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Introduction au cours

L’OBJET DU COURS

L’objet du cours Astronomie : histoire et concepts peut se définir en examinant
chacun des éléments de son titre.

Astronomie : « science des astres, des corps célestes (y compris la Terre) et de
la structure de 1’univers”™. »

Nous étudierons donc I’Univers. C’est un ambitieux programme qui nous obligera,
dans le cadre d’un cours d’introduction de trois crédits, a n’aborder que
superficiellement, voire éviter, certains volets pourtant importants de cette vaste
discipline. Il nous aménera aussi a considérer les apports d’autres disciplines, car
I’astronomie n’est pas isolée des autres sciences. Elle recourt largement aux outils et
méthodes mathématiques, elle est concernée a 1’occasion par des sciences comme la
chimie, la géologie. Mais avant tout, elle s’inscrit dans le cadre plus large de la
physique, dont elle s’alimente &8 méme les principaux domaines : mecanique, optique,
physique nucléaire, Relativité. C’est encore plus vrai pour 1’astronomie moderne, que
I’on désigne souvent sous 1’appellation d’astrophysique. Un cours d’astronomie digne
de ce nom doit nécessairement prendre en compte cette réalité. Le cours Astronomie :
histoire et concepts le fera d’une fagon trés accessible, en ne supposant aucune
connaissance antérieure en physique et en prenant le temps de présenter d’une fagon
simple et détaillée toutes les notions qui en relévent.

Histoire : « étude scientifique d’une évolution, d’un passé. »

Adopter une approche historique pour introduire une discipline, c’est considérer que
I’é¢tude de I’évolution de la discipline est indispensable a 1’é¢tude de la discipline elle-
méme. C’est aussi affirmer qu’une science n’est pas un ensemble immuable de faits,
de lois et de théories, mais bien le résultat d’une évolution faite d’essais et d’erreurs,
d’avances et de reculs, évolution qui refléte aussi les contradictions, tensions et
limitations des sociétés dans lesquelles s’inscrit 1’activité scientifique.

Concept : « représentation mentale générale et abstraite d’un objet. »

Le contenu d’une science ne consiste pas non plus en des listes interminables
d’observations et de mesures touchant les phénomeénes naturels, bien que la
confection de telles listes en soit un élément important, du moins en matiére d’efforts
et de temps que 1’on doit y consacrer. C’est, bien plus, un mode de représentation de
la réalité, qui permet d’unir dans un méme cadre des ensembles de phénomeénes a
premiére vue fort disparates. C’est 1a le role des 1ois, théories et modéles scientifiques

Cette définition ainsi que les suivantes sont tirées du Petit Robert.



‘ G-2 ‘ GUIDE D’ETUDE ‘

qui mettent en jeu, en les reliant entre eux, des concepts prealablement définis. Les
concepts forment donc la matiere premiere de cette entreprise de rationalisation. Pour
vous, ils seront les phares, les balises qui guideront votre démarche d’apprentissage.
Il s’agira autant des concepts propres a I’astronomie que des concepts qu’elle a tirés
de la physique. Un soin particulier sera porté a la distinction entre les concepts (les
représentations mentales) et les aspects de la réalité qu’ils recouvrent.

Il convient d’indiquer qu’il ne s’agit pas ici d’un cours d’astronomie pratique ou
d’observation qui serait certes trés intéressant, mais qui constituerait un tout autre
cours. Nous sommes cependant d’avis que toute personne intéressée par les observa-
tions astronomiques devrait aussi étre préoccupée par la signification et I’interpréta-
tion de ces observations.

LE BUT DU COURS ET SES GRANDS OBJECTIFS
Le but

Par une étude de 1’évolution historique d’un domaine particulier des sciences de la
matiére — I’astronomie — et un examen des concepts et théories qu’elle utilise, on
effectuera un premier contact avec la spécificité de la démarche scientifique.

Les objectifs

Ce double but, I’astronomie comme objet d’étude en soi et comme moyen d’initiation
a la démarche scientifique, renvoie a un certain nombre d’objectifs généraux.

1. Connaitre les principales étapes de 1’évolution de 1’astronomie comme recueil
d’observations d’abord, puis comme méthode d’explication et de prédiction
des phénomeénes célestes, depuis 1’ Antiquité jusqu’a la fin du 19€ siecle.

2. Connaitre quelques-uns des développements qu’a connus 1’astronomie depuis
le début du siecle, développements qui lui valent d’étre souvent désignée sous
I’appellation d’astrophysique.

3. Enoncer les questions auxquelles tente de répondre la cosmologie et présenter
les principes et le cadre théorique qui structurent ou limitent les réponses
possibles.

4. Prendre conscience de la rupture — intervenue historiqguement et nécessaire

pédagogiquement — entre les anciens modes d’explication et les nouvelles
théories scientifiques d’une part, et entre le sens commun et la démarche
scientifique d’autre part.

5. Connaitre les principaux éléments de la démarche propre a la science et re-
connaitre ce qui la distingue d’autres démarches se réclamant du méme statut.

6. Reconnaitre les concepts physiques de base utilisés en astronomie et effectuer,
s’il y a lieu, une distinction entre ces derniers et les notions relevant du sens
commun qui leur sont apparentées.
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LE CONTENU DU COURS ET SON ORGANISATION
Le manuel

Une partie de ’ouvrage de Marc Séguin et Benoit Villeneuve, Astronomie et astro-
physique, plus précisément le prologue, les chapitres 0 a 7, ainsi que 9 et 10 et une
partie du chapitre 8, constitue un premier élément de contenu. Dans la documentation
du cours, nous utiliserons le terme « manuel » lorsque nous ferons référence a ce
contenu.

Le guide d’étude

Le guide d’étude, aussi appelé simplement « guide », comprend, outre la présente
introduction, cing modules qui correspondent respectivement au début du manuel
(prologue et chapitre 0) et aux quatre premiéres parties. La majeure partie du
chapitre 8 du manuel, de méme que les chapitres 11 et suivants, n’ont pas été retenus
pour ce cours.

Chaque module du guide correspond a deux ou trois chapitres du manuel; il débute
par une présentation suivie des objectifs généraux et de la liste des concepts que nous
avons jugé important d’expliquer dans le guide, qu’on les retrouve ou non dans le
manuel. Suit la liste des lectures a faire dans le manuel ou dans le guide, dans 1’ordre
ou nous vous suggeérons de les lire; le tableau G-1 présente la méme information,
mais pour I’ensemble des modules. Dans certains modules, des remarques
préliminaires fournissent des avertissements ou des informations utiles avant
d’entreprendre votre lecture.

Viennent ensuite des explications complémentaires portant sur des concepts préecis ou
des sujets plus généraux; ce sont de courts textes précisant ou expliquant avec plus de
détails des notions abordées dans le manuel. A la suite de celles-ci, on retrouve des
explications supplémentaires qui présentent des sujets non traités dans le manuel ou
élaborent davantage sur des notions qui y sont abordées. Ces explications sont
indiquées par la présence, dans la marge du guide, d’une étoile, suivie la plupart du
temps du numéro de la page ou de la section correspondant dans le manuel; ce
numeéro apparait aussi dans la liste des concepts. Notez que 1’emploi des qualificatifs
« complémentaire » et « supplémentaire » ne signifie pas que ces sections sont
facultatives.

On trouve ensuite une liste de références ou de textes suggérés dont la lecture, elle,
est facultative, puis un résumé du contenu étudié. Chaque module se termine par des
activités, comprenant la liste des questions et problemes a faire dans le manuel, et des
exercices congus expressément pour le cours.

Le guide comporte aussi une série d’appendices qui présentent des notions préalables
au cours, surtout mathématiques, et des activités s’y rapportant. Enfin, le guide se
termine par le corrige des exercices des modules et appendices.
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Pour éviter toute confusion entre le manuel et le guide, nous utilisons un systéeme de
numeérotation particulier :

- les numéros des pages du guide sont toujours précédés de la lettre G
(exemple : page G-12);

- les numéros des figures, tableaux et équations du guide sont précédés de la
lettre G, suivi du numéro du module (exemples: équation G-2.2,
tableau G-4.1) ou de la lettre A, pour un appendice (exemple : figure G-A.3).

Le tableau G-2 illustre la structure d’un module du guide; la structure de I’ensemble
du guide est clairement exposée par sa table des matiéres. Vous noterez qu’afin
d’équilibrer la quantité de matiére entre les deux examens du cours, le module 2 a été
scindé en deux parties possédant chacune la structure et les ¢léments d’un module.

LA DEMARCHE PEDAGOGIQUE

Nous avons pensé vous proposer un mode de fonctionnement que vous pourriez
adopter pour commencer. La démarche que nous vous suggérons est une démarche
dynamique qui utilise au maximum les relations entre le manuel et le guide d’étude. 11
sera donc important que vous gardiez toujours a portée de la main le manuel et au
moins la partie du guide que vous étes en train d’étudier. Les consignes concernant la
démarche que nous vous suggérons apparaitront sous forme de commentaires dans le
guide d’étude, la premicre fois que vous rencontrerez chacune des rubriques. Ces
consignes sont présentées de la facon suivante :

AVANT DE POURSUIVRE...

Nous vous suggérons d’aller immédiatement souligner...

A des fins de référence, nous avons schématisé cette démarche dans le tableau G-3. II
va sans dire qu’il ne s’agit 1a que d’une suggestion en vue de permettre une utilisation
efficace du matériel pédagogique du cours. Aprés I’expérience des premicres
semaines, vous jugerez peut-étre avantageux de modifier la démarche proposée afin
de I’adapter a vos besoins ou a votre style d’apprentissage. C’est a vous de découvrir
ce qui vous convient le mieux.

Nous avons aussi établi un échéancier qui devrait vous aider dans la planification de
vos activités et de vos travaux notés. Il apparait au tableau G-4, c’est la feuille de
route.
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TABLEAU G-1
Ordre de lecture suggéré

MODULE 0 (prologue et chapitre 0)

1.

2
3.
4

Prologue (p. 2-11)

Annexes et appendices (voir tableau G-0.1)
Chapitre 0 (p. 13-34)

Compléments :

0.1 L altitude de l’étoile Polaire (p. 38)

0.2 Les étoiles circumpolaires (p. 38-39)

0.3 L’altitude du Soleil (p. 39)

0.6 La prédiction des éclipses de Soleil (p. 44)

Explications supplémentaires :
G-0.1 Petite chronologie de I’Univers et de la Terre (p. G-34)

MODULE 1 (chapitres 1 et 2)

1.

© N o g~ DN

10.
11.

Explications supplémentaires :
G-1.1 L astronomie avant [’invention de [’écriture (p. G-52)

Introduction de la premiére partie et section 1.1 (p. 52-56)
Sujet connexe : Une critique de ’astrologie (p. 69-71)
Sections 1.2 et 1.3 (p. 56-59)

Introduction du chapitre 2, sections 2.1, 2.2 et 2.3 (p. 76-80)
Section 1.4 (p. 59-62)

Section 2.4 (p. 80-81)

Explications supplémentaires :
G-1.2 L astronomie au Moyen Age (p. G-53)

Sections 1.5a 1.7 (p. 62-68)
Sections 2.5 a 2.10 (p. 81-93)

Compléments :
1.1 Période sidérale et période synodique (p. 72-73)
2.3 La relation intensité-luminosité-distance (p. 101)

(suite —)
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TABLEAU G-1 (SUITE)
Ordre de lecture suggéré

MODULE 2 — PARTIE I (chapitre 3)

1.
2.

6.

Introduction de la deuxieme partie et sections 3.1 et 3.2 (p. 106-112)
Explications supplémentaires

G-2.1 Cinématique, dynamique et vecteurs (p. G-71 a G-78)
Sections 3.3 a 3.6 (p. 112-119)

Compléments

3.2 De la troisiéme loi de Kepler & la force en 1/r? (p. 131-132)
3.3 Lachute de la Lune (p. 132-133)

3.4 Laloi de la gravitation universelle (p. 133)

3.5 Laloi de Kepler généralisée (p. 133-134)

Explications supplémentaires

G-2.2 La loi de Bode (p. G-78)

G-2.3 Lois et théories (p. G-78 a G-80)

Sujet connexe : La nature de la science et de la technologie (p. 205-208)

MODULE 2 - PARTIE Il (chapitres 4 et 5)

1.

a M w N

10.

11.

Sections 5.1 a 5.5 (p. 179-191) et 4.1 a4 4.2 (p.143-147)

Sujet connexe : L ’évolution du télescope (p. 192-197)

Complément 5.1 Le grossissement d’un télescope (p. 209-210)

Section 3.7 (p. 119-123)

Explications supplémentaires

G-2.4 L’énergie (p. G-103 a G-105)

Sections 5.6 a 5.8 (p.198-204)

Complément 4.1 Les magnitudes

Explications supplémentaires

G-2.5 Luminosité, intensité et magnitudes (p. G-105 et G-106)

Sections 4.2 a 4.8 (p. 144-165)

Compléments

4.2 Le rapport Ig/ ly et la tempeérature des étoiles (p. 170-172)

4.4 [ ’effet Doppler classique (p. 173-174)

Explications supplémentaires

G-2.6 Mouvement propre et vitesse effective des étoiles (p. G-106 et G-107)
(suite —)
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TABLEAU G-1 (SUITE)
Ordre de lecture suggéré

MODULE 3 (chapitres 6 et 7; chapitre 8, section 8.5)

1.

2
3.
4

o

Introduction de la troisiéme partie et chapitre 6 (p. 216-250)
Section 9.7 (p. 384-387)
Chapitre 7 (p. 262-300)

Explications supplémentaires
G-3.1 La découverte du premier trou noir (p. G-131 a G-134)

Section 8.5 (p.342-344)
Sujet connexe : La vie du Soleil (p. 302-303)

MODULE 4 (chapitre 8, sections 8.7 et 8.8; chapitres 9 et 10)

1.
2.

Introduction de la quatriéme partie (p. 368-369).

Explications supplémentaires

G-4.1 Qu est-ce que la cosmologie? (p. G-158 a G-160)

G-4.2 Petit historigue des modeéles d’univers (p. G-160 a G-162)
Sections 9.1 2 9.2 (p.370-373), 8.6 (p. 345-347) et 9.3 2 9.4 (p. 373-379)

Explications supplémentaires
G-4.3 Un autre point de vue sur [’expansion (p. G-162 a G-165)

Sections 9.5 a 9.6 (p.379-383) et 10.1 a 10.4 (p. 395-415)

Explications supplémentaires
G-4.4 Le nouveau modele standard (p. G-166 a G-169)

Compléments

10.4 Le trajet des photons du rayonnement de fond cosmologique dans le
modeéle d’Einstein-de Sitter (p. 418-420)

10.5 Comparaison des distances et des intensités des objets lointains dans le
modele d’Einstein-de Sitter et dans le nouveau modele standard (p. 420-
421)

Sujet connexe : La victoire du Big-Bang (p. 390-392)

Sections 8.7 a 8.8 (p. 347-353); fin de la section 9.7 a la section 9.8 (p. 387-
389)
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TABLEAU G-2
Structure d’un module type

PRESENTATION
OBJECTIFS GENERAUX
CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
concept a souligner dans le manuel XX [Y] concept a souligner dans le manuel XY
concept absent du manuel G-X.Y concept absent du manuel XX

AVANT DE POURSUIVRE... (REMARQUES PRELIMINAIRES)
LECTURES

EXPLICATIONS
EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

1.1 TITRE DE LA PREMIERE SECTION DU MODULE 1 (P. XX-XX)
Explication globale portant sur certains concepts de la section 1.1.
1.2 TITRE DE LA DEUXIEME SECTION DU MODULE 1 (P. XX-YY)

Regroupement d'explications distinctes sur des concepts de la section 1.2.

w24 Explication relative au concept apparaissant a la page 24 (du manuel).

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES
YAg G-1.1 PREMIERE EXPLICATION SUPPLEMENTAIRE DU MODULE 1

A G-1.2 DEUXIEME EXPLICATION SUPPLEMENTAIRE DU MODULE 1

REFERENCES ET TEXTES SUGGERES
RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

ACTIVITES (QUESTIONS, PROBLEMES ET EXERCICES)

Note.— L’¢toile dans la marge signifie qu’il y a un renvoi a cette section ou ce
passage dans le tableau Concepts et sujets traités au debut du module.
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TABLEAU G-3
Démarche proposée pour 1’étude d’un module.

MANUEL

GUIDE

1. Lire le texte de présentation.

A\ 4

2. Lire les objectifs généraux.

\ 4

4. Souligner dans le manuel les

concepts et numéros de sections
affichés en caractéres gras dans la liste.

3. Parcourir la liste des concepts et
sujets traités dans le guide.

v

5. Lire les remarques préliminaires.

A 4

6. Consulter, s’il y a lieu, les annexes,
appendices ou explications
supplémentaires.

7. Lire le manuel dans I’ordre suggéré
par le guide. Si un numéro de section ou
un concept souligné est rencontre...

...lire les explications complémentaires
associées a cette section ou ce concept
(une étoile avec le n° de page ou de

section figure dans la marge du guide).

A 4

8. Lire ou relire les explications
complémentaires ou supplémentaires.

\ 4

A\ 4

9. Lire le résumé du module.

10. Effectuer les questions de révision
et problémes suggérés dans la liste du
guide (les réponses des problémes sont
a la fin du manuel)...

... effectuer aussi les exercices supplé-
mentaires proposés a la fin du module
(les corrigés sont a la fin du guide).
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GUIDE D’ETUDE

TABLEAU G-4
Feuille de route

semaines | modules | encadrement | travaux notés | dates importantes
1 contact de
démarrage

module 0 g
2
3

module 1
4

disponibilité

5

module 2

artie 1

6 p
7 examen 1

module 2

partie 2 . .
8 rétroaction
9
10 module

3

11
12 disponibilité
13 activité

module 4 de R
14 synthese
15 exa;nen

rétroaction
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L’ENCADREMENT

Ce cours est congu en vue d’une démarche d’étude autonome, selon un rythme qui
vous convient. A cette fin, la documentation que vous avez recue comprend toutes les
informations et consignes nécessaires pour faire le cours.

Cependant, pour vous soutenir dans votre démarche, nous vous offrons une formule
d’encadrement individuel dont vous bénéficiez pendant toute la durée du cours. Cet
encadrement est assuré par une personne tutrice, détenant une formation universitaire
en physique et maitrisant bien le contenu du cours, qui travaille sous la direction
pédagogique du professeur responsable.

La formule d’encadrement comporte notamment (voir le tableau G-4) :

- un contact de démarrage, par courriel ou par téléphone, sur I’initiative de la
personne tutrice, prévu durant la premiére ou la deuxieme semaine de cours;

— la possibilit¢ de communiquer avec elle pour toute question relative aux
aspects administratifs, a la matiére, aux activités d’autoapprentissage et aux
travaux notes;

— une rétroaction écrite, accompagnée si nécessaire d’un contact personnalisé,
sur les travaux notés que vous avez fait parvenir a la personne tutrice aux
moments indiqués sur la feuille de route et qu’elle a corrigés;

N’hésitez pas a entrer en contact avec elle lorsque vous en ressentez le besoin. Elle
est la pour vous soutenir et répondre a vos questions; vous ne la dérangez pas.

Pour communiquer avec elle, vous pouvez utiliser le téléphone, le courrier postal et le
courrier électronigue. VVous trouverez ses coordonnées dans la « lettre de tutorat » que
VOUS avez recue avec votre documentation.

Finalement, nous vous conseillons de commencer vos apprentissages méme si le
contact de démarrage n’a pas encore eu lieu. Il peut en effet s’écouler un certain delai
entre la réception de vos documents de cours et la date officielle de début de votre
cours indiquée dans la « lettre de tutorat ».

L’EVALUATION ET LA NOTATION

L’¢évaluation porte sur trois travaux notes :

— deux examens a domicile portant respectivement sur les modules 0, 1 et?2
(premiere partie), et sur les modules 2 (deuxiéme partie), 3 et 4;

—  une activité de synthése, portant sur I’ensemble du cours.
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Les notes seront réparties de la maniere suivante :
Premier examen 35%
Deuxieme examen 40 %
Activité de synthese 25 %

Les deux examens comporteront des questions ouvertes et a réponses suggerées
comme celles que 1’on retrouve a la fin des modules. Les questionnaires vous seront
expéediés par courrier électronique, ou par la poste si vous le désirez, au milieu et a la
fin du cours (voir le tableau G-4). Vous disposerez d’une semaine pour retourner vos
questionnaires remplis. A cette fin, chaque questionnaire mentionnera la date limite a
laguelle il devra étre retourné, le tampon de la poste ou la date d’envoi du courriel
avec questionnaire joint faisant foi du respect de cette exigence.

Dans le cas des gquestions ouvertes, ce ne sera pas la réponse elle-méme qui sera éva-
luée, mais bien la démarche suivie pour y arriver, telle que vous 1’exposerez dans
votre solution. En fait, aucun point ne sera attribué si seulement la réponse, méme
correcte, apparait. Il importera donc que vos solutions indiquent tres clairement toutes
les étapes de votre raisonnement. Les solutions des exercices, dans la section
« Corrigé » a la fin du guide, constituent des exemples de solutions acceptables.

L’activité de synthése, que vous recevrez trois semaines avant la fin cours, servira a
verifier votre capacité a faire le lien entre des éléments vus dans divers modules du
cours. Ce travail noté devra étre retourné au plus tard a la date de fin du cours
indiquée dans la « lettre de tutorat ».

Tous ces travaux sont individuels : le travail d’équipe n’est pas autorisé¢ dans ce
cours.
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CONNAISSANCES NECESSAIRES ET MATERIEL EXIGE

Toute étude, qui se veut le moindrement sérieuse, d’un domaine comme 1’astronomie
demande de posséder un certain nombre d’« outils » intellectuels ou matériels. Le
cours a toutefois été concu de facon a vous permettre d’effectuer un bon bout de
chemin en n’utilisant que des outils trés 1égers.

Les outils intellectuels requis pour le cours sont :

— la notation scientifique;

—  quelques rudiments d’algebre;

—  des habiletés reliées a ’utilisation des graphiques;

— la connaissance de certains symboles (grecs ou mathématiques) couramment
utilisés en physique et en astronomie.

Afin de vous permettre de vérifier si vous possedez ces outils ou de rafraichir vos
souvenirs, nous avons ajouté, a la fin du guide, quatre appendices correspondant aux
quatre outils mentionnés ci-dessus. IIs indiquent le genre d’opérations que ces outils
vous permettront d’effectuer et fournissent les explications nécessaires pour vous
aider a les maitriser. Vous y trouverez méme des exercices permettant de tester vos
habiletés.

Vous pouvez entreprendre immeédiatement la lecture de ces appendices, ou attendre le
moment ou I’on vous indiquera que ces notions sont nécessaires, dans les remarques
préliminaires en début de module ou dans des suggestions associées a des exercices.

Par ailleurs, les outils matériels que vous devez posséder sont :
— une regle (métrique),
—  un rapporteur d’angle,

— une calculatrice.

Dans ce dernier cas, 1’idéal — surtout si vous avez I’intention de suivre d’autreS cours
de science — consiste en une calculatrice dite « scientifique » qui affiche, entre autres,
les fonctions trigonométriques, logarithmiques et exponentielles. On en trouve de
nombreux mode¢les sur le marché, a partir d’une vingtaine de dollars.

Une calculatrice standard, comportant les quatre opérations et la racine carrée (V), est
toutefois suffisante pour le cours, bien qu’elle vous demandera d’effectuer un peu
plus d’opérations mentales.
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LA TERRE, UN GRAIN DE POUSSIERE... EN MOUVEMENT

Manuel

Prologue Le grand tour
Chapitre 0 L ’astronomie a ['eil nu

Cette introduction au cours consiste en une premiére rencontre
avec 'immensité de [’Univers et en une prise de contact avec la
réalité des observations astronomiques. Elle vous permettra
d’apprécier les dimensions de [’Univers, d’avoir un apergu
général des différents objets qu’on y retrouve et de vous situer
par rapport au temps et aux distances en jeu. Ce module
introductif sera aussi pour vous [’occasion de vous familiariser
avec la fagon dont on décrit les positions des objets célestes et de
découvrir l'influence des divers mouvements de la Terre sur les
observations effectuées a partir d’elle. Il vous amenera a mieux
percevoir le lien qu’il est possible d’établir entre les différents
points de vue a partir desquels les mouvements célestes peuvent
étre observes.






MODULE 0
PRESENTATION

« Et pourtant, elle bouge... »

En effet, notre planete Terre est un observatoire toujours en mouvement. Ces paroles,
attribuées sans doute erronément a Galilée qui les aurait murmurées a la fin de son
proces pour hérésie, sont lourdes de signification. Il est difficile de croire aujourd’hui
que cette idée ait pu rencontrer une telle opposition avant d’étre finalement acceptée,
a la fin du 17€ siecle. Mais soyons honnétes : avez-vous vraiment 1’impression que
vous tournez actuellement a plus de 1100 km/h sur une sphére qui elle-méme fonce a
travers le cosmos a plus de 100 000 km/h ?

L’hypothé¢se de la Terre tournant autour du Soleil (et sur elle-méme) a permis de ré-
gler nombre de problémes auxquels I’humanité s’était butée durant des si¢cles. Elle
nous cause toutefois une difficulté énorme : nous sommes sur la Terre! Nous obser-
vons donc I’Univers a partir d’une plate-forme qui tourne et se déplace, ce qui com-
plique énormément ’interprétation des positions observées. En plus de cette difficulté
primordiale, d’autres particularités du mouvement de la Terre enveniment encore la
situation : I’axe de rotation de la Terre sur elle-méme est incliné par rapport a I’axe de
son orbite et son orientation change lentement; la Terre ne tourne pas sur un cercle
parfait autour du Soleil; de plus, sa vitesse n’est pas constante. Les mémes remarques
valent pour le mouvement de la Lune autour de la Terre. Toute étude de 1’Univers
doit donc commencer par cette prise de conscience : une bonne partie des mouve-
ments que nous observons dans le ciel provient des mouvements de la Terre elle-
méme.

Pour réfléchir a cette question, rien de mieux que de sortir par une nuit claire, hors de
la ville si possible, et d’observer le ciel. Faites-le au moins une fois pendant la durée
du cours. Nul livre d’astronomie ne peut procurer une telle sensation! Laissez-vous
hypnotiser par la splendeur du spectacle, mais pas trop... essayez de remarquer la po-
sition des étoiles les plus connues. La Grande Ourse, par exemple, permet de localiser
facilement 1’étoile Polaire (voir figure G-0.1). En effet, la ligne prolongeant la droite
qui joint les deux étoiles de I’extrémité opposée a la poignée de la « casserole »
(Merak et Dubhe) passe tres prés de 1’étoile Polaire, facile a reconnaitre car elle est la
plus brillante dans ce coin du ciel. Observez le changement de position de ces étoiles
a quelques heures d’intervalle. Essayez de distinguer des planetes; elles sont plus
brillantes et scintillent beaucoup moins que les étoiles. Prenez le temps qu’il faut.
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A la fin du cours, tout ce que vous aurez vu cette nuit-la aura pris un sens nouveau.
Bonne observation! Et si un jour I’observation a 1’ceil nu ne vous suffit plus, sachez
qu’il existe de nombreux clubs d’astronomie amateurs; il risque fort d’y en avoir un
dans votre région auquel vous pourriez vous joindre.

JANVIER

15

DECEMBRE

13

NOVEMBRE

OCTOBRE

SEPTEMBRE

FIGURE G-0.1

Principales étoiles visibles en direction du Nord. Les chiffres autour du cercle indiquent 1’ascension
droite; la déclinaison est affichée le long du rayon vertical. La position approximative des étoiles a
21 h (heure normale) en un mois donné est obtenue en placant le nom du mois au bas de la carte.
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OBJECTIFS GENERAUX

1. Se familiariser avec 1’immensité de 1’Univers et apprécier les échelles de
distances en jeu dans différents systémes.

2. Connaitre la chronologie cosmique et les échelles de temps associées aux
différents événements survenus dans 1’Univers.

3. Acquérir ou réviser les outils mathématiques nécessaires pour le cours.

4, Reconnaitre les phénomenes et les objets célestes visibles a 1’ceil nu.

5. Décrire la position d’un objet a 1’aide d’un ou de plusieurs systemes de

coordonnées (ou reperes).

6. Faire le lien entre les différentes composantes des mouvements de la Terre et
de la Lune et les phénomenes suivants : la durée du jour et de I’année; les
saisons et leur durée; les phases et les positions de la Lune; les éclipses.

7. Connaitre les fondements historiques de 1’astronomie.

CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité? Guide : section (G-X.Y) traité Guide : section (G-X.Y)
position 0.2 obliquité de I’écliptique 20
espace 0.2 saisons 23[2]
définition opérationnelle 0.2 temps 0.6
étalon 0.2 jour solaire 27 [27]
systeme de coordonnées 0.2 force 27
origine 0.2 attraction gravitationnelle 27
systéme de coordonnées angulaires 17 révolution de la Lune 27 [-22]
repere 17 [3] centre de masse 27
altitude 17 [-6]° réfraction 0.7
azimut 17 ombre 28 [-1]
zénith 17 pénombre 29 [1]
systéme de coordonnées équatoriales 17 année sidérale 32 [-25]
déclinaison 17 [17] année tropique 32 [-18]
ascension droite 41 [17] précession des équinoxes 31 [15]
point vernal 40 [7] chronologie de I’Univers et de la Terre  G-0.1
écliptique 20 [-2]

a. Les concepts en gras sont ceux que 1’on retrouve non seulement dans le guide, mais aussi dans le
manuel (a la ligne indiquée); I’ordre d’apparition des concepts est celui du guide et non du manuel.

b. Les titres des sections et les équations ont été retenus dans le décompte des lignes; les numéros de
page ou de section indiqués se retrouvent dans la marge de gauche du guide, précédés d’une étoile.

c. Une valeur négative signifie que 1’on compte a partir de la derniére ligne de la page.



