dsest sans unitéo s'exprime en m2, N est le nombre de particulesipaé de
volume en i, p la masse volumique en kgindonc k s'exprime en m2 kg

Le libre parcours moyen des photongen metres) est donné palpm =1 /( ky p) = 1/(6 N)

En présence de processus de diffusmmintroduit un coefficient de diffusion, souveqppelés, de
méme unité quk, (et a ne pas confondre avec une section efficke&dlle sorte que I'énergie
diffusée par I'élément de volume dV pendant le temiip entre les fréquencegtv + dv, par un
pinceau lumineux dans I'angle solide dst:

dEv =06y |, p dS ds & do dt

Ainsi, I'effet combiné absorption/diffusion se tratlpar I'ajout des coefficients, + o,

L’énergie_émisear I'élément de volume pendant le temps dt, deréréquences etv + dv, par
un pinceau lumineux dans 'angle solide eist:
dEv=j,p dS ds d dm dt

jv, coefficient d’émission, se mesure en Wkdg* st* | j, est homogéne § k,

A I'équilibre thermodynamique avec le champ de rayonnement, dpa B,(T) ou B/(T) est la
fonction de Planck, T la température, dpns k, B,(T). Lorsqu’on fait I'hnypothese, dans un milieu
de température non uniforme, que les propriétda detiére dans un petit volume sont les mémes
gu’a I'équilibre thermodynamique pour la températiacale, on dit qu’'on est éfirL (équilibre
thermodynamique local).

5 - Equation de transfert du rayonnement

La variation d’énergie du pinceau qui traverseshéént de volume dV pendant le temps dt, entre
les fréquences etv + dv, dans I'angle solidewlestdEv = dl, dS dv do dt de sorte que:

dl, dS & do dt = j, p dS ds ¢ do dt - kI, p dS ds @ do dt,

ce qui aboutit a I'équation de transfedl,/ds =p (jy - ky Iy)

On introduit lafonction source | $=jy / ky| qui se mesure comme lintensité en W iz st*

Avec cette définition, il vient| dds=pk,(L-S )

La profondeur optique T, est définie parl dt, = -k, p ds

Il s'agit d'un nombre sans dimension qui augmentglle I'on s'enfonce dans l'intérieur stellaire.
La profondeur optique est nulle a la surface deil&(au dessus de son atmosphere).

On admet que I'on observe la couche située a famteur optique pour la longueur d’onde de
référence souvent prisé.a 500 nm.

Dans le coeur des raies d'absorption, compesikgrangla profondeur optique 1 est située plus
haut dans lI'atmosphére (ds petit) que dans leraodgs raies (ou, lest petit, donc ds plus grand).
Pour cette raison, on observe plus haut dans & d&s raies que dans le continu des rgias
exemple, la chromosphére est visible dans le adesiraies du Calcium ou des raies de Balmer de
I'Hydrogéne, alors que la photosphere apparait ldarales des raies et les continus adjacents).
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Avec cette définition, I'équation de transfert g€qdl/dt, = |, - S,

dont la forme générale en tenant compte de lataireg faite entre le rayon lumineux et la normale
a la surface est :

pndly/dr,=1,-S | avec| p =cod

dt, =- k, p ds =-0 N ds, ds abscisse curviligne le long de la diogctie propagation, koefficient
d’absorptionp masse volumique, ou une formulation équivaleneeasection efficace (m?), N
nombre d’atomes par unité de volume3jm

L’intensitél, = I,(v, 1y, n) dépend de la frequenegede la profondeur optiqug et deu = co9.
Dans une atmosphere plan parallele, on autait d k, p dz et | dépendrait de, z, etp.

La fonction source Sest égale & la fonction de Planck=B(2 hv? / C) / [exp(hv/kT)—1]
lorsqu’on est el TL a la température T avec le champ de rayonnemetiglesence de diffusion.

D’une fagon générale, si 'on a &L une contribution d’absorption et d’émission thequa (k
B,), plus une diffusion continue des photattrope (o, J,, diffusion Thomson par les électrons
libres, Rayleigh par les atomes ou les moléculgstant le coefficient de diffusion, lintensité
moyenne), alors on écrira :

S=(kyByt+ o, Jy)/ (ky + o),

Soit § = B, en absorption/émission pure de rayonnement, eulSen diffusion pure isotrope.

Dans le cas d’une raie spectrale superposée dondrcontinu, on aurakty = Key + Kry @y OU k,
désigne le coefficient d’absorption du continycklui de la raie pondéré par le profil d’absorption
de la raied, (un profil Lorentzien, Gaussien ou de Voigt enditon dev).

L’équation de transfert a pour solution générale :

12
L(,ta) = b, 1) €7 0 + & [ 5(t) €™ diu
Tl

Rappel: lorsque 8 u < 1 l'intensité est sortante de I'étoile; si<l < 0 l'intensité est entrante.

