
21 — RAYONNEMENT THERMIQUE D ' ÉQUILIBRE

21.1 – Flux radiatifs

21.1.1 - Flux radiatifs �a la surface d'un émetteur

Flux radiatifs hémisphériques Le rayonnement électromagnétique, propagation si-
multanée d'un champ électrique et d'un champ magnétique avec la relation de struc-
ture ~B = n

c0
~u ^ ~E pour une onde plane progressive de direction de propagation ~u

dans un milieu d'indice n, est associé �a la densité volumique de puissance transportée
~� =

~E^ ~B
� 0

= n j~Ej2

� 0c0
~u (vecteur de Poynting).

La puissance électromagnétique traversant une surfacedS dans le sens de son orienta-
tion ~N est le �ux des vecteurs de Poynting associés aux diverses composantes planes du

champ électromagnétique, dP =
P D

~� � ~NdS
E

; la moyenne est ici temporelle.

�A la surface d'un émetteur (par exemple d'un corps solide � , de normale ~N orientée
vers l'extérieur), on peut distinguer dans cette somme les termes positifs (sortants
de � , notés " ) et les termes négatifs (entrants dans � , notés #). On écrira donc la
puissance reçue(convention thermodynamique) par le syst�eme � �a travers sa surface

dP! � = (j r - jp ) dS soit aussi dP! � =
�

j#
r - j "

r - jp

�
dS, o �u on a rappelé le terme

jp = h (T� - Text) de transfert pariétal convecto-conductif, lié aux temp´eratures du
syst�eme et de l'extérieur et �a la constante h de la loi de Newton. Dans la suite, on suppo-
sera le corps� placé dans le vide, donc h = 0.

Les �ux hémisphériques radiatifsarrivant j#
r et partant j "

r , tous deux positifs par construc-
tion, décrivent respectivement (�g. 21.1), pour le �ux arrivant, la somme du �ux qui sera
ré�échi et de celui qui sera absorbé par � , j#

r = jabsorbé
r + j ré�échi

r et, pour le �ux partant,
la somme du �ux qui a été ré�échi et de celui qui est produi t par � , considéré comme un
émetteur, j "

r = j ré�échi
r + j émis

r .

Densités spectrales de �ux radiatifs hémisphériques Cette décomposition des �ux
thermiques (arrivant et partant pour le sens du bilan, absor bé, ré�échi et émis pour la na-

j#
r

j "
r

= jabsorbé
r j ré�échi

r

j ré�échi
r j émis

r =+

+

FIG . 21.1 – Flux hémisphériques

ture des processus physiques mis en jeu) peut aussi bien être proposée pour l'ensemble
du spectre électromagnétique que pour un intervalle in�n itésimal de fréquence � (ou de
longueur d'onde � ). Les �ux radiatifs hémisphériques j r s'exprimant en watts par m�etre
carré, lesdensités spectrales de �ux radiatifs hémisphériquesj � = dj r

d� s'expriment en watts
par m�etre carré et par hertz, permettant s'écrire le bila n radiatif de la surface dS :

d2Pr ! �

dSd�
= j#

� - j "
� = jabsorbé

� - j émis
� (21.1)

et le syst�eme � est enéquilibre radiatif localsi dP r ! �
dSd� = 0 donc j#

� = j "
� et jabsorbé

� = j émis
� .

21.1.2 - Absorbeur intégral

Corps noir On appelle absorbeur intégralou corps noirun corps qui absorbe la totalité
du rayonnement électromagnétique qu'il reçoit : j ré�échi

� = 0 �a toute fréquence � . Un
corps noir �a l'équilibre radiatif local véri�e donc j#

� = j "
� = jabsorbé

� = j émis
� ; cette densité

spectrale de �ux radiatif porte le nom de densité spectrale pour le corps noir, notée jCN
� .