G-20 MODULE 0

AVANT DE POURSUIVRE

Nous vous invitons maintenant a lire le prologue du manuel. Il s’agit d’une
présentation générale des objets et des phénomeénes dont le cours traitera; il est donc
normal que certains concepts vous apparaissent pour I’instant un peu nébuleux. Ces
concepts seront vus plus en profondeur dans les différents chapitres du cours. Apres
avoir consulté les annexes suggérées, vous pourrez lire le chapitre O du manuel, ainsi
que les compléments du chapitre retenus pour le cours.

Vous pouvez attendre d’avoir terminé le chapitre avant d’entreprendre la lecture, dans
le guide, des explications (complémentaires ou supplémentaires) qui s’y rapportent.
Vous pouvez aussi adopter le mode suggéré dans la présentation du cours (voir le
tableau G-3), et consulter la section appropriée du guide, chaque fois que vous
rencontrez, dans le manuel, une information que vous auriez soulignée au préalable.
Si vous optez pour cette possibilité, n’oubliez pas de revenir au guide pour y lire les
explications supplémentaires.

LECTURES
1. Prologue (p. 2-11)

2. Si vous n’étes pas familier avec les mathématiques, consultez maintenant les
annexes et appendices placées a la fin du manuel et du guide (tableau G-0.1).

Chapitre 0 (p. 13-34)

4. Compléments :
0.1 L 'altitude de I’étoile Polaire (p. 38)
0.2 Les étoiles circumpolaires (p. 38-39)
0.3 L altitude du Soleil (p. 39)
0.6 La prédiction des éclipses de Soleil (p. 44)

5. Explications supplémentaires :
G-0.1 Petite chronologie de [’Univers et de la Terre (p. G-34)

TABLEAU G-0.1
Annexes et notions mathématiques préalables

Notions mathématiques Manuel Guide

Notation scientifique Annexe |, p. 585 Appendice G-1
Unités, facteur de conversion et

rudiments d"algebre Annexe I, p. 585-588 Appendice G-2
Longitude et latitude Annexe 1V, p. 589 —
Géométrie élémentaire Annexe V, p. 589-590 —

Les graphiques — Appendice G-3
Symboles grecs et mathématiques Annexe Ill, p. 588 Appendice G-4
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MODULE 0
EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES
LA ROTATION DE LA SPHERE CELESTE (P. 16-20)

La position d’un objet, comme le Soleil ou une étoile, fait intervenir le concept
d’espace. Ce concept échappe a toute définition formelle : de fagon rigoureuse, on ne
peut qu’en postuler I’existence, c’est-a-dire I’accepter sans démonstration. On en
posseéde toutefois une intuition naturelle qui suffit dans la plupart des situations.
Malgré tout, on peut donner une définition opérationnelle au concept d’espace,
c’est-a-dire énoncer une méthode permettant d’associer une valeur numérique en
fonction d’un étalon de longueur (le métre, pour les distances) et d’une procédure de
mesure faisant appel a la notion de systéme de coordonnées. De facon générale, pour
déterminer la position d’un objet de fagon univoque, il faut faire appel a deux ou trois
nombres. Ces nombres dépendent non seulement de I’étalon, dont les unités sont le
métre, le pied, le mille..., mais aussi du systéme de coordonnées choisi.

Prenons I’exemple d’un avion qui a da effectuer un atterrissage forcé prés du lac
Damasse, au nord-est de la ville de Saguenay (figure G-0.2) et dont on doit secourir
les passagers. Pour les retrouver, les équipes de secours doivent connaitre ou bien la
longitude et la latitude du point d’atterrissage (ici, environ 49,8° de latitude Nord et
70,25° de longitude Ouest), ou encore la distance entre 1’avion et son point de départ,
ainsi que la direction, par rapport au nord par exemple, vers laquelle il s’est dirigé
(ici, environ 180 km, 19° a I’est du nord). Longitudes et latitudes forment un systeme
de coordonnées, dont le point de référence (1’0rigine) est I’équateur pour les latitudes
et le méridien de Greenwich (Angleterre) pour les longitudes (voir annexe IV du
manuel). Le choix d’une origine différente, 1’aéroport dans cet exemple, et d’un axe
par rapport auquel on mesure les orientations, ici I’axe sud-nord, definit un autre
systeme de coordonnées, aussi valable que le premier.



G22 | MODULE 0

Longitude Ouest | |71 5o pHerer
-
3 5
Lac du E:)
§ Sapin Croche > 2
) g Lac d $
F NS/ coviand Lac du pent
I ]
= S Dulgin
& Lac
59‘ La Cape#r
Lac Loup
Grandfbc ID'Aileb oust
u Banc Lac,
de/Sable Laliberté
Lac Lac
Gicopec, C Etienniche
49,5° e
L Lac d L
pt PorcEpic Pamouscachiou rerin
Lac
Gonnelly ‘é‘:%g;"x a Sorbiére Petit lac
Lac S !Ours Blanc
= Doucet IV, ;
c ,p,,f"’\\ i V Lac 5 Lac Rond
Z| « Alex =
a Qg
<
=
=
IS
— aux Bergeron,
ndés Pointes
Lac
¢z ac ayPoivre
ir 2 o, S/ Pnatchiway
N
49° S
i L@ Lac ‘U
i, Q:Q‘_. Vermo Jéac §
it eausjour) |
M Jocel!
ﬁf???_g U Lac de
Jeanne- la Boiteuse o) Lac des
N & Huit Chutes &
' %aﬁ' N ) :
chitogama .
19° <
Lac oncouche
rche 65\‘—‘
T Inte- M Noire-Dame- La Mpthe
' ; du-Rosalre)
nriNotre-Seigneur taT
s fe- Talon o & i,  Doumic
&) Bégin . .
recq Saint-Dapid-
lean e-Falgrdleau
©
D'A Sdint- i rc national
ol > in Mo, i
%, Ambroise s
B4 s le: © Hon o
n - | = ,Sfﬁr
48,5° ¥ o
; O uc 14 /Sant-Fu and ot g
1p LA 2 © ® © aint-Germains i
© e 70} . ; )
'Ihe - X O U~ e
S Hé i
ia-Croix ? [ >- -Rose- du-Hord %afb
) ? IV 128
nt-And Site de Ja Parc nat
Lac-Saint-Jean 2 2 [*| Nouvelte-France 0 Fio
FIGURE G-0.2

Systeme de coordonnées associé a la carte géographique de la région située au nord de la ville de
Saguenay, centré sur 1’aéroport de Bagotville. La position indiquée est celle du lac Damasse.
L échelle de la carte est 1 : 1 000 000 (1 cm correspond & 10 km).
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#r17 A la figure 0.7a, lorsqu’on trace un horizon d’observation a 1’endroit ou se trouve un
observateur, on dit qu’on décrit les positions a partir du repére de cet observateur. On
définit alors un systeme de coordonnées locales (figure G-0.3), c’est-a-dire un
ensemble d’axes fixes par rapport a ce repére, donc entrainés avec lui si le repére se
déplace. Ces axes servent de référence pour la mesure des positions; ici, ces positions
sont des angles et on parle d’un systeme de coordonnées angulaires. Dans le repére
d’un observateur situé sur Terre, la position angulaire d’une étoile varie
continuellement avec la rotation de la Terre. Cette position est spécifiée a 1’aide de
deux angles: D’altitude, soit I’angle entre la ligne de visée et I’horizontale, et
I’azimut, qui est I’angle entre la projection de la ligne de visée sur 1’horizontale et
I’axe sud-nord. Par ailleurs, la droite perpendiculaire a cet horizon d’observation
définit un point dans la sphere céleste appelé le zénith; c’est le point situé
directement au-dessus de la téte d’un observateur.

A

zénith zénith

PAS

pble Nord )
coordonnées

locales de I’étoile :

azimut et altitude horizon

longitude et latitude d’observation
/N / N

du point d’observation

[
N'

méridien de Greenwich (longitude 0)

systeme  de
coordonnées  Nord
locales

Sud

FIGURE G-0.3
Systéme de coordonnées locales d’un observateur situé a 45° de latitude Nord.

% 17 Bien que le choix d’un systéme de coordonnées (et de son origine) soit arbitraire, la
communication d’informations est grandement facilitée si tout le monde utilise le
méme systéme pour une classe donnée de mesures. Ainsi, les astronomes se sont en-
tendus pour utiliser non pas un systéeme de coordonnées locales, qui serait différent
pour chaque lieu d’observation, mais le systeme de coordonnées équatoriales, qui
est aussi un systéeme de coordonnées angulaires. Ce systéme, illustré a la figure G-0.4,
a lui aussi recours a deux angles pour spécifier la position des objets sur la sphére
céleste. Le premier de ces angles est la déclinaison (), exprimée en degrés; cet angle
est aussi illustre a la figure 0.5 (du manuel).
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% 40 Le deuxiéme angle associé au systéme de coordonnées équatoriales est 1’ascension

7 20

droite (@), soit I’angle entre le point ou le méridien céleste de 1’étoile coupe
I’équateur, et un point de référence (ou origine du systéme) appelé point vernal, qui
est la position du Soleil a 1’équinoxe du printemps (figures 0.8, 0.28 et G-0.4). Cet
angle est généralement exprimé en heures, minutes et secondes, 24 h correspondant
a 360°. Pour un observateur situé au p6le Nord, les deux systemes de coordonnées
coincident en partie, 1’altitude d’une étoile étant alors égale a sa déclinaison.

Notez qu’il n’est question ici que des positions apparentes des étoiles; la spéecification
de leur position réelle nécessite la connaissance d’un troisieme nombre, soit la
distance entre ces étoiles et la Terre. Nous verrons d’ailleurs plus loin (module 1)
comment cette distance peut étre déterminée.

pole Nord céleste
méridien céleste

équateur .
du point vernal

céleste

déclinaison ()

""""""" écliptique

d e
o méridien céleste
Soleil point vernal
. ascension droite ()
sphére
céleste
FIGURE G-0.4

Systéme de coordonnées célestes équatoriales.

0.3 LE MOUVEMENT ANNUEL DU SOLEIL (P. 20)

L’écliptique est un concept qui peut avoir deux définitions. Premiérement, tel qu’on
I’explique dans le manuel, il désigne la trajectoire annuelle apparente du Soleil sur la
sphere céleste (figure G-0.4). Deuxiémement, 1’écliptique correspond aussi au plan
orbital de la Terre autour du Soleil, comme I’illustre la figure 0.11. Sur cette figure,
ainsi que dans le manuel, on vous indique que 1’angle d’inclinaison de 1’écliptique est
de 23°. De fagon plus précise, cet angle d’inclinaison, parfois appelé obliquité de
Pécliptique, varie légérement sur une période de 40 000 ans entre 21° 55 et 24° 18°.
Soulignons que si cet angle d’inclinaison avait été beaucoup plus grand, supérieur a
45° par exemple, les variations de température entre les saisons, dont vous verrez le
mécanisme a la section suivante, auraient été extrémes.
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0.4 LES SAISONS (P. 21-24)

On peut aussi expliquer le phénomene des saisons en considérant non pas la grandeur
de la surface recevant une quantité de lumiere donnée (figure 0.10b), mais plutét la
quantité de lumiére™ recue par une méme surface au sol, disons un metre carré, autour
de midi, en décembre et juin respectivement, sous nos latitudes. Bien que la variation
annuelle de la distance Terre-Soleil contribue a augmenter d’environ 7 % la quantite
de lumiére recue par la Terre en décembre par rapport a juin, cet effet est plus que
compensé par le changement de 1’inclinaison de la surface par rapport aux rayons du
Soleil (figure G-0.5). Ces deux effets combinés font que la quantité de lumiére recue
autour de midi en juin est ainsi plus du double de celle qui est recue au méme
moment en décembre. Elle est en fait supérieure a toute heure de la journée, ce a quoi
il faut ajouter le fait que le Soleil est présent a peu pres deux fois plus longtemps au
cours de la journée.

Rayonnement
solaire

Rayonnement
solaire

S Décembre

FIGURE G-0.5
Variation saisonniére de la puissance de radiation recue a midi par une surface de 1 m? a 45° de
latitude. On suppose une intensité incidente de 1000 W/m?.

I1 faut toutefois ajouter que d’autres phénomenes reliés surtout a la circulation des
courants chauds ou froids des océans, de méme qu’aux déplacements de masses d’air
chaud ou froid dans I’atmosphére, viennent modifier les températures, de sorte que
des régions recevant la méme quantité de lumiére solaire peuvent connaitre des
températures trés différentes a la méme époque de I’année. Ainsi, le climat de
1’Ecosse est beaucoup plus doux que celui de la ville de Schefferville dans le nord du
Québec, pourtant située a une latitude comparable. La discussion précédente
s’applique davantage aux régions non cotieres, qui connaissent des variations de
température tres importantes d’une saison a I’autre.

*

On verra, au module 2, les concepts d’intensité et de puissance permettant de mieux définir cette
notion.
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0.5 LESPHASES DE LA LUNE (P. 24-26)

Le schéma de la figure 0.14, lié a I’exemple 0.3, simplifie le phénomene : la situation
illustrée, et les heures mentionnées, ne sont valables que si le jour et la nuit sont a peu
prés d’égale durée. C’est le cas toute I’année pour un observateur situ¢ preés de
I’équateur (ce qui correspond au schéma), mais seulement a 1’équinoxe (autour du 21
mars et du 21 septembre) pour les autres. Les heures fournies dans les réponses aux
problémes P4 a P7 du manuel ne sont donc valides que dans ces conditions, sauf s’il
est question de I’heure ou I’astre culmine; celle-ci est a peu pres la méme a tous les
jours (aux environs de midi, pour le Soleil) quelle que soit la latitude.

Par contre, le nombre d’heures s’écoulant entre le lever (ou le coucher) de la Lune et
celui du Soleil est a peu prées le méme, quelles que soient la latitude et I’époque de
I'année. Ainsi, toujours d’aprés la figure 0.14, on peut conclure que la Lune, dans la
position indiquée par rapport au Soleil (dernier croissant), se couche et se leve
environ trois heures avant que le Soleil en fasse autant; le délai exact varie
notamment selon la différence d’altitude (ou de déclinaison) de la Lune par rapport a
I’écliptique, qui peut atteindre 5°. De maniére équivalente, on peut dire que la Lune
précede alors le Soleil de trois heures environ (1/8 révolution).

A D’équateur, ou le Soleil se léve & 6 h toute I’année; la Lune & son dernier croissant
se levera donc a 6 h — 3 h = 3 h. Sous nos latitudes, aux environs du solstice d’été
par exemple, le Soleil se leve peu aprés 4 h pour se coucher peu avant 20 h (une heure
de plus a I’heure avancée); la Lune (au dernier croissant toujours) se lévera donc vers
1 h pour se coucher vers 17 h : elle demeure visible durant environ 16 heures, comme
le Soleil.

LA DUREE DU JOUR ET DU MOIS (P. 26-27)

Tout comme le concept d’espace, le concept de temps échappe lui aussi a toute défi-
nition formelle, mais on peut malgré tout lui associer une définition opérationnelle.
Pour ce faire, il faut définir une unité de temps, comme le jour ou la seconde, et une
procédure permettant de comparer tout intervalle de temps avec cet étalon, qui doit
étre suffisamment précis pour répondre a nos besoins. C’est ainsi qu’une bonne partie
des efforts des astronomes a consisté a déterminer un étalon de temps le plus précis
possible, d’ou I’'importance de connaitre la durée exacte du jour, du mois ou de I’an-
née. Encore de nos jours, la recherche de méthodes permettant d’augmenter la préci-
sion avec laquelle on peut définir 1’étalon de temps et le comparer avec des intervalles
de temps que I’on désire mesurer constitue un champ de recherche tres actif.

La période de 24 heures, mentionnée dans le manuel et que nous connaissons tous, est
en fait la longueur du jour solaire moyen. En effet, I’intervalle entre deux passages
du Soleil au méme méridien local, plein sud par exemple, varie tout au long de
I’année autour de cette valeur moyenne; 1’écart maximum est d’environ + 15 minutes.
Cette différence est due a un certain nombre de facteurs. Certains sont d’ordre
géométrique, comme le fait que le Soleil se deplace dans son mouvement annuel
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apparent, le long de I’écliptique, parfois parallélement ou presque a 1’équateur celeste,
parfois en faisant un angle avec ce dernier, allant jusqu’a 23,5° aux équinoxes (ce qui
réduit la variation journaliére de son ascension droite jusqu’a un maximum de 8 %).
D’autres facteurs sont reliés a de réelles variations de vitesse, par exemple la vitesse
de révolution de la Terre autour du Soleil, qui augmente quand celle-ci, parcourant
son orbite elliptique excentrique, se rapproche du Soleil, et diminue dans le cas
contraire. Mentionnons également, bien qu’il s’agisse ici d’un effet beaucoup moins
important que les deux précédents (on parle de variations de quelques dixiémes de
milliseconde), la variation saisonniére de la vitesse de rotation de la Terre
(Stromberg, 2014), en raison de mouvements de matié¢re a ’intéricur de la Terre, au
sein de la surface du globe (fonte des glaces, courants, marées) et dans son
atmosphére (régime des vents).

Le type d’orbite décrit par la Lune et par les planétes sera présenté en détail au mo-
dule 2. Mais puisque certains concepts seront utilisés plus tét dans le manuel, il im-
porte de savoir que 1’orbite de la Lune, de méme que celle de la Terre, est un genre de
cercle aplati, appelé ellipse, dont la Terre ou le Soleil, selon le cas, n’occupe pas
exactement le centre. Ainsi, pendant la révolution de la Lune autour de la Terre, la
distance qui nous sépare de notre satellite varie entre 356 000 km et 407 000 km.

De plus, il convient de préciser dés maintenant certains aspects du concept de force,
qui a été présenté dans le prologue et qui sera approfondi au module 2. A la suite des
travaux de Descartes et de Newton, on a admis que si un objet se déplace autrement
qu’a vitesse constante le long d’une ligne droite, c’est qu’il y a une force ou des
forces qui agissent sur lui. Pour les corps célestes qui se déplacent suivant des
ellipses, c’est I’attraction gravitationnelle qui est responsable de cette force (fené-
tres 3 et 4 du prologue). En effet, tous les objets ont la propriété de s’attirer les uns les
autres avec une intensité qui diminue avec la distance qui les sépare.

Pourtant, pourrait-on objecter non sans raison, les objets ne semblent pas se précipiter
les uns vers les autres a toute vitesse et rester collés comme des aimants.
L’explication est que cette force, qui dépend aussi de la masse des objets, est trop
faible, dans le cas des objets qui nous entourent, pour que 1’on puisse en remarquer
les effets (plus de détails au module 2). Mais alors, qu’est-ce qui nous prouve qu’elle
existe vraiment?

I1 faut tout d’abord préciser qu’il est possible d’effectuer des expériences trés déli-
cates qui démontrent que cette force est présente pour des objets « ordinaires ». Mais
la raison principale qui a conduit Newton a proposer sa loi de la gravitation, que nous
verrons au chapitre 3, est qu’elle permettait d’expliquer des phénoménes aussi diffé-
rents que ’orbite de la Lune, les marées et la chute des objets vers le sol. C’est elle
qui permet aujourd’hui de calculer avec une précision incroyable la trajectoire d’une
sonde spatiale lancée aux confins du systeme solaire... ou celle des missiles
balistiques.
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Avec ces notions bien en téte, on peut comprendre pourquoi le fait de dire que la
Lune effectue un mouvement de révolution autour de la Terre constitue en réalité un
abus de langage. En effet, lorsque deux ou plusieurs objets, comme la Terre et la
Lune, s’attirent les uns les autres en vertu des forces gravitationnelles ou autres qui
s’exercent entre eux, un seul point peut rester immobile ou encore se déplacer sur une
trajectoire simple, telle une droite ou une ellipse : c’est le centre de masse du
systeme formé par ces objets (figure 6.17, p. 247). Pour un systeme formé de deux
objets, ces derniers décrivent des trajectoires de méme forme autour du centre de
masse qui, lui, a sa propre trajectoire, par exemple une droite (figure G-0.6).

Le concept de centre de masse est capital en astronomie. En fait, ce point se comporte
comme si toute la masse des objets formant le systeme y était concentrée, et seuls les
objets externes au systéeme influencent son mouvement. Il existe une expression
mathématique pour déterminer la position de ce point, mais on peut se le représenter
comme le résultat des efforts de tous les objets, chacun tendant & attirer ce point vers
son centre géométrique avec une efficacité proportionnelle a sa propre masse. Ainsi,
pour deux objets dont I’un a une masse deux fois plus grande que ’autre, le centre de
masse sera situé sur la ligne joignant les centres des objets, deux fois plus pres du
centre de I’objet le plus massif.

Si ’un des objets est beaucoup plus massif que 1’autre, le centre de masse pourra
méme se retrouver a [’intérieur de cet objet. C’est le cas du centre de masse du
systeme Terre-Lune qui est situé a 4700 km du centre de la Terre, donc a 1700 km
sous sa surface. Avec les valeurs fournies aux pages 476 et 477 du manuel, vous
pouvez Vérifier que, la masse de la Terre étant 81 fois plus grande que celle de la
Lune, ce point est bien situé 81 fois plus prés du centre de la Terre que de celui de la
Lune.

Tout en poursuivant leur course autour du Soleil, la Terre et la Lune tournent autour
de ce point en 27,33 d*. En réalité, c’est ce point qui décrit une orbite elliptique
autour du Soleil (figure G-0.7), alors que le centre de la Terre (et celui de la Lune)
suit plut6t une trajectoire légérement sinueuse qui la fait osciller de part et d’autre de
cette orbite.

La lettre « d » est le symbole Sl pour « jour » (voir appendice G-2).
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A)

B)

FIGURE G-0.6
Centre de masse. Un mouvement a premiére vue complexe (A) devient beaucoup plus simple quand on

considére le mouvement du centre de masse (B), qui se déplace ici en ligne droite et a vitesse
constante, ce qui indique qu’aucun corps céleste externe situé a proximité du systéme considéré

n’exerce une influence sur lui.
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Vers le Soleil ‘

FIGURE G-0.7
Simulation du mouvement du systéme Terre-Lune. Les proportions ont été modifiées; seule la position
du centre de masse est conforme a la réalité.

¥ 0.7 LES ECLIPSES DE LUNE ET DE SOLEIL (P. 28-30)

La déviation des rayons du Soleil, qui cause la couleur rougeatre de la Lune lors
d’une éclipse lunaire, est due au phénomeéne de réfraction, en vertu duquel les rayons
lumineux changent de direction lorsqu’ils passent d’un milieu a un autre, ou lorsque
les propriétés du milieu (température, pression) changent le long du trajet de ces
rayons. Plus précisément, en passant d’un milieu d’indice de réfraction moins ¢élevé a
un milieu d’indice plus élevé®, les rayons se rapprochent de la perpendiculaire a
I’interface séparant les deux milieux. En termes plus courants, ils « piquent du nez ».
Cet effet est important surtout lorsque les rayons traversent cette interface en faisant
un angle prononcé avec cette perpendiculaire ou, ce qui est équivalent, un angle
rasant I’interface. Des exemples bien connus sont la brisure apparente d’un objet a
moitié plongé dans 1’eau (figure G-0.8) et les mirages (figure G-0.9).

Ce que l'on entend par indice de réfraction demanderait plus d'explications; il suffit, pour les
besoins du présent exposé, de noter que 1’indice de l'air est trés légérement supérieur a celui du
vide, celui de I'eau supérieur a celui de I'air, et celui du verre plus grand que celui de I'eau.
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EIL #

EAU

trajet réel
.......... trajet apparent

FIGURE G-0.8
Les rayons atteignant 1’ceil et originaires de la partie submergée de la régle semblent provenir de la
région pointillée. La régle parait donc pliée a I'endroit ou elle entre dans I'eau.

oeeeem 7 Mirage

Objet
réel

FIGURE G-0.9
Les différences de température et d’humidité entre les couches d’air situées pres et loin du sol courbent
les rayons et permettent d’observer un objet qui serait normalement dissimulé derriére la dune.

% 28 |l est de tradition, dans les schémas expliquant les éclipses, de ne représenter que
quatre rayons provenant du Soleil (figure 0.18a). Il faut toutefois réaliser que des
rayons lumineux partent dans toutes les directions a partir de chaque point de la
surface du Soleil. Vous serez sans doute d’accord qu’il ne servirait a rien de
représenter tous ces rayons! On ne conserve donc que ceux qui permettent de
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délimiter trois zones importantes : la zone d’ombre, ou ne parvient aucun rayon
provenant du Soleil, la zone de pénombre, qu’atteignent des rayons issus d’une partie
seulement du Soleil, et le reste de I’espace, ou parviennent des rayons provenant de
I’ensemble du disque solaire. De plus, ces zones ne sont pas aussi bien délimitées que
la figure 0.18 le suggére : la transition entre la zone d’ombre et la zone de pénombre
ne se fait pas de manicre brusque, et 1’intensité n’est pas constante dans la zone de
pénombre, mais varie plutét de maniere progressive.

L’origine de la différence entre 1’année sidérale et I’année tropique, une des causes
du probléme du calendrier, est assez subtile. La figure G-0.11 devrait vous aider a
mieux comprendre le phénomene.

La partie A de la figure représente le mouvement de la Terre a partir d’un repére ou le
Soleil est immobile. Supposons qu’au départ (a t =0) le Soleil est au point vernal
(c’est le printemps dans ’hémisphere Nord) et que la Terre et le Soleil sont alors en
ligne avec une étoile X. A ce moment précis, par définition méme du point vernal,
I’axe de la Terre (OA) est perpendiculaire a la droite qui la joint au Soleil (OC), et il
pointe vers, supposons, 1’étoile Polaire. Au bout d’un nombre entier d’années sidé-
rales (6 500 dans cet exemple), la Terre, le Soleil et 1’étoile X sont de nouveau
alignée, en vertu de la définition méme de I’année sidérale.

Toutefois, a cause de la précession des équinoxes, aussi appelée précession luni-
solaire, 1’axe de la Terre (OB, maintenant) a lentement changé d’orientation et ne
pointe plus vers 1’étoile Polaire. Par conséquent, I’angle entre cet axe et la droite
reliant la Terre au Soleil n’est plus de 90°, mais de 67° (90° —23°). L hémisphére
Nord est en plein été. En fait, I’angle de 90°, qui correspond a t=6 500 années
tropiques, a été atteint 90 d plus tot, ce qui représente 20 minutes de moins pour
chaque année sidérale écoulée. Ceci explique la durée plus courte de 1’année tropique,
définie comme ’intervalle entre deux passages du Soleil au point vernal.

Vue de la Terre, cette précession se traduit par un lent déplacement du point vernal le
long de I’écliptique. C’est ce qu’illustre la partie B de la figure G-0.11 qui montre le
méme phénomene, mais cette fois dans le repére ou la Terre est fixe. On y remarque
qu’en 6 500 ans, le point vernal s’est déplacé d’un quart de tour, soit de C a C'.

Prenez le temps de bien comparer les deux parties de la figure et de vous convaincre
qu’il s’agit de la méme situation. Seul le point de vue — le repere — est différent.
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vers]’étoile Polaire
t = 6500 ans

t =

t = 6500 ans — 90d Axe de la Terre

vers
Iétoile X

SOLEIL

Mouvement de la Terre

vers 1’étoile Polaire

t=0

t =6500 ans

B) QA A

e ,
Axe de la Terre

t =6500 ans

Point

vernal 90°
0| TERRE
t=0
vers
I’étoile X Mouvement
apparent
du Soleil Ecliptique
FIGURE G-0.11

Précession des équinoxes, vue du repere du Soleil (A) et du repere de la Terre (B).
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EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-0.1 PETITE CHRONOLOGIE DE L’UNIVERS ET DE LA TERRE

De la méme fagon que la Terre n’est en définitive qu’un grain de poussi¢re dans un
univers immense, la durée d’une vie humaine n’est qu’un instant fugace a 1’échelle de
I’histoire de cet univers. Supposons en effet qu’une vie humaine dure une seconde; le
tableau G-0.2 présente, a cette échelle, quelques étapes importantes de 1’histoire de
I’Univers et de la Terre.

TABLEAU G-0.2
Petite chronologie de I’Univers et de la Terre
(une seconde équivaut a la durée d’une vie humaine)

llya.. Evénement

7 ans Big-Bang, naissance de I’Univers, premiéres étoiles
4 ans Formation de la VVoie lactée

21 mois Formation de la Terre

18 mois Apparition de la vie sur Terre

10 mois Premiéres cellules

2 mois Apparition des poissons et autres vertébrés
39 jours Premiers dinosaures

9 jours Disparition des dinosaures

3 jours Apparition des primates

7 heures Premiers humains

20 minutes Apparition de I’Homo Sapiens

4 minutes Apparition de 1’agriculture

1 minute Invention de 1’écriture

22 secondes Apogée de I’empire romain

6 secondes Congquéte de I’ Amérique par les Européens
1 seconde Grande dépression; début du cinéma parlant
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MODULE 0
RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

La gamme des longueurs caractérisant 1’Univers s’étend sur prés de 40 ordres de
grandeurs (puissances de 10), de I’infiniment petit (10714 m, le noyau atomique) a
I’infiniment grand (1025 m, les amas de galaxies).

Les positions des objets célestes peuvent étre décrites a partir de plusieurs repeéres, a
chacun desquels on associe un systéme de coordonnées : le repere de 1’observateur,
qui tourne avec la Terre (systéme de coordonnées locales : azimut et altitude) et le re-
pére des étoiles «fixes», lié a 1’axe de la Terre et au point vernal (systéme de
coordonnees equatoriales : ascension droite et déclinaison).

Le double mouvement de la Terre, rotation sur elle-méme et révolution autour du
Soleil, nous améne a définir deux types de jours : le jour sidéral et le jour solaire.

Les particularités (forme elliptique de 1’orbite, inclinaison de 1’axe de rotation, pré-
cession des équinoxes, précession planétaire) et les irrégularités du mouvement de la
Terre expliquent la durée variable du jour solaire tout au long de I’année et les carac-
téristiques des saisons.