Casou<p<1:
L’intensité est sortante et provient du centre’éwile ou I'on fait 'hypothése que — «
On obtient alors en posant1; :

l(p,t) = €* [ S(t) e™dtlu  pour 0O<p<1

o0
Lintensité émergente a la surface de I'étoiledastcl,(u1,0) = | S,(t) €™ dt/u
0

cas simples S(t) =a + b t donnerg(u,t) =a + bu+ bt etl(n,0) =a+ b
S(t)=a+bt+ct2donnetgu,r) =a+b+1)+c @+ 2t + 2u2) et |(u,0) =a + bu + 2cp?

Casou-1<p<0:

L'intensité est entrante et on fait I'hypothése fae connait J(u, 0) intensité entrante a la surface
de I'étoile ent, = 0. On obtient alors en posant t:

l(w,7) = L(w, 0) &+ - & IO S() e™dtlu  pour -1<p<0
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Si I'on néglige l'intensité entrante a la surfaeel'étoile, alors on obtient la solution

(1) = - é* (j} S(t) ™ dt/u pour -1<p<0

6 - Transfert simplifié du rayonnement au travers dune couche mince (photosphére)

Si I'on connait le rayonnement émergent a la bada ghotospheére solairdyl, o) ent =1, , qui
peut étre considéré comme égal approximativemknfanction de Planck Bspectre continu),
alors on peut calculer I'intensité au sommet dehlatosphere en=1;, connaissant la fonction
source entre; ett,. Considérons le haut de la photosphere commecsudia I'étoile (profondeur
optique nulle) et supposons que la fonction soast@ulle dans la photosphére, alors:

Iv(“ytl) — Bv e—(rZ-tl)/u

Situons nous au sommet de la photosphgre:0 impliquel,(u,0) = B, g

Si le rayonnement est radial € 1) et si k etp sont indépendants de l'altitude z, alors=d- k, p
dz s'intégre et donng = - k, p z(z = 0 a la surface de I'étoile, z < 0 a l'intérjalans la
photosphére). Dans ce cas trés simplifié, on a:

1,(0) = B, €,°*

Appelons h I'épaisseur de la couche traversée (x) et supposons que lI'épaisseur optique
correspondantg, p h) soit faible devant 1 (développement limitéoédie 1):

,(0)=B, (1 -k,ph)=B, (1-0(v)Nh)

On aura alors:

1,(0) = B, en dehors des raies (spectre continu)
1,(0) = B, - B, (V) N h dans les raiesveca(Vv) section efficace (m2)

o(v) a unprofil typique gaussien ou lorentzien en fonctienla fréquence (ailes lorentziennes et

coeur gaussierg - 0 dans les ailes et on retrouve la fonction dedRiam grand dans les raies, et
I'on obtient une dépression correspondant aux cédsorption de Fraunhofer, figures ci dessous).

| Forme de la section efficacgv) dans les raies i
! spectrales (fréquence en abscisse). i
! trait continu lorentzienne en 1 / (@3®)
| tirets: gaussienne en'&”’
i (a et b constante i

______________________________________________________

frequencer -

Fraunhofer Lines

H,K (Ca ye (CH) F E D c B A
I | | l
\ G Hy H beta Fe Na | H o \

\ / . ' \
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B

s -Wna A Forkaoti-  r514_ 15, :
Raies larges dites "de Fraunhofer" superposéespaatse continu du soleil

7 - Moments de I'équation de transfert du rayonnemsat a fonction source isotrope

Moment d’ordre (e I'équation de transferfy dl,/dt, = |, - S,

Il consiste & intégrer sur les 4téradian d’angle solide :Jt]p do] /dt, =] I, dw - | S, dw

Remarquant qukl, do = 4t J, et qud I, 1 do = 41 H, et en faisant I'hypothése que la fonction
source Sest isotropec’est a dire indépendante des angleso de telle sorte quesS, do = 4t S,,
il vient avec @ = - 2t du, p variant de 1 a —1 poérde O ar :

dH/dt,=J - S

Moment d’ordre Ide I'équation de transferiy dl,/dt, = |, - S,

Il consiste a multiplier pax puis a intégrer sur lest4téradian d’angle solide :
d[flvu2 do] /drt, =] l, 1 do -ISVud(D

Remarquant qukl, p do = 4t H, et qud |, 12 do = 4r K, et en faisant 'hypothése que la fonction
source Sest isotropec’est a dire indépendante des anglese de telle sorte que
[Sipdo =S pdo=0,ilvient:

dK,/dt, = H,

8 - Condition de I'équilibre radiatif

Une atmosphere est en équilibre radiatif si I'éreepgrdue par un pinceau de rayonnement est
égale a I'énergie recue par ce pinceau :

Energie perdue :

o0

I[[lnkV l, do ] dv =] lév [] Iﬁdoa] dv= 4 fokv&dv car par définition = (1/49r)IIde

o

car k,ne dépend pas de l'angle solide d
Energie recue :

{)[mjvdw]d\/:fkv[ofqulw]dv: 49rfk68vdv carj=k, S et Sne dépend pas de
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La condition d’équilibre radiatif s’écrit donc ains

[k ddv=lk S dv=[j, dv
0 0 0

Pour uneatmosphere grisek, , J,, Sindépendants dg, cette égalité se traduit gar = S|, J et
S étant les quantités indépendantes de la fréquEertie égalité reste vraie pour les quantitéss) et
intégrées sur la frequence sek est indépendant (il sort alors des intégrales)su

Reprenons I'équation de transfartp) dl,/dz = - k I, + j,
Et intégrons sur I'angle solide et les fréquences.