Écarts au mod�ele du corps noir Un émetteur dont le �ux hémisphérique spectral émis
véri�e j émis

� (� ) = � (� )jCN
� (� ) est quali�é de corps grisdans le domaine spectral pour

lequel l'émissivité � (� ) est constante.
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Pour un corps qui n'est pas un corps noir, on peut aussi dé�ni r un coef�cient de ré�exion
� (� ) dans un domaine spectral donné par j ré�échi

� (� ) = � (� )j#
� (� ) ; � = 0 �a toute fréquence

pour un corps noir. Dans le cas o �u le rayonnement incident es t le rayonnement solairesur
un objet planétaire, � prend le nom d' albédo. L'albédo moyen terrestre est 0, 35, moyenne
de valeurs variant depuis 0, 02 (surface d'un lac) jusqu'�a p lus de 0, 75 (neige fra�̂che).

21.1.3 - Flux radiatif et densité d'énergie

Cas d'une onde unique Considérons la surface d'un émetteur � , assimilée au plan
(Oxy ) de normale ~N = ~ez si � occupe le demi-espace z < 0. Un rayonnement
électromagnétique monochromatique émis dans le vide de puis � dans la direction du

vecteur ~u, avec 0 < (~N,~u) = � < �= 2, caractérisé par ~� =
~E2

� 0c0
~u transporte une den-

sité volumique d'énergie wem ,� = � 0~E2 ; la puissance partant de dS �a cette fréquence est
donc j "

� = ~� � ~ez = c0wem ,� cos� (cf. �g. 21.2 �a gauche).

Cas d'un rayonnement isotrope Pour le rayonnement émis de mani�ere isotrope par � ,
la puissance partant de l'unité de surface de l'émetteur �a travers un cône élémentaire

d'angle solide d2
 = sin �d�d' (cf. �g. 21.2 �a droite) s'écrit dj "
� = c0wem ,� cos� d 2


4� .
L'angle d'azimut ' varie de 0 �a 2� (le rayonnement est invariant de révolution autour
de (Oz)) et � de 0 �a �= 2 (puisqu'on ne s'intéresse qu'au rayonnement partant) ; i l vient

donc dj "
� = c0

2 wem ,�
R�= 2

0 cos� sin �d� . Par intégration, le �ux spectral hémisphérique
isotrope et la densité spectrale d'énergie volumique vé ri�ent :

j "
� (� ) =

c0

4
wem ,� (� ) (21.2)
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FIG . 21.2 – Contributions géométriques au rayonnement hémisphérique isotrope

Cette relation, de nature géométrique, s'applique donc p our fréquence unique comme
pour la totalité du spectre de rayonnement : j "

r = c0
4 wem . Pour un corps noir, des mod�eles

microscopiques permettent de calculer wem ,� pour en déduire j "
� = jCN

� (� ).

21.2 – Théorie de Planck de l'absorbeur intégral

21.2.1 - Rayonnement dans une cavité

Mod�ele pour un corps noir Un parallélépip�ede rectangle de côtés `x , `y et `z selon les
trois axes (Oxyz), formé d'un conducteur en équilibre thermique avec le ray onnement,
sert de mod�ele de corps noir. Une composante du champ électromagnétique dans cette
cavité étant recherchée sous la formeF(x, y, z, t ) = f (x)g(y)h(z) exp (i!t ), l'équation de

Hertz impose f 00

f + g 00

g + h 00

h + ! 2

c2
0

= 0. Les limites en x = 0 et `x , y = 0 et `y et z = 0 et `z

imposent F(x, y, z, t ) = F0 sin (nx �x=` x ) sin (ny �y=` y ) sin (nz �z=` z ) exp (i!t ) avec pour

la fréquence la relation � = c0
2

r
n 2

x
` 2

x
+

n 2
y

` 2
y

+ n 2
z

` 2
z

. Dans le cas d'une seule dimension, cette

relation � = c0n
2` s'identi�e �a la condition n� = 2` de formation d'une onde stationnaire.