La précession des équinoxes nous amene a introduire la notion d’année tropique, dif-
férente de 1’année sidérale. De plus, la précession des equinoxes modifie la position
des poles célestes et du point vernal, ce qui cause un lent changement dans le mou-
vement diurne des étoiles sur la volte céleste.

Il existe deux types d’éclipses : 1’éclipse solaire et 1’éclipse lunaire. Les diverses
catégories (partielle, annulaire, etc.) d’éclipses et ’irrégularité de leurs apparitions
s’expliquent par les caractéristiques de I’orbite de la Lune autour de la Terre (excen-
tricité, inclinaison par rapport a 1’écliptique, précession) et de celle de la Terre autour
du Soleil (excentricité).

Le centre de masse d’un systéme, formé de deux ou plusieurs objets en interaction,
suit une trajectoire simple, quel que soit le mouvement individuel de ces objets. Ainsi,
c’est le centre de masse du systéme Terre-Lune qui parcourt une orbite elliptique au-
tour du Soleil, pendant que la Terre et la Lune tournent autour de ce centre de masse.

La réfraction des rayons lumineux par 1’atmosphére terrestre entraine un certain
nombre de conséquences en astronomie. Parmi celles-ci, notons le fait que la Lune ne
disparait pas completement durant les éclipses lunaires, méme lorsqu’elle se trouve
dans la zone d’ombre.
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ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION

Prologue : Parcourez ’ensemble des questions; les réponses se trouvent intégrale-

ment dans le manuel.

Chapitre 0: 4,5, 6, 7, 8, 10, 13, 14, 16, 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24, 25, 26, 27, 29, 36.

PROBLEMES DU MANUEL

Chapitre 0 : P1, P2, P3, P4, P10, P11.

Note : Vous trouverez les réponses aux problémes aux pages 597-600 du manuel.

EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

G0.0

G0.1

G0.2

Si vous le jugez nécessaire, effectuez les exercices proposés dans les appen-
dices G-1 a G-3 du guide.
a) Pourquoi a-t-on jugé utile de définir un jour solaire moyen?

b) Si la Terre tournait sur elle-méme dans [’autre sens, a la méme vitesse,
est-ce que la durée du jour sidéral serait plus petite, la méme ou plus
grande?

€) Méme question qu’en b), mais pour le jour solaire.
Suggestion : Pour b) et c), vous pouvez vous inspirer de la figure 0.15 (p. 26).
Mercure tourne autour du Soleil en 88 d et sur elle-méme en 59 d. Parmi les
valeurs suivantes, laquelle correspond a la durée :
a) du jour sidéral sur Mercure?
b) du jour solaire sur Mercure?

29d 59d 74d 88d 147d 176d 264d

Suggestion : Faites un schéma semblable a celui de la figure 0.15 (p. 26);
tracez successivement les positions de Mercure a chaque quart de révolution
autour du Soleil (22 d). Vous pouvez supposer, pour simplifier, que I’orbite de
Mercure est circulaire et que, par conséquent, sa vitesse orbitale est constante.
Par exemple, aprés 22 d, Mercure a effectué 22/59 tour sur elle-méme, soit
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G0.3

environ 0,37 tour, etc. Pour vous aider a illustrer la rotation de Mercure sur
elle-méme, placez-y un repere, par exemple une fléche qui pointe initialement
vers le Soleil. Faites tourner Mercure autour du Soleil et lorsque cette fleche
sera de nouveau orientée vers le Soleil, un jour solaire sera compléte.

En utilisant la carte de la figure G-0.2, déterminez le plus précisément
possible la position de 1’aéroport (indiquée par un petit avion vu de coté) situ¢
au nord du lac Dumau (partie nord-ouest de la carte). Donnez la position selon
les deux systémes de coordonnées mentionnés dans I’exemple de 1’atterrissage
force prés du lac Fraye, au début des explications complémentaires, p. G-21

IMPORTANT

Les exercices numérotés en gras et avec soulignement (G0.4) demandent une analyse
plus poussée. Prenez le temps de bien lire les données et de réfléchir avant d’essayer
de les résoudre.

0.4

G0.5

Dans ce chapitre, il est question de deux systemes de coordonnées célestes : le
systeme de coordonnées locales, décrit a la figure G-0.3 et le systeme de coor-
données équatoriales, décrit a la figure G-0.4.

a) Les coordonnées locales d’une étoile changent-elles durant une journée?
Sont-elles les mémes pour deux personnes observant le ciel en un méme
instant, mais a partir de points treés éloignés 1’un de 1’autre?

b) Répondez aux mémes questions pour les coordonnées équatoriales.

En utilisant la figure ci-dessous et en vous inspirant de la figure 0.11 de la
page 23, déterminez les hauteurs maximale et minimale au-dessus de
I’horizon atteintes durant I’année par le Soleil. Faites I’exercice pour les trois
villes mentionnées, en précisant les mois ou ces positions extrémes sont
observées. Servez-vous au besoin d’un rapporteur d’angle, non essentiel si
vous connaissez la notion d’angles complémentaires.

a) Québec
b) S&o Paulo (Brésil, 23° de latitude Sud).
¢) Quito (Equateur, 0° de latitude)

Suggestion : Indiquez les positions des trois villes en question. Pour chacune,
tracez le plan correspondant a 1’horizon et mesurez les angles maximal et mi-
nimal que peuvent faire les rayons du Soleil avec ce plan. Ne vous étonnez
pas si vos réponses different d’un degré ou deux de celles que 1’on vous
propose : ¢’est le mieux que I’on peut espérer d’une telle construction.
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G0.6

G0.7

G0.8

G0.9

équateur

S

a) Enoncez deux causes de la variation, au cours de I’année, de la durée du
jour solaire.

b) Le jour sidéral a-t-il la méme durée pendant toute 1’année? Si la réponse
est non, identifiez la ou les causes, parmi les trois précédentes, de cette
variation.

Aux alentours de quelle(s) date(s), parmi les suivantes, a un ou deux jours
pres, I’axe de la Terre est-il perpendiculaire a la droite qui va de la Terre au
Soleil?

1°" janvier 21 décembre 21 septembre

187 juillet 21 juin 21 mars

On a dit que le centre de masse du systeme Terre-Lune est situé a 1700 km
sous la surface de la Terre. Mais est-ce que ce point est situé en un point
précis du globe, ou bien est-ce que son emplacement change? Dans 1’affirma-
tive, comment quelqu’un pourrait-il déterminer si le centre de masse se trouve
a un instant donné au-dessous de ses pieds, si bien sr la chose est possible?

Deux astéroides (petites planétes que 1’on retrouve en grand nombre entre
Mars et Jupiter) sont en orbite autour de leur centre de masse. Les masses des
astéroides sont respectivement 2 x 1016 kg et 6 x 1016 kg. (Ces nombres sont
exprimés en notation scientifique; si vous n’en comprenez pas la signification,
consultez I’appendice G-1.)

Parmi les points suggérés (A aJ), déterminez celui qui correspond le mieux a
la position de ce centre de masse.
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A, B ¢, D E, F,_ G H J
2x 10 kg
6 x 10'° kg
G0.10 Pourquoi les éclipses du Soleil sont-elles parfois annulaires?

G0.11

G0.12

G0.13

Une éclipse de Soleil peut-elle se produire une semaine apres une éclipse de
Lune? Si la réponse est non, expliquez pourquoi; si la réponse est oui, illustrez
la situation.

Expliquez, en vous aidant d’un schéma, comment la réfraction des rayons lu-
mineux par I’atmospheére terrestre permet d’expliquer :

a) que les positions apparentes du Soleil ou des étoiles sont modifiées
lorsque ceux-ci sont trés pres de 1’horizon;

b) que la Lune demeure visible méme au plus fort d’une éclipse lunaire
(examinez la figure 0.18b, page 28).

Pour chacune des caractéristiques suivantes du mouvement de la Terre (aa f),
indiquez ce qu’un changement dans sa valeur (alors que les autres caracteristi-
ques ne changent pas) modifierait parmi les quantités suggérées (1 a 6).

Par exemple, si ’excentricité de 1’orbite terrestre (a) changeait, quelle(s)
quantité(s) dans la colonne de droite (1 a 6) serai(en)t modifiée(s)?

a) excentricité de I’orbite 1. différences de température

. e, entre les saisons
b) inclinaison (ou obliquité)

de I’écliptique durée des saisons

C) précession des équinoxes durée du jour solaire

d) vitesse de rotation sur elle-
méme

durée du jour sidéral

durée de I’année tropique

o g M N

e) période de révolution autour du

. durée de I’année sidérale
Soleil






Module 1

LA PERSPECTIVE COSMIQUE :

DES PREMIERS QUESTIONNEMENTS
A LA CONCEPTION MODERNE DU SYSTEME SOLAIRE

Manuel

Chapitre 1 Le systeme du monde
Chapitre 2 La profondeur du ciel

Cette partie du cours se propose de montrer comment l’évolution
de la science elle-méme peut étre retracée a travers [’histoire de
[’astronomie. Des premiers balbutiements, dont témoignent seuls
quelques vestiges souvent ambigus, a la prise de conscience de
["immensité de I’Univers et de la place que la Terre y occupe — 0u
plutot n’y occupe pas —, c’est a une épopée grandiose que vous
étes convie. Ce sera en méme temps [’occasion pour vous
d’apprécier comment les réalisations passées ont pavé la voie a
[’activité humaine aujourd’hui désignée sous le nom de science.






MODULE 1
PRESENTATION

La fumée des usines toujours plus nombreuses...
et I’eclairage artificiel s’ unissent pour masquer
les étoiles. Ces retombées du progrés ont réussi,
au-dela des espérances des plus terre-a-terre
d’entre nous, a nous isoler de 1’Univers, de sorte
que de nos jours peu d’enfants de la ville ont la
moindre idée de la splendeur des cieux, qui fai-
sait des bergers mésopotamiens des astronomes
malgré eux.

Percivall Lowell (1900).

Nous affirmons par conséquent [...] que le Soleil
est le centre de [’Univers; et qu’alors que le
Soleil est au repos, tout mouvement apparent du
Soleil peut étre mieux expliqué par le mouvement
de la Terre. [...] Bien que ce point de vue soit
difficile a accepter, contraire a ['intuition et
certainement inhabituel, nous verrons plus loin,
grace a Dieu, a le rendre beaucoup plus clair,
du moins pour les mathématiciens.

Copernic, De Revolutionibus (1543).

Les premiers pas de ’astronomie ont consisté avant tout en une prise de contact avec
les astres qui illuminent un ciel nocturne. Quiconque s’est déja laissé enivrer par le
spectacle d’un ciel étoilé, loin de toute « retombée du progres », peut aisément imagi-
ner que 1’observation du ciel est aussi vieille que I’humanité elle-méme. Comment ne
pas tenter de relier la complexe régularité des mouvements célestes a un ordre caché
des choses d’ici-bas? Comment éviter de chercher la-haut des réponses aux questions
qui nous assaillent?

Toute une évolution que celle qui mena I’humanité de ces premiers questionnements
a la prise de conscience, au début du 20 siécle, de la dimension de notre galaxie et de
la place tout a fait quelconque — pour ne pas dire négligeable — que la Terre et le
systeme solaire y occupent. Cette évolution, loin d’étre graduelle, a été marquée par
deux moments privilégiés. Le premier fut la naissance, sur les rives orientales de la
Méditerranée, entre —600 et —400, d’une nouvelle maniére de questionner la nature
pour chercher les explications des phénoménes que 1’on y observe. Le second fut une
véritable révolution, déclenchée par Nicolas Copernic en 1543, et dont le
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dénouement, la naissance de la science telle que nous la connaissons aujourd’hui, fut
avant tout I’ceuvre de ses successeurs, auxquels il avait ouvert la voie.

Entreprenons dés maintenant ce long voyage dans le temps qui vous fera découvrir
quelques grandes étapes de I’histoire de 1’astronomie.

OBJECTIFS GENERAUX

1. Décrire des exemples de vestiges archéologiques auxquels on peut préter une
signification astronomique.

2. Enumérer les principales contributions & 1’astronomie des Mésopotamiens, des
Egyptiens et des Chinois.

3. Décrire des criteres permettant de distinguer la science des autres types d’ac-
tivités humaines.

4. Décrire les principales contributions des Grecs a I’évolution de ’astronomie et
de la science en général.

5. Etablir les différences entre 1’approche des astronomes grecs et celle des
astronomes mésopotamiens.

6. Expliquer le réle joué Moyen Age par les savants musulmans et européens
dans la transition entre I’astronomie de Ptolémée et celle de Copernic.

7. Présenter les principales caractéristiques du modele proposé par Copernic, ses
conséquences sur le plan de I’observation et la part relative d’éléments tradi-
tionnels et novateurs qu’il contient.

8. Expliquer pourquoi on considére genéralement Galilée comme le fondateur de
la physique moderne.

9. Décrire les méthodes utilisées pour mesurer la distance entre la Terre et le
Soleil, ainsi que la distance qui nous sépare des autres étoiles.

10.  Expliquer comment on a déterminé que le Soleil n’est pas situé au centre de
notre Galaxie.
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CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
astrologie 54 [19] astronomie grecque 1.4
science 54 [21] luminosité 76 [9]
pseudo-science 69 [11] révolution copernicienne 15
parascience 69 contributions de Galilée en physique 1.6
astronomie préhellénique 1.2 femmes en astronomie 2.10
cosmologie 1.3 astronomie préhistorique G-1.1
mouvement circulaire uniforme 59 [18] archéoastronomie G-1.1
vitesse angulaire 59 astronomie au Moyen Age G-1.2
mouvement rectiligne 59

AVANT DE POURSUIVRE...

Nous vous suggérons d’effectuer votre lecture du manuel et du guide dans ’ordre

indiqué ci-dessous.

LECTURES
1. Explications supplémentaires :

G-1.1 L astronomie avant l’invention de [’écriture (p. G-52)

Sections 1.2 et 1.3 (p. 56-59)

Section 1.4 (p. 59-62)
Section 2.4 (p. 80-81)
Explications supplémentaires :

© N o g B~ wDb

Introduction de la premiere partie et section 1.1 (p. 52-56)
Sujet connexe : Une critique de [’astrologie (p. 69-71)

Introduction du chapitre 2, sections 2.1, 2.2 et 2.3 (p. 76-80)

G-1.2 L astronomie au Moyen Age (p. G-53)

9. Sections1.5a1.7 (p. 62-68)
10. Sections 2.5a2.10 (p. 81-93)
11. Compléments:

1.1 Période siderale et periode synodique (p. 72-73)
2.3 La relation intensité-luminosité-distance (p. 101)
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EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

1.1 L’INVENTION DE L’ASTROLOGIE (P. 54-56)

L’astrologie a survécu aux diverses révolutions scientifiques survenues durant 1’His-
toire et semble trés bien se porter de nos jours. Mais toute réflexion sur la nature de
cette activité débouche sur une discussion concernant la nature de la science elle-
méme. En considérant I’ampleur du débat — encore actuel — entourant cette question,
il ne sera possible ici que d’effleurer cette problématique, qui est d’ailleurs abordée
un peu plus loin (module 2) et qui est traitée beaucoup plus en détail dans d’autres
cours des programmes de sciences de la Télé-universite.

Il faut tout d’abord établir clairement ce que I’on entend par science. Bien qu’il ne
soit pas facile de trouver une réponse simple ou d’établir une liste exhaustive de
conditions, on peut a tout le moins esquisser un certain nombre de critéres. C’est ainsi
que I’on peut dire qu’une science comprend les ¢éléments suivants.

1. Un ensemble structuré de concepts et de méthodes s’appliquant a un objet
d’étude bien défini et partagé par les membres d’un groupe se réclamant d’une
méme discipline et formant ce qu’on appelle une communauté scientifique.

2. Un mode de représentation et d’explication de la réalité permettant de réunir
en un méme schéma les descriptions de phénomenes souvent distincts en ap-
parence. Ces schémas, qui comprennent en plus des concepts, des modéles et
des théories, servent a établir des liens de cause a effet entre les phénomeénes.

3. Dans le cas des sciences de la nature surtout, et dans une moindre mesure dans
celui des sciences sociales, la faculté de prédire I’occurrence de certains phé-
nomenes a partir de la présence des conditions appropriées, tout en contrélant
et en vérifiant le degré de réalisation de ces prédictions.

4. La possibilité d’évoluer, c¢’est-a-dire d’ajouter de nouvelles classes de phéno-
menes a son objet d’étude, ou encore d’incorporer les acquis d’autres discipli-
nes, et ce méme s’il lui faut adapter ou modifier ses propres concepts, modéles
ou théories.

5. La présence au sein de la communauté de moyens permettant la communica-
tion, la critique et, éventuellement, la validation des propositions ou préten-
tions de ses membres.

Comment se situe 1’astrologie par rapport a ces critéres de scientificité? Elle répond
assurément au premier d’entre eux : ’astrologie constitue bel et bien un ensemble
structuré de méthodes et de concepts communs a toute une communauté, celle des
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astrologues. On y retrouve, entre autres, les concepts de signe astrologique, d’ascen-
dant, les fagons d’établir les cartes du ciel, etc. Elle satisfait aussi le second : I’astro-
logie est certainement une facon de décrire et de représenter un aspect de la réalité —
les comportements humains et certains événements en apparence fortuits —, en
établissant des liens de causalité entre ces derniers et les positions des planétes. Bien
entendu, elle n’explique pas le pourquoi des liens qu’elle établit. En cela toutefois,
elle ne se distingue pas particulierement des sciences « officielles », qui ne font,
somme toute, qu’élaborer des modéles et des schémas explicatifs de plus en plus gé-
néraux, sans pour autant chercher a répondre a la question du pourquoi ultime des
phénomenes qu’elles étudient. Ainsi, en physique, on a raffiné a travers les siecles la
description du phénomeéne d’attraction gravitationnelle, sans jamais répondre a la
question : pourquoi les objets s’attirent-ils?

Vous trouverez aux pages 69 a 71 du manuel quelques éléments permettant de juger
I’astronomie en regard des trois autres critéres. Apres cette lecture, vous serez peut-
étre d’accord qu’il vaut mieux, pour désigner 1’astrologie, employer des termes
comme pseudoscience ou parascience, que 1’on associe aux entreprises qui, tout en
présentant plusieurs des caractéristiques des sciences reconnues comme telles, ne
peuvent prétendre a ce statut.

LES OBSERVATIONS MESOPOTAMIENNES (P. 56-57)

La question de la nature scientifique de 1’astronomie préhellénique, c’est-a-dire
d’avant les Grecs, demande d’adopter une attitude prudente. En particulier, la dis-
tinction inexistante dans les sociétés mésopotamienne, égyptienne et chinoise entre
’astrologie et I’astronomie renvoie a une structure sociale ou le civil et le sacré sont
inséparables, ou les corps célestes sont considérés comme des dieux. Dans ces socié-
tés, I’astronomie était avant tout une démarche pragmatique. Ainsi, les efforts des as-
tronomes mésopotamiens (a partir de 3000 avant notre ere jusqu’aux environs de
1I’an 100 de notre ére) ont surtout consisté a consigner des événements célestes, que ce
soit pour 1’établissement d’un calendrier fiable ou pour la prédiction des éclipses, ou
encore pour la préparation des horoscopes. lls ont également mis au point des
formules empiriques, c’est-a-dire construites par essais et erreurs a partir de I’examen
des données brutes, donnant la durée du jour et de la nuit tout au long de I’année, et
introduit la notion de degré comme mesure angulaire. Ces travaux furent surtout
I’ccuvre des astronomes de Babylone, ville de Mésopotamie devenue centre
intellectuel majeur vers —1800, de sorte que ’on parle souvent d’astronomie
babylonienne.

Contrairement aux Mésopotamiens, les Egyptiens ont peu contribué a 1’astronomie et
ne pratiquaient pas 1’astrologie, les €toiles n’étant pas considérées par eux comme des
dieux. On leur doit essentiellement la division de I’année en 365 jours, mesure qui fut
établie vers 1’an —3000 et qui fut raffinée plus tard a 365,25 jours. En Chine, 1’astro-
nomie s’est développée, entre —2000 et —500, a peu prés de la méme maniére qu’en
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Mésopotamie; elle visait d’ailleurs les mémes objectifs : établissement du calendrier,
astrologie, prédiction des éclipses.

Malgré les instruments rudimentaires utilisés par ces astronomes, les mesures recueil-
lies étaient suffisamment précises pour que I’on puisse beaucoup plus tard, surtout
dans le cas des Mésopotamiens, en tirer des renseignements précieux sur les mouve-
ments a long terme de la Terre et des autres astres. Cependant, il n’était aucunement
question de représenter ou d’expliquer ces mouvements a 1’aide de modeles ou de
théories. Cette absence peut étre reliée au fonctionnement méme de ces societés
centralisées, dont la gestion exigeait la tenue d’une comptabilité exhaustive; en fait,
c’est tout le savoir créé par ces sociétés qui se présentait sous forme de listes.

UN UNIVERS GEOCENTRIQUE (P. 57-59)

Les premiers penseurs grecs qui se sont interrogés sur les phénomenes naturels
terrestres et célestes, autrement qu’en invoquant les attitudes et comportements des
dieux, vivaient en Ionie, sur la rive est de la mer Egée (cote ouest de I’actuelle
Turquie, appelée Asie Mineure a 1’époque). Ainsi Thalés, un des plus célébres repré-
sentants de I’Ecole de Milet (ville d’Ionie), qui vécut entre —600 et —575, est le
premier a proposer une cosmologie (explication du monde) d’ou les dieux sont
exclus. Selon Thalés, 1’eau est la base de tout ce qui existe. La Terre, plate, flotte
comme un bouchon de liége au milieu d’une mer parfois houleuse (figure G-1.1) ou
se meuvent les étoiles et les planetes; celles-ci sont formées par 1’évaporation de
I’eau. La pluie tombe directement de cette mer dont les vagues expliquent les
tremblements de terre.

FIGURE G-1.1
Le cosmos selon Thalés : la Terre flotte sur une mer dont les vagues causent les tremblements de terre;
I’eau de la mer est la source de la pluie et des étoiles (formées de vapeur d’eau).

D’autres penseurs comme Anaximandre et Anaximene, des disciples de Thalés,
proposent des variantes de ce point de vue, ou la matiere de base est remplacée par
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I’air ou par une substance primordiale appelée apeiron (1’Infini ou I’Illimité). Ce n’est
que plus tard, vers les années —500, que naquit la conception d’une Terre sphérique
occupant le centre de I’Univers, n’ayant pas besoin d’étre soutenue parce que n’ayant
nulle part ou tomber.

Par mouvement circulaire uniforme, on entend un déplacement a vitesse constante
sur un cercle. Pour décrire de facon commode un tel mouvement, il faut utiliser le
concept de vitesse angulaire qui est ’analogue, pour un mouvement circulaire, de la
vitesse pour un mouvement linéaire, appelé aussi mouvement rectiligne. On repré-
sente la vitesse angulaire par le symbole . De la méme fagon que les positions appa-
rentes des objets célestes sont décrites a 1’aide d’angles, la vitesse des objets se dépla-
cant sur des cercles est exprimée en angles par unité de temps. L’unité de vitesse
angulaire utilisée le plus souvent en physique est le radian par seconde (rad/s).
Comme on le mentionne a 1’appendice G-2, un tour vaut 27 radians, et un radian
environ 57,3° (360°/2x), de sorte que la vitesse angulaire d’un objet effectuant un tour
par seconde est égale a 6,28 rad/s.

LE SYSTEME DE PTOLEMEE (P. 59-62)

On le voit, I’astronomie grecque, avec ses explications naturelles et ses modéles
géomeétriques sophistiqués, differe fondamentalement de celle qui était pratiquée par
les astronomes (ou astrologues) des civilisations mentionnées précédemment, qui se
contentaient d’établir des listes d’observations systématiques. Cette différence peut en
partie s’expliquer par 1’organisation sociale totalement différente de la Gréce antique,
formée de communautés a la fois trés autonomes et tres ouvertes sur 1’extérieur, ou
ceuvraient des philosophes relativement indépendants s’entourant de disciples et
fondant des écoles de pensée. Un tel contexte était beaucoup plus propice a ce type
d’investigation que la rigidité du systéme centralisé des sociétés comme les sociétés
mésopotamienne, égyptienne ou chinoise qui, par contre, favorisaient la tenue de
registres systématiques couvrant de longues périodes.

LE SYSTEME DE COPERNIC (P. 62-66)

La période allant de la publication de I’ceuvre de Nicolas Copernic a I’acceptation de
son modele héliocentrique, dans le siecle qui suivit, est une étape cruciale de
I’histoire des sciences, étape que I’on n’a d’ailleurs pas hésité a nommer « révolution
copernicienne ». Pourtant, tout bien considéré, 1’ceuvre de Copernic n’apparait pas
tellement révolutionnaire. Si Copernic remet en question le modéle de Ptolémée, ¢’est
d’abord pour des raisons philosophiques, dans la stricte ligne de pensée
aristotélicienne. Il accuse en effet Ptolémée d’avoir trahi les idéaux de ses
prédécesseurs, Platon notamment, en abandonnant le mouvement circulaire uniforme,
le seul susceptible, d’aprés lui, de s’appliquer aux mouvements célestes. Les
avantages pratiques de son modéle ne sont pas évidents non plus : comme on le
souligne dans le manuel, celui-ci ne se révele ni plus précis, ni finalement plus simple
que celui auquel il s’oppose (figure G-1.2). Que reste-t-il donc de révolutionnaire
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alors? Comment expliquer I’impact de son hypothése qui a permis de lui attribuer le
titre d’initiateur d’une révolution scientifique?

Systéme de Ptolémée Systéme de Copernic

FIGURE G-1.2
Le systéme de Copernic (a droite) n’est finalement pas plus simple que celui de Ptolémée (a gauche).

Cette question a fait I’objet de nombreux débats en histoire des sciences. Une réponse
intéressante est celle de T.S. Kuhn (1957), qui suggere que la contribution de
Copernic se situe a deux niveaux. Tout d’abord, il a été le premier a examiner systé-
matiquement, a 1’aide des mathématiques, toutes les conséquences d’un modele hélio-
centrique sur les observations astronomiques. Il a ainsi réussi a montrer que I’on
pouvait rendre compte, a I’aide de son modele, des mouvements des planétes avec
moins d’hypotheses artificielles, du moins a ses yeux, qu’avec celui de Ptolémée.
Plus important encore, il a défini une nouvelle direction vers laquelle pourraient
s’orienter les efforts des astronomes qui allaient lui succéder. Or, et c’est 1a le point
important, les travaux de ces derniers, tout en ne retenant que le strict minimum des
idées émises dans le De Revolutionibus, allaient déboucher sur une description
infiniment plus simple et plus précise que toutes celles qui avaient prévalu
jusqu’alors. De ce point de vue, la valeur d’une hypothése, d’une théorie ou d’un
modele réside d’abord dans sa capacité¢ a définir de nouvelles orientations de
recherche qui se révélent, a terme, fructueuses.

Ce ne sont donc pas tant les travaux de Copernic, mais les résultats qu’obtiendront ses
successeurs a partir de son hypothése de départ, qui en consacreront le caractere réel-
lement révolutionnaire. L’ceuvre de Copernic appartient ainsi a la fois a la tradition et
a ’avenir et, a ce titre, marque un tournant majeur dans le développement de la pen-
sée astronomique. Ce sont donc les travaux des successeurs de Copernic — Tycho
Brahe, Kepler, Galilée et Newton — qui constitueront 1’essence de la révolution
copernicienne (les travaux de Tycho Brahé et de Kepler seront vus au module
suivant). D’ailleurs, celle-ci débordera largement le cadre de 1’astronomie pour se
qualifier comme véritable révolution scientifique.
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LES OBSERVATIONS DE GALILEE (P. 66-68)

Les contributions de Galilée en physique ne se limitent pas au domaine de 1’astro-
nomie. Galilée a également innové en mécanique, notamment par ses études sur la
chute des corps et sur le mouvement des projectiles. Ce volet de ses travaux n’étant
pas jugé dangereux par I’Eglise, il put le poursuivre méme aprés sa condamnation et
sa mise en résidence surveillée. En fait, I’apport essentiel de Galilée a 1’évolution de
ce qui allait devenir la physique est le recours a la rigueur mathématique, ainsi que la
reconnaissance du réle que doit jouer I’expérience comme juge ultime de la validité
des hypotheses et des théories. Bien que Galilée lui-méme n’ait pas toujours été en
mesure (ou qu’il n’ait pas jugé bon dans certains cas) de soumettre ses propres
hypotheses au test de 1’expérience, 1’attitude et la méthode qu’il a proposées sont
devenues le fondement d’une nouvelle discipline scientifique, voire d’une nouvelle
conception de la science. A ce titre, il mérite d’étre appelé le fondateur de la physique
moderne.

Le concept de luminosité est défini et décrit un peu plus loin dans le manuel, a la
section 2.8, p. 87-88.

LA RELATION INTENSITE-LUMINOSITE-DISTANCE (P. 87-88)

Le manuel indique que la valeur de la constante C dans la relation intensité-
luminosité-distance :

L
I:CXF

dépend des unités choisies. La valeur qu’il fournit suppose que 1’on emploie comme
unités pour I, L et D les sirius (sir), la luminosité solaire (L) et les années-lumiere
(a.l.), respectivement.

Mais si 1’on utilise plutdt, pour les mémes quantités, les unités S| de base, soient des
watts par métre carré (W/m?) pour Dintensité, des watts (W) pour la luminosité et des
metres (m) pour la distance, la relation s’écrit :

L L
= W = 0,0796 XF (G'll)

Dans cette formule, I’absence d’unités entre parenthéses aprés les variables signifie
que cette relation est valable si elles sont toutes exprimées en unites Sl de base.