(1/p) didz O[Gg 1w do dv] oy [kl +j) do]dy :L[i(- k Iy +j,) dv]do =0

En effet, I'équilibre radiatif impose la conditidro(- k,l,+j,)dv =0

Comme on a par définition , E [ I, p dw |, flux radiatif net, on en déduit :

dF/dz = 0 ou F £F, dv est le flux net intégré sur les fréquenges

Le flux total d’énergie radiative (entrant + sortant) est domastantdans I'atmosphére.

A 'équilibre thermodynamiqudorsque | = B, fonction de Planck indépendante des an@les),
onaF =0carfpdo=-2tfpdp=0 @u=cod variant de 1 & -1 @t de 0 & 2).
Le flux entrant est donc égal au flux sortantelcalcule aisément sachant que

o0

B= OI B.dv=oT"/n enW st m?

1
Fou=2t[Budp=nB=cT* (en W n¥) etFin = -Fou

9 - Un modele simple : le cas gris et 'assombrigsent centre bord

L’atmosphére grise a pour particularité d’avoir gaantités (intensité, fonction source, coefficient
d’absorption) indépendants de la fréquence : dest un modeéle d’école qui n’existe pas, mais
présente néanmoins l'intérét d’expliquer correctentassombrissement centre bord du soleil.
Nous reprenons les équations de base :

u dl/dt, = |, - S, devient par intégration sur les fréquengegdl/dt =1 - S
avec | =/ I,dvetS =S, dv

Nous supposerons que la fonction source S esbmadt peut se mettre sous la forme d’'une
fonction affine de la profondeur optique S) = a + bt ou a et b sont deux constantes.

L’équation de transfert a pour solutiop,) = €| S(t) ™ dt/u

Par intégration avec §(= a + brt, on obtient facilement ji(t) =a + by + bt

Par intégration sur lest4téradian (0 € <z et 0 <@ < 2r), on calcule J, H et K:
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J=1/4&) [1do=(-1/2) [ 1du (car do = - 2t du) pour® variant de 0 atdoncp de 1 & -1.

Ontrouve X)=Sk)=a+ bz

H(t) = (1/4r) [ 1 pndo = (-1/2) | | p du = b/3 = H = constante, d’otl I'on pose b = 3 H
Et le flux total net A) =/ | p do = 4z H(x) =4z H = constante

K(t) = (U4r) [1p2dw = (-1/2) [ 1 w2 du = (a + br)/3 = J§)/3

Pour exprimer a en fonction de H, on doit examiesgiflux sortant et entrant er O:

0
Fout:'zn.[l|udu:2n(a/2+b/3)
On a bien F = §g + Fn = 4nb/3 = 4t H
-1
Fm=-2nfoludu:2n(-a/2+b/3)

La détermination de a résulte du fait qu’il n'yucan flux entrant dans | ‘étoile en= O:
Fin = 0 implique_a = (2/3) b = 2 +¢t par conséquent k= F = 4b/3 = 4t H

En conclusion, on obtient le modéle simple :

I(ut)=H (2 +3u+ 31)
Ji) = SE) =H (2 +31)

A la surface de I'étoile, ona= 0, d’ou : 1(1,0) = H (2 + 3u)
Au centre du disque stellaire, opa& co® = 1, d'ou : 1(1,0) =dentre= 5 H

On peut donc écrire la loi d’assombrissement ceourd : | 1{1,0) = kentre(2/5 + 3/5u)

Celle ci prédit guau limbe (u = co® = 0) I'intensité n’est plus que @4 leentre
Remarque importante sur le cas gris: justificatiate la fonction source

Le résultat, ici exacK(t) = J(r)/3 est souvent utilisé en premiére approximation desmisas plus
complexes et porte le nondéapproximation d’Eddington ».

Dans une atmosphere ou la fonction source esbE®fc’'est a dire indépendante des angleso),
le moment d’ordre O de I'équation de transfert do(paragraphe 7):

dH/dt, =3 - S
et le moment d’ordre 1 donne :
dK,/dt, = H,.

Par intégration sur les fréquences, il vieltdt = J — SetdK/dt = H

Comme I'équilibre radiatifmposel k, J, dv = [ k, S, dv, cette équation devient dans le cas gris (k
constant) { J,dv = | S, dv, c’est & dire) = Spar intégration sur les fréquences.

Dans ce cas, on obtient dH/d O qui entraine:

H = constante etK(t) = H t + Cte.