Spectre continu Chaque triplet d'entiers (positifs) nx , ny , nz dé�nit donc un modede
vibration possible du champ électromagnétique dans la ca vité, c'est-�a-dire une direc-
tion possible du vecteur d'onde ~k ; compte tenu des polarisations possibles du champ
électromagnétique associé �a un vecteur~k donné, on peut prévoir l'existence de deuxos-
cillateurs indépendants pour chaque triplet nx , ny , nz . L'écart de fréquence entre deux
modes immédiatement voisins sera de l'ordre de de c0=` � 108 Hz pour ` � 1 m, �a compa-
rer aux fréquences � 1014 Hz du domaine visible. Ce rayonnement thermique est formé
d'un grand nombre de raies tr�es voisines, et semble être continu.

Plus précisément, dans un espace �ctif d'axes X = nx =`x , Y = ny =`x , Z = ny =`z ,
chaque couple de modes est un point et une valeur donnée de � correspond �a un huiti�eme
de sph�ere de rayon r = 2�=c 0. Le nombre de modes correspondant �a l'intervalle de
fréquence [� , � + d� ] est donc l'espace compris entre deux huiti�emes de sph�ere, soit
1
84�r 2dr . Dans ce volume, chaque couple de modes occupe l'espacedXdYdZ = 1

` x ` y ` z

puisque dn x = dn y = dn z = 1 entre deux triplets de modes consécutifs, et le nombre de

modes associés �a cet intervalle de fréquences est doncdN modes = 2`x `y `z
�r 2dr

2 soit un

nombre de modes par unité de volume dn modes = 8�� 2d�
c3

0
.

21.2.2 - Mod�eles pour l'interaction mati �ere–rayonnemen t

Le mod�ele de Rayleigh et Jeans Par analogie aux oscillateurs macroscopiques, on peut

associer l'énergie par unité de volume wem ,� = kB T8�� 2

c3
0

, conduisant �a une densité

spectrale de �ux hémisphérique rayonné j � = 2k B T�� 2

c2
0

. Un tel comportement n'est pas

conforme aux résultats expérimentaux, en particulier pa rce qu'il devrait correspondre

122



�a une croissance continue du �ux rayonné �a haute fréquen ce (on parle de catastrophe
ultraviolette pour cette conséquence de ce mod�ele simpli�é). Toutefoi s, pour des va-
leurs assez faibles de la fréquence, l'expression obtenueici co�̈ncide tr�es bien avec la loi

expérimentale valable aux basses fréquences,jRJ
� ' 2k B T�� 2

c2
0

, qui porte le nom de relation

de Rayleigh et Jeans.
Ce mod�ele a été remplacé par la loi de Planck, qui est conforme aux résultats

expérimentaux et donc permet de retrouver la loi limite de R ayleigh et Jeans aux basses
fréquences. Nous allons en présenter une justi�cation pl us simple que le développement
statistique originalement proposé par Planck.

Absorption et émission de rayonnement L'absorption d'un rayonnement de fréquence
� par une assemblée d'atomes n'est possible que si une transition énergétique permet de
faire passer ces atomes du niveau d'énergieE au niveau E0, avecE0- E = h� , o �u h est la
constante de Planck : l'atome absorbe un photon de fréquence � et d'énergie � = h� .

On observe alors �a une diminution de la population N du niveau E, et �a une aug-
mentation de la population N 0du niveau E0, proportionnellement �a la population N des
atomes d'énergie E et au nombre de photons par unité de volume �a la fréquence � , donc
�a la densité volumique d'énergie �a cette fréquence ; c' est l'absorption stimulée, décrit par
la loi cinétique - dN

dt

�
�
as = dN

dt

�
�
as = � (� )Nw em ,� .

Le niveau E0se dépeuple alors par émissionde photons (toujours �a la fréquence � ) selon

une loi cinétique de décroissance spontanée,- dN 0

dt

�
�
�
e

= dN
dt

�
�
e = � (� )N 0.