L’ETENDUE DE LA VOIE LACTEE (P. 91-93)

Caroline Herschel est le premier exemple dans le manuel de la présence des femmes
en astronomie. Il semble bien d’ailleurs qu’il s’agisse 1a du domaine de la physique
ou elles ont été (et sont toujours) le plus visibles, comme on peut le constater, entre
autres, en effectuant un relevé des noms apparaissant dans les articles de vulgarisation
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portant sur I’astronomie. Pourtant, Herschel est la seule (avec Henrietta Leavitt) a étre
mentionnée dans le manuel. En fait, sauf exception (voir Roy, 1982), cet apport des
femmes ne trouve que peu d’échos dans les ouvrages traitant de ’histoire de 1’astro-
nomie. Ainsi, on mentionne rarement que Caroline Herschel n’a pas fait qu’assister
son fréere William, mais qu’elle a exercé une activité scientifique autonome. Par
exemple, dans un article de vulgarisation portant sur son frére (Hoskin, 1986), la
seule allusion a Caroline Herschel est la suivante :

[...] tout en balayant méthodiquement le ciel bande par bande, il annoncait en criant
la position et la description des nébuleuses a sa sceur Caroline qui fut son assistante
dévouée tout au long de sa carriére d’astronome.

Cette question pose tout le probléme de la place des femmes en sciences et de 1’ob-
jectivité de ’histoire. Si personne ne nie le fait que les femmes ont de tout temps été
releguées a un réle subalterne, en sciences comme dans tous les domaines de
I’activité humaine, tous et toutes ne sont pas d’accord pour réviser I’interprétation de
leur role historique. Bien entendu, tout comme dans le cas de I’évaluation de la nature
scientifique des travaux des siécles passes, il faut éviter de juger les situations a ’aide
de critéres qui n’ont de sens que pour notre époque.

Malgré tout, des chercheures — scientifiques ou historiennes — se sont fixé comme
objectif de redonner aux femmes la place qui d’aprées elles leur revient, appliquant
ainsi une forme d’« action positive ». Ce faisant, elles n’ont pas manqué de provoquer
des débats houleux au sein de leur communaute, débats aux allures parfois plus politi-
ques que scientifiques, bien que les deux aspects soient souvent difficiles a départa-
ger. Peut-on qualifier la science de sexiste? Cette question a-t-elle méme un sens?
Est-elle « scientifique »? Elle bouscule en tout cas nos conceptions de la science.
C’est une histoire a suivre, mais I’auteur de ces lignes ne peut qu’encourager cette
démarche dont il partage entierement les objectifs. Et vous?

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-1.1 L’ASTRONOMIE AVANT L’INVENTION DE L’ECRITURE

Il n’est pas difficile d’imaginer que de tout temps les humains ont observé, interrogé
et tenté de comprendre le ciel. La recherche de vestiges de cette astronomie pré-
historique présente toutefois une difficulté majeure dans le cas des civilisations qui
ne disposaient pas de 1’écriture ou dont I’écriture demeure indéchiffrée. Ces vestiges
consistent surtout en des restes d’édifices ou de monuments dans lesquels on tente de
découvrir des intentions de nature astronomique. Ainsi, on essaie de relier les orienta-
tions des alignements de pierres (menhirs, dolmens) que 1’on trouve dans les pays
celtiques (Ecosse, Bretagne), ou encore les orientations de monuments érigés par les
autochtones d’Amérique du Nord (roues médicinales) avec des positions caractéris-
tiques du Soleil, de la Lune ou d’étoiles brillantes. Parmi ces positions, mentionnons
les positions extrémes des levers et couchers de la Lune et du Soleil, les levers hé-
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liagues (apparition des étoiles peu avant le lever du Soleil) des étoiles les plus bril-
lantes. De méme, on tente de retrouver ce méme type de correspondance dans 1’orien-
tation de certains édifices imposants, comme les sites mayas; ces derniers sont les
seuls ou 1’on ait observé des orientations reliées aux positions des planétes. D’autres
indices prennent la forme d’inscriptions sur des murs d’édifices ou de cavernes, que
I’on croit étre des représentations d’objets célestes.

Toutefois, ces tentatives d’accorder une signification astronomique sont souvent trai-
tées de pure spéculation. Ainsi, 1’archéoastronomie demeure encore le théatre
d’apres débats concernant le caractére astronomique de certaines orientations plus ou
moins précises, constatées parmi ces ruines, ou des inscriptions que 1’on y a décou-
vertes. En effet, les débats sur le sujet prennent rapidement une allure trés technique,
qui a plutét tendance a obscurcir le fond de la question et a décourager les profanes.
Dans le cas des Mayas, par exemple, la découverte de documents écrits et partielle-
ment déchiffrés fournit une base solide confirmant leur connaissance trés précise de
cycles comme ceux des éclipses (cycle de Saros) et de Vénus. Pour ce qui est des
peuples autochtones d’Amérique, les indices sont beaucoup plus subtils et la polé-
mique d’autant plus facile. A titre d’illustration, on pourra consulter la critique que
Zuiderwijk (1984) adressait aux théses d’Aveni (1984) portant sur les ruines
amérindiennes.

G-1.2 L’ASTRONOMIE AU MOYEN AGE

Comme les autres sciences, I’astronomie s’est développée au Moyen Age dans le
respect a peu pres intégral des principes et méthodes hérités des Grecs. Entre 800
et 1100, ce travail de redécouverte, de préservation et, parfois, d’approfondissement
est I’ceuvre des savants musulmans, dont le territoire s’étend de 1I’Espagne aux
confins du Moyen-Orient, en passant par la Sicile. Les ceuvres de Platon, d’ Aristote et
de Ptolémée sont traduites en arabe, commentées et améliorées. Par exemple, au
9€ siecle, Albumasar (Abu ma’shar) rédige une Introduction a la science de l’astro-
logie, ouvrage dans lequel il fusionne la philosophie naturelle d’Aristote et les prin-
cipes de I’astrologie de Ptolémée. On perfectionne également le modéle des épicycles
et de I’équant de Ptolémée. Les savants islamiques ont également remis a 1’ordre du
jour les mesures en astronomie, en inventant 1’astrolabe, appareil permettant a la fois
de déterminer I’altitude d’un astre et d’effectuer des calculs de position. Finalement,
mentionnons que c’est de cette époque que date 1’invention de 1’algebre, une des in-
novations mathématiques majeures des savants musulmans. L’algebre est toutefois
demeurée peu utilisée au Moyen Age, en astronomie comme ailleurs.

Ces connaissances ont été récupérees en Europe a partir du 12° siecle, en partie par
des échanges intellectuels entre les centres musulmans proches de I’Europe, en partie
a la faveur des Croisades. Les savants européens se contentent d’abord de traduire de
I’arabe au latin les ceuvres des Grecs, dont une bonne partie était tombée dans I’oubli
aprées la chute de I’empire romain en 476. Puis, comme les musulmans avant eux, ils
commencent a les « commenter ». Avec le temps, les contestations du modéle de
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Ptolémée et de la physique d’Aristote, tant de la part des Européens que des
musulmans, se font plus sérieuses. Toutefois, elles prennent généralement la forme
d’hypothéses prudentes avancées comme objets de discussion. Une réforme de
I’astronomie ne pouvait réellement avoir lieu avant qu’un modéle novateur ne soit
proposé pour remplacer celui de Ptolémée. C’est Copernic qui, le premier, osera
lancer le debat.
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MODULE 1
RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

Méme s’il est facile d’imaginer que 1I’€tre humain a toujours interrogé les cieux, les
preuves tangibles de cette préoccupation, dans le cas des civilisations qui ne posse-
daient pas I’écriture, sont rares et sujettes a interprétation.

Les premicres traces indéniables d’un intérét pour les phénoménes astronomiques
nous viennent des Mésopotamiens, qui ont effectué des relevés systématiques des
positions d’objets célestes et mis au point des formules permettant de prédire I’occur-
rence de certains phénomeénes. Comme les Egyptiens et les Chinois de la méme
époque, ils n’ont toutefois pas proposé de modele explicatif des mouvements célestes.

La distinction entre la science et les autres activités humaines dépend étroitement du
contexte social et historique qui en constitue le théatre, de sorte que les discussions
portant sur la nature scientifique des travaux des civilisations qui nous ont précédés
sont tres délicates. Par contre, il est possible de dresser une liste de critéres permettant
d’établir ce qui caractérise la science de nos jours. Malgré tout, les zones grises
demeurent nombreuses.

En inventant les modeles explicatifs et en utilisant des mesures pour obtenir des résul-
tats numériques, les Grecs ont donné une direction nouvelle a I’investigation des phé-
nomenes naturels; cette orientation allait demeurer inchangée pendant plus d’un
millénaire.

La théorie des épicycles de Ptolémée représente une des grandes réalisations scien-
tifiques grecques. Elle réussit, au prix d’une relative complexité, a représenter correc-
tement (compte tenu de la précision des mesures de 1’époque) 1’ensemble des mou-
vements célestes.

La science grecque a été préservée de I’oubli par les travaux des savants musulmans,
qui traduisirent en arabe, vers le milieu du Moyen Age, les ceuvres des principaux
auteurs grecs. Elles furent par la suite traduites en latin par les savants européens.
A partir de cette époque, tant les savants musulmans que leurs confréres européens
commencerent a émettre des doutes (souvent sous forme d’hypotheses prudentes) sur
le mod¢le de Ptolémée et sur la physique d’Aristote.

La parution en 1543 de I’ouvrage de Nicolas Copernic, De Revolutionibus orbium
ceelestium, Qui attaque de front un des principaux postulats de la pensée grecque,
déclenche une véritable révolution, a I’issue de laquelle 1’astronomie et la physique
en général vont repartir sur de nouvelles bases. Malgreé tout, I’hypothése de Copernic
est entachée de beaucoup d’¢léments traditionnels. Ce sont ses successeurs, Tycho
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Brahé, Kepler et surtout Galilée, qui vont contribuer a en faire triompher le caractére
révolutionnaire.

Avec ses observations au telescope, conjuguées a I’importance qu’il accorde a la
vérification expérimentale des théories, Galilée se présente comme le défenseur
acharné du modéle de Copernic.

Au 19¢ siécle, la mesure de la parallaxe des étoiles a permis de déterminer de maniére
purement géomeétrique la distance des étoiles les plus proches de nous (jusqu’a
quelques centaines d’années-lumiére).

Au 20¢ siecle, la découverte de la relation période-luminosité des céphéides et
I’amélioration des télescopes a permis de déterminer les distances des étoiles jusqu’a
100 Ma.l. Cela permit de définir de nouveaux étalons de luminosité (I’étoile la plus
brillante d’une galaxie, certains types de galaxies, certaines supernove) qui étendent
notre capacité de déterminer les distances a des Ga.l., avec cependant une précision
décroissante.

Les travaux de Shapley sur les amas globulaires, fondés sur I’observation de
cephéides, ont permis de démontrer que le Soleil, a son tour, n’était pas au centre de
notre Galaxie.
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ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION

Chapitre 1:1,4,5,6, 8,9, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 17, 18, 19, 20.
Chapitre2:1, 2,3,4,6,7,8, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 19, 20, 21, 23

PROBLEMES DU MANUEL

Chapitre 1 : P1, P2, P3, P4, P8.
Chapitre 2 : P1, P2, P3, P4, P5, P6, P7, P12, P13, P14.

EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

Répondez a deux questions parmi les trois suivantes.

Gl1

Gl.2

G13

Confrontez une science sociale que vous connaissez (histoire, sociologie, éco-
nomique, science politique, anthropologie, psychologie, etc.) avec les criteres

.....

L’acupuncture est-elle une science? Vous devez bien sdr justifier votre
réponse, qui n’a pas besoin d’étre « Ui » ou « non ». Si vous ne possedez pas
suffisamment d’informations sur cette discipline, préparez les questions que
vous poseriez a quelqu’un qui affirmerait que I’acupuncture est une science.

Essayez de trouver une site Web traitant d’une «science » non officielle
(autre que ’astrologie ou 1’acupuncture) qui prétend au statut de science. La
présence de termes se terminant en « logie », comme chirologie, numérologie,
réflexologie, constitue un des indices permettant de reconnaitre ce
phénomeéne. Confrontez les affirmations (ou les omissions) du site en ce qui a
trait au caractere scientifique de la discipline décrite, avec les critéres
présentés dans le guide. Pouvez-vous réellement prouver qu’il ne s’agit pas
d’une science? Ou plutot, si vous croyez que le fardeau de la preuve leur
revient, est-ce que les auteurs appuient leur prétention a la scientificité sur une
argumentation pertinente?
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Expliquez pourquoi la découverte par Hipparque de la précession des équi-
noxes suggere qu’il possédait des relevés (probablement d’origine mésopota-
mienne) des positions des astres couvrant une période de plusieurs siecles.

Décrivez deux éléments traditionnels et deux éléments révolutionnaires dans
I’ceuvre de Copernic.

Un des exploits accomplis par Galilée est d’avoir réussi a déterminer assez
précisément la période de révolution des satellites de Jupiter aprés moins d’un
mois d’observation. Imaginez que vous étes un Galilée extraterrestre, vivant
dans un autre systéme solaire. Vous étes la premiere personne a observer les
quatre satellites de Xantzi, la planéte la plus importante de votre systéme
solaire. Le tableau suivant présente le relevé de vos 30 premiers jours d’obser-
vation, qui, comme par hasard, ont la méme durée que chez nous!

TABLEAU G-1.1
Positions des satellites de Xantzi pendant un mois.

temps positions temps positions

(jours)  (minutes d’arc) (jours)  (minutes d’arc)
1 =155 -7,1 45 74 17 -155 -53 12,7 18,6
2 -144 -96 6.2 18 144 27 10,9 16,8
3 -139 -111 -14 56 19 111 6.2 7,9 135
4 -170 -60 -75 106 20 -60 51 9,2
5 -18,7 -6,0 12,7 21 6,7 -29 40
6 -188 1,6 5,4 11,3 22 112 -79 -15 58
8 -144 58 14,3 23 12,7 -68 48 109
9 -102 60 -19 155 25 154 -58 80 15,5
10 -108 -7,7 52 144 26 -179 46 144
12 -111 2.2 5,9 27 -189 -34 7,0 11,1
14 58 55 14,7 28 -183 -80 6,0 11,4
15 -109 24 6,3 17,5 30 -12,6 -58 37 10,5

16 -143 -78 11,0 188

Vous remarquerez que les satellites ne sont pas toujours visibles tous les
quatre — lorsqu’ils sont trop prées 1’un de I’autre ou de Xantzi — et que certaines
nuits n’étaient pas propices a 1’observation... ou que vous avez pris, a 1’occa-
sion, un petit repos! Etes-vous en mesure de déterminer, a I’aide de ces
données, la période de révolution de quelques-uns des quatre satellites de
Xantzi?
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Note: On a choisi le centre de la planéte comme origine du systeme de coor-
données. Les valeurs négatives correspondent a un satellite apercu d’un coté
de la planéte; les valeurs positives correspondent a I’autre coté.

Suggestion : Tracez sur le graphique plus haut les positions des satellites pour
I’ensemble des jours d’observation. Pour chacun des satellites, en
commencant par celui qui s’éloigne le plus de Xantzi, essayez de joindre les
points faisant partie de la courbe (une sinusoide) correspondant aux positions
successives d’un objet qui se déplace sur un cercle et que I’on observe par la
tranche. Si vous n’étes pas familier avec de tels graphiques, vous pouvez
consulter la section 1 de 1I’appendice G-3.

Le tableau des deux pages suivantes présente (dans la colonne de gauche) un
certain nombre de civilisations ou d’individus qui ont contribué de fagon
significative a 1’évolution de 1’astronomie, ainsi que (sur la premiere ligne)
différentes catégories dans lesquelles on peut classer leurs contributions.
Chacune des cases du tableau relie donc une civilisation (ou un personnage) et
une catégorie de contribution.

On a hachuré les cases pour lesquelles le manuel ou le guide ne fournissent
aucune information, méme si, dans quelques cas, il serait possible de les
remplir.

Essayez de remplir le tableau. Vous devrez toutefois attendre au prochain mo-
dule pour remplir ou terminer les lignes qui concernent Galilée, Tycho Brahe,
Kepler et Newton.
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ACTIVITE G-1.7

Observations ou
instruments
d’observation

Calculs ou outils
mathématiques

Lois
E : empiriques
F : fondamentales
D : dérivées

Mésopotamiens

Grecs

Musulmans

Copernic

Tycho Brahé

Kepler

Galilée

Newton
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ACTIVITE G-1.7

Modele
du systéeme solaire

Utilisation ou critique
de travaux antérieurs

Contribution(s)
marquante(s)

Mésopotamiens

Grecs

Musulmans

Copernic

Tycho Brahé

Kepler

Galilée

Newton
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SUR LA TERRE COMME AU CIEL :

L’UNIFICATION DE LA PHYSIQUE
TERRESTRE ET CELESTE
PAR LA GRAVITATION... ET L’ETUDE DE LA LUMIERE

Manuel

Chapitre 3 La gravitation
Chapitre 4 Les codes de la lumiere
Chapitre 5  Les yeux artificiels

Cette partie du cours vise d’abord a vous aider a saisir toute la
portée de la contribution de Newton au développement de notre
compréhension de [’Univers, par le bais de la présentation de ses
célebres lois, toujours aussi pertinentes, aprés plus de trois
siecles, pour I’étude des mouvements célestes. On y traite ensuite
d’un autre domaine de la physique que le méme Newton a
contribué a développer, ['optique, qui étudie la lumiere, véritable
messagere des secrets de [’Univers.
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PARTIE | : NEWTON ET LA GRAVITATION

PRESENTATION

Et la méme année [1666] j’'ai commencé a ima-
giner que ’effet de la gravité pouvait s étendre
Jjusqu’a ['orbite de la Lune, et [...] par consé-
quent j’ai comparé la force requise pour mainte-
nir la Lune sur son orbite avec la force gravita-
tionnelle a la surface de la Terre; j’ai trouvé que
les deux réponses étaient presque identiques.

Isaac Newton.

On peut affirmer que c’est Newton qui écrivit le chapitre final de la révolution dé-
clenchée par Copernic. En effet, si la publication, en 1543, du De Revolutionibus en
avait donné le signal de départ, celle des Principia de Newton, en 1667, en constitue
I’aboutissement. 1l ne faut tout de méme pas surestimer les mérites de Newton : entre
I’époque de Copernic et celle de Newton, de nombreux scientifiques ont contribué a
définir une nouvelle fagon d’interroger le monde et d’évaluer les réponses obtenues.
Pourtant, la synthése magistrale que réalise Newton, a 1’aide d’outils mathématiques
(calcul différentiel et intégral) qu’il a lui-méme élaborés, le place parmi les plus
grands noms de la science. Ses successeurs dans le domaine de la mécanique ne
feront qu’appliquer le cadre théorique qu’il leur aura fourni, le raffinant a 1’occasion.
Il faudra attendre le 20° siecle, avec les travaux d’Einstein, pour que les limites d’ap-
plication de la théorie de Newton soient mises en évidence. Il demeure malgré tout
que, dans I’immense majorité des situations qui nous entourent, la mécanique de
Newton demeure encore de nos jours 1’outil d’analyse par excellence.

OBJECTIFS GENERAUX

1. Expliquer comment les travaux de Tycho Brahé, Kepler et Galilée ont pavé la
voie & une acceptation du modele héliocentrique de Copernic.

2. Expliquer comment la synthése de la physique terrestre et céleste qu’effectua
Newton permit d’écrire le chapitre final de la révolution copernicienne.

3. Appliquer qualitativement la cinématique et les lois de Newton aux mouve-
ments des corps célestes.

4. Reconnaitre les divers statuts des lois en physique et expliquer leur role dans
I’évolution de cette science.
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CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
principe d’inertie 112 [-3] dynamique G-21
force 112 [-2] accélération G-2.1
gravitation universelle 115 [31] mouvement rectiligne uniforme G-21
masse 116 [-6] mouvement circulaire uniforme G-2.1
poids 35 vecteur G-2.1
définition conceptuelle 35 loi de Bode G-2.2
définition opérationnelle 35 loi empirique G-2.3
action 35 loi dérivée G-2.3
réaction 35 loi fondamentale G-2.3
cinématique G-2.1 théorie G-2.3
LECTURES

1. Introduction de la deuxiéme partie et sections 3.1 et 3.2 (p. 106-112)

2. Explications supplémentaires
G-2.1 Cinématique, dynamique et vecteurs (p. G-71 a G-78)
Sections 3.3 a 3.6 (p. 112-119)
4. Compléments
3.2 De latroisiéme loi de Kepler a la force en 1/r? (p. 131-132)
3.3 Lachute de la Lune (p. 132-133)
3.4 Laloi de la gravitation universelle (p. 133)
3.5 Laloi de Kepler généralisée (p. 133-134)
5. Explications supplémentaires
G-2.2 La loi de Bode (p. G-78)
6. Explications supplémentaires
G-2.3 Lois et théories (p. G-78 a G-80)

7.  Sujet connexe : La nature de la science et de la technologie (p. 205-208)
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EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

3.3 LAPHYSIQUE DES ORBITES (P. 112-114)

Avant d’entreprendre la lecture de la section 3.3, nous vous invitons a lire les expli-
cations supplémentaires G-2.1, qui présentent les notions fondamentales de
cinématique et de dynamique, ainsi que le concept mathématique de vecteur, qui sont
a la base de I’étude du mouvement.

Le principe d’inertie affirme que, en I’absence de forces exercées sur eux, les objets
conservent leur état de repos ou de mouvement en ligne droite a vitesse constante. Ce
principe a d’abord été énoncé par Galilée, avec cette différence que Galilée songeait a
un mouvement paralléle a la surface de la Terre, donc en forme de cercle, plutot qu’a
un mouvement en ligne droite. Pour une balle qu’on lance, ¢a ne fait pas beaucoup de
différence, mais pour un satellite, c¢’est tout autre chose. Ce principe a été par la suite
mis dans sa forme définitive par Descartes, pour étre repris plus tard par Newton.

Il convient par la méme occasion de se pencher un peu plus sur le concept de force,
dont nous possédons tous une certaine intuition : on parle de personnes plus fortes
que d’autres, de quelqu’un qui « force sur un objet », etc. La définition que donne la
physique du concept de force est reliée a cette notion, tout en étant beaucoup moins
restrictive. Elle peut, car ce n’est pas la seule possibilité, s’énoncer ainsi : une force
est tout effet susceptible, lorsqu’il est appliqué sur un objet, d’en modifier la vitesse.

La grande différence avec le sens usuel de force, c’est qu’il n’est pas nécessaire qu’il
y ait une action visible effectuée sur un objet (quelqu’un qui pousse ou un ressort
étiré), ou encore que I’objet subisse un changement perceptible (forme ou position)
pour que 1’on conclue qu’il y a une ou des forces appliquées sur cet objet. Certaines
forces n’ont pas de cause évidente ou, encore, peuvent étre masquées par d’autres
forces. C’est souvent le recours aux lois de Newton qui oblige en quelque sorte a
conclure a la présence d’une force qui, autrement, risquerait de passer inapercue.
Ainsi, une situation ou, pour le commun des mortels, il « ne se passe rien », comme
un livre immobile sur une table, sera vue avec la lunette de la mécanique de Newton
comme le théatre de la lutte entre deux forces opposées qui s’exercent sur le volume :
I’attraction gravitationnelle et une force exercée par... la table et qui I’empéche de
tomber.

De la méme maniére, dans le cas de planétes, d’étoiles ou de galaxies, des forces
d’origine inconnue sont révélées par la confrontation des mouvements observés et des
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lois de Newton (voir plus loin). Certes, le défi demeure entier de découvrir la cause
de ces forces, mais on a acquis la certitude de leur existence.

Finalement, il faut souligner qu’une force n’est connue entiérement, dans le sens ou
I’on peut en prédire ’effet, que si I’on connait a la fois sa grandeur et la direction
dans laquelle elle s’exerce. On peut de plus montrer par une expérimentation que
deux ou plusieurs forces agissant en méme temps sur un objet causent le méme effet
qu’une force unique égale au résultat de 1’addition des vecteurs correspondant a ces
forces. La force est donc elle aussi, comme le déplacement et la vitesse, un vecteur.

La loi de la gravitation universelle s’écrit mathématiquement ainsi :
m,m,

r.2

F-G G-2.1

ol m; et m, sont les masses des objets et r la distance qui les sépare. Elle signifie que
deux objets quelconques s’attirent avec une force dont la grandeur peut étre calculée a
’aide de cette relation. Pour les objets qui nous entourent, cette force est certainement
tres faible, comme on le mentionnait au module 1. Cela se traduit par la trés petite va-
leur de la constante de la gravitation universelle G, soit 6,672 x 101 m3/kg-s2. En
effet, cette valeur implique que deux objets de 1 kg, placés a un metre de distance
’un de D’autre, exercent chacun une force d’environ 10719 N (symbole du newton,
I’unité de la force, ainsi nommée en I’honneur de... vous devinez qui!). Cette force,
cent milliards de fois plus faible que le poids de I’un des objets, ne peut évidemment
avoir aucun effet notable. Pourtant, Henry Cavendish réussit au 18¢siécle a la
mesurer. Pour ce faire, il a utilisé un objet treés lourd en forme d’haltére, suspendu en
son centre a un long fil. Il a pu ainsi observer la 1égére rotation de 1’haltére causée par
la présence de sphéres trés massives placées pres de chaque extrémité de celle-ci.

Soulignons qu’en toute rigueur, I’expression G-2.1 n’est exacte que pour des objets
infiniment petits. Elle constitue toutefois une bonne approximation, d’autant plus
précise que les objets sont petits en comparaison de la distance r qui les sépare. De
plus, Newton a montré qu’un objet de forme sphérique produit (ou subit, selon le cas)
la méme force gravitationnelle qu’un objet infiniment petit de méme masse placé au
centre de la sphere.

Ce résultat, qui n’est pas la moindre des réussites du savant anglais, permet d’élargir
considérablement le domaine d’application de la loi. Par exemple, on peut 1’utiliser
pour calculer la force exercée par la Terre (ou tout autre corps céleste sphérique) sur
un objet quelconque : il suffit que I’objet soit beaucoup plus petit que la distance qui
le sépare du centre de la Terre. Ainsi, les objets situés prés de la surface de la Terre
peuvent étre considérés comme attirés par une petite « Terre » située a 6400 km sous
la surface de la planéte.
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LA MASSE DES OBJETS CELESTES (P. 116-118)

La théorie de la gravitation universelle et les trois lois de Newton, présentées briéve-
ment au complément 3.4, sont parmi les plus célébres de la physique, en méme temps
que les plus simples peut-étre.

Rappelons que les trois lois de Newton sont les suivantes. La premiére ne fait que
réaffirmer, sous une forme plus absolue, la loi d’inertie proposée par Galilée et mise
au point par Descartes. La seconde est mieux connue sous Sa transcription
mathématique, F=ma, qui fait apparaitre les concepts clés de la dynamique de
Newton, soit la force, la masse et I’accélération. Quant a la troisiéme, appelée aussi
loi d’action-réaction, ¢’est en méme temps la plus lourde de conséquences et la plus
mal comprise. Examinons ici, un peu plus en détail, ces deux derniéres.

Il convient d’abord de préciser le sens des concepts qu’elles font intervenir. On a dit
dans ce chapitre que les objets possédaient la propriété de résister, a des degrés
divers, a toute tentative de changer leur vitesse, c’est-a-dire de les accélérer. La
quantité qui permet de chiffrer cette plus ou moins grande difficulté¢ s’appelle la
masse. On dit ainsi que la masse est une mesure de 1’inertie”.

Bien que dans la vie de tous les jours on utilise indistinctement les termes masse et
poids, il est essentiel, pour bien comprendre les lois de Newton, de distinguer les
deux concepts. Le poids est la mesure de la force que la Terre (ou tout autre corps
céleste sur lequel vous pourriez vous trouver!) exerce sur un objet ou, de fagon
presque équivalente, la force qu’il faut exercer pour tenir un objet immobile au-
dessus du sol. Ainsi, lorsque 1’on pese un objet sur une balance a ressorts, ce n’est pas
la masse de I’objet que I’on mesure de cette fagon, mais son poids. Bien sir, notre
expérience nous enseigne qu’il y a un lien entre les deux; il est clair que plus un objet
est lourd, plus il est difficile a accélérer. En pratique, la mesure du poids d’un objet
nous permet, si I’on prend certaines précautions, de connaitre également sa masse.

Un petit effort de réflexion suffit toutefois pour nous convaincre que ce lien n’est pas
une nécessité, mais bien un fait expérimental. Il est possible, bien que difficile,
d’imaginer que sur une autre planéte, par exemple, les objets plus faciles a soulever
soient plus difficiles a accélérer et vice versa. Mais jusqu’a preuve du contraire, rien
de tel ne semble se produire : la physique semble étre la méme partout, et c’est trés
bien ainsi! Sinon, comment pourrait-on s’en servir pour comprendre 1’Univers?

L’importance de cette distinction entre la masse (mesure de I’inertie d’un objet) et le
poids (force qu’il faut exercer pour tenir un objet immobile) tient dans le fait que la
masse d’un objet représente une de ses propriétés intrinseques, alors que son poids

Dans certains ouvrages, on définit plutét la masse d'un objet comme la mesure de la quantité de
matiere. Cette définition n'est pas contradictoire avec celle que nous proposons ici, mais de l'avis de
l'auteur de ces lignes, elle est beaucoup moins féconde. Comment, avec une telle optique,
arriverait-on a définir la masse de maniére opérationnelle?
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dépend d’une série de facteurs externes. Ainsi, les objets sont un peu (0,5 %) plus
légers a I’équateur qu’aux pdles et leur poids diminue avec 1’altitude; sur la Lune, le
poids des objets est six fois plus faible que sur la Terre. Dans une station spatiale en
orbite, ce poids est strictement nul, si on le définit comme la force qu’il faut exercer
pour le garder immobile. Dans tous les cas toutefois, les objets présentent la méme
résistance a I’accélération : ils gardent la méme masse.