L’hypothese d’Eddington Kj = J&)/3 fournit J¢) = 3 Ht + Cte = S{), et concorde avec notre
postulat de départ, a savoir que la fonction soaesteine fonction affine de la profondeur optique.
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Variation de la température avec la profondeur

La connaissance det)E Sg) = H (2 + 3t) permet d’établir une loi de variation de la temgbére
avec la profondeur optique, sachant qu’a I'équélittrermodynamique on a, B S, ou B, est la
fonction de Planck. Apres avoir intégré sur legdignces on obtient B = S, avec (voir plus haut) :

o0

B= OI B.dv=0oT'/n enW st m?

On en déduit T* /r = H (2 + 31), soit encoreT? = To* (1 + 3/21) croissant avecr.

oU Toest définie par H = To" /(21). To = T(zx = 0) est la températudke surfacede I'étoile.
L’assombrissement centre bord traduit donc ledaié la température augmente avec la
profondeur, ou décroit avec I'altitud®n peut relier la température de surfag@ Ta température
effective Ter en écrivant que le flux sortant de I'étoile, im&gur les fréquences, est :

Fout= 4t H =0 Ter* d'ol H =0 Teit* /(4n) =0 To* /(2n),

Ce qui donne finalement* = 2 To*, donc| §= 2" Ter = 0.84 T

Pour le soleil, Ts= 5750 K donne J= 4850 K (température du haut de la photosphére).

10 - TP: Mesure de I'assombrissement centre bord dspleil

Effectuer des observations du soleil avec plusiglrss larges (>10 nm), ainsi qu'en lumiere
blanche. Tracer les courbes d'assombrissemenedamtt en fonction dg = co® (0 <p <1). Le
résultat est-il conforme aux prédictions théoriges

1{_"”}0 T T L T T T T LI T T T T T T T T T L T T T T L T T

:u =1
an0 —eentre

loi _

/ théorique —

GR0—

- centre limbe @=1v2)

400 —

2e0—

direction de I'observateur

|:| 1 1 1 1 1 1 1 1 M| 1 1 1 1 L1 1 1 1 | 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
0 100 200 300
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Chapitre 4
Effet Zeeman en théorie classique

L'effet Zeeman affecte les niveaux d'énergie eayennement de lI'atome lorsque celui ci est
plongé dans un champ magnétique. Dans ce chagpitrerendra un modéle d'atome simplifié et
assimilé a un oscillateur harmonique (électron)taonétudiera les fréquences de giration dans le
champ magnétique ainsi que le rayonnement dipcdagende distance. On utilisera ainsi les outils
de I'électromagnétisme et de la mécanique classfraeluits en L1/L2; une description complete
et rigoureuse nécessiterait I'usage de la mécarqgaetique. Nous verrons néanmoins que les
principaux résultats peuvent étre approchés pathdmrie classique. On verra aussi que les
caractéristiques du rayonnement (polarisation) eeu@tre décrits par la théorie du rayonnement
dipolaire électrique basée sur les potentielsdétacréés par I'électron.

1 - Mouvement de I'électron dans un champ magnétiau

y
On choisit un champ magnétique uniforme et on teiéaxe Oz tel quB =B g,

Le noyau de I'atome est en O et I'électron esé sittextrémité du vecteufx,y,z). Sa masse est m
et sa charge -e. Il est soumis a une force de rappe(oscillateur harmonique). On pose:

wy? = k/m pulsation propre
et
wy? = eB/m pulsation gyromagnétique.

Le principe fondamental de la dynamique appliqliéléctron s'écrit vectoriellement en négligeant
la force électrique devant la force magnétiquesiajoe tout frottement:

m d¥/dt2=-kr -e d/dtABeg,
En projection sur les axes, cette équation devient:

d2x/dt? +ux? X + wy dy/dt = 0 (1)
d2y/dt? +o? y - wy dx/dt = 0 (2)
d2z/dtz2 +w?2z =0 3)

La 3éme équation donne par exemple z(g)easuwt), qui représente une vibration linéairement
polarisée selon I'axe Oz de pulsatigydans la direction du champ magnétique
Pour résoudre les deux premiéres équations, onypese+ i y et on effectue (1) +i (2). Il vient:

d2u/dt? +on? u - iy du/dt = 0
Posons u =g, on obtient ye** (-a? + wy? +upuy) = 0
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Nous recherchons les solutions de?(+ wy? +upuy) = O telles quey << wy. On obtient alors les
deux solutions:

W=wy2 +wpet w=wy2 -uwy |, ce qui donne les deux solutions possibles:

W = wy/2 s'appelle pulsation de Larmor

U = Up [ COS@pt0y/2)t + | Sin(apt+wy/2)t |

et

Uz = U [ cOS((u-wy/2)t - i sin(ary2)t ]

En supposant que & Xo (réel), on en déduit les deux vibrations suivastden la valeur de.
{ X = X% COS(uptwy/2)t ou { X =0)XCOS -0y 2)t
Y = % sin((o+ey/2)t y = osin((@o-oy/2)t