Émission stimulée de rayonnement Einstein a proposé (en 1917), pour rendre compte
des lois du rayonnement, la prise en compte d'un second phén om�ene, dit d' émission sti-
mulée, les photons émis par désexcitation du niveau E0 étant stimulés par la présence
du faisceau monochromatique éclairant la mati�ere. Ce ph énom�ene a d'ailleurs été mis en
évidence de mani�ere directe �a partir de 1953 dans le maser, ampli�cateur de rayonnement
microondes mettant �a pro�t le phénom�ene d'émission sti mulée. Le même effet, dans le
domaine optique, conduit �a la réalisation du premier laseren 1966.

Équilibre thermique entre mati �ere et rayonnement La loi cinétique associée s'écrit

- dN 0

dt

�
�
�
es

= dN
dt

�
�
es = � 0(� )N 0wem ,� ; globalement, on obtient donc - dN 0

dt = dN
dt =

(� (� ) + � 0(� )wem ,� ) N 0- � (� )wem ,� N. L'équilibre thermique est alors associé �a dN 0

dt =
dN
dt = 0, menant �a N 0

N = � ( � ) w em ,�
� ( � )+ � 0( � ) w em ,�

, tandis que le facteur de Boltzmann prédit

N 0

N = exp
�

- E 0- E
k B T

�
= exp

�
- h�

k B T

�
, o �u T est la température d'équilibre des atomes. On

a donc aussiwem ,� = � ( � ) =� ( � )

exp
�

h�
k B T

�
- � 0( � ) =� ( � )

, soit en�n jCN
� = N ( � )

exp
�

h�
k B T

�
- B ( � )

.

La loi de Planck La comparaison de cette relation avec l'expression limite jRJ
� valable

pour les basses fréquences (h� � kB T) m�ene �a N ( � )
h� + k B T( 1- B ( � ) = 2�� 2

c2
0

donc B(� ) = 1

et N(n u) = 2�h� 3

c2
0

; c'est la loi de Planck, obtenue d�es 1900 par Planck par une méthode

différente, sous la forme jCN
� = 2�h� 3

c2
0

1
exp

�
h�

k B T

�
- 1

, o �u l'identi�cation avec les mesures

expérimentales impose la valeur de la constante de Planck, h = 6, 6262� 10- 34 J � s,
compte tenu en particulier de la valeur kB = 1, 3807� 10- 23 J � K- 1 de la constante de
Boltzmann. La loi du rayonnement thermique du corps noir ne d épend pas de la nature
de l'émetteur, mais seulement de constantes universelles.

Photons Aux hautes fréquences, h� � kB T et la loi de Planck prend la forme ap-

prochée jCN
� ' 2�h� 3

c2
0

exp
�

- h�
k B T

�
, faisant appara�̂tre le facteur statistique de Boltzmann

exp(- �
k B T ) pour des particules d'énergie � = h� , lesphotons.

Le mod�ele statistique de Planck est la premi�ere introduct ion historique de la quanti�-
cation de l'énergie : le champ (continu) qui représente un e onde électromagnétique ne
peut échanger avec son environnement (le radiateur thermi que) de l'énergie que par
quantités �nies ou quanta. Nous verrons ultérieurement que ces particules poss�edent
aussi une quantité de mouvement; toutefois, leur description mécanique compl�ete ne peut
se faire que dans le cadre de la dynamique relativiste, en particulier parce que ces parti-
cules, de masse nulle, ne peuvent être associées �a aucun ŕeférentiel barycentrique.

21.3 – Conséquences de la loi de Planck

21.3.1 - Énoncés de la loi de Planck

Expressions de la densité spectrale de �ux hémisphériqu e radiatif La loi de Planck
(dont la démonstration et la mémorisation ne sont pas exig ibles) est indiquée en termes
de densité par unité de fréquence (21.3) :

jCN
� =

2h�� 3

c2
0

1

exp
�

h�
k B T

�
- 1

(21.3)

mais aussi, puisque � = c0=� , en termes de densité par unité de longueur d'onde (21.4),

avec jCN
� = dj CN

r
d� = dj CN

r
d�

c0
� 2 :

jCN
� =

2h�c 2
0

� 5
1

exp
�

hc 0
�k B T

�
- 1

(21.4)
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Tracés Les tracés des lois de PlanckjCN
� (� ) (21.3) etjCN

� (� ) (21.3) sont reportés sur la �g.
21.3, pour deux températures T et T0 = 1, 2� T.