Voici une petite expérience qui vous aidera sans doute & mieux comprendre la dis-
tinction entre le poids et la masse. Remplissez d’eau un évier ou un plat a vaisselle.
Remplissez également d’eau un petit bocal de verre dont vous refermez le couvercle;
il doit étre suffisamment rempli pour ne pas flotter. Tenez-le juste au-dessous du ni-
veau de I’eau. Vous parait-il aussi lourd que lorsqu’il est hors de 1’eau? Sortez-le pour
vous en convaincre! Si vous avez déja déplace des pierres dans une riviére ou un lac,
vous devez connaitre ce phénomene.

Maintenant, plongez de nouveau le bocal dans 1’eau et essayez de 1’accélérer le plus
rapidement possible. Une bonne facon de procéder est de lui faire subir, a 1’aide du
poignet, un mouvement de va-et-vient le plus rapide possible. Répétez 1’expérience
avec le bocal hors de I’eau. Vous parait-il alors plus difficile a accélérer?

Tout ceci n’est qu’une simulation, bien sr. Elle vous permet toutefois
d’expérimenter ce que 1’on pourrait ressentir si I’on se trouvait sur une autre planéte,
Mars par exemple. Dans notre expérience, 1’eau de I’évier exerce une poussée vers le
haut sur le bocal, ce qui diminue son poids apparent, tout comme un objet qui nous
est familier peserait moins sur Mars que sur Terre, a cause de la dimension plus petite
de la planéte. Toutefois, cette réduction du poids ne modifie en rien la masse. Dans
tous les cas, les objets sont aussi difficiles a accélérer. Il s’agit 1a d’une propriété
intrinséque des objets, insensible a tout phénomeéne extérieur.

La seule fagon de mesurer directement la masse d’un objet serait donc de le soumettre
a une force donnée, de mesurer son accélération, puis de comparer cette accélération
avec celle d’une masse étalon, le kilogramme par exemple, soumise a la méme force.
Si I’accélération de 1’objet est, disons, deux fois plus grande que celle de 1’étalon, on
conclura que sa masse est deux fois plus petite, soit 0,5 kg.

On voit dans ce qui précéde un exemple des deux types de définition d’un méme
concept physique, ici la masse :
— la définition conceptuelle (ou tout simplement définition) : la masse comme

mesure de I’inertie;

— la définition opérationnelle : la masse comme résultat d’une procédure de com-
paraison avec un étalon fournissant une valeur numérique précise.

Les deux types de définition sont complémentaires et servent toutes deux a mieux
saisir la nature exacte du concept étudié. Ainsi, la définition de force qui a été donnee
plus haut était une définition conceptuelle; une définition opérationnelle de la force
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mentionnerait plutét le choix d’un étalon, un ressort donné étiré de telle longueur par
exemple, et une méthode de comparaison de ce dernier avec une force quelconque.

La troisieme loi, quant a elle, est quelque peu mystérieuse. Elle affirme que les objets
ne sont pas isolés les uns des autres, qu’ils sont tous en interaction. Elle affirme que
toute force appliquée sur un objet trouve sa contrepartie dans une autre force, égale et
opposée, appliquée sur un autre objet. Elle affirme également que les forces dont on
constate ou déduit la présence peuvent toujours étre attribuées a un objet, si lointain
soit-il, qui subit aussi une force de méme grandeur, mais de sens opposé. On appelle
souvent action et réaction ces paires de forces qui, faut-il le rappeler, sont appliquées
sur des objets différents. L’attribution du terme action ou réaction a ’un ou 1’autre
des membres de chacune de ces paires dépend du contexte et nous raméne souvent au
probléme de la poule et de I’ceuf.

Mais comment cette loi s’applique-t-elle aux planétes? On a déja parlé au chapitre 0
de la rotation des corps célestes comme la Terre et la Lune autour de leur centre de
masse commun. Pour chaque corps, la force dirigée vers le centre de masse de I’autre
corps qui le maintient sur son orbite est un membre d’une paire action-réaction, cha-
cun des deux corps exercant une force sur I’autre (figure G-2.1). Ces forces, d’¢gale
grandeur et de sens opposes, forment une paire action-réaction.

FIGURE G-2.1
Application de la 3¢ loi de Newton : F, et F, sont des forces de méme grandeur et de sens opposés.

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-2.1 CINEMATIQUE, DYNAMIQUE ET VECTEURS

Il convient d’introduire et de distinguer deux concepts touchant 1I’étude du mouve-
ment : la cinématique et la dynamique. Bien que les deux termes désignent I’étude
du mouvement, ils s’attachent a en décrire des aspects différents, mais complé-
mentaires. La cinématique décrit, a ’aide des mathématiques, les caractéristiques de
différents types de mouvements (rectilignes, circulaires, elliptiques, etc.) observés ou
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hypothétiques. Elle définit d’abord précisément ce que signifient des termes comme
vitesse, accélération, etc. Elle se demande ensuite comment varient, pour les
différents types de mouvements possibles, la position ou la vitesse d’un objet en
fonction du temps, ou la vitesse en fonction de la position. Les lois de Kepler que
vous avez vues a la section 3.2 du manuel en sont un bon exemple.

La dynamique, elle, s’intéresse avant tout aux causes du mouvement. Elle tente de
spécifier les conditions qui entrainent tel ou tel type de mouvement, ou encore d’étu-
dier la fagon dont des agents extérieurs (forces) influent sur les trajectoires. La
cinématique pourra alors étre invoquée pour connaitre les détails de cette trajectoire.
Ainsi, la loi de I’inertie de Galilée, par exemple, releve avant tout de la dynamique.

L’inertie est d’ailleurs un des concepts clés de la mécanique. Pour bien le com-
prendre, il faut aussi connaitre la signification du concept d’accélération. Tout le
monde a une notion intuitive de I’accélération : on a entendu parler de courses d’accé-
lération; la publicité des voitures de sport vante leur accélération, chiffres a 1’appui;
on a tous déja ressenti les effets de I’accélération dans une voiture, le métro ou un
avion. Accélération signifie de toute évidence vitesse qui varie, ¢’est-a-dire une Vi-
tesse dont la grandeur augmente ou diminue ou, encore, une vitesse dont la direction
change, comme vous le verrez un peu plus loin.

De son c6té, I’inertie est la propriété qu’ont les objets de s’opposer a toute tentative
visant a modifier leur vitesse, c’est-a-dire les accélérer. Vous pouvez ressentir son
existence lorsque vous faites 1’épicerie : plus votre panier est plein, plus votre chariot
devient difficile & mettre en mouvement ou & immobiliser.

La loi de I'inertie va plus loin : elle affirme qu’en 1’absence de force, les objets
conservent indéfiniment la méme vitesse ou leur état de repos, selon le cas. Cette
propriété ne saute pas aux yeux, on vous l’accorde. Selon toute évidence, les objets
que I’on met en mouvement, tels les paniers d’épicerie, ont plutdt tendance... a
s’arréter. C’¢tait d’ailleurs le point de vue d’Aristote, et c’est probablement le votre
aussi. Ici encore, comme pour la rotation de la Terre, ce n’est pas 1’accord avec 1’in-
tuition qui determinera le bien-fondé de la loi de I’inertie, mais plutdt sa capacité a
fournir un cadre explicatif englobant un ensemble de situations considérées
auparavant comme distinctes.

Vue sous cet angle, la loi de I’inertie a connu un succés impressionnant. Elle nous
force toutefois a remettre en question une bonne partie de nos intuitions — que 1’on
appelle aussi préconceptions — touchant le mouvement. On ne s’interrogera plus sur
ce qui entretient un mouvement qui perdure, tel celui des planétes par exemple. On
cherchera plutot a découvrir ce qui fait que les objets que 1’on observe ne se déplacent
pas a vitesse constante en ligne droite. Au lieu de chercher la cause des mouvements,
on essaie de découvrir ce qui les empéche d’étre de simples mouvements rectilignes
uniformes, c’est-a-dire a vitesse constante, qui eux ne demanderaient aucune
explication autre que de savoir ce qui a démarré le mouvement.
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Ainsi, si les objets ont tendance a s’arréter, c’est parce que des forces extérieures
s’opposent a leur déplacement. En 1’absence de ces forces, le mouvement durerait
¢ternellement. L’affirmation « il faut un moteur pour faire avancer une voiture »
devient synonyme de «un moteur est nécessaire pour contrer ’effet des forces
tendant a freiner une voiture ». Il s’agit 1a d’un changement de perspective radical,
mais indispensable.

On utilise aussi le concept d’inertie pour comparer les objets entre eux. On dira qu’un
objet posséde plus d’inertie qu’un autre s’il est plus difficile de 1’accélérer ou de le
freiner, ce qui est equivalent.

Une fois cette notion acquise, il faut I'intégrer a I’étude du mouvement des planétes,
car bien que celles-ci ne s’arrétent jamais, elles ne se déplacent pas en ligne droite a
vitesse constante, selon un mouvement rectiligne uniforme, mais bien sur des
orbites courbes, des ellipses. Suivant en cela I’exemple de Hooke, la plupart des
études élémentaires sur les mouvements des corps célestes commencent par
remplacer les orbites elliptiques par des orbites circulaires (comme on le fait au
complément 3.2), que les planétes parcourent a vitesse (angulaire) constante,
effectuant ainsi un mouvement circulaire uniforme. Pour la plupart des planetes, il
s’agit d’une bonne approximation.

Mais comment s’applique la loi de I’inertie a ce type de mouvement? Quelques
dizaines d’années avant Hooke, Galilée s’était buté a ce probléme. Une force est-elle
nécessaire pour maintenir un objet a vitesse constante sur un cercle, s’est-il demandé?
Dans I’affirmative, quelle est la grandeur et quelle est la direction de cette force?

La réponse a ces questions n’est pas celle que Galilée avait proposée, car pour lui un
objet laissé a lui-méme devait effectuer naturellement un mouvement circulaire uni-
forme; la réponse passe par une série de raisonnements esquissés au complément 3.2
et aussi dans les paragraphes qui suivent. La clé de vodte est la prise de conscience
qu’un mouvement circulaire, méme uniforme, est un mouvement accéléré, nécessitant
donc I’action d’une force qui, d’aprés Newton, devrait étre dirigée dans la méme
direction que cette accélération, soit vers le centre de 1’orbite. Mais comment un
mouvement a vitesse constante peut-il étre en fait accéléré? Le paradoxe disparait
lorsque I’on examine plus en profondeur les notions de vitesse et d’accélération.

Comme pour la notion d’accélération, nous avons aussi une notion intuitive de la vi-
tesse : par exemple, c’est ce que 1’on peut lire sur I’odomeétre d’une voiture. Les uni-
tés les plus utilisées et avec lesquelles nous sommes les plus familiers sont les km/h,
qui indiquent bien qu’il s’agit d’un quotient, le rapport entre une distance parcourue
et le temps pris pour franchir cette distance. Plus on va vite, moins on mettra de temps
a effectuer un trajet donné ou, encore, plus on parcourra de distance en un temps
donné.

Jusqu’ici, rien de bien nouveau, direz-vous. La physique demande toutefois plus que
d’étre simplement capable de dire s’il y a ou non accélération, c’est-a-dire si la
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vitesse varie; elle demande que 1’on définisse certains concepts mathématiquement,
de facon a les spécifier complétement, en leur associant une valeur numérique, par
exemple.

Réfléchissez bien a ce qui suit : la seule donnée de la vitesse d’un objet suffit-elle
pour décrire de fagcon compléte le comportement de cet objet? Si 1’on vous dit qu’un
avion quitte un aéroport donné et vole a 500 km/h, pourrez-vous placer sur une carte
1’endroit o il sera rendu au bout d’une heure? A 500 km de son point de départ bien
sOr, mais ou exactement? Il est clair que pour répondre a cette question, il faut aussi
connaitre la direction qu’a prise I’avion. On peut donc dire que la vitesse n’est
entiérement spécifiée que si I’on possede deux nombres : sa grandeur (nombre de

\

km/h ou de m/s) et sa direction (20° a I’est du nord, par exemple).

Les quantités physiques qui nécessitent plus d’un nombre pour étre spécifiées
completement sont appelées vecteurs. Elles doivent obéir, en outre, a certaines lois
algébriques simples; ne vous inquiétez pas, cette condition sera remplie pour toutes
les quantités de ce type que vous verrez dans le cours. Méme si dans la langue
courante — et souvent aussi en physique — on a I’habitude de dire : la vitesse de cet
objet est de tant de km/h, il faut étre conscient que 1’on parle alors uniquement de la
grandeur du vecteur vitesse. En toute rigueur, il faudrait dire : «la grandeur de la
vitesse de cet objet est de tant de km/h » ou encore « la vitesse de cet objet est de tant
de km/h, a tant de degrés par rapport au nord ». Si vous vous souvenez de la
discussion du chapitre O portant sur le concept de position, vous réaliserez que la
position est également un vecteur.

Sur un schéma, on représente une quantité vectorielle par une fleche (figure G-2.2)
dont I’orientation correspond a la direction du vecteur et dont la longueur représente,
a I’échelle, la grandeur du vecteur. De plus, dans le texte ou dans les équations, le
symbole mathématique représentant un vecteur est en caractére gras ou surmonté
d’une fléche; on représente sa grandeur par le symbole en italique. Ainsi, les
expressions « Vv ouVest constant » et «v est constant » ne signifient pas la méme

chose.
NA
45° |
V2\<5L
| | | | | | ;
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FIGURE G-2.2
Les vecteurs v, et v, représentent les vitesses de deux avions. Le premier se déplace a 400 km/h a 30°
au nord de I’est, le second a 200 km/h a 45° a I’ouest du nord.
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Vous vous demandez sans doute a quoi rime cette digression et quel est son lien avec
le probléme qui nous occupe, soit la physique des orbites et le mouvement circulaire
uniforme. Eh bien! On a dit jusqu’a maintenant que dans le langage courant un objet
est dit accélére si sa vitesse augmente. En physique, on parle d’accélération lorsque la
vitesse change, quelle que soit la nature de ce changement. Ainsi, une voiture qui
freine subit aussi une accélération; évidemment, il existe une facon de distinguer cette
accélération de celle d’une voiture dont la vitesse augmente, mais la n’est pas notre
propos.

En vertu de ce qui vient d’étre établi, une vitesse comporte une grandeur et une direc-
tion; si la direction de la vitesse change, ce n’est plus la méme vitesse. Une vitesse
qui change est donc une vitesse dont la grandeur ou la direction change, ou encore les
deux a la fois. Or, dans un mouvement circulaire a vitesse constante — on devrait dire
« a une vitesse de grandeur constante » —, la direction de la vitesse change continuel-
lement. On en conclut que la vitesse, en tant que vecteur, change aussi continuelle-
ment. Il s’agit donc bien d’un mouvement accéléré.

C’est une chose de déterminer si un objet est accéléré ou non, mais c’en est une autre
de déterminer, a partir de la connaissance de sa vitesse en différents instants, la gran-
deur et la direction de cette accélération, car, vous vous en doutiez, I’accélération est
aussi un vecteur. Comment, par exemple, démontrer que 1’accélération d’une planéte
se déplacant sur un cercle de rayon r a vitesse constante v est égale a v2/r et est
dirigée vers le centre du cercle? Il faut tout d’abord définir quantitativement ce que
I’on entend par accélération, notée a ou a, selon qu’il s’agit du vecteur ou de sa
grandeur.

L’accélération est définie comme le taux de variation de la vitesse en fonction du
temps, c’est-a-dire la variation (ou différence) de vitesse durant un intervalle de
temps, divisée par la longueur de cet intervalle. Selon la situation, un intervalle de
temps quelconque ou un intervalle infiniment bref seront considérés. Si v, et v, sont
les vitesses aux temps t; et t,, et At I’intervalle de temps (At = t, —t;), ’accélération
s’écrira, en vertu de sa définition :

a=v2" V1 G-2.2

At

Il existe une facon simple de se faire une idée des caractéristiques du vecteur accéle-
ration. En utilisant les lois de 1’algébre élémentaire, qui s’appliquent aussi aux
vecteurs, on peut récrire 1’équation G-2.2 de la fagon suivante :

aAt = v, —Vvy G-2.3

ce qui signifie que le vecteur aAt est égal a la différence entre les vecteurs
vitesse v, (au tempst,) etv,(au tempst;). Cette expression peut & son tour étre
transformée :

v, +aAt = v, G-2.4
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et interprétée de la facon suivante : aAt est le vecteur qu’il faut additionner a la
vitesse v, (au tempst;) pour obtenir la vitesse v, (au tempsty). Le facteur At
n’agissant ici que comme un facteur d’échelle entre la vitesse et I’accélération, parler
de la direction du vecteur aAt ou de celle du vecteur a revient au méme. Il devrait étre
possible de déterminer ainsi, a tout le moins, la direction de 1’accélération.

Il reste une difficulté toutefois : v, et v, sont des vecteurs et I’on cherche le vecteur
qu’il faut ajouter av; pour obtenirv,. Comment fait-on pour additionner des
vecteurs? Tout simplement en les plagant bout & bout, en respectant leur orientation et
leur grandeur. Le résultat de 1’addition de deux vecteurs (ou plus) se représente par la
fleche qui part du premier vecteur que I’on a placé et qui aboutit a I’extrémité du
dernier vecteur tracé. Les figures G-2.3 et G-2.4 illustrent le résultat de I’addition de
deux vecteurs et I’application de ce principe a la détermination de 1’accélération.

A
V& o
R=A+B

FIGURE G-2.3
Addition de 2 vecteurs : R = A+ B.

V.
2 Vs,

aAt

vy +aAt = v,

FIGURE G-2.4
Connaissant v, et v,, il est facile de déterminer aAt tel que v, + aAt = v,.

Par ailleurs, la figure G-2.5 montre comment un mouvement circulaire uniforme est
en fait un mouvement accéléré vers le centre d’un cercle. Pour étre rigoureux, il fau-
drait mentionner que ce n’est exact que pour un intervalle de temps At infiniment bref.
Tant que At est suffisamment court, si I’objet ne parcourt qu’une petite partie de la
circonférence par exemple, il s’agit d’une bonne approximation. On parle alors d’une
accélération — et d’une force causant cette accélération — dirigée radialement, ¢’est-a-
dire le long d’un rayon, vers I’intérieur du cercle.



SUR LA TERRE COMME AU CIEL — NEWTON ET LA GRAVITATION G-77

~< N
~~. \
~~ SN

=< N
~L W

\
~s Centre

FIGURE G-2.5
Dans un mouvement circulaire uniforme (v; = v,) 1’accélération est dirigée vers le centre du cercle.

Si I’on désire maintenant calculer la grandeur de cette accélération, un peu de géomé-
trie est nécessaire. On peut montrer que, dans le cas d’un triangle « pointu », la valeur
du petit angle, en radians, est a peu prés égale a la longueur du petit coté divisée par
celle du grand cété. On appelle cette relation « formule des petits angles » ou
« relation du triangle étroit » (voir I’annexe V). Plus 1’angle est petit, meilleure est la
précision : pour un angle de 10°, I’erreur n’est déja plus que d’environ 1 %.

On peut écrire cette formule de la fagon suivante :

petit coté

angle = ————
grand c6te

G-2.5

Pourquoi utiliser cette expression? Tout simplement parce que la quantité que 1’on
cherche ici, a, se retrouve dans I’expression du petit coté du triangle formé de vy, Vv,
et aAt (figure G-2.5). Le grand cOté, lui, est égal a la grandeur des vecteurs v, ou v,
(ils sont de méme grandeur); on la désigne par v tout simplement. Le « petit » angle,
lui, est illustré dans la figure; il est appelé 6. La loi des petits angles s’écrit donc ici :

aAt
0 = — G-2.6
Vv

Mais en méme temps, 1’angle correspond au changement de direction durant I’inter-
valle At; en vertu de la définition du radian, sa valeur est donnée par :

distance parcouruele long du cerclependant At
angle = G-2.7
rayondu cercle

La distance en question est égale au produit de la vitesse et de I’intervalle de temps,
soit VAt; le rayon du cercle est désigné par r. On trouve donc :
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VAt
9 = T G-28

Combinant les équations G-2.6 et G-2.8, on obtient :

aAt VAL
o I G-2.9
v r

En isolant ’accélération a, on obtient, aprés simplification des facteurs At, 1’expres-
sion de I’accélération d’un objet qui décrit un mouvement circulaire uniforme en
fonction de la vitesse et du rayon de 1’orbite :

V2

a=— G-2.10
r

Comparez cette équation avec 1’équation 3.14 que vous retrouvez au complément 3.2.

G-2.2 LA LOI DE BODE

En 1772, Johann Elbert Bode publiait le résultat de ses recherches et de celles d’un
autre astronome, Titius, recherches portant sur les rayons des orbites des planétes.
Rappelons que si les lois de Kepler prévoyaient un lien entre les demi-grands axes de
ces orbites et la période de révolution des planétes, rien ne permettait d’expliquer
pourquoi les planétes connues alors se retrouvaient sur ces orbites plutdt que sur
d’autres. Bode suggéra que les demi-grands axes des orbites des planétes suivent la
loi suivante, appelée loi de Bode ou loi de Titius-Bode :

a=04+ 03x2Mn-1) G-2.11

ou a est exprimé en unités astronomiques (UA).

En posant n =1 pour Vénus a n =8 pour Pluton (reléguée depuis 2006 au rang de
planete naine), on retrouve les distances de toutes les planétes, sauf Neptune. Il faut
toutefois poser a = 0,4 pour Mercure (ce qui revient a supposer n = —o). La précision
obtenue est impressionnante, comme on peut le constater a la lecture du
tableau G-2.1.

G-2.3 LOIS ET THEORIES

Nous avons vu, jusqu’a maintenant dans ce chapitre, plusieurs exemples de lois phy-
siques : lois de I’inertie, lois de Kepler, lois de Newton, loi de la gravitation
universelle, loi de Bode. Or, toutes ces lois n’ont pas le méme statut, bien que
chacune ait contribué¢ utilement a 1’évolution des connaissances en physique et en
astronomie. Certaines sont trés générales d’application, d’autres ne s’adressent qu’a
des phénomenes particuliers; certaines sont reliées étroitement a 1’expérience,
d’autres sont déduites d’autres lois.
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TABLEAU G-2.1

La loi de Bode
n a théorique Planéte a observé
(UA) (UA)
—0 0,4 Mercure 0,39
1 0,7 Vénus 0,73
2 1,0 Terre 1
3 1,6 Mars 1,53
4 2,8 astéroides™ 2,3a3,3
5 5,2 Jupiter 5,22
6 10,0 Saturne 9,6
7 19,6 Uranus 19,3
- _ Neptune 30,2
8 38,8 Pluton** 39,5

* L’existence des astéroides et des planétes situées au-dela de
Saturne n’était pas connue a I’époque de Bode.

** Maintenant considérée comme une planete naine.

La loi de Bode est un exemple parfait de loi empirique. Au moment ou elle fut avan-
cée, elle possédait le méme statut que celles de Kepler a 1’origine : il ne s’agissait que
d’une simple systématisation de régularités constatées dans les caractéristiques des
planétes. A 1’époque de leur conception, aucune théorie ne pouvait les expliquer. Ce
type de lois posséde son utilité autant sur le plan pratique que comme guide pour de
futures recherches. La loi de Bode a ainsi été utilisée par les astronomes dans leur
calcul de la position hypothétique de Neptune. Elle a permis, en dépit du résultat
erroné qu’elle fournissait dans ce cas particulier, d’obtenir une bonne approximation
de la position angulaire hypothétique de la nouvelle planete.

Lorsque Newton, a 1’aide des lois qu’il avait développées, retrouva les lois de Kepler,
celles-ci perdirent leur statut de lois empiriques pour devenir des lois dérivées, c’est-
a-dire que I’on pouvait dorénavant les considérer comme des conséquences de
I’application de lois plus fondamentales : la loi de la gravitation universelle et la
deuxiéme loi de Newton.

On reconnait souvent aux lois fondamentales et aux lois dérivées une valeur supé-
rieure a celle des lois empiriques. On aspire toujours d’ailleurs a expliquer les régula-
rités constatées empiriquement a I’aide de lois plus générales. Quoi qu’il en soit, les
lois empiriques ont joué historiqguement, et jouent encore, un réle trés important dans
I’orientation de la recherche scientifique.

Pour ce qui est de la loi de Bode, on n’est pas parvenu a ce jour a lui trouver une
justification : elle conserve toujours son statut de loi empirique. Si plusieurs doutent
méme de sa pertinence et y voient une pure coincidence, d’autres croient qu’une théo-
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rie satisfaisante de la formation ou de I’évolution du systéme solaire, qui reste encore
a mettre au point, permettra de la justifier, de la méme fagon que les lois de Kepler
ont été justifiées par les lois de Newton (voir « Bode’s law lives », 2010).

Pour terminer, vous aurez peut-étre remarqué qu’on parle tout aussi bien de loi que de
théorie lorsqu’on mentionne la gravitation universelle. Une théorie est un cadre géné-
ral d’explication qui englobe de nombreux phénomeénes et qui, de ce fait, recouvre
généralement plusieurs lois; ces lois s’appliquent a des phénomeénes ou a des condi-
tions plus ou moins spécifiques. Par exemple, la théorie de 1’¢électromagnétisme est
formée d’un certain nombre de lois, certaines fondamentales, d’autres dérivées ou
empiriques, s’appliquant a des phénoménes divers (forces électriques et magnétisme,
courants, induction, aimantation, etc.). La théorie de la gravitation universelle ne
comprend que quelques éléments de plus que la loi portant le méme nom.
Mentionnons, en guise d’exemples, le principe de superposition selon lequel la force
due a plusieurs masses est la somme des forces dues a chacune, ou encore 1’équiva-
lence, démontrée a 1’aide de ce dernier principe, entre la force gravitationnelle due a
un objet sphérique de taille quelconque et celle qui est produite par un objet
infiniment petit de méme masse, situé a la méme distance que le centre de 1’objet
sphérique. Si un ensemble, dont le contenu essentiel se résume a une seule loi
fondamentale, peut se voir attribuer le statut de théorie, c’est en vertu de sa trés
grande généralité. En effet, la loi de la gravitation universelle s’applique a tous les
objets de I’Univers, quels que soient leur nature et leur état.

Le sujet connexe La nature de la science et de la technologie (p.205-208) traite
aussi, entre autres questions, des concepts de loi et de théorie.
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RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

Le grand mérite de Newton est d’avoir synthétisé toutes les connaissances acquises
depuis Galilée en réussissant, a I’aide des trois lois qui portent son nom et de la loi de
la gravitation universelle, a réunir dans un méme cadre d’explication autant les phé-
nomenes terrestres que les mouvements célestes.

Certaines quantités physiques, comme la position, la vitesse et I’accélération, ont be-
soin de deux nombres ou plus (la grandeur et la direction) pour étre complétement
spécifiees. On appelle ces quantités vecteurs. Elles obéissent a des lois différentes de
celles régissant les nombres, en particulier en ce qui concerne 1’addition.

Un objet est accéléré lorsque la grandeur ou la direction de sa vitesse change dans le
temps. Un objet se déplacant sur un cercle avec une vitesse dont la grandeur est
constante est en fait accéléré vers le centre du cercle. On peut montrer que la grandeur
de cette accélération, définie comme le taux de changement de la vitesse dans le
temps, est égale & v2/r, oul v est la grandeur de la vitesse et r, le rayon du cercle.

Les trois lois de Newton (loi de I’inertie, loi F = ma et loi d’action-réaction), utilisées
avec la loi de la gravitation universelle, permettent d’expliquer 1’ensemble des
mouvements célestes. En particulier, on peut en déduire les trois lois de Kepler ou
calculer, a I’aide d’ordinateurs, la position future des membres du systéme solaire ou
des sondes interplanétaires avec une précision impressionnante.

Aprés Newton, et jusqu’au début du 20° siécle, les progrés dans le domaine de la mé-
canique n’ont consisté qu’en un raffinement des méthodes mathématiques permettant
d’aborder des problémes de plus en plus complexes. Un exemple est le calcul de la
position d’une planéte hypothétique a partir d’irrégularités dans 1’orbite d’une plancte
connue. C’est ainsi que Neptune a été découverte.

La loi de Bode constitue un exemple de loi empirique restée inexpliquée jusqu’a ce
jour. Bien que son statut réel (loi ou simple coincidence) fasse encore 1’objet de dé-
bats, elle a eu son utilit¢ dans le développement de 1’astronomie. Certains esperent
toujours arriver a la dériver, a partir des lois fondamentales de la mécanique, dans le
cadre d’une théorie de la formation et de I’évolution du systéme solaire.
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ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION

Chapitre 3:1,2,4,5,6,7,8,9, 11, 12, 13, 14, 16, 17, 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24, 25,
26.

Chapitre 5 (sujet connexe) : 39, 40, 41, 42, 43, 44, 45, 46, 47, 48.

PROBLEMES DU MANUEL

Chapitre 3 : P3, P4, P5, P6, P7, P11, P12, P13, P15, P16.
EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

G2.1 Comparez les contributions de Tycho Brahé et de Kepler au développement
de I’astronomie, en faisant ressortir leur complémentarité.

G2.2 Pourquoi dit-on que Kepler faisait de la cinématique planétaire, alors que
Galilée est présenté comme le fondateur de la dynamique ?

G2.3 Indiquez si les énoncés suivants relevent de la cinématique, de la dynamique
ou des deux a la fois.

a) La vitesse des planétes augmente lorsque leur distance au Soleil diminue.

b) Dans le vide, les objets tombent vers le sol avec une accélération
constante.

c) En I’absence de forces exercées sur un objet, celui-ci se déplace a vitesse
constante sur une droite.

d) L’orbite d’une planéte est une ellipse dont le Soleil occupe un des foyers.

e) Un objet soumis a D’attraction gravitationnelle peut décrire une orbite
correspondant a une des courbes de la famille des coniques (ellipse, cercle,
hyperbole, parabole).

