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Radiative Pressure

the temperature at the surface of a star such as the sun is ~ 5800K

Defending on the stellar mass
,
it can go from ~2500k to 250 000K

Nuclear reactions in the staller nuclei car rise T up to > 10K

Therefore there is a negative gradient from the center to the outer boundary
of the stars .

Temperature is the signature of motions in the different internat regions of the

star
,

motion that give rise to pressure . [F/S]

① Pressure from /gaseons) matter (nuclei
,
cous
, elections)

② Pressure from photons (transfe of momentum of a surface)

The sam of the pressures conteracts gravity

= Hydrestatic equilibrium



Pour introduire la pression de radiation
, nous altous

raisonnes et calcule en plusieurs étapes.

① Prendre le cas général d'une particule (atomes molécule) qui
se heurte à une baroi

② Interprète les équations dans le cas non ulativiste , puis
retativiste

③ Prendr le cas des photons (relativista)

① Introduite l'intensité spécifique dans le relations -

= faire le lieu avec la partie précédente.

of Illustrations

Pression E
Queues de comètes

Etril Wolf = Payet.
de radiation Voile solaire



Collision élastique d'atomes avec une paroi

Elastique = l'énergie civitique se conserve

E P-E-A
Considirons & systime paroi + atomes]

Avant le choc F = p- Tes
Apr le Choc = Fara + Power

on a Pi = Pf => Apar = Tous - Tatones
(choc "encaissé"par la pawi)

Ip"11-mo 2020

110811 = -mano) = Il Appareill = 2 muco

-Parvill= 2pcso

La pression sur la parti sua connue une fis également
Connu le nombre de particules qui ratreat en collision avec

la paroi par unité de temps et de surface-



· Considions sin bombardement D(0
,
4
, p) sur une surface.

nombre de particules entre p et p + dp

par unité de surface
·

avec un angle d'incidenceeahe O et 0 + do

f et y + dY

dN = D (0 , 4 , p) ddp.
La pression totate

itCo/ pwD(04 ,p)dep

· loundirons un nombre de particules fanmité de volume n (0, 9
,p)

D(0 , 4 , p) d = n(0, 4 , p) d vaO
mu

#
3 dimension

evient epou/0 , +, p) dd



Simplifions , can isotope /direction de vitesse)
-

n(0 1 4 , p) d = d Contend tamoyenne)

P= coup de

=pup)dpd
-

M = 2020 &M = -sinAdD

sit (du -
O

P= 1 /orpu(p)d n(p) = densite volumique.
&

&nou relativiste Onhe considère que le mouvement

de translation Ecin= =
P= 1/ (p)p

P=E Main ; "cin = densité d'énergie anitique
delensemble des particules



-relativiste
Etof : Ep + Ec

Vac" = mch + Ec =>(51)mc

et
1 - V

=> 02 = (e = me
&

on reprend Pu(p) propo
· P-1 (@u(p)Wmwdp.. Cremplace le

P-1(up)0mch(1-E)dp (remplace o

P-1Wm (Vd
vi - 1 = (V+ 1)(u - 1)

↳ (introduct Ec)



U= 1

(1 - v21

-(p)En (1) e

· Si 8 -1 (N) on retrouve le as non relativiste

E(u(p) Eendp = Mi
· Si UX1 P-1/p) Ecudp = unle

En général , on a un mélange de particules R et MR

I



Pression de rayonnement.

Soit un rayonnement isotrope ,
d'intensite Io

On a vu la densité d'enugie de rayonnement
.

= Energie qui a traversé une surface do
dans le temps at

= Er asd

i
-0 rayonnement contenu dans le volume---O

c dt &Octo
-

do

Ausité volumique =

U
du die edt&Tro

Densité dans toute en directions : Up= Frdu·

Reprenous un rayonnement isotrope : My= To

(Prad = 1min) et Prad = 1 To (relativiste)



Moins charmant
, plus giviral , quand te rayonnement nat

has isotrope.

P-/10 ,
4

, 0) prco20 de p

Dans le cas de photons : N= c ; p = d
arec h = 6

.
62 16.34 J

.S

donc onfeut -ains n (0 , 4 , p) en (0, 4 , r)

Notons que densité de photons-site demieton
dur = hu (0 ,4 , p) de de

dav
=> m(0 , l , p) = dedu

(01 , p)dRdr =
1 dao dedr = Er dedr
hr dede chu

=> Podse

Prad =E /Irdvd=de



f si symétrie par rapport à
0== par

Prad = +Ide
Question : Est-ce

que
laSymetic existe ?

Dans le intérieurs stellaires
, l'e cont à l'isotropie at faible.