T
T0 > TjCN

�

�

T
T0 > T

jCN
�

�

FIG . 21.3 – Tracés des lois de Planck

Quelle que soit la représentation adoptée, on constate lagrande sensibilité de la courbe
�a de faibles variations de température ; un échauffement même modeste de la source se
traduit par une augmentation importante du �ux rayonné (cf . plus loin x 21.3.3) avec un
déplacement du maximum d'émission vers le bleu (cf. x 21.3.2).

FIG . 21.4 – Loi de Planck en échelle logarithmique

La �g. 21.4 représente (�a gauche) la mesure (moyennée sur plusieurs années) de la
luminance spectrale solaire (en mW � m2 � nm - 1) en fonction de la longueur d'onde (en
nm ). La courbe (tracée en échelle logarithmique, en bleu foncé) est superposée �a une
mesure au niveau du sol (0km, montrant les raies d'absorption atmosphérique) et �a un
alignement avec la loi de Planck pour un radiateur �a 5 770 K.

De même, la �g. 21.4 représente (�a droite) la mesure de la luminance du fond (noir)
de l'Univers. La courbe (tracée ici aussi en échelle logarithmique) est superposée �a un
alignement avec la loi de Planck pour un radiateur �a 2, 7 K. La courbe précise l'origine
des mesures ; FIRAS et DMR sont des mesures embarquées par lesatellite COBE, UBC
une mesure embarquée sur une fusée. Les autres mesures ont́eté effectuées au sol.

21.3.2 - La loi du déplacement de Wien

La densité spectrale (21.4) peut être écritejCN
� =

2�k 5
B T 5

h 4c3
0

u 5

exp( u )- 1 o �u u = hc 0
�k B T ; la

longueur d'onde du maximum d'émission correspond �a
dj CN

�
d� = - h 0

� 5k B T
dj CN

�
du = 0 ; or,

d
du

u 5

exp( u )- 1 = 0 , 1 - u
5 = exp(- u) ; une solution approchée u0 = 5 peut suf�re ici (la

solution exacte estu0 ' 4, 97) pour exprimer la longueur d'onde � max correspondant au
maximum d'émission ; c'est la loi de Wien. Des exemples �gurent dans le tab. 21.1, pour
les températures du fond cosmologique, d'un objet terrest re et de la surface solaire.

� maxT =
hc0

u0kB
= 2, 90� 10- 3 K � m (21.5)

T 3, 0K 300K 5 770K
� max (domaine) 1, 07mm (radio) 9, 7 �m (IR) 503nm (visible)

TAB . 21.1 – Applications de la loi de Wien

En particulier, on distinguera les émetteurs terrestres, objets �a température ordinaire
(� 300K) qui émettent essentiellement dans le domaine infrarougeet les émetteurs du do-
maine visible (la surface extérieure des étoiles est un exemple acceptable de corps noir)
qui doivent être portés �a des températures beaucoup plu s élevée (de 3 000K �a 10 000K).

21.3.3 - La loi de Stefan-Boltzmann

La constante de Stefan Le �ux hémisphérique rayonné sur la totalité de l'éten due
spectrale (pour � variant de 0 �a + 1 ) peut s'écrire jCN

r =
R1

0 jCN
� d� soit, en faisant le

changement de variable u = hc 0
�k B T (comme ci-dessus), jCN

r =
2�k 4

B T 4

h 3c2
0

R1
0

u 3

exp( u )- 1du .