G2.4 Voici les données concernant les périodes et les distances moyennes des
quatre satellites de Jupiter que Galilée a découverts. Vérifiez si la troisieme loi
de Kepler généralisee est valide pour ce systeme.
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G2.7

G2.8

TABLEAU G-2.4

Périodes et distances des quatre satellites de Jupiter

nom distance période
du satellite moyenne

(10° km) (d)
lo 0,422 1,77
Europa 0,671 3,55
Ganymeéde 1,07 7,15
Callisto 1,88 16,7

Suggestion : Calculez le rapport (quotient) demandé et arrondissez le résultat a
trois chiffres, car les données du tableau n’offrent que cette précision.

Les objets pesants tombent-ils plus vite que les objets Iégers? Attention, la
question n’est pas si simple qu’elle le parait! Faites quelques expériences. Par
exemple, laissez tomber une feuille de papier et une gomme a effacer, ou deux
gommes a effacer de tailles différentes, ou encore une feuille roulée en
boulette et une feuille intacte. Essayez de répondre en une phrase, en précisant
bien les limites de validité de votre énonce.

Lequel des vecteurs suggérés (A a G) représente le mieux la force nécessaire

pour faire tourner, a vitesse constante, 1’objet illustré?

B
B

~
~

centre
\ du cercle

~ -
—_———<—

On sait qu’une accélération correspond a une variation dans le temps de la
vitesse. Comment expliquer qu’une planéte qui se déplace a vitesse constante
sur une orbite circulaire est en fait accelérée?

Parmi les vecteurs suggérés (A a P), lequel représente le mieux :

a) I’addition de X et de Z?
b) I’addition de X et de Y?



G-84 MODULE 2 - PARTIE |

c) le vecteur qu’il faut ajouter & Z pour obtenir Y?

A
b B
X >
E L
F |
Y
G
J
H
K
N
L
z
4—
o p
M

G2.9 Quel vecteur (A a F) représente le mieux I’accélération d’un objet qui se
déplace sur un cercle, mais avec une vitesse dont la grandeur augmente?

centre
\ du cercle
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G2.11

Suggestion : Un examen de la figure G-2.5 pourrait vous mettre sur la bonne
piste. Comment serait modifié le schéma si la grandeur de la vitesse (et donc
la longueur du vecteur vitesse) augmentait entre t; et t,?

La figure suivante montre une partie d’une orbite elliptique trés excentrique.
A I’aide d’une construction du type de celle de la figure G-2.5, montrez que
I’hypothése d’une force (donc une accélération, selon la 2€ loi de Newton)
dirigée vers le foyer de I’ellipse est compatible avec 1’idée d’une vitesse dont
la grandeur diminue lorsque la planéte est plus loin du Soleil, comme le
soutenait Kepler.

La valeur de 1’accélération d’un objet en mouvement circulaire uniforme, soit
V2/r, peut aussi s’écrire a = «?r, oll @ est la vitesse angulaire exprimée en
radians par seconde, comme on I’a vu au module 1. On exprime souvent
I’accélération en terme de g, ¢’est-a-dire son rapport avec 1’accélération d’un
objet en chute libre (9,8 m/s2). Ainsi, une accélération de 20 m/s? vaut environ
2 g (20/9,8).

L’intérét de cette nouvelle unité est que la force centrifuge subie par un objet
(ou une personne), exposé par exemple a une accélération de 2 g, vaut 2 fois
le poids de 1’objet, etc.

Calculez, en m/s2 et en g, I’accélération :

a) d’une voiture qui prend une courbe de 500 m de rayon a 110 km/h;
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G2.12

G2.13

G2.14

b) d’une personne assise dans un manége de 20 m de diametre qui tourne a
10 tours/min.

Attention : Assurez-vous que les données sont exprimees avec les unités Sl de
base, sinon transformez-les. 1l y a aussi une subtilité en b); relisez attentive-
ment la question.

La loi de I’inertie (reprise par Newton dans sa premiére loi) implique que si
aucune force n’est appliquée sur un objet, celui-ci continuera indéfiniment a
se déplacer a vitesse constante sur une droite.

a) Pourquoi alors les voitures ont-elles besoin d’un moteur, méme
lorsqu’elles n’ont pas de cote a monter?

b) De temps en temps, un satellite artificiel, jusque-la en orbite autour de la
Terre — ou du moins ce qui en reste apres la traversée de I’atmospheére —,
s’écrase au sol. Cela est-il causé par 1’épuisement de la réserve de
carburant du satellite? Sinon, quel pourrait étre le facteur déterminant dans
cette chute? Un indice: ce sont surtout des satellites a 1’orbite trés
excentrique qui tendent a retomber sur Terre.

Expliquez pourquoi une question comme « Quel est le poids de la Terre? » n’a
pas de sens.

Les questions qui suivent portent sur la distinction entre le poids et la masse.

a) Lors de la mission Apollo 14, I’astronaute américain Al Shepard a apporté
avec lui sur la Lune... une balle de golf! Employant un outil de géologue
ressemblant a un baton de golf, il a frappé ce qu’il a d’abord cru étre le
plus long coup d’envoi jamais réalisé par un Terrien (il s’écria alors
« miles and miles and miles »)! Croyez-vous que sa balle pouvait vraiment
étre plus rapide que lorsqu’il jouait au golf en Floride?

b) Voici une petite histoire de science-fiction. Nous sommes en 2050. Les
deux premiers astronautes québécois sont en route pour Mars ou, on le
sait, D’attraction gravitationnelle est environ 40 % de ce qu’elle est sur
Terre. Désireux de figurer au livre des records sportifs, ils ont tous deux
amené dans leurs bagages ce qu’ils croyaient nécessaire. Jean, qui a
toujours révé de devenir un grand joueur de hockey, a apporté un baton et
une rondelle, espérant réussir le lancer le plus rapide de I’histoire. Louise,
qui a toujours fait un peu de culturisme, a choisi pour sa part un ensemble
de poids et halteres, convaincue de pouvoir battre tous les records, méme
ceux qui sont détenus par les hommes! Discutez des chances de chacun de
nos deux compatriotes de voir son vieux réve se realiser.
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G2.15

G2.16

G2.17

G2.18

G2.19

A quelle distance du Soleil, exprimée en UA, s’attendrait-on & trouver une
dixieme «planéte » (ou planéte naine), selon la loi de Bode? On a cru, en
2003, que cette dixieme planéte avait été découverte, quand on a observé pour
la premiére 1’objet céleste Sedna. Aprés de nombreuses discussions au sein de
la communauté astronomique, Sedna a finalement été consacrée astéroide.
Fait a noter, ’orbite elliptique trés excentrée de Sedna fait varier sa distance
au Soleil entre 900 UA, a I’aphélie, et 76 UA, au périhélie. Peut-on établir un
lien entre cette derniere valeur et la loi de Bode?

Les lois de Kepler étaient-elles des lois empiriques, fondamentales ou
dérivées? Expliquez.

A partir des données que vous retrouvez a 1’annexe VIII du manuel, calculez
la valeur du diamétre angulaire de Jupiter, tel qu’on I’observe de la Terre
quand les deux planétes sont le plus ¢loignées I'une de I’autre (elles sont alors
de part et d’autre du Soleil) et dans le cas inverse, lorsqu’elles sont du méme
coté. Exprimez votre réponse en minutes d’arc.

Suggestion : Utilisez la formule des petits angles.

Remplissez les lignes du tableau de 1’exercice supplémentaire G1.7 concer-
nant les contributions de Tycho Brahé, Kepler, Galilée et Newton a 1’astro-
nomie.

Examinez la figure G-0.6 qui pourrait représenter le trajet de deux étoiles en
orbite autour de leur centre de masse commun dans une région isolée du
cosmos. Expliquez qualitativement (sans rien calculer) comment les trois lois
de Newton, ainsi que sa loi de la gravitation universelle, s’appliquent aux
mouvements de ces deux étoiles.
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PRESENTATION

Newton ayant réglé définitivement (ou presque) la question des mouvements célestes,
les astronomes ne tardérent pas a s’attaquer a d’autres questions. Par exemple, quelles
sont les caractéristiques (masse, composition, température, etc.) des corps célestes?
Qu’est-ce qui détermine ces caractéristiques pour un corps céleste donné? De quelle
facon ces caractéristiques évoluent-elles?

Pour arriver a répondre a ces questions, une difficulté considérable a d étre surmon-
tée : celle d’arriver a acquérir des informations sur des objets situés a une telle dis-
tance de nous, et qui nous ne livrent d’eux que la lumiére qu’ils émettent.

C’est justement dans cette lumicére que résidait la clé du probléme : depuis le
198 siecle, de nouveaux développements en physique ont permis de relier bon nombre
des caractéristiques des objets, comme leur température, leur vitesse, leur pression,
aux propriétés de la lumiere qu’ils émettent. Il ne restait plus qu’a appliquer ces
nouvelles méthodes d’analyse aux objets bien particuliers que sont les astres,
planctes, étoiles ou galaxies. Cette seconde étape dans 1’unification de la physique
terrestre et céleste a donné naissance a ce qu’on appelle aujourd’hui I’astrophysique.

En méme temps, cette évolution dans les possibilités d’investigation a distance s’est
accompagnée d’un progres fantastique dans les performances des instruments d’ob-
servation. On a ainsi augmenté tant la précision, la sensibilité que 1’étendue des ob-
servations recueillies par le télescope, I’appareil méme qui avait joué un role si
important au cceur de la révolution copernicienne.

OBJECTIFS GENERAUX

1. Décrire les caractéristiques des différents instruments d’observation utilisés
par les astronomes.

2. Enoncer les principales limitations de ’observation a partir de la Terre, limi-
tations qui justifient la construction de télescopes toujours plus grands,
installés le plus haut possible ou placés sur orbite.
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3. Distinguer les aspects (ondulatoire et corpusculaire) a la fois contradictoires et
complémentaires du comportement de la lumicre telle qu’elle est représentée

par la physique.

4. Distinguer les notions d’énergie, de puissance et d’intensité.

5. Expliquer comment les découvertes du 19¢ siecle dans le domaine de la spec-
troscopie et leur application aux observations astronomiques ont donné

naissance a I’astrophysique.

6. Distinguer et appliquer les lois décrivant la radiation émise par un corps noir.

7. Reconnaitre les principales caractéristiques d’un spectre comme celui du

Soleil ou d’une étoile.

8. Décrire les renseignements que fournissent sur les étoiles les mesures photo-

métriques et spectroscopiques.

9. Expliquer comment on détermine, de facon directe, la vitesse de certaines

étoiles par rapport a la Terre.

CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
diffraction 181 [29] quanta 4.4
limite de résolution 181 [13] spectre continu 155 [8]
aberration chromatique 193 [5] effet Doppler 159 [-3]
dispersion 193 luminosité surfacique 150 [4]
aberration sphérique 193 [12] constante solaire 150, G-2.5
particule 143 [17] vitesse radiale 160 [26]
onde 143 [-4] énergie cinétique G-24
longueur d’onde 144 3] énergie thermique G-2.4
onde électromagnétique 145 [8] chaleur G-24
photon 144 [-23] énergie potentielle G-2.4
spectre électromagnétique 144 [-10] énergie potentielle élastique G-24
énergie 146 [-18] énergie potentielle gravitationnelle G-24
intensité 149 [-5] conservation de 1’énergie G-2.4
puissance c4.12 énergie potentielle chimique G-2.4
luminosité 150 [4] énergie électrique G-2.4
spectre 147 [16] énergie de rayonnement G-24
température 147 [-15] énergie « au repos » (nucléaire) G-2.4
corps noir 148 [16] luminosité, intensité et magnitudes G-2.5
valeurs discrétes d’énergie 4.4 composante d’un vecteur G-2.6

vitesse effective G-2.6

a. La lettre C renvoie aux compléments du manuel, ici le complément 4.1.
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LECTURES

1. Sections5.145.5 (p. 179-191) et 4.1 & 4.2 (p.143-147)

Sujet connexe : L évolution du télescope (p. 192-197)
Complément 5.1 Le grossissement d’un télescope (p. 209-210)
Section 3.7 (p. 119-123)

Explications supplémentaires

G-2.4 L ’énergie (p. G-103 a G-105)

Sections 5.6 a 5.8 (p.198-204)

7. Complément 4.1 Les magnitudes

a w0

o

8. Explications supplémentaires
G-2.5 Luminosité, intensité et magnitudes (p. G-105 et G-106)

9. Sections 4.2 4 4.8 (p. 144-165)

10. Compléments
4.2 Lerapport Ig/ Iy et la température des étoiles (p. 170-172)
4.4 Leffet Doppler classique (p. 173-174)

11. Explications supplémentaires
G-2.6 Mouvement propre et vitesse effective des étoiles (p. G-106 et G-107)
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MODULE 2, PARTIE I
EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

5.1-5.3 LES TROIS FONCTIONS DU TELESCOPE (P. 179-187)

N’oubliez pas de consulter I’annexe V du manuel au sujet de la relation du triangle
étroit, ainsi que le complément 5.1 au sujet du grossissement d’un télescope.

Comme D’illustre la figure 5.8, I’image se forme en fait dans un plan qui passe par le
foyer de I’instrument, par exemple sur la rétine lorsqu’il s’agit de I’ceil et sur une
pellicule photographique pour une caméra. La dimension de cette image dépend de la
dimension de 1’objet, de son ¢€loignement et des caractéristiques des lentilles ou
miroirs responsables de la formation de 1’image. Cependant, plusieurs facteurs limi-
tent la dimension minimale que peut atteindre une image, pour un objet trés petit ou
trés distant. Examinons particuliérement trois d’entre eux : la diffraction, 1’aberration
chromatique et I’aberration sphérique.

La diffraction est un phénomene complexe qui modifie la propagation en ligne droite
de la lumiere lorsque celle-ci rencontre un obstacle sur son parcours, comme une
ouverture ou le bord d’un objet. On peut observer des manifestations de la diffraction
dans la vie de tous les jours. C’est ce qui fait que les ombres ne sont jamais
parfaitement nettes, méme si la source de lumiére est tres petite ou tres éloignée.
Vous apercevrez un autre effet de diffraction si vous observez une source de lumiére
a travers un rideau trés fin ou une moustiquaire : celle-ci vous paraitra fragmentée.

Une des principales conséquences de ce phénomene, en astronomie, est que, aussi
petit ou distant que puisse étre un objet observe, son image dans un télescope ne peut
jamais, pour un télescope d’ouverture circulaire, étre plus petite qu'un cercle appelé
disque ou figure d’Airy (figure G-2.6). Le rayon de ce cercle, noté a dans la figure,
dépend de la longueur d’onde et du diametre de 1’ouverture; on peut la réduire en
diminuant la longueur d’onde ou en augmentant le diameétre de I’ouverture.
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FIGURE G-2.6

Figure et disque d’Airy. La partie du bas (figure d’Airy) illustre comment varie, dans 1’image d’une
étoile, I’intensité en fonction de la position, ¢’est-a-dire de la distance au centre. Cette figure, de méme
que les suivantes (G-2.7 et G-2.8), illustrent le lien entre 1’'image elle-méme (disque d’Airy, en haut) et
la distribution en intensité (en bas).

Ainsi, lorsqu’un objet observé, une étoile par exemple, est suffisamment petit ou
éloigné de sorte que I’image qui serait formée en 1’absence de diffraction serait plus
petite que le disque d’Airy, c’est ce dernier qui prend le dessus. La distribution de
I’intensité au foyer épouse dans ce cas la forme de la figure d’ Airy, quelles que soient
la forme ou la dimension de I’objet.

On a vite constaté que toutes les étoiles sont suffisamment éloignées de la Terre pour
qu’il soit impossible d’observer, méme avec les plus grands télescopes, autre chose
que le disque d’Airy.

L’emploi de I’expression limite de résolution —on utilise aussi dans certains ou-
vrages 1’expression « pouvoir séparateur » — est facile a justifier quand on realise que,
si deux objets tres €éloignés sont séparés d’une distance telle que leurs disques d’Airy
se recoupent presque entierement (figure G-2.7A), il sera impossible de distinguer les
deux images. On admettra facilement que la separation minimale requise (la limite de
résolution) est de 1’ordre du rayon du disque d’Airy (figure G-2.7B). C’est d’ailleurs
ce raisonnement qui permet de dériver I’expression o (") = 0,15/D (m)
(équation 5.1) pour la limite de résolution, lorsque I’on observe la lumiére visible
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émise par un objet. De facon générale, (équation 5.2), la limite de résolution est
directement proportionnelle a la longueur d’onde (1) observée :

a(") = 25x% 10° A/D G-2.12
A) B)
— 4+ -+ +
| Intensité  de /™ Intensité
- chaque image
| chaq g P totale
po] I
[ X
[« 7\
2
2 |
g \/
L \,
| - . N o = I
O Il L L L L L L L L L L L L L L L
Position Position
FIGURE G-2.7

Figure d’Airy et pouvoir de résolution théorique. En A, la séparation (1/4 du rayon du disque d’Airy)
ne permet pas de distinguer les deux images. En B, une séparation quatre fois plus grande est
clairement suffisante.

En plus de la diffraction, inévitable parce qu’elle est liée a la nature méme de la lu-
micre, d’autres phénomenes empéchent, dans la plupart des cas, d’atteindre ce pou-
voir de résolution qualifié pour cette raison de «théorique » dans le manuel. La
qualité des composantes optiques, les caractéristiques des plaques photographiques ou
des détecteurs, mais surtout la turbulence atmosphérique limitent a environ un tiers a
une demi-seconde d’arc, dans les meilleures conditions, la résolution des plus grands
télescopes. C’est donc la résolution, résultat d’un ensemble de facteurs liés autant a la
dimension ou a la qualité de I’instrument qu’aux conditions dans lesquelles il est utili-
sé, qui décrit la finesse réelle des images que peut fournir un télescope™.

Les phénomeénes décrits ci-dessus permettent d’expliquer une particularité des photo-
graphies prises a I’aide d’un télescope. Observez une des nombreuses photographies
d’étoiles contenues dans le manuel, celle de la page 266, par exemple. Remarquez les

*

Dans ces conditions, la figure d'Airy est remplacée par une distribution analogue, mais plus large.
Le raisonnement évoqué dans ce qui précede reste malgré tout entiérement valable.
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différences dans les diameétres des images des étoiles. Pourtant, on affirme plus haut
que celles-ci sont suffisamment éloignées pour que dans tous les cas leur image se
réduise au plus petit cercle permis par la résolution du télescope, cercle dont le
diamétre est le méme quelle que soit 1’étoile. Comment expliquer les différences
observées?

La réponse réside dans une caractéristique des plaques photographiques et des
capteurs CCD, qui les ont largement remplacées en astronomie : ils possedent une
plage de sensibilit¢ pour laquelle ils enregistrent une image proportionnelle a
I’intensité de la lumiére incidente (ou au logarithme de celle-ci, dans le cas des
plaques photographiques). Si I’intensité dépasse la limite supérieure de cette plage,
I’image ne sera pas plus marquée; on parle alors de saturation. Par contre, si
I’intensité est plus basse que la limite inférieure de la plage, la plaque ou le détecteur
n’enregistre rien du tout. Le diameétre observé sur une photographie n’est rien d’autre
que le diamétre au-dela duquel I’intensité tombe sous le seuil, et donc devient trop
faible pour étre enregistrée. La figure G-2.8 montre le résultat de I’enregistrement de
deux images d’étoiles d’intensité différente mais avec des figures d’Airy de méme
taille. 1l apparait clairement que les différences de diametre de I’image correspondent
a des différences d’intensité des étoiles.

2
21
c
S|
=3
- SEUIL "\l
0,2 \\
0 =
0
Position
FIGURE G-2.8

Lien entre I’intensité et la dimension des images enregistrées par une plaque photographique ou un
capteur CCD. Dans cet exemple, on suppose que rien n’est enregistré si I’intensité est inférieure a 0,2.
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¥ 193 L’aberration chromatique est due au phénomene de dispersion, selon lequel les
ondes de diverses longueurs d’onde (ou couleurs) se propagent a des vitesses
différentes. Une des manifestations les plus connues de ce phénomene est le fait que
les différentes couleurs ne sont pas déviées du méme angle lorsque la lumiére est
réfractée, c’est-a-dire qu’elle passe d’un milieu a un autre. Tout le monde a déja vu
(songez a la pochette de Dark side of the Moon, de Pink Floyd!) I’'image d’un prisme
qui décompose la lumiére blanche en toutes ses couleurs (figure G-2.9). C’est le
méme phénomeéne qui est responsable des couleurs de 1’arc-en-ciel (figure G-2.10).

Lumiére
blanche
Rouge

Prisme
de verre

FIGURE G-2.9
Dispersion de la lumiére par un prisme : les couleurs sont déviées d’un angle variable.

Rouge

Goutte
d’eau

Violet

Lumiere blanche

FIGURE G-2.10
Origine des couleurs de I’arc-en-ciel.

C’est la réfraction qui est responsable de la formation des images par une lentille, en
déviant les rayons de maniére a ce qu’ils se concentrent en une position de 1’axe
appelée foyer (ou plan focal). Il est donc facile de comprendre que les diverses
couleurs qui composent la lumiere des étoiles, par exemple, seront déviées a des
angles différents, produisant des images dans des plans focaux differents. Il suffit
pour cela de considérer le bord de la lentille qui joue, en quelque sorte, le réle d’un
prisme (figure G-2.11).

Ainsi, cette présence simultanée de plusieurs images dans des plans différents fait en
sorte que dans chaque plan, ou se forme une image nette a une longueur d’onde
précise, celle-ci est brouillée par les images floues (hors foyer) produites par les
autres longueurs d’onde. Par contre, dans le cas d’un miroir, la dispersion est
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inexistante : il n’y a pas de changement de milieu, et tout rayon incident a un certain
angle est réfléchi au méme angle, quelle que soit la longueur d’onde.

Lumiere =——
blanche
provenant
d’un objet
lointain ___

Plan focal : violet rouge

Lentille

FIGURE G-2.11

Origine de I’aberration chromatique : le plan focal a une position différente selon la couleur.

Rouge

L’aberration sphérique est au contraire présente tant avec les lentilles qu’avec les
miroirs. Pour une lentille, on peut réduire les effets des deux types d’aberration en
utilisant des combinaisons de lentilles, mais on ne peut les éliminer complétement.
C’est ce que ’on fait pour les objectifs de caméras, qui comportent souvent cing ou
six lentilles. Dans le cas d’un miroir, on peut faire disparaitre totalement 1’aberration
sphérique en lui donnant la forme d’une parabole, comme on le précise a la page 195
du manuel. La courbure moins progressive de la courbe parabolique (en comparaison
de celle du cercle) permet a tous les rayons, quel que soit I’endroit ou ils frappent le
miroir, d’aboutir en un méme point, le foyer (figure G-2.12).

Rayons > Miroir sphérique
provenant

d’une étoile

> Miroir parabolique

FIGURE G-2.12

L’aberration sphérique. Les rayons provenant d’une étoile et réfléchis par un miroir sphérique (partie
supérieure, et en pointillés dans la partie inférieure) ne se coupent pas en un méme point. Mais si le
miroir est parabolique (partie inférieure), les rayons se rencontrent en un méme point, le foyer.
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Cette propriété a permis d’envisager un miroir d’un type nouveau : le miroir liquide
(Gamma, 2013). L’idée remonte au 19° siécle, mais elle n’a été reprise et exploitée
qu’au milieu des années 1980 par un professeur-chercheur de 1’Université Laval
(Borra, 1984). Fondée sur le fait que la surface d’un liquide en rotation, comme
I’avait démontré Newton, épouse exactement la forme parabolique requise, cette
nouvelle conception a fait I’objet de tests concluants réalisés avec des miroirs d’un
diamétre allant jusqu’a 6 metres (Hickson, 2007). Selon son promoteur, elle pourrait
conduire a la mise au point de miroirs d’un diamétre allant jusqu’a 30 meétres, soit
trois fois le diamétre du miroir principal du plus grand télescope existant. On propose
méme leur installation sur la Lune, ou la gravité¢ réduite permettrait d’atteindre un
diametre de 100 métres.

Le principal inconvénient de ces miroirs est qu’ils doivent nécessairement étre
horizontaux. lls ne peuvent donc examiner que la bande du ciel qui passe exactement
ou assez pres du zénith. Ils présentent malgré tout un intérét certain, notamment pour
la cosmologie, a cause de leur immense pouvoir de captation.

4.1 LANATURE DE LA LUMIERE (P.143-144)

Il est relativement ais¢ d’imaginer la matiére comme étant constituée d’un
assemblage d’éléments trés petits (les atomes). A leur tour, ceux-Ci pourraient trés
bien (pourquoi pas?) étre formes de composantes encore plus élémentaires, et ainsi de
suite. Bien que cette idée ne soit pas nouvelle, ce n’est qu’au 20 siécle qu’elle a
finalement été acceptée comme la représentation la plus satisfaisante de la réalité a
I’échelle microscopique. Méme s’ils ne permettent pas de rendre compte de tous les
phénomeénes observés a cette échelle, les modéles bien connus d’atomes, ressemblant
a de minuscules systémes solaires, fournissent une bonne idée de la structure de la
matiere. Derriere cette idée, il y a la notion de particule, idéalisation d’une bille
infiniment petite et impossible a briser, qui se trouve a la base du mode de repré-
sentation de toute une partie de la physique.

Un autre aspect de la nature est représenté par le concept d’onde. L’illustration la
plus immeédiate en est la succession de vagues produites par un objet jeté a 1’eau. Le
mouvement de 1’objet frappant la surface de 1’eau est transmis, par I’intermédiaire de
I’ensemble des particules d’eau qui, elles, ne se déplacent pratiquement pas dans la
direction de I’onde, jusqu’a de grandes distances et dans toutes les directions.

L’onde est ainsi 1’antithése de la particule : alors que la particule est localisee et pos-
séde un mouvement dont la direction est bien définie, I’onde est partout et se dirige
dans toutes les directions a la fois. Le son, la lumiére, les tremblements de terre pos-
sedent ces propriétés; ils sont correctement représentés comme des phénomeénes
ondulatoires.

Pourtant, dans certaines situations, la lumiere semble posséder plut6t les propriétés
d’une particule. C’est en 1923 que Compton propose cette réinterprétation radicale de
la nature de la lumicre, idée qui sommeillait depuis les travaux d’Einstein sur I’effet
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photoélectrique, travaux réalisés 20 ans auparavant. Il s’agissait d’une rupture totale :
au siécle précédent, les développements de 1I’optique avaient imposé 1’interprétation
ondulatoire de la lumiére proposée par Thomas Young au début du 19° siécle. Ces
propriétés sont a la base du fonctionnement des détecteurs modernes comme les
photomeétres et les CCD.

Depuis lors, force nous est d’admettre que les deux schémas d’explication sont néces-
saires en méme temps pour rendre compte de la complexité de la réalité. Non seule-
ment la lumiére, mais toute la matiére est a la fois onde et particule. Ces deux aspects
sont inséparables. Cependant, dans les situations pratiques, un des deux aspects est
généralement prédominant, de sorte que I’on parlera quand méme de particules ou
d’ondes.

4.2 LE SPECTRE ELECTROMAGNETIQUE (P. 144-147)

Dans le cas de la lumiére, on parlera d’ondes électromagnétiques dans certaines si-
tuations et de photons (particules de lumiére) dans d’autres, tout en demeurant
conscient qu’il s’agit 1a des deux faces d’une méme pic¢ce. La lumicre visible ne re-
présente qu’une infime partie du spectre électromagnétique, comme vous pouvez le
constater a la figure 4.3 du manuel. Pourtant, ¢’est elle qui a permis, jusqu’au déve-
loppement de détecteurs sensibles aux autres longueurs d’onde, de tirer tous les ren-
seignements dont nous disposions sur I’Univers.

Dans le domaine du visible, les différentes longueurs d’onde se traduisent par diffé-
rentes couleurs. La perception des couleurs est toutefois un phénomene complexe,
variant selon les individus, de sorte qu’il est impossible de prédire quelle sera la cou-
leur exacte pergue par une personne dont I’ceil regoit, par exemple, la radiation décrite
par la courbe identifiée 5000 K, & la figure 4.5 (page 148).

11 est toutefois possible de s’entendre sur un nombre limité de couleurs qu’a peu pres
tout le monde reconnaitra correctement. Ce sont les couleurs de 1’arc-en-ciel,
présentées dans le tableau G-2.3, avec les gammes de longueurs d’onde
correspondantes. Ce tableau compléte le tableau 4.1 du manuel, en associant a chaque
couleur une bande du spectre visible, comme I’illustre la figure 4.3, plutét qu’un
longueur d’onde moyenne. Les légeres contradictions que I’on peut observer entre les
deux tableaux, par exemple 450 nm correspond a bleu selon le manuel et a violet
selon le guide, sont le reflet de la difficulté a tracer des frontiéres nettes entre les
couleurs : ou finit le violet et ou commence le bleu?

De fagon simplifiée, on peut dire que 1’énergie est associée au mouvement lui-méme,
ainsi qu’a la capacité d’acquérir ou de générer un mouvement. Un objet en mouve-
ment possede donc de ce fait de 1’énergie; on peut dire la méme chose d’un objet sou-
levé qui peut acquérir une vitesse en retombant, d’un ressort comprimé qui peut
projeter un objet a une certaine vitesse, d’un litre d’essence, d’une onde électroma-
gnétique qui peut mettre en mouvement les électrons dans une antenne réceptrice,
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d’un photon, etc. Les explications supplémentaires G-2.4 vous fournissent plus de dé-
tails sur ce sujet.