Ces vibrations décrivent un cercfmiisque (x2 + y?) = cte, elles sont polariséesutairemendroite

et gauche selon le sens de rotation du vee{gyy,0) dans le plan perpendiculaire au champ
magnétique. L'écart entre les deux pulsations &ar# wy, on en déduit I'écart en longueur d'onde
sachant qué = 2t/o:

AL=22Aw | 22C =)2 0y / 21C = (e / ZMC) 22 B

On note par conventigmig = (e / 4amC) A2 B | de sorte que I'écartement|{@dt = 2 A\g

et numériquementAis = 4.67 10 22 B | avec B en Gauss (1 G =“10), A etAkg en Angstroms

La mécanique quantique transforme cette expressiontroduisant simplement un facteur
multiplicatif, le facteur de Landé équivalent @& la transition (ce facteur est tabulé):

Ahg = (e/&mC) g* 22 B =4.67 10° g*22B | avec B en GaussetAlg en Angstroms

On note que I'écarA)rg est proportionnel au module B du champ magnétique.

2 - Rayonnement dipolaire électrique

On a vu ci dessus que I'électron en présence aepchreagnétique dirigé selon se comporte comme
un dipble de moment dipolaire

P = p1+ Po= p1 COSExt) € + o [COS() & + sin() g

p1 = p1 cosfuwt) €, est polarisé linéairemefu orienté) selos, (la norme de p varie)

Po = po [cosX) e + sin(t) ] est polarisé circulairemenns un plan orthogonaka(la norme

de p est constantejpvec w = wy/2 + uy (polarisation gauchg, tourne vers la gauche) aw =

wy/2 - wy (polarisation droitepo tourne vers la droite). Il y a donc 3 pulsatiorstidctes.

Le rayonnement dipolaire électrique s'obtient diséance r du dipdle et a l'instant t (cours L2) pa

la théorie des poteintels retardés qui considétat Idu dipdle a l'instamr/C pour tenir compte du
temps de propagation a la vitesse de la lumiére C.
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Le potentiel vecteur est:
A = (Uo/ 4rtr) do(t-r/C) / dt

Le potentiel scalaire est:
V =-1/ (drtggr) div p(t-r/C)

d'ou I'on tire les champs électriques et magnésigagonnées a grande distance par les relations
B = rot(A)
= - grad(V) - 0A/ot

On utilisera les formules d'analyse vectoriellerages. En particulier, si f est une fonction de
I'espace et du temps, etusest un vacteur fixe dans I'espace

div(fu) = fdivu + grad(f) . u =grad(f) . u

rot(fu) = f rotu + grad(f) A u =grad(f) Au

a) Rayonnement sur Oz du dipOle: = p cosfut) €, dans la directiol®M = ze,

Sur Oz, avec des fonctions en f(z,t) = casfz/C)], il faut faire tres attention parce que
of/ot = - w sinfw(t-z/C)],

et dans le gradiendf/dz = w/C sin[w(t-z/C)]

On trouveE = B = 0 donc P = EA B /Yo vecteur de Poynting nul.

Le dipGlep1 = p1 cosfut) €, ne rayonne donc pas sur l'axe Oz.

b) Rayonnement sur Oz du dipdley = i [cos(ut) e + sin(x) 6] dans la directio©®M = ze,

On trouve tous calculs faits: V = 0, donc

E =- dA/0t = (o w? / 411 Z) p [cos(t-1/C)) e + sin@(t-r/C)) e,] = (Mo &? / 411 Z) po(t-r/C)
dont la norme est constante. C'est une polarisaironlairedans le plan xO\E // po.

etB = rot(A) = (o po w? / 41tz C) [-sin¢u(t-r/C)) e + cos((t-r/C)) g,] = (Mo w? / 41tz C)e, A po
dont la norme est aussi constante. C'est une galiam circulairedans le plan xOyB _|_po.

OnaB =¢e A E/C, c'est la structure d'une onde plane.

Le vecteur de Poynting eBt= E A B /o = E2 j1pC e, et la polarisation est circulaire droite ou
gauche(selon quen = wy/2 + upet w=wy/2 - ) dans le plan xOy.

c) Rayonnement dans le plan xOy du dipdleip= p1 costwt) e dans la direction définie par
OM=re

Dans le plan xOy, en coordonnées polairéd,(avec des fonctions en f(r,t) = caéf-r/C)], il faut
faire de nouveau trés attention parce que

0f/dt = - w sin[w(t-r/C)], et dans le gradiendf/or = wW/C sinfw(t-r/C)]

On trouve tous calculs faits: V = 0, donc

E =- 0A/0t = (Lo &2 / 41tr) pr cos((t-r/C)) &,
C'est donc une polarisation linéagelon I'axe Oz.
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etB =rot(A) = - (U «? / 4rtr C) p cosfy (t-r/C)) ey
C'est donc une polarisation linéagehoradiale dans le plan xOy.

OnaB =g A E/C, c'est la structure d'une onde plane.