Le calcul classique de l'intégrale fournit u 3

exp( u )- 1 = u3 exp (- u) (1 - exp (- u)) - 1 soit

par développement u 3

exp( u )- 1 = u3 exp (- u)
P 1

k = 0 exp (- kx) donc l'intégrale �a calculer

prend la forme
R1

0
u 3

exp( u )- 1du =
P 1

k = 0
R1

0 u3 exp (-( k + 1)u) du . Une intégration par

parties montre que
R1

0 u3 exp (- �u ) du = 6
� 4 , donc

R1
0

u 3

exp( u )- 1du = 6
P 1

k = 0
1

k 4 = � 4

15 ,

ce qui permet d'écrire jCN
r =

2� 5k 4
B T 4

15h 3c2
0

, c'est-�a-dire la loi de Stefan-Boltzmann:

jCN
r = �T 4 � =

2� 5k4
B

15h3c2
0

= 5, 67� 10- 8 W � m - 2 � K- 4 (21.6)
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o �u la dépendance en T4 souligne la tr�es forte croissance de la puissance rayonnée par
unité de surface du corps noir en fonction de sa températur e. La constante de Stefan� a
d'abord été évaluée expérimentalement avant d'être reliée par (21.6) aux constantes de
Planck h et de Boltzmann kB .

Étendue spectrale Le �ux radiatif hémisphérique d'équilibre jCN
r = �T 4 est en principe

réparti sur la totalité du domaine spectral mais, en prati que, la quasi-totalité (98 %) de ce
�ux est rayonné dans l'intervalle de longueurs d'onde comp ris entre 0, 5� max et 8� max ;
cet intervalle porte le nom d' étendue spectraledu rayonnement émis par un corps noir �a
la température T, si � max est donné par la loi de Wien (21.5).

Le tab. 21.2 reprend les températures déj�a présentéesdan le tab. 21.1, en détaillant les
étendues spectrales associées. On y remarque en particulier que les étendues spectrales
des émetteurs thermiques et stellaires sont disjointes; il est donc parfaitement possible
d'étudier séparément le comportement d'un même syst�e me optique pour ces deux do-
maines spectraux.

T 3, 0K 300K 5 700K
� max

2
— 8� max 0, 5mm — 8 mm 5 �m — 80 �m 250nm — 4 �m

TAB . 21.2 –Étendues spectrales

C'est ainsi que l'atmosph�ere terrestre est largement tran sparente dans le domaine de
l'étendue spectrale du rayonnement solaire (du proche ult raviolet au proche infrarouge)
tandis qu'elle est largement opaque dans le domaine de l'ét endue spectrale des rayonne-
ments thermiques (dans l'infrarouge lointain). C'est cett e propriété qui permet de rendre
compte de l'effet de serre atmosphérique.

RAYONNEMENT THERMIQUE D ' UN ABSORBEUR INT ÉGRAL

La surface latérale d'un corps noir (corps opaque absorbant sans ré�exion toute
la lumi�ere qu'il reçoit) �a l'équilibre thermique �a la t empérature T est un émetteur
de rayonnement hémisphérique, avec la puissance totale rayonnée par unité de
surface jCN

r = �T 4, avec� = 5, 67� 10- 8 W � m - 2 � K- 4.
Cette puissance est concentrée au voisinage d'un maximum donné par la loi de
Wien, � max � T = 2, 98� 10- 3 K � m.

21.3.4 - Quantité de mouvement des photons

Thermodynamique d'un gaz de photons On a montré que la pression exercée par une
onde électromagnétique de densité volumique moyenne d' énergie wem en incidence

sous l'angle � sur une paroi métallique est P = 2wem cos2 � . La partie de l'énergie in-
cidente sur une des parois sous cet angle� (�a d� pr�es) est dw em = d


4� wem , avec pour
contribution �a la pression totale dP = d


2� cos2 �w em donc dP = cos2 � sin �d�w em . La
somme des contributions associées �a toutes les directions de l'onde incidentes sur la paroi

fournit P =
R�= 2

0 dP = w em
3 .