TABLEAU G-2.3
Couleurs et longueurs d’onde

couleur longueur d’onde
pm nm

violet 0,39-0,46 390 — 460
bleu 0,46 - 0,49 460 — 490
vert 0,49 -0,58 490 - 580
jaune 0,58 -0,60 580 — 600
orange 0,60 - 0,62 600 — 620
rouge 0,62-0,76 620 — 760

Le terme spectre est utilisé dans ce cours dans deux sens voisins. Il peut désigner
I’éventail des longueurs d’onde (ou fréquences) possibles pour un type d’ondes,
comme les ondes électromagnétiques, d’ou I’expression « spectre électroma-
gnétique », comme il a été vu a la page 145. Il peut aussi signifier ’ensemble des
longueurs d’onde émises par une substance ou un objet donnés et leurs intensités rela-
tives, ce qui constitue en quelque sorte la « signature » de 1’objet ou de la substance
en guestion, comme on le verra dans ce chapitre. On parle alors du spectre du Soleil,
d’une étoile ou de I’hélium, par exemple.

C4.1 LES MAGNITUDES (P. 166-170)

Au complément 2.3, & la page 101 du manuel, vous avez vu que I’intensité est définie
comme la quantité d’énergie qui frappe une surface par seconde par unité de surface
éclairée. Les unités SI de I’intensité, le watt par métre carré (W/m?2) vous ont peut-
étre fait penser a une unité que I’on utilise quotidiennement, soit le watt (W), qui est
associée au concept de puissance.

Il convient de distinguer les notions de puissance et d’intensité. La puissance (P) est
la quantité d’énergie (AE), de quelque forme que ce soit, produite ou transformée par
unité de temps (At). Mathématiquement, on a :

P = AE/At G-2.13

Une ampoule electrique de 60 W consomme donc 60 joules a chaque seconde; pour
une ampoule incandescente, cette énergie étant surtout transformée en chaleur,
seulement 10 % environ se retrouvant sous forme d’énergie de rayonnement visible.

De son c6té, ’intensité (I) est associée seulement a 1’énergie transportée par une
onde : c’est I’énergie (AE) qui pourrait étre absorbée, par unité de temps (At), par une
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surface placée perpendiculairement au chemin de I’onde, le tout divisé par I’aire (S)
de cette surface, soit :

_ AE/At

S
On voit ainsi que I’intensité peut étre vue comme la puissance associée a une onde
par unité de surface, ¢’est-a-dire :

| =P/S G-2.15

| G-2.14

L’intensité du rayonnement solaire mesurée a la surface de la Terre est d’environ
1 kW/m2, ce qui signifie, par exemple, qu’un panneau solaire d’un métre carré, placé
face au Soleil, recoit environ 1000 J d’énergie de rayonnement a chaque seconde.

Toujours au complément 2.3, vous avez vu que la luminosité est définie comme la
quantité d’énergie émise par une source lumineuse par unité de temps. La luminosité
d’une étoile est donc, en d’autres termes, la puissance totale qu’elle émet. A la section
4.3, vous verrez comment calculer cette quantité pour une étoile dont on connait la
température et le rayon; pour le moment, si toutes ces notions vous paraissent un peu
confuses, vous pouvez consulter les explications supplémentaires G-2.5, qui devraient
vous aider a y mettre un peu d’ordre.

4.3 LUMIERE ET TEMPERATURE

Soulignons tout d’abord que la température de 0 K (égale a —273,16°C) est la tem-
pérature la plus basse qui puisse (méme théoriquement) étre atteinte. On la désigne
pour cette raison sous le nom de « zéro absolu ».

Dans le manuel, on présente trois lois qui décrivent le rayonnement d’un corps noir.
Spécifions d’abord ce que 1’on entend par ce concept. Comme tout concept, il s’agit
bien str d’une abstraction. Un corps noir est un «objet » qui aurait la propriété
d’absorber toute la radiation qui tombe sur lui. On pourrait croire, a premiére vue,
qu’un tel objet devrait paraitre parfaitement noir. Il n’en est rien : on peut prouver a
I’aide de lois tres générales qu’un parfait absorbant serait aussi... parfait émetteur.
Mais un tel objet n’existe pas dans la nature. D’ou provient cette appellation et,
surtout, quel est I’intérét de ce concept?

On peut montrer, a partir de considérations théoriques, qu’un corps noir — qui n’existe
pas, ne I’oubliez pas! —, porté & une température donnée, émet une radiation dont les
caractéristiques sont complétement indépendantes du matériau dont il est formé. De
plus, la puissance totale qu’il émet augmente avec sa température, en méme temps
que se modifie la partie du spectre ou se retrouve la majeure partie de cette puissance.
En fait, s’il est suffisamment chaud, il ne sera plus noir du tout. En fait, c’est a la
température de la piece ( = 300 K) qu’un corps noir... est noir! Ce qui ne veut pas dire
qu’il n’émet pas : s’il parait noir a nos yeux, il émet pourtant, mais surtout dans 1’in-
frarouge. En fait, tous les objets émettent de la radiation, quelle que soit leur tempéra-
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ture. C’est d’ailleurs un des facteurs importants a considérer lorsque I’on étudie la
construction des serres, par exemple, ou I’isolation des édifices.

On peut calculer théoriquement les caractéristiques de la radiation d’un corps noir :
elles sont décrites par les lois de Wien, Stefan-Boltzmann et par la loi de Planck que
vous avez vue a la section 4.2 (équation 4.4). En fait, ces lois ont d’abord été des lois
empiriques, avant que Planck ne réussisse a deriver sa loi de lois plus générales, et a
montrer que les deux autres lois en étaient des conséquences immédiates. Ces lois
nous renseignent sur :

—  lalongueur d’onde Apic a laquelle I’émission est maximale (Wien; équation 4.5) :

29x1073 2,9x10°
————— ouencore Ayic(nm) = ———
T(K) T(K) G-2.16

la luminosité surfacique /, soit la puissance émise par unité de surface du corps
(Stefan-Boltzmann, équation 4.7) :
(=0oT4 avec o=5,67x10°%W/(m?K* G-2.17

— la répartition de la puissance (ou de D’intensité) émise a travers le spectre
électromagnétique (Planck, illustrée aux figures 4.5 et G-2.13.

ﬂ“pic(m) =

C’est bien beau tout ¢a, mais on a dit qu’un corps noir, ¢a n’existait pas réellement!
Cette étude n’est-elle qu’un pur jeu intellectuel, du type discussion sur le sexe des
anges? Pas du tout! Elle prend tout son sens si 1’on sait que la plupart des objets
(noirs ou non), lorsqu’on les chauffe, émettent une radiation qui ressemble beaucoup
a celle d’'un corps noir. C’est le cas des filaments d’ampoules électriques, des
éléments de cuisiniere électrique, et méme des étoiles. Dans la plupart des situations,
il suffit d’appliquer une légere correction™ aux lois mentionnées ci-dessus. Le corps
noir constitue en quelque sorte le modele de base représentant tout objet émetteur de
radiation. En ce sens, il s’agit d’un concept indispensable.

Il vous sera maintenant plus facile de comprendre le lien évoqué dans le manuel entre
la température des étoiles et leur couleur, ou encore de découvrir ce qui se cache sous
des affirmations de la vie courante comme « fer rouge », « chauffé a blanc » ou « un
éclair bleuté ». La figure G-2.13 suggére bien, a I’aide de la loi de Planck, qu’un objet
paraitra plutot rouge, plutot bleu ou tout simplement blanc, selon qu’en fonction de sa
température, la position du maximum de la courbe d’intensité tombe dans 1’infra-
rouge, I’ultraviolet ou le visible.

La principale différence réside dans la puissance totale émise qui n'est généralement qu'une fraction
de ce qui est prédit par la loi de Stefan-Boltzmann. Cette fraction est appelée émissivité, et sa
valeur se situe entre 0,1 (pour un métal poli) et 0,9 (pour la suie). Quant a la forme de la
distribution d'intensité (figures 4.5 ou G-2.13), elle ne varie pas beaucoup d'un matériau a l'autre.
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Couleur et température. La courbe de I’intensité en fonction de la longueur d’onde d’un corps noir
explique qu’a 15 000 K, il parait bleu (AA"); & 6 000 K, blanc (BB’) et & 3 750 K, rouge (CC’). Notez
que pour les trois températures, on a tracé 1’intensité relative a la valeur maximale; or, cette valeur
maximale augmente avec la température.

Ces lois fournissent deux facons de déterminer la température de surface du Soleil :

si ’on connait la longueur d’onde du maximum de la courbe d’émission de
Soleil, la loi de Wien permet immédiatement de déterminer cette température;

si I’on connait la quantité d’énergie en provenance du Soleil que recoit la haute
atmosphére de la Terre par unité de surface (ou constante solaire), on peut
employer la loi de Stefan-Boltzmann pour en déduire cette température; le calcul
fait intervenir la distance Terre-Soleil et la taille de celui-ci.

Historiquement, c’est la deuxiéme méthode qui, en 1894, a permis a I’astronome
irlandais W. E. Willson et son collégue P. L. Gray de déterminer la premiere valeur
fiable de cette température (quelques centaines de degrés de plus que la valeur
actuellement acceptee).
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LE PHOTON ET L’ATOME

La double nature de la lumieére —onde et particule — apparait ici avec toutes ses
conséquences. Lorsque 1’on parle de I’émission du rayonnement par des atomes dont
les valeurs possibles d’énergie potenticlle sont discretes, c’est-a-dire que seules
certaines valeurs précises sont possibles, on parlera de quanta ou de photons, parti-
cules possédant une énergie correspondant exactement a la différence entre deux
valeurs possibles de I’énergie de 1’atome. De ce point de vue, une plus grande
intensité de rayonnement correspondra simplement a un plus grand nombre de
photons émis par unité¢ de temps, tandis que la longueur d’onde trouvera son équi-
valent dans I’énergie de chaque photon.

Par contre, lorsque 1’on considére 1’émission d’un objet chauffé, tel un élément de
cuisiniere électrique, on parlera d’ondes électromagnétiques €mises simultanément a
toutes les longueurs d’onde, formant un continu aussi appelé spectre continu. Dans
ce cas, I’intensité sera reliée a I’amplitude des ondes émises.

Malgré les apparences, il n’y a rien de contradictoire ici, car tout est question de com-
modité; il est possible, mais plus compliqué et moins intuitif, de décrire chacun de ces
phénomenes a 1’aide de I’autre modele. On pourrait tenir le méme discours sur les
récepteurs de lumicre, car certains sont mieux décrits en supposant I’arrivée de
photons possédant des énergies précises et d’autres en considérant la lumiere comme
une onde.

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-2.4 L’ENERGIE

Si les notions d’onde et de particule servent a décrire 1’¢tat de la matiere, 1’énergie,
elle, est associée aux transformations qu’elle subit ou qu’elle est susceptible de subir.
Ainsi, au déplacement de la matiére est associée une forme d’énergie, appelée
énergie cinétique, dont la valeur dépend de la masse qui se déplace et de la vitesse a
laquelle s’effectue ce déplacement; mathématiquement, on a E¢ = 1/2 mv2,

La température d’un corps est directement reliée au mouvement (rotation ou déplace-
ment pour les gaz, vibration pour les gaz et les solides) des atomes ou molécules qui
le composent : cette forme d’énergie cinétique est qualifiée d’énergie thermique ou
de chaleur. Un ressort, un liquide ou un gaz comprimé possede la capacité de
propulser un objet lorsqu’il se détend : on dit qu’il posséde de 1’énergie potentielle,
qualifiée dans ce cas d’élastique; cette énergie est proportionnelle a la longueur de
compression du ressort, ou encore a la pression du liquide ou du gaz. Méme chose
pour un objet que I’on souléve et qui pourrait acquérir une certaine vitesse si on le
laissait tomber : on dira qu’il a une énergie potentielle gravitationnelle proportion-
nelle & son altitude, donc qui augmente lorsqu’il s’éleve.
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La notion d’énergie est inséparable de celle de transformation : toutes ces formes
d’énergie sont interchangeables, elles se transforment les unes en les autres. Par
exemple, lorsque le ressort ou le gaz se détend ou que 1’objet soulevé retombe vers le
sol, I’énergie potentielle se transforme en énergie cinétique.

On a systématisé ces idées en énoncant le principe de conservation de I’énergie. Ce
principe stipule qu’en dépit de toutes les transformations que peut subir un systéme
isolé (ou fermé), son énergie totale (énergie cinétique + somme des énergies poten-
tielles de toutes formes) restera constante.

Prenons un exemple courant : imaginons une voiture qui s’est arrétée avant d’entre-
prendre une longue montée. On dit que 1’essence est une source d’énergie, plus
précisément qu’elle posséde une énergie potentielle chimique. En effet, a I’issue de
la réaction chimique que constitue la combustion de 1’essence et qui la transforme en
d’autres substances, une partie de cette énergie se retrouve sous d’autres formes.

Ainsi, lorsque la voiture atteint le haut de la cote, le niveau du réservoir d’essence a
baissé, si légérement soit-il. On dira qu’il y avait une certaine quantité d’énergie
potentielle chimique dans 1’essence maintenant disparue. Attention : méme si 1’on
utilise un langage qui préte a cette interprétation, 1’énergie n’est pas une substance,
mais bien une propriété d’un objet ou d’un systéme; il n’y a donc pas de 1’énergie
mélangée a de I’essence, mais bien de 1’essence qui possede la propriété d’accroitre,
lorsqu’on la brile, I’énergie des objets avec lesquels elle est en contact. En vertu du
principe de conservation de 1’énergie, cette énergie « disparue » doit se retrouver sous
d’autres formes. Mais lesquelles?

D’abord sous forme de chaleur ou énergie thermique, car le moteur, les gaz d’échap-
pement, les pneus, le revétement de la route et I’air qui a passé autour du moteur ont
été réchauffés; puis sous forme d’énergie cinétique, car la voiture se déplace
maintenant a une certaine vitesse; ¢également sous forme d’énergie potentielle gravita-
tionnelle, car elle est & une altitude plus grande qu’a son point de départ. D’autres
formes d’énergie contribuent aussi au bilan, quoique de fagon moins importante :
I’énergie électrique faisant fonctionner la radio et les phares, rechargeant la batterie;
I’énergie de rayonnement associée aux faisceaux lumineux de ces phares, dont la
valeur est donnée par I’équation 4.4. Méme le bruit fait par la voiture contribue au
bilan énergétique : les ondes sonores, associées a 1’oscillation des molécules d’air,
transportent de 1’énergie cinétique (qu’on peut qualifier d’acoustique).

Quel que soit le détail de toutes ces transformations, une chose est sdre : la somme de
toutes les énergies qui peuvent étre associées au systeme, formé ici de la voiture et de
son environnement (pavage de la route, air ambiant) reste rigoureusement constante.
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L’unité d’énergie est le joule (J)*, tel qu’on le mentionne a I’annexe Il du manuel. Un
joule correspond a 1’énergie nécessaire pour augmenter la température d’un millilitre
d’eau de 1/4°C, ou bien pour soulever de un metre un objet de 100 g, ou encore a
I’énergie de rayonnement recue pendant dix secondes par une surface de 1 cm? placée
face au Soleil. Ce qu’Hydro-Québec nous facture, c’est I’énergie électrique que nous
consommons pendant deux mois. Elle est indiquée sur notre relevé en kilowatts-
heures (kWh), quantité correspondant a 3,6 millions de joules.

Il est possible de pousser encore plus loin I’application du concept d’énergie. Au
début du siécle, Einstein, eh oui! encore lui, émettait I’hypothése qu’un objet, méme
immobile, posséde une certaine énergie, proportionnelle a sa masse. Cette énergie,
dite « énergie au repos », est une énergie potentielle nucléaire qui peut elle aussi se
transformer, & la suite de réactions nucléaires, en d’autres formes d’énergie. La
quantité d’énergie ainsi «contenue » dans les objets qui nous entourent est
impressionnante. Pour un objet de 1kg, on parle de 9 x 101 J, ou 25 milliards
de kWh, ce qui suffirait a alimenter tout le Québec en électricité pendant plus d’un
mois, si 1I’on pouvait transformer toute cette énergie en énergie électrique!

On en vient ainsi a parler d’équivalence masse-énergie. C’est 1a le sens de la relation
si justement célébre E = mc2, qui recéle en son sein a la fois le secret de la vie et celui
de la mort. Cette énergie, comme on le verra en détail au module 4, est en effet celle
qui fait briller le Soleil... et exploser les bombes nucléaires. Cette idée allait hanter
Einstein jusqu’a la fin de sa vie.

G-2.5 LUMINOSITE, INTENSITE ET MAGNITUDES

Luminosité, luminosité surfacique, intensité, magnitude absolue, magnitude appa-
rente, sirius, luminosité solaire, watts : il y a de quoi perdre son latin dans toute cette
faune. On peut faire un peu d’ordre dans tout ¢a en classant ces concepts, qui sont
tous reliés a la quantité d’énergie lumineuse émise par les étoiles, en deux catégories :
valeurs apparentes et valeurs absolues.

Valeurs apparentes. Ce sont les valeurs qui dépendent autant de 1’étoile que de son
¢loignement et des conditions d’observation. On y retrouve :

—  L’intensité (symbole : I) : énergie lumineuse traversant par unité de temps une
surface de 1 m? située au point d’observation et perpendiculaire au trajet de la
lumiére. Elle est exprimée en W/mZ ou en sirius (1 sir = 1,69 x 10~" W/m?). Par
exemple, ’intensité de la radiation provenant du Soleil et atteignant la haute
atmosphére, ou constante solaire, est égale a 1 360 W/m?2.

Une unité souvent utilisée en physique, pour les phénoménes faisant intervenir des particules
élémentaires (électrons, photons, etc.), est I'électron-volt (eV). Un eV est défini comme I'énergie
cinétique acquise par un électron qui a été accéléré entre deux plaques soumises & une tension de
1 volt. Il est égal 41,6 x 10 °J.
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La magnitude apparente (symbole : m) : intensité relative d’une étoile dans le
visible, telle qu’on la mesure sur Terre, exprimée sur une échelle logarithmique
inversée, soit :

m=-146-25 IOg (Iétoile/ ISirius) G-2.18
La magnitude bolométrique apparente (symbole : my,) : intensité relative d’une
¢toile dans I’ensemble du spectre électromagnétique, telle qu’elle pourrait étre

mesurée hors de 1’atmosphére terrestre, exprimée aussi sur une ¢échelle
logarithmique inversée. On a:

Mpot = —2,06 — 2,5 10g (Iggite / Isirius) G-2.19
ou les intensités, mesurées pour 1’ensemble du spectre, sont différentes (la
plupart du temps légérement) de celles de 1’équation G-2.18.

On peut aussi écrire :

My = M + correction G-2.20

ou la correction, presque nulle pour une étoile comme le Soleil, devient

importante, atteignant jusqu’a trois magnitudes, pour les étoiles les plus
chaudes ou les plus « froides ».

Valeurs absolues. Ce sont les valeurs qui ne dépendent que de 1’étoile, et non de son
¢loignement ou des conditions sous lesquelles on I’observe. On y retrouve :

La puissance (symbole : P) : quantité d’énergie lumineuse émise par unité de
temps par I’étoile, exprimée en W.

La luminosite (symbole : L) : méme chose que la puissance, mais généralement
exprimée en luminosités solaires (Lo), avec Lo = 3,83 x 1026 W.

La luminosité surfacique (symbole: /) : c’est la puissance émise par chaque
unité de surface de 1’étoile, qui peut étre calculée a 1’aide de la loi de Stefan-
Boltzmann (équation G-2.17); ses unités sont les W/m?2,

La magnitude bolométrique absolue (symbole : M) : magnitude bolométrique
apparente qu’aurait une étoile si elle était située a 32,6 a.l. de la Terre. L’effet
des distances différentes des étoiles étant ainsi annulé, cette quantité est
directement reliée a la luminosité (voir 1’équation 4.28).

Pour terminer, mentionnons qu’une échelle logarithmique est une échelle basée sur le
logarithme des nombres que 1’on veut ordonner. Le logarithme d’un nombre
correspond, avec une erreur maximale de 0,5, a I’exposant du nombre exprimé en
notation scientifique, arrondi a I’entier supérieur lorsque le premier chiffre est 3 ou
plus. Ainsi, log (2,3 x 107) = 7 et log (3,6 x 10%) ~ 4. Pour une valeur plus précise, on
doit recourir a une calculatrice scientifique; dans notre exemple, les valeurs, avec une
précision de cinq chiffres, sont respectivement 7,3617 et 3,5563.
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L’avantage principal des échelles logarithmiques est qu’elles permettent de présenter
dans un domaine restreint une gamme impressionnante de valeurs. C’est le cas de la
brillance des étoiles, ou des facteurs d’intensité de I’ordre du milliard se trouvent
comprimeés sur une echelle, celle des magnitudes, allant de 0 a 25 environ.

G-2.6 MOUVEMENT PROPRE ET VITESSE EFFECTIVE DES ETOILES

L’effet Doppler est un des outils d’investigation majeurs de 1’astronomie moderne. En
effet, si I’on connait le valeur du décalage spectral &, on peut déterminer facilement la
vitesse de 1’étoile, par rapport a la Terre, le long de la ligne de visée. Toutefois, il ne
s’agit la que de la vitesse radiale, notée v, dans ce guide, c’est-a-dire une
composante de la vitesse totale ou vitesse effective (v¢) de I’étoile, 1’autre
composante étant la vitesse tangentielle (vr). 1l faut se rappeler que ces trois vitesses,
soit la vitesse effective et ses deux composantes, sont des vecteurs et que combiner
des vecteurs signifie les additionner. Les trois vitesses mentionnées plus haut forment
ainsi un triangle rectangle (figure G-2.14).

Pour un certain nombre d’étoiles, il est possible de déterminer la valeur de la vitesse
tangentielle. Il faut pour cela connaitre la distance de I’étoile et observer son
mouvement propre, c’est-a-dire son déplacement angulaire annuel par rapport aux
¢toiles plus lointaines, excluant bien sir 1’effet de la parallaxe. Si 8 est la parallaxe,
exprimée en secondes d’arc, et u le mouvement propre, exprimé en secondes d’arc
par année, la vitesse tangentielle sera donnée, en km/s, par :

vy = 4,74 pl 6 (km/s) G-2.21
En combinant cette valeur avec la vitesse radiale obtenue par 1’effet Doppler, on peut
déterminer la vitesse effective (ve) a ’aide du théoréme de Pythagore, soit :

2 _ 2 2
Ve = V7 1V,

G-2.22

d’ou l’on tire :

2 2
Ve = VT TV G-2.23
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FIGURE G-2.14
La vitesse effective (v,) d’une étoile et ses composantes, les vitesses radiale (v,) et tangentielle (vy).
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MODULE 2, PARTIE Il
RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

La propagation de la lumiere peut étre modifiée de diverses fagons, décrites par les
concepts de réfraction, dispersion et diffraction. Tous ces effets sont importants pour
la conception des instruments optiques.

Les outils d’observation de I’astronomie n’ont cessé de se perfectionner depuis les
premiéres observations de Galilée. Les caractéristiques importantes pour ces
instruments sont :

— le pouvoir de captation, proportionnel au carré du diamétre de 1’ouverture du
télescope;

—  le pouvoir séparateur, li¢ a la longueur d’onde et aux dimensions du télescope;

— la résolution, qui dépend aussi de la qualité des composants et des conditions
d’utilisation;

— la partie du spectre couverte;

— lasensibilité et la taille des détecteurs.

La lumiére, comme toute la matiére, présente des caractéristiques qui tiennent a la
fois de la particule et de ’onde, les deux représentations privilégiées par la physique.
Par conséquent, selon les situations, on parlera soit de la longueur d’onde ou de la
fréquence de la lumiére (vue sous son aspect onde électromagnétique), soit de
I’énergie des photons qui composent la lumiere (vue comme formée de particules).
Toutes ces quantités sont d’ailleurs reliées les unes aux autres : plus la longueur
d’onde est petite, plus la fréquence de 1’onde et 1’énergie des photons sont grandes.

L’énergie est associée au mouvement. Il peut s’agir d’un mouvement réel (énergie
cinétique ou thermique), ou encore de la possibilité de se transformer en d’autres
formes d’énergie, donnant lieu éventuellement & un mouvement.

Le principe de conservation de I’énergie stipule que 1’énergie totale d’un systéme
fermeé est constante, quelles que soient les transformations de certaines formes
d’énergie en d’autres formes. Une liste partielle des formes d’énergie possibles
comprend, outre I’énergie cinétique, 1’énergie thermique (ou chaleur), I’énergie
¢lectrique, 1’énergie de rayonnement, 1’énergie potentielle élastique, chimique,
gravitationnelle et nucléaire.

Les concepts de puissance (énergie produite ou consommée par unité de temps) et
d’intensité (puissance transportée par une onde par unité de surface perpendiculaire
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au trajet de celle-ci) rendent compte du rythme auquel s’effectuent les
transformations ou le transport d’énergie.

Le développement de la spectroscopie, au cours du 19€ siecle, donna le premier élan a
I’astrophysique. Les nouvelles découvertes théoriques (lois du rayonnement,
conservation de 1’énergie) furent vite mises a contribution dans ce nouveau champ
d’étude.

Les lois du rayonnement sont fondées sur 1’é¢tude du corps noir, modéle représentant
assez bien, moyennant quelques corrections, les propriétés de tout objet émettant de la
lumicere lorsqu’il est chauffé. Ces lois sont au nombre de trois :

— la loi de Wien, qui indique, pour une température donnée, la longueur d’onde
autour de laguelle est émise la plus grande partie du rayonnement;

— la loi de Stefan-Boltzmann, qui relie la température a la puissance irradiee par
chaque unité de surface d’un corps noir;

— la loi de Planck, qui décrit la contribution relative de chacune des longueurs
d’onde dans le spectre d’émission d’un corps noir.

La magnitude (ou magnitude apparente) est une unité utilisée pour décrire la brillance
des étoiles. Il s’agit d’une échelle logarithmique inversée : une grande magnitude
signifie une faible brillance et une méme différence de magnitude correspond a un
méme rapport d’intensité. Pour comparer les puissances irradiées par différentes
¢toiles (leur luminosité), il faut éliminer 1’effet des distances trés diverses qui nous
séparent d’elles. A cette fin, on a introduit le concept de magnitude absolue, soit la
magnitude qu’aurait 1’étoile si elle se trouvait a 10 parsecs de nous.

Pour les fins de I’observation a partir de la Terre, on décompose le vecteur vitesse
(vitesse effective) des étoiles en deux composantes : la vitesse tangentielle, que 1’on
peut déterminer en mesurant la parallaxe et le mouvement propre de 1’étoile, et la
vitesse radiale, qui est évaluée a 1’aide de I’effet Doppler.



MODULE 2, PARTIE Il
ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION

Chapitre 4:1, 2,3,4,5,6,7,8,9, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 17, 18, 21, 26, 27, 29,
30, 31, 32, 38, 39.

Chapitre 5: 2, 4,5, 6, 8, 9, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 18, 19, 20, 21, 23, 26, 30, 31, 33,
34.

PROBLEMES DU MANUEL
Chapitre 5 : P2, P3, P4, P5, P6, P7, P8, P9.

Chapitre 4 : P1, P2, P3, P4, P5, P6, P7, P8, P9, P10, P11, P12, P20, P21.

EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

G2.20a) La est le phénomene responsable de la déviation
des rayons lumineux qui se produit lorsque la lumiere frappe un obstacle
(ouverture ou bord).

b) La décrit le changement de direction qui survient
lorsque la lumiére change de milieu, ou lorsque les propriétés du milieu ou
elle se propage changent d’un endroit a 1’autre.

c) La rend compte du fait que les diverses longueurs
d’onde (ou couleurs) ne sont pas déviées du méme angle lorsque la
lumiere change de milieu.

G2.21 Distinguez limite de résolution théorique (aussi appelé pouvoir séparateur) et
valeur réelle de la limite de résolution (aussi appelée résolution), en indiquant
les phénomenes qui en fixent la valeur pour un systeme d’observation donné.

G2.22 Combien de fois le pouvoir de captation d’un télescope de 10 m de diamétre
est-il plus grand que celui d’un télescope de 2 m?

2 5 10 20 25 50 100
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G2.23

G2.24

G2.25

G2.26

G2.27

G2.28

Donnez trois raisons pour lesquelles le télescope spatial, méme avec son
ouverture modeste (2,4 m), fournit des images plus nettes que tout autre
télescope existant.

Calculez la limite de résolution théorique d’un télescope de 4 m de diametre
devant lequel on a place un filtre qui ne laisse passer que la lumiére verte.

Calculez le pouvoir séparateur d’un radiotélescope de 50 m de diametre :

a) alalongueur d’onde de 21 cm;
b) ala fréquence de 20 GHz.

Parmi les caractéristiques suivantes, identifiez celles qui se rapportent aux
particules, celles qui sont reliées aux ondes et celles qui s’appliquent aux deux
concepts :

a) localisées en une région bien délimitée de I’espace
b) possedent une énergie

c) possedent une fréquence

d) se propagent dans une seule direction

e) peuvent se rencontrer sans modifier leurs mouvements

Enumérez quelques transformations d’énergie présentes dans les situations
suivantes.

a) Une cycliste descend une pente raide en serrant les freins; sa bicyclette est
munie d’une dynamo et ses feux sont allumés.

b) Un haltérophile souléve ses haltéres, puis les laisse retomber au sol.

c) Deux étoiles orbitent 1'une autour de 1’autre. L’une est une étoile
semblable au Soleil et 1’autre est une étoile morte (appelée étoile a
neutrons) tres petite et tres dense qui réussit, a cause de la force de son
attraction gravitationnelle, a arracher a sa compagne d’énormes quantités
de matiére. En tombant vers 1’étoile dense, cette matiére est tellement
comprimée qu’elle devient extrémement chaude, au point d’émettre de
grandes quantités de rayons X. Ces rayons X sont détectés a 1’aide de
satellites en orbite autour de la Terre.

a) Calculez la longueur d’onde émise par la station MF dont I’indicatif
est 89,1. Suggestion : Regardez sur le cadran d’un poste radio pour en
savoir plus sur la signification de ce chiffre.
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G2.29

G2.30

G231

G2.32

b) Déterminez la fréquence (approximative) émise par un laser hélium-
cadmium (He-Cd) qui produit un faisceau bleu. Suggestion : Consultez le
tableau G-2.3.