Le vecteur de Poynting eBt= EA B /lo = Ho (&2 pi/ 4mtr C)2 cos®(t-r/C)) & , P est radial eta
polarisation est linéaire pour les deux vibrationgossiblesw = wy/2 +wyet w=wy2 - wy.

d) Rayonnement dans le plan xOy du dipdleq= m [cos(t) & + sin(t) /] dans la direction
définie par OM =r g

E = -grad V - 0A/dt = (o «? / 41Tr) po Sin(E(t-r/C)-0) &
C'est une polarisation linéaiogthoradiale.

B =rot(A) = (Lo «? / 41tr) po Sin((t-r/C)-0) &
C'est une polarisation linéaiselon l'axe Oz.
OnaB =g A E/C, c'est la structure d'une onde plane.

Le vecteur de Poynting eBt= E A B /lp = o («? po/ 411 C)2 sin2((t-r/C)-0) &, P est radial eta
polarisation est linéaire pour les deux vibrationgossiblesw = wy/2 + et w = wy2 - wy.

e) conclusion générale sur la polarisation du rayarement

Le théoréme de superposition permet de sommehbengsE etB associés aux dipblgs et py
de I'électron plongé dans un champ magnétigagaBecw = wy/2 + tp 0U W = Wy/2 - (.

p1 = p1 costut) e, (direction fixe selon Oz)

et

Po = po [cosX) e + sin@X) ] (|pol| = cte,po tourne a la vitesse angulaiedans le plan xOy)

Observateur [TTTTTTTToToTTommoosooTomToosemoosmoooooooos !
A Observation selon I'axe Oz:

2 2 polarisations circulaires

Be associés sont nuls

P1 Bo - le dipblepo donne deux polarisations

1

1

1

1

1

1

1

1

1

1

1

! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! . . . .
1 circulaires droite ou gauche aux pulsations
! 1
1

i :
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! 1
! |

W= 0y2 +0p 0U W=wuy?2 -0y

- Ep etBg engendrés par,tournent dans |

Po plan xOy (polarisation circulaire)

X Eo - Le vecteur de Poynting est // Oz

Quand le champ magnétique est dirigé vers l'obtmiwvglongitudinal), il y a donc 2 composantes
polarisées circulairement dans un plan orthogomahamp dites+ eto-.

Quand le champ est orthogonal a la direction deséovateur (transversal), il y a 3 composantes
polarisées linéairement, la composamtet les deux composantes circulaiseset 6- qui, vues par
la tranche, donnent en réalité deux polarisatioésaires.
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A Observation dans le plan xOy:
. 3 polarisations linéaires
i - p1 donne la polarisation linéaifg, B; &
Be ' la pulsationuy i
A : |
P1 | - Po donne deux polarisations linéaieg
? Bo i Bo aux deux pulsations i
>y L W= 0y/2 + 0 OU W= wy/2 -y i
0 r =] Eo - Dans les 3 case vecteur de Poynting est
0 | porté pare donc radial
0 AN | !
X \\\\ Ty g g g g S !
B1 N
A
Observateur

3 - Paramétres de Stokes

Pour une vibratiore = (E cos(ut-kz), E costi-kz+g), 0) = (&, E;, 0), on peut utiliser la notation
complexe des OPPH :

E = (B “', g ¢ 0) = (R, B, 0)

On définit 4 paramétres de Stokes (* désigne latiidaconjuguée) par les quantités quadratiques:

( * * . e .
=% (BEE+EE )=%(E?+E?) oulntensité lumineuse

Q=% (BE-EE )=%(E-E?)

. . Q, U et V caractérisent I'éi
U=%(EE+EE )= KE cos@ de polarisation de la lumier

117}

\ V=%i(BE -EE)=-EEsnQ

Un polarimetre délivre une combinaison des parametrs de Stokes I, Q, U et V, quantités
guadratiques mesurables permettant de remonter a laature de la polarisation de la lumiere.

Une lumiére non polarisée est telle que Q =U = V&

Une lumiére polarisée rectilignement est telle qué = 0

Une lumiére polarisée circulairement est telle qu® =U =0

Le taux de polarisation circulaire V/I (nombre campentre -1 et 1) renseigne sur la valeur du
champ magnétique longitudinal dans I'effet Zeerséispn signe (polarités Nord ou Sud).

Le taux de polarisation linéaire (Q2+Y2)l (nombre compris entre 0 et 1) renseigne surlaur du
champ magnétique transversal dans l'effet Zeeman.

Le rapport Q/I renseigne sur la direction du changgnétique transversal dans I'effet Zeeman.

Exemple I mesure des parametres | et V avec un polarinsétrgposé d'un polariseur et d'une
lame a retard variabReorientée a 45°

33



On montre que le signal mesuré est S = %2 cBs2p/2) + B2 sin?Q/2) + E E, sin@) sin(@) ]

Orl=%(B2+Ep) etQ=2%(R-E? impliquent les reltions de réciprocité suivemt
E2=1+Q et|§2=I-Q

Comme V = - EE; sin(@), on obtient S = %2 [ coB2) (I + Q) + sin2y/2) (1 - Q) - sinp) V']

S=%[l+cox) Q-sind) V]

Et I'on peut utiliser les combinaisons suivantesndmt acces a |, Q et V:

5=-12, S=%[1+V]
5=-312, S=%[I-V]

A partir des mesures des signayxS on obtient par somme et différence | et V.