Dans les atmosphères , elle n'at bas wigligeable.

mais ici on utilise Prad = 12 I wo de
C

comme une sate de mogenue de pressions dues à l'intensité
entrants et sitante.

e
T

Moments

Definition du flux dFr
=dudu Fr =/ Inde

h
onpeut définir le moment d'ordre n de l'intensite spécifique.

Mr(l) = ) Iwd
n= 1 -> Thux ; n= 0)rFdu = cu = n = 2/rEcod = cPrad



Rayonnement du corps noir
&

of les illustrations - diapositives -
Y

Iv = Br(:hus 1
Aux basses Energie ↳r
On utilise e

*
-1 = x quand a est fetit.

exp(x) = 1 +4++...+On

Br(t) = Chr = Et

hi de Rayleigh .
Jeans

utilisée eu radioastronomie pour détermine la températuretenne :
Aux haute Energies A

Br(t) = 9hse-ark bi de Wien



Loi de déplacement de Wiew

permet de connaitre rapidement la lingueur d'onde
du maximum de By(T)

Ix = By(t) = theet +
-

On posenthe dBLes

=b+
+ 0

il suffit donc d'annulerBmax4
=> JmaxT=

Conséquences
Les A chandes émettent dans IUY

froides l'IR

poussières l'IR Pointain



Démonstration loi de Wien

1

Bli) = 2hch en
+

- 1

ohgt de verichte
B =

22575
K
5

x =
h

ht e- 1
kid

B =

2 (kT 5x4(e* 1) -132

h43 (e"- 1)
2

= 0 e Jalle-1)-

x + Jo ,+al => 5 -5- n
-R

e + 0 .
2n - T = 0



Grandeurs bolométriques
I = BH =1. Ch1

1

on hose x= =

*
B = F_ Ch(

que
l'onsuit aussi I = B()= T

S

avec ↓-Ch 5= 5
.
67 to 5 erg/ark's-

constante de Stefan . Boltzmann

· FETB =
UT"
= F
- ( Corpswer)

· u = densité d'énergie ==Tat (isotropie
a= 7 . 56516"erglan kY

· Prad = 1= (relativiste)

Pour le Solit O ,
an entre

,
Tw 1

. 8 10k
Prad =

1 . 57 to 13 N . m-2

Pgay = 2
. 50 10

%
N . m-2

Prad 20 . 60 en

(1N = 1kg - m(s)



Température effective.

Température d'une étoilei alle rayonnait
comme ha caps was

L = 4R2Ft

Lev = 4TRUTf
=> Teff = (14

Utilité I

Si ou connait la distance d'un objet , peu ex 0

Ev= CIr ; L=REF F

= E0= on peut calcule Tf

Si < Diamètre angulaire : E0 : IL (I)= r+
Y

4



Entropie derayonnement. ↑

Pour forma des structures
,
il faut pouvrir évacuer de l'entropie

e le 22 principe de la thermodynamique nous dit qu'un systems isole
he peut qu'augmenter son entropie

En astrophysique ,
le veilleur moyen d'évacuer det'entro pie

et par rayonnement
Que vant l'entropie de rayonnement ?

Me Li de la theimodynamique

d4 = dU + PdV
->

travail fourni pas
Variation de ↓ le système
la quantité de variation d'enregi

chaleur interne

2 Loi de la themodynamique dS =S =S

TdS =
du

+ PdV
Sous la condition d'isotropie et de rayonnement du Corps wir

U = adV avec u = aT4

P= 1n = Ti



TdS = d(aT" V) + jaTY d
↑

=
aTY dV

+ 4aVidi + taT"dV
= LaT"dV + 4aV+3dT

3

=>
dS = LaTdV

+ LaUTIT=d(a + Y)3

=> S = 1 aT 3V + cste
·

3

s = -= entropie for units de volume.
V

Densité de photons ?

Densitéde photons =
densité d'énergie radiante
/

energie d'un photom

laps noir = nu = E)Inde= Bo (t)

et u = J urdr



ny = Jour du =d !

a= => my=3)T
-

A parte... M (3) · S (3)
=>

↑ (z) = J. +e-tdt
↑ (3) = )% t :

+
dt = 2 ↑ (1) = 1 etf(z+y = z4(z)E

=> T(s)=71

ny = ate .
+3 => S = coust

· my

Dans un volume donné
,
l'eutropie at propertionelle au

nombre de photons qu'il contient . (dans la limite

de l'alproximation du corps voil)

Les étoiles évacuent de l'entropie en rayonnant , mais l'entre vie
à l'intérieur de l'élite tend giniralement a diminer an cours

de leur évolution. L'entropie des tites at nighgeable for
magnatà celle du CMB -

Par consequent Sunivers = ate

par unité de volume au cours de l'expansion.