On peut en déduire l'étude thermodynamique du gaz de photo ns, sous la forme
U(T, V) = Vwem (T) donc dU = wem (T)dV + V dw em

dT dT et dS = dU + pdV
T donc

dS = 4w em
3T dV + V

T
dw em

dT dT. L'application du lemme de Schwartz @2S
@T@V= @2S

@V@T �a cette

expression de la fonction d'état S(T, V) impose alors 4
3T 2

�
dw em

dT T - wem

�
= 1

T
dw em

dT

qui prend en�n la forme de l'équation différentielle dw em
w em

= 4dT
T , qui s'int�egre en

wem = aT4. La comparaison avec (21.2) montre quea = 4�
c0

: la loi de Stefan-Boltzmann
peut être considérée comme une propriété des gaz de photons �a l'équilibre thermique.

Quantité de mouvement des photons La relation P = w em
3 pour un gaz de photons,

comparée �a P = 2
3

U
V pour un gaz parfait monoatomique, montre que pour une énerg ie

� et une vitesse données, la quantité de mouvement d'un phot on est le double de celle
d'une particule classique : dans le second cas,� = 1

2m~v2 et k~pk = mv = 2 �
v tandis que

dans le second,� = h� et k~pk = h�
c0

.

21.4 – Bilans thermiques radiatifs

21.4.1 - Rappels

Le bilan thermique d'un syst�eme de volume V, limité par la surface fermée S, est

donné par l'équation différentielle -
H

S

h
jp + j r + ~j c � ~n

i
dS =

R
V

�
�c @T

@t - p `
�

d� , o �u �

est la masse volumique du syst�eme, c sa capacité thermique massique etp` la densité
volumique de puissance localement créée.

Les trois modes de transfert thermiques pris en compte ici sont la conduction ther-

mique, véri�ant en général la loi de Fourier, ~j c = - �
��!
grad T , les transferts pariétaux

convecto-conductifs (comptés positivement vers l'exté rieur) jp = h (T - Text) et les trans-
ferts pariétaux radiatifs (avec la même convention de sig ne) donnés par j r = j "

r - j#
r soit

aussi j r = j émis
r - jabsorbé

r .
La puissance totale reçue par rayonnement par la surface fermée S prend la forme

P! � =
H

S

�
jabsorbé
r - j émis

r

�
dS, les �ux hémisphériques jabsorbé

r et j émis
r devant être

déterminés au niveau de la surface S. Le �ux absorbé �a ce niveau n'est donc pas
nécessairement égal �a sa valeur au niveau de la surface qui l'a émis.
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21.4.2 - Géométrie plane

Échanges radiatifs sans pertes Lorsque deux surfaces rayonnantes sont disposées face
�a face, toute la puissanceP0 = S0j 0

r émis par le syst�eme � 0 est capté par le syst�eme� , qui
a son tour émet P = Sjr ; le bilan radiatif pour � prend la forme P! � = S0j 0

r - Sjr et, si
les deux émetteurs peuvent être assimilés �a des absorbeurs intégraux en équilibre avec

le rayonnement qu'ils émettent, P! � = �
�

S0T04 - ST4
�

.

Linéarisation des bilans radiatifs Même dans le cas particulier (fréquent) o �u les deux
surfaces rayonnantes sont égales (S = S0), l'étude des évolutions thermiques de � (ou � 0)
passe par la résolution d'équations non linéaires ; on les remplace donc souvent par une
forme approchée, dans le cas o �uT0 ' T. PosantT0 = T + �T il vient T04 = T4

�
1+ 4 �T

T

�

donc P! � = 4�T 3S�T ; ainsi, tout se passe comme dans le cas d'un transfert pariétal
convecto-conductif, avec pour constante équivalente de la loi de Newton :

hr = 4�T 3 (21.7)

et dans le domaine des températures usuelles,T � 300 K impose hr � 5 W � m - 2 � K- 1 ;
cette valeur est suf�samment proche des ordres de grandeur o rdinaires des coef�cients
h de la loi de Newton pour qu'on choisisse toujours de prendre e n compte les deux �ux
jp et j r simultanément.