Exemple 2 mesure des parametres | et V avec un polarinsétrgposé d'un polariseur et d'une
lame a retard quart d'ond®=£ -172) rotative orientée &45°.

On montre que I'on obtient les signaux suivantg peEgiorientations successives de 45° et -45°:

Si=%[E&2 + B2 - K E, sin@ ]
S =% [ B2 + B22 + K Ey sin@ |

Orl=%(E2+Ep) etV =-EKE,sin(), d'ou
{ S=Y[l+V]

S=%[I -V]
A partir des mesures des signayxS on obtient par somme et différence | et V.
4 - Mesure a distance par effet Zeeman du module dthamp magnétique B par la mesure des
déplacements en longueur d’'onde des composantes Zem des raies spectrales
La méthode consiste a repérer I'écartement en Emgdionde2 Adg = A, - A, entre les deux
sighaux $=1+ V et S = |-V obtenus par un polarimétre (méthode déaiitdessus) et injectés
dans un spectrographe (pour les décomposer endanglonde).
Dans l'effet Zeeman, les raies spectrales sontutdéles sous forme de deux composantet S
de polarisation circulaire droite et gauche et tissaen longueur d'onde de la valeais. Chaque

composante se repére en longueur d'onde par li@ode la dépression centrale profil
correspondaniy, A,).

La théorie de I'effet Zeeman nous domme.g = (h - 11)/2 =4.67 10" B g* Ao?

ou g est la longueur d'onde du centre de la raie sbg*facteur de Landé équivalent.

On en déduiB module du champ magnétiqudattention : B est en Gaussigtest en A dans cette
formule).
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Intensité|

Profil |

d'intensité f
Profil B .
Si=1+V Profil

S2=1-V

P Alg

M=hg-Adg | ho=hotAhg
Ao

v

5 - Mesure a distance par effet Zeeman du champ maétique longitudinal B, par la mesure
du taux de polarisation circulaire des raies spectles

La méthode consiste a deduire par combinaisonitiéas deux signauxS1+VetS=1-V
obtenus par un polarimétre et injectés dans urtrsgaphe les profils de Stokes | et V (en
fonction de la longueur d'onde). En faisant un tymement limité des signaux 8t S (décalés
respectivement deMig, et de Aigy) en fonction de\ig,, on obtient:

Si(A) = lo(A + Akgyy) = lo(A) + Akgy dlo/dh = 1o(A) + V(A)
S(A) = lo(A - Adgyy) = lo(X) - Adgy dlg/dh =1o(A) - V(A)

ou ly(A) désigne le profil non perturbé par le champ mtagué et
V(X) = AXB// C“o/d;u

On en déduit que :
lo(A) = %2 (S(3) + S(1))
et que :

V(2) =% (S(3) - S()

donc finalement
V()/1o) = (S(H) - (W) 1 (S1(A) + S(A)) = Ahgy (dIo/dd) / 1o(2)

et numériquement, ce taux de polarisation circeldevient:

Vio(h) = 4.67 18° B, g* h® (1/1o) (dl/d)

formule dans laquelle Best en Gauss (T0T) et la longueur d'onde en A, est la longueur d'onde
du centre de la raie et g* son facteur de Landévébpnt, ce sont des valeurs caractéristiques de la
raie (données ci dessous).
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Images spectrales 1+M(x) et I-VQ,x), raies solaires Fel 6301 A et 6302 A mélangées aes
raies formées dans I'atmosphere terrestre

A partir des signaux;&.) et S(A), on déduitd(r) et VQ.); par division on obtient \k/Io(L).
Pour estimer aisément (@/(dly/dA), nous supposons que le profil non perturbé panhdenp
magnétiqueg(A) peut se mettre sous la forme d’'une gaussienrgicest undnypothése tres
simplificatrice

lo (M) = I (1 — r gY/2 @200/

Avecr dépression centralede la raie (nombre compris entre 0 etld)ntensité du continuloin

du centre de la raié\o longueur d'onde centrale de la raiget2 AL largeur de la raie aux points
d’inflexion du profil .La dérivée depl()) est maximale (ou minimale) aux points d’inflexi&n
ces points particuliers du= iy + AA, on obtient :

dig/dh (ko £ AX) = # (I / AL) €2
et
lo(ox AL) = Ic (1 —r "3

d'ou (1/k) dl/dh (o £ AL) = 1Y%/ ((1 —r /%) AL), et I'on en déduit

VI (ot AL) = +£4.67 10°B, g* h> [ r €2/ (1 =1 €¥dAN) ]

En mesurant la dépression centrateAl/ Ic et AL (demi largeur aux points d’inflexion) sur les
profils en intensitég()) ainsi que le rappokt/l auvoisinage d'un des points d’inflexionc’est a
dire soitV/I( Ao+AL), soit V/I( Ao-AL), on peut en déduire une estimation du champ lodigial B//,
valeur qui peut étre positive ou négative selonlgymlarité est Nord ou Sud, c'est a dire sortante
du soleil ou entrante.