On peut rendre compte de la sorte des échanges radiatifs avec l'atmosph�ere qui en-
toure tous les objets terrestres, en prenant en compte une température radiative de l'at-
mosph�ere lég�erement différente de la température eff ective de l'air ambiant.

21.4.3 - Géométrie sphérique

Effet de dilution Dans le cas d'un émetteur isotrope de surface sphérique de rayon
RS, assimilé �a un corps noir rayonnant �a la température TS, la puissance totale rayonnée
P = 4�R 2

S�T 4
S se répartit, au fur et �a mesure de sa propagation depuis sa source, sur des

surfaces de rayon croissant. Ainsi, sur une sph�ere de rayon d, cette puissance rayonnée se

comporte comme un �ux surfacique radial d'intensité j r (d) = P
4�d 2 ou j r (d) = �T 4

S
R2

S
d 2 . La

température apparente perçue décro�̂t donc comme Téq(d) = TS

q
RS
d , permettant d'écrire

j r (d) = �T 4
éq(d).

Température de surface des plan�etes Si la sph�ere de surfaceRS est une étoile (comme
le Soleil, avecTS = 5 770K et RS = 700, 000km), la température apparente du Soleil au
niveau de la Terre (d = 150� 106 km) estTéq(d) = 389K (116 � C) et le �ux radiatif perçu
est j r (d) = 1 330W � m - 2 ; il s'agit d'une estimation du �ux reçu au niveau de la haute

atmosph�ere, dans le cas d'un éclairage direct (�a midi) ; i l est bien sûr plus faible au niveau
du sol.

Cette évaluation permet de déterminer la température T supposée uniforme d'une
plan�ete sphérique de rayon r. Celle-ci intercepte un �ux j r (d)�r 2 et, si elle est �a l'équilibre
thermique et se comporte comme un corps noir, réémet la même puissance 4�r 2�T 4. On

aura donc pour température d'équilibre T =
Téq( d )

p
2

. Les valeurs ainsi calculées sont re-
portées dans le tab. 21.3.

Plan�ete Mercure Vénus Terre Lune Mars
d (106 km) 58 108 150 227
Téq(d) 626K 459K 389K 317K
t calculé 170 � C 51 � C 2 � C - 49 � C
t min - 220 � C � 460 � C - 70 � C - 153 � C - 80 � C
t max 400 � C � 460 � C 50 � C 107 � C 0 � C

TAB . 21.3 – Températures d'équilibre des plan�etes

Les écarts entre températures minimale (de nuit) et maxim ale (de jour) peuvent être
tr�es importants, notamment dans le cas de Mercure (qui pré sente toujours la même
face au Soleil). Dans le cas de la Terre, des mesures nombreuses permettent de mettre
en évidence des maxima et minima extrêmes, mais la température moyenne radiative
moyenne Tm (dé�nie) de sorte que le �ux radiatif terrestre soit en moye nne �T 4

m par
unité de surface véri�e t m ' 15 � C.

Effet de serre Dans le cas de Vénus, et dans une moindre mesure dans le cas de
la Terre, c'est la présence de l'atmosph�ere qui assure �a la fois l'homogénéisation des
températures (les écarts entre jour et nuit sont bien moin dres sur Terre que sur la Lune, et
non décelables sur Vénus) et du supplément de température du sol : c'est l'effet de Serre.

On peut ainsi considérer que la Terre est entourée d'une couche de température Ta ,
qui ré�échit le rayonnement solaire avec un albédo � = 0, 30. Le bilan thermique de
haute atmosph�ere, vue depuis l'espace, est donc (1 - � )�R 2�T 4

éq(d) = 4�R 2�T 4
a , d'o �u

on déduit Ta =
q p

1- �
2 Téq(d) ' 252 K (- 21 � C). Au niveau de Sol, la température

Tm = 288K est plus élevée qu'en altitude car l'atmosph�ere est part iellement absorbante
pour le rayonnement infrarouge émis pas le sol.
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