On a donc une procédure simple permettant de mesure

- le module du champ magnétiqueB (méthode des déplacements en longueur d'ondprdéls
1+V et I-V)

- la projection du champ magnétique B// sur la lige devisée (mesure du taux de polarisation
V/I aux points d'inflexion des profils)

De ces deux mesures, on peut déduire le champ magqgee transverse a la ligne de visée B

puisque B2 = B//? + B2, mais il ne sera pas possible de connaitre l'ofientadu champ
transverse. Pour cela, il faudrait étudier la pséion linéaire.
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4310

Ic
intensité
du

Ix10* continu

Stokes

210"

Fel 6335.3 A Fel 6386.8 A
1x10* g*=1.16 gr=
0 ! ! L ! | ! ! ! ! I ! A A ! | L A A ! |
5 a0 100 200

Lengueur d'ende {pixels) 1}%8 - AL
Profil 1o(A) au point d'abscisse solairg pour deux raies du Fer observées. On étudie la dai
droite. On mesure sur ce graphiqug Ic, 41 et [(2o-44).

6000 ) B L B _J____'__‘_' '

4000

Z000

stokes W

—2000

—4000

—ao00

—8000 I I I 1 | I I I I | I I 1 I | I I I I |
a0 100 150 200
Longueur d'ende (pixels)

(=

Profil V(1) au point d'abscisse solairg gour deux raies du Fer observées. On étudie la dai
droite. On mesure sur ce graphiquée.y{.).
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6 - TP d'observation: mesure des champs magnétiqudss taches par effet Zeeman

On étudie au spectrographe une raie en polarisaitionlaire (raie du Fer par exemple) au dessus
d’'une tache solaire ou le champ magnétique est asemse (de I'ordre de 0.1 T). Obtenir sur la
tache (ombre ou pénombre), deux ensembles d'inspgesrales I+VX,x) et I-V(A,x) en utilisant
un polarimétre constituée:

- soit d'une lame quart d'onde statique rotativ@tipmnable a 45° ou -45° de l'axe d'acceptance
d'un polariseur

- soit d'un cristal liquide en position fixe a metaariable (=/2 ou -3t/2) orienté a 45° de l'axe
d'acceptance d'un polariseur

Les deux méthodes pourront étre utilisées sucaasgint pour comparer.

Les observations n'étant pas étalonnées en longiende, on déterminera la valeur du pixel
spectral par comparaison avec un atlas du spestieesen ligne (site http://solaire.obspm.fr).

a) méthode 1: mesure du module du champ B par lidement des profils 1+V4) et I-V(A)

On a vu que les profils [+¥{ et I-V(A) en un point donné du soleil sont décalés en leagd'onde
de la valeurAlig. Chaque profil se repére en longueur d’'onde pposition de sa dépression

centrale(As, A2).
La théorie de I'effet Zeeman nous donmés = (A - A1)/2 =4.67 10" B g* Ao

oUAp est la longueur d'onde du centre de la raie sbg*facteur de Landé équivalent.
Déduire Bde la mesure d&\g (attention : B est en Gaussigtest en A dans cette formule).

b) méthode 2: mesure du champ longitudinal B// partiux de polarisation circulaire V/I aux
points d'inflexion

Le signal de sortie des deux polarimétres utilisslglst donné dans le cours. Commencer par
sommer les images I+V et |-V entre elles. Puisgmenme et différence, en déduirk,X) et

V(A,X).

Choisirune position particuliere % sur la tache On obtient alors deux profils spectrauk,Xp) et
V(A,Xo) ne dépendant que de la longueur d'onde. Tradex,Xd) en fonction de la longueur d'onde.
En déduire le taux de polarisation circulaire \filu point d'inflexion du profil, puis de ce talg,
valeur du champ magnétique longitudinal B// deatzhe en utilisant la relation (qui suppose que la
raie est gaussienne, voir cours):

VI = 4.67 183 B, g* A [r €Y((1 = r 6¥%)AN)]

oU A est la demi largeur (en A) de la raie aux poiritsfldxion du profil et r =Al/Ic la dépression
centrale (nombre compris entre 0 et 1) de la tpie,'on mesurera, est la longueur d'onde
centrale de la raie (en A). g* est le facteur dedééquivalent de la raie. Le résultat est expgmé
Gauss (1 Gauss =1).

Des facteurs de Landé g* pour des raies intéregsant

Fel A=63015A g =167 Fel A=63025A g =2.50
Fel A=5247.1A g =2.00 Fel A=5247.6A g =2.50
Fel A=5250.2A 4 =3.00 Fel A=6336.8A § =2.00
Fel A=6173.3A §=2.50 Cal A=6103.0A § =2.00

c) De ces deux mesures, déduire pour terminer larmolp magnétique transverse a la ligne de
visée B| par la relation B2 = B//? + B, 2
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