Calculez les valeurs suivantes :

a) I’énergie d’un photon appartenant a la raie Ho de la série Balmer;

b) la longueur d’onde autour de laquelle se retrouve la plus grande partie de
la radiation émise par la surface d’une planéte, dont la température est
200°C;

c) la fréquence autour de laquelle la plus grande partie de la radiation solaire
est émise.

Note : Si des informations supplémentaires sont nécessaires, elles se trouvent
dans le manuel.

Calculez les valeurs suivantes :

a) la longueur d’onde d’un photon de 6,2 keV détecté par un satellite
astronomique observant les sources a rayons X extragalactiques;

b) la fréquence correspondant a la raie de I’hydrogéne a 21 cm, une des lon-
gueurs d’onde importantes en radioastronomie;

c) la longueur d’onde autour de laquelle se retrouve la plus grande partie de
la radiation produite par le corps humain, dont la température est
de 37,5°C.

Supposons qu’une ampoule de 100 W (puissance électrique consommeée) émet
50 % de cette puissance sous forme de radiation électromagnétique, le reste
chauffant I’air autour d’elle.

a) Quelle est 1’énergie électrique consommee par cette ampoule en deux
heures?

b) Quelle est I’intensité de la radiation mesurée a 25 m de 1’ampoule?
Suggestion : Comme I’ampoule émet dans toutes les directions, on peut

considérer que la puissance totale irradiée est uniformément répartie sur une
sphére (imaginaire) centree sur celle-ci.

Enumérez les trois composantes du spectre du Soleil.
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G2.33

G2.34

G2.35

G2.36

G2.37

G2.38

G2.39

G2.40

La température d’une naine blanche (étoile trés petite et trés chaude)
nouvellement formée peut atteindre 57 000 K. Calculez la puissance émise par
un metre carré de la surface d’une telle étoile. Comparez cette valeur avec
celle qui est produite par une centrale électriqgue moyenne, soit 1 GW.

a) Calculez la puissance totale émise par une étoile de 4 millions de km de
rayon, dont la radiation est émise surtout dans le bleu.

b) Supposez qu’une planéte se trouve a une distance d’une unité
astronomique de 1’étoile décrite en a). Quelle est I’intensité¢ de radiation
recue sur cette planéte?

c) La vie telle que nous la connaissons sur Terre est-elle possible sur cette
planete?

Quelle est ’origine de 1’unité de brillance, la magnitude? Pourquoi a-t-on
choisi de faire correspondre grande magnitude et faible brillance, ce qui est
un peu mélant au début?

A quelle distance doit étre située une étoile pour que sa magnitude
bolométrique absolue égale sa magnitude bolométrique apparente?

Expliquez pourquoi une étoile froide posséde un grand indice B — V positif.

Les étoiles les plus susceptibles d’afficher un mouvement propre observable
sont celles qui présentent une grande parallaxe (voir page 83). Supposons que
VOus vous intéressiez a une étoile en particulier et que vous observiez un
changement dans sa position par rapport aux étoiles lointaines. Comment
pourriez-vous savoir si ce déplacement est dii a la parallaxe ou s’il s’agit du
mouvement propre de I’étoile?

a) Laquelle des deux composantes de la vitesse d’une étoile demande, pour
étre calculée, de connaitre la distance de 1’étoile?

b) Laquelle exige généralement plusieurs années d’observation?

On vient de découvrir une étoile dont la parallaxe est 0,50 ” et le mouvement
propre 4,5 " par année.

a) Déterminez la vitesse tangentielle de 1’étoile.

b) Déterminez la vitesse effective (par rapport au Soleil) de cette étoile, si
I’on a observé que la raic Ho de Balmer apparait dans son spectre a
656,42 nm au lieu de 656,31 nm.

c) Est-ce que cette étoile s’¢éloigne ou se rapproche de la Terre?
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G241

d) Que faut-il supposer au sujet du mouvement de la Terre au moment de
I’observation, si I’on désire que la réponse de c) donne réellement la
vitesse par rapport au Soleil?

Suggestion : Faites un schéma semblable a celui de la partie droite de la
figure G-2.14.

Supposons que ’on vous charge de décider du type et de la dimension du
télescope dont doit &tre équipé un satellite devant étre lancé prochainement en
orbite. Le critére auquel doit répondre ce télescope est le suivant: il doit
résoudre un systéme d’étoiles double possédant les caractéristiques suivantes :

— température des étoiles : 9700 K (la méme pour les deux étoiles)
— dimensions : respectivement 2 et 6 Ry (Rp : rayon du Soleil)

— distance entre les deux étoiles : 725 millions de km

— distance de la Terre : 50 années-lumiére

Déterminez le genre et la dimension minimale du télescope nécessaire pour
obtenir une photographie ou les deux étoiles apparaissent séparément.
Calculez aussi I’intensité totale, observée a partir du satellite, de la radiation
en provenance des deux étoiles.






Module 3

LE GRAND JEU DES ETOILES

Manuel

Chapitre 6  Les caractéristiques des étoiles
Chapitre 7 Vie et mort des étoiles

Ce quatrieme module couvre les chapitres 6 et 7 du manuel. Il
présente une synthése des connaissances acquises depuis le début
du siecle sur les étoiles. Leurs propriétés bien sir, que [’on
connait de fagon détaillée en dépit des distances immenses qui
nous séparent d’elles, mais aussi leur évolution, de leur
naissance a leur mort..., car les étoiles meurent elles aussi.






MODULE 3
PRESENTATION

Songez un instant a la légende des Ephéméres,
insectes remarquables qui habitaient une immense
forét. Ces nobles créatures jouissaient d 'une grande
intelligence, mais la durée de leur vie, tragiquement
bréve, ne dépassait pas une journée.

Aux yeux des Ephémeéres, la forét semblait éternelle et
immuable. De génération en génération, ils vivaient
sans jamais remarquer le moindre changement au
feuillage environnant. Néanmoins, a force
d’observation attentive et de raisonnements judicieux,
certains Ephéméres vinrent & supposer que la forét
pouvait changer. Ils commencérent a soupgonner que
les petites pousses vertes pouvaient grandir et devenir
de grands arbres; que ceux-ci, ayant atteint leur
maturité, finissaient par mourir et retomber au sol,
troncs pourris souillant la forét, mais en méme temps
engrais enrichissant le sol pour les arbres a venir.
Bien que ne pouvant étre eux-mémes témoins de ces
transformations, les Ephéméres prirent conscience de
la réalité de ces cycles vitaux, s étendant sur des
périodes, infiniment longues, de plusieurs années.

Les astronomes se retrouvent dans une situation
analogue...

W. J. KAUFMANN II1, Universe.
(traduction libre)

Les premieres decennies du 20€ siécle ont permis de réunir toutes les pieces du grand
puzzle de la structure des étoiles. Il ne manquait que la clé permettant d’assembler
toutes ces données en un cadre théorique solide. C’est la formulation d’une nouvelle
theéorie physique aux developpements prodigieux —la mécanique quantique — qui
permet, au début des années 30, d’apporter une réponse satisfaisante aux questions
non encore résolues. Les modeles de génération d’énergie alors proposés montrent un
enchainement complexe, mais ordonné de réactions nucléaires. Ces modéles rendent
compte a la fois de la formidable réserve d’énergie dont disposent les étoiles et de la
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formation de tous les éléments connus a partir des éléments les plus simples — et plus
répandus — dans I’Univers : I’hydrogéne et I’hélium.

L’histoire de 1’astronomie, comme celle de toute science, peut étre vue comme
I’alternance entre deux processus distincts. Tout d’abord, comme on a pu I’entrevoir
au module 2, il y a I’accumulation d’informations, avec un souci d’en accroitre la
quantité ou la précision. Pas n’importe quelle information toutefois : celle qui parait
pertinente compte tenu de la vision partagée par les membres d’une communauté
scientifique et des théories qu’elle endosse. L’objectif demeure toutefois limité a cet
accroissement, bien encadre, des connaissances.

Puis, de temps a autre, un ou des individus proposent un nouveau cadre, une nouvelle
interprétation de la réalité ou, du moins, d’une partie de celle-ci. Cette nouvelle vision
s’appuie, bien sir, sur les connaissances existantes. Pourtant, elle permet de franchir
un pas important vers une meilleure représentation du réel. Elle établit des liens entre
des données que 1’on croyait jusqu’alors totalement indépendantes. Elle suggére aussi
de nouvelles voies dans lesquelles I’effort scientifique pourra dorénavant s’engager.

Bien entendu, tout ceci se passe dans une société dont le fonctionnement impose de
lourdes contraintes a 1’activité scientifique. Au sein méme des communautés
scientifiques comme a I’extérieur de celles-ci, des jeux complexes de persuasion sont
a ’ceuvre, fixant en bonne partie le sort des nouvelles propositions. C’est dans ce
cadre qu’une science se transforme, évolue.

L’astronomie est passée elle aussi par de telles transformations. Ainsi apres les
travaux d’Hertzsprung et Russell et les développements qui ont suivi, les étoiles, du
moins pour les spécialistes en astrophysique, sont devenues plus que des objets sur
lesquels on accumule une gamme impressionnante de données. Les étoiles sont
maintenant des points sur un diagramme, points dont la position résume a peu pres
tout ce que 1’on connait d’elles et permet de prédire leur évolution, leur destin méme.
C’est ainsi qu’un jour ou l’autre, une question nous vient fatalement a ’esprit : le
Soleil a-t-il toujours brillé? brillera-t-il toujours? Une certaine angoisse est associée a
ces interrogations. Plus encore, il y a I’incrédulité : comment peut-on savoir? C’est la
cohérence de I’entreprise scientifique, qui unit en un méme cadre d’analyse 1’infini-
ment petit et I’infiniment grand, et son pouvoir de prédiction qui nous amenent a lui
accorder notre confiance. Mais comment Vérifier la validité des théories et modéles
relatifs a des phénomeénes s’étendant sur des milliards d’années? Les expériences sont
de toute évidence impossibles : pas question de créer des étoiles en laboratoire!

La reponse réside dans la complexité de I’Univers qui s’étend devant nous. S’il nous
est impossible d’observer la vie entiére d’une €toile, nous avons par contre sous les
yeux des étoiles qui viennent de naitre, d’autres ayant atteint la maturité et d’autres
qui sont dans la phase terminale, parfois bouleversée, de leur vie. On ne demande a
nos théories que de rendre compte de la variété des phénomenes dont on percoit
simultanément 1’existence. Et elles passent tres bien le test, méme si les astronomes
accompagnent la plupart de leurs énoncés de « on croit que » ou « probablement » et
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nous rappellent qu’il s’agit, comme pour tous les énoncés scientifiques, de
conclusions tirées de théories qui pourraient bien étre remises en question plus tard.

Mais le Soleil, dans tout cela? Rassurons-nous! Nous n’avons rien a craindre. Selon
toute évidence, nous pouvons dormir tranquilles... pendant les cing ou six prochains
milliards d’années! Le principal danger pour I’humanité ne semble pas devoir venir
de ce coté.

Pourtant, autant les étoiles semblent immuables leur vie durant, brilant leur
combustible pendant des millions ou des milliards d’années a un rythme qui ne
change que trés lentement, autant elles peuvent connaitre une fin rapide et
spectaculaire. Les mémes modéles expliquant la remarquable longévité des étoiles
permettent de tracer les scénarios possibles de leur fin parfois tragique. Encore une
fois, 1’observation vient confirmer la justesse de ces prédictions. Une des plus
¢tranges d’entre elles, I’existence des trous noirs, fait encore 1’objet de débats qui
tendent toutefois a s’amenuiser.

Mais le plus fascinant, aux yeux de 1’auteur de ces lignes, reste la troublante prise de
conscience que tout n’est qu’éternel recommencement, que la vie s’alimente a méme
la mort. En définitive, ne sommes-nous pas tous et toutes, pour reprendre une
expression du célébre Hubert Reeves, que « poussi¢re d’étoiles depuis longtemps
refroidies ».

OBJECTIFS GENERAUX

1. Enumérer les différents processus de génération d’énergie a 1’ceuvre dans les
étoiles et montrer comment ceux-ci rendent compte de 1’abondance relative
des ¢éléments que 1’on retrouve dans 1’Univers.

2. Connaitre les informations nécessaires pour déterminer la position d’une
étoile sur le diagramme de Hertzsprung-Russell (HR) et, réciproquement, les
conclusions que 1’on peut tirer a partir de la connaissance de cette position.

3. Décrire les principales étapes de la vie d’une étoile, de sa formation a son
effondrement, et I’influence de la masse de 1’étoile sur cette évolution.

4. Décrire les différentes fins possibles pour les étoiles et prédire, pour une étoile
donnée, lesquelles sont susceptibles de se réaliser.
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CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
gradient 6.1 flash de I’hélium 275 [-5]
équilibre 273 [6] branche horizontale 276 [8]
numéro atomique 6.2 loi (ou principe) de conservation 7.5
fusion 221 [-9] quantité de mouvement 7.5
fission 221 [-7] loi (ou principe) de conservation

modele du volcan 222 [-9] de la quantité de mouvement 281 [-15]
série principale 240 [-11] loi (ou principe) de conservation

type spectral 243 [5] du moment cinétique 292 [8]
classe de luminosité 243 [-14] découverte du premier trou noir G-3.1
série principale d’Age zéro 273 [-16]

LECTURES

1. Introduction de la troisieme partie et chapitre 6 (p. 216-250; les compléments
sont exclus)

2. Section 9.7 (p. 384-387)
Chapitre 7 (p. 262-300; les compléments sont exclus)

4. Explications supplémentaires
G-3.1 La découverte du premier trou noir (p. G-133 a G-136)

5. Section 8.5 (p.342-344)
6. Sujet connexe : La vie du Soleil (p. 302-303)
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MODULE 3
EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

LE PARADOXE DE L’AGE DU SOLEIL (P. 218-220)

L’énergie produite au centre d’une étoile tend a se diriger vers sa surface a cause de
I’existence d’un gradient de température. La notion de gradient est liée de trés prés a
celle d’équilibre (hydrostatique ou thermique).

Gradient signifie « variation dans 1’espace ». Quand on dit qu’il y a un gradient de
température dans une picce, cela signifie que la température n’est pas la méme dans
toute la piece; en hiver par exemple, elle est plus basse prés des fenétres ou du
plancher.

La conséquence d’un gradient est une tendance a 1’écoulement — de chaleur ou de
matiére, selon qu’il s’agit d’un gradient de température ou de pression — Vvers les
régions ou la température ou la pression est plus basse. Cette tendance peut conduire
a un écoulement réel; en fait, pour qu’il y ait écoulement, un gradient est nécessaire.
Par exemple, lorsque vous utilisez un boyau d’arrosage, la pression doit étre plus
¢levée au début du tuyau qu’a la sortie, sinon I’eau ne coulera pas. Cette tendance a
I’écoulement peut, dans certaines situations, étre annulée par une force agissant dans
le sens contraire; il n’y a pas alors d’écoulement. C’est dans ce dernier cas que I’on
parle d’équilibre.

Deux exemples peuvent nous aider a comprendre. Tout d’abord, on peut considérer
que I’atmosphere terrestre est en €équilibre. En effet, la couche d’air qui entoure la
Terre n’est pas en train de quitter notre planete. Pourtant, la pression atmosphérique
diminue a mesure que I’on s’éléve; la preuve : les cabines des avions doivent étre
pressurisées et les alpinistes doivent se munir de bouteilles d’oxygene pour les hautes
ascensions. Il y a donc un gradient de pression qui devrait causer un ecoulement de
I’air en direction du cosmos. Heureusement pour nous, la force gravitationnelle
attirant 1’air vers la Terre empéche cet écoulement, de sorte qu’il y a effectivement
situation d’équilibre (hydrostatique), du moins en ce qui concerne la direction
verticale.

On ne peut en dire autant sur le plan horizontal, car il peut exister des gradients de
pression entre différentes régions situées a la méme altitude. Cette fois, pas de force
gravitationnelle pour empécher 1I’écoulement de 1’air. Il y a donc écoulement : c’est
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I’explication des vents, déplacements de masses d’air provenant de régions ou la
pression est plus élevée vers d’autres ou elle est inférieure.

Prenons un autre exemple : I’intérieur d’un four. Les différentes parties d’un four ne
sont pas toutes a la méme température. Si vous faites la cuisine, vous avez
probablement remarqué que les tartes cuisent plus vite au fond du four que pres de la
porte. La chaleur est également plus intense au niveau de la grille supérieure que pres
du fond. Différents transferts de chaleur ont lieu entre les diverses parties du four, en
méme temps qu’a lieu un important écoulement de chaleur vers 1’extérieur du four,
soit dans la cuisine ou la température est beaucoup plus basse. Dans ce cas, il n’y a
pas a proprement parler d’équilibre thermique, méme si un thermostat se charge de
faire fonctionner régulierement 1’élément électrique du four, de fagcon a empécher que
sa température ne diminue avec le temps.

Vous devriez maintenant étre en mesure de faire le lien avec la situation régnant a
I’intérieur des étoiles : équilibre hydrostatique, car le gradient de pression est annulé
par I’attraction gravitationnelle et déséquilibre thermique, car le gradient de tempéra-
ture cause un écoulement continuel de chaleur vers 1’extérieur de 1’étoile. Nous
reviendrons toutefois sur ce point a la section 6.5. Cette chaleur constitue, rappelons-
le, une forme d’énergie” et celle-ci est éventuellement évacuée et transmise a grandes
distances sous forme de photons, c’est-a-dire d’énergie de rayonnement. Cette énergie
perdue doit étre continuellement remplacée. La source de cette énergie : la masse
méme de I’étoile; c’est la célébre relation d’Einstein, E = mc?, qui est a I’ceuvre ici.

L’ENERGIE NUCLEAIRE (P. 220-224)

Comme vous le verrez plus loin, on utilise une notation particuliere pour distinguer
les éléments et leurs divers isotopes : aprés le symbole de 1I’élément (par exemple, H
pour hydrogene, He pour hélium, C pour carbone, etc.), on place en indice le nombre
de protons Z, aussi appelé numéro atomique, et en exposant le nombre de masse A.
Ainsi, les trois isotopes du carbone, dont les atomes possédent 6 protons et entre 6 et
8 neutrons selon le cas, sont désignés par C§?,Cg*et C§*. Toutefois, le numéro
atomique en indice est souvent omis, car I’information est déja contenue dans le
symbole de I’élément : le numéro atomique d’un atome de carbone ne peut pas étre
différent de 6, car ce ne serait plus alors du carbone. Cette omission est nécessaire
lorsqu’on désigne une molécule; I’indice indique alors plutdt le nombre d’atomes du
méme type isotopique dans la molécule. De plus, le nombre de masse (en exposant)
peut étre omis quand il s’agit de I’isotope le plus répandu.

Par exemple, on désignera normalement les molécules de dioxyde de carbone,
formées d’un atome de carbone et de deux atomes d’oxygene, par 1’expression CO,,

Historiquement, on a d’abord considéré la chaleur comme un fluide, d’ou le recours, encore
aujourd’hui, a un terme comme « écoulement ».
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ou I’indice 2 signifie ici qu’il y a deux atomes d’oxygene dans une molécule, et ou
I’absence d’exposant indique qu’il s’agit des isotopes les plus répandus, soit les
nombres de masse 12 et 16 respectivement. Si 1’un ou 1’autre des atomes est un autre
isotope, on indiquera tous les nombres de masse, comme ci-dessous :

C1201é8' C130128’ C12016018

La fusion et la fission sont deux phénomeénes qui se produisent dans les étoiles. La
fusion constitue leur source d’énergie durant presque toute leur existence; la fission,
comme nous le verrons plus loin, se manifeste seulement dans les derniers moments
de la vie de certaines étoiles. Ces deux mémes réactions peuvent étre produites
artificiellement sur Terre. Les réactions de fission ont été les premieres a étre
générées. Contrdlées, elles alimentent les centrales d’énergie nucléaire. Laissées a
elles-mémes, elles peuvent donner lieu a une réaction en chaine : c’est la bombe
atomique, responsable de la destruction d’Hiroshima et de Nagasaki, durant la
Seconde Guerre mondiale. Apreés la guerre, on a rapidement mis au point des bombes,
beaucoup plus puissantes que les premiéres, mettant a profit la fusion nucléaire.
Toutefois, malgré des efforts intenses menés depuis quelques dizaines d’années, on
ne croit pas étre en mesure d’utiliser cette source d’énergie a des fins civiles, telle la
production d’énergie électrique, avant le milieu du 21°siecle. Mentionnons en
passant que depuis la signature de traités interdisant les essais nucléaires, les
recherches sur I’utilisation de la fusion a des fins de production d’énergie intéressent
au plus haut point les militaires, qui y trouvent une facon de continuer a développer
leurs modeéles et connaissances en matiére de fusion. Il y a dans tout cela matiére a
réflexion, surtout en ce qui a trait a la subtile distinction entre recherche civile et
recherche militaire.

Le modeéle du volcan illustre bien que méme si les réactions de fusion produisent de
I’énergie, elles ne peuvent s’amorcer que si les composants nécessaires sont
suffisamment rapprochés. En effet, la force d’attraction nucléaire, celle qui, dans le
modele, fait tomber les protons dans le trou, ne s’exerce que sur de tres faibles
distances; au-dela, ce sont les forces électriques répulsives entre les protons, celles
qui leur font dévaler la pente, qui dominent. Les protons doivent donc posséder une
tres grande vitesse, soit une trés grande énergie cinétique, pour étre en mesure de
vaincre cette répulsion. L’énergie cinétique moyenne des atomes d’un gaz étant
proportionnelle & sa température, on comprendra I’importance, évoquée dans le
manuel, de températures extrémes pour le déclenchement des réactions de fusion.6.4

LA NUCLEOSYNTHESE STELLAIRE (P. 226-231)
Le détail des reactions nucléaires se produisant dans les étoiles n’est pas tellement

important. Ce qu’il faut retenir, c’est le principe de la progression en masse et en
numéro atomique de ces réactions, allant de celles qui mettent en cause les noyaux les
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plus simples a celles qui générent les ¢léments plus complexes (jusqu’au fer). Cette
succession de réactions permet trés bien de rendre compte de 1’abondance relative des
¢léments observée dans 1’Univers.

6.7 LA CLASSIFICATION DES ETOILES (P. 240-244)

La grande majorité des étoiles se retrouve sur la série principale, aussi appelée
« branche principale »; ce fait est évident si 1’on place sur un diagramme
Hertzsprung-Russell (HR) les étoiles les plus proches de la Terre (cercles noirs sur le
diagramme de la figure G-3.1). On constate aussi une autre caractéristique impor-
tante : la plupart des étoiles sont moins lumineuses que le Soleil. Remarquez que ’on
applique encore ici le principe cosmologique, selon lequel les étoiles les plus proches
de la Terre ne se distinguent pas de I’ensemble des étoiles de I’Univers.

Afin d’illustrer I’ensemble des positions possibles sur le diagramme, on y a ajouté les
20 étoiles les plus brillantes; ce sont les cercles noirs ou blancs accompagnés du nom
de I’étoile. Remarquez que trois d’entre elles font aussi partie des étoiles les plus
proches.
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Diagramme HR présentant les étoiles les plus proches de la Terre (cercles noirs) et les plus brillantes
(cercles blancs ou noirs accompagnées d’un nom d’étoile).
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Y 243 |l est important de bien distinguer type (ou classe) spectral et classe de luminosité.

Le type (ou classe) spectral (OBAFGKM et leurs subdivisions de 0 a9) est relié
directement a la température de 1’étoile; on le détermine a 1’aide de 1’intensité relative
de certaines raies, tel qu’on I’explique dans le manuel.

De son coté, la classe de luminosité (1, 11, 11, 1V, V) dépend surtout de la pression
régnant dans 1’atmospheére de 1’étoile. Cette pression est elle-méme fonction du rayon
de I’étoile : plus une étoile est grande, plus la pression régnant dans son atmosphere
est faible. Pour une méme température, donc un méme type spectral ou un méme
indice B -V, plusieurs classes de luminosité sont possibles. Elles correspondent a
différentes régions du diagramme HR (figure G-3.2). Ici encore, c’est I’intensité de
raies particulieres —qui se traduit, comme on le souligne dans le manuel, par la
netteté — qui permet de déterminer 1’appartenance d’une étoile a telle ou telle classe
de luminosité.

6.10 L’INTERPRETATION DU DIAGRAMME HR (P. 248-250)

Le diagramme HR peut afficher trois autres informations sur les étoiles qui y sont
représentées : leur rayon (pour toute étoile), leur masse et leur durée de vie (pour les
¢toiles de la série principale). Pour ce qui est du rayon, comme on 1’explique dans le
manuel, la luminosité d’une étoile dépend essentiellement de sa température et de sa
surface, laquelle est proportionnelle au carré du rayon. On obtient ainsi I’équation 6.2,
qui permet de définir sur le diagramme HR des lignes correspondant a des étoiles de
méme rayon. Si les deux échelles du diagramme sont logarithmiques (ce qui n’est ce-
pendant pas le cas des diagrammes HR du manuel) ces lignes sont des droites. Les
figures G-3.2 et G-3.3 illustrent quelques-unes de ces droites.

On voit facilement sur la figure G-3.3 que le rayon des étoiles de la série principale
varie trés peu, en comparaison de leur température et, surtout, de leur luminosité.
Pour ce qui est de la masse, on utilise plutdt une loi empirique obtenue par la mesure
des masses d’un grand nombre d’étoiles faisant partie de systemes binaires. Cette
relation, valide pour les étoiles de la série principale, s’écrit :

M = Mg x (L/Lo)®

ou « varie entre 0,25 et 0,3. Finalement, la durée de sejour sur la série principale
dépend de la masse et de la luminosité; elle est donnée par 1’équation 7.1.

Toujours dans la figure G-3.3, la position approximative de quelques €toiles, dont les
masses sont comprises entre 0,5 Mg et 15 Mg, est indiquée sur la série principale; on
y indique également la durée de leur séjour sur la serie principale. On se rappellera
que la droite qui apparait sur ce diagramme correspond en fait au centre de la bande
qui constitue la série principale (voir les figures G-3.1 et G-3.2, ainsi que les
diagrammes HR du manuel).



G-128 MODULE 3

type spectral
o B A F G K M L
100000 7 ST S e L ~E
Y v SeoY. T S=aL 77T R DU - F
Y \ - ~ S~ Te=-ao ] . I
\ A SO0 ISt St B
1NN SO supergéantes|la -
N ‘\\ \\\:\\\ )
: ~ ~ Sz 4
10 000 = N <. >~<_ supergéantes tb - 5
] AN - IR T ot -
: \\\ . N Se~eo___l- ;"/ :
T NS EEEERNN 100R, |-
1000 24 RN S~ s géantes |l
E . AN \\\ \‘j\_ ---------- =
— \\ \ < | . TTTEmmTmmTTT [—
7 SR -
| \\ \\\\Q\ N //, -
\\\ \\\\\ \\\\ . ////
| W[V N 4
100 = NN, géantes 1T 7,0 =
] ) AR RN  ,,'// -
] o s AN . [—
<~ ] N OO NI0R,
T . WS So_- RS —
:I/ R@ ‘ \\ :\\\ N
N ; s s
210 3 N, h o sous-geantes 1V OE
8 .  1\\ \\\\\\:\ ‘‘‘‘‘ -
c n ) \ S~ _ - I
é i h \\‘ \\
] yan - - e —
= ~ série principale V' v SOLEIL
1 = ‘\ eg\ =
- \ \ —
. . N =
— \ \\~\ —
: O’l R@ \\\ \; R® :
. \ \\
. X :
011 = ., ™., \ \\ =
—] RS N \ \ —
n . ‘ \ ‘\ -
1 \ \ —
_ 0,01 % N . \\ “ -
. “\_ naines blanches Vo
0,01 o RSN - Vo =
— SO R \‘ \ =
— N . AN \ \ —
1 \\\‘H \\ ‘I ‘l [
N \\“‘ \\\ Il ! B
\\‘ AN S v . I
0,001 T T L — T - — T T T
40 000 20 000 10 000 5000 3000
température (K)
FIGURE G-3.2

Types d’étoiles : classes de luminosité et étoiles naines.

7.4 L’EVOLUTION POSTSERIE PRINCIPALE DES ETOILES DE FAIBLE MASSE
(P. 273-280)

% 273 La figure G-3.4 compléte les figures 7.12 et 7.14. La partie gauche illustre quelques-
unes des trajectoires initiales des étoiles qui définissent la série principale d’age
zéro; il faut souligner, comme on le mentionne dans le manuel, que les étoiles
massives prennent beaucoup moins de temps a atteindre la série principale que les
¢étoiles peu massives. La partie droite montre 1’évolution de quelques étoiles a partir
du milieu de leur existence — ou du centre de la série principale.
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Le diagramme HR : rayon des étoiles (lignes pointillées obliques); pour la série principale : durée du
séjour et masse.

En comparant les deux diagrammes, vous remarquerez qu’il y a peu de différence
entre le tracé évolutif d’une étoile qui arrive sur la série principale et celui d’une
étoile semblable qui la quitte. Cette différence est par contre majeure si I’on considere
non pas seulement le comportement d’une étoile a I’arrivée et au départ de la série
principale, mais I’ensemble de son évolution, du début de I’effondrement
gravitationnel a la période de lent refroidissement menant au stade de naine noire.
Pour une étoile semblable au Soleil, on a prolongé en pointillé les trajets
correspondants jusqu’aux limites de chaque diagramme; les figures 7.12 et 7.14
montrent ces trajets dans leur totalité.

La branche horizontale du diagramme HR est une bande horizontale, comme son
nom l’indique, située au-dessus de la partie gauche de la série principale (dans la
région 50-100 Lz). On croit généralement qu’elle est composée d’étoiles peu
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massives qui, apres le flash d’hélium, consomment en méme temps de 1’hélium (au
centre) et de I’hydrogeéne (dans une mince couche prés du centre). Il s’agit d’une
phase relativement courte de I’évolution des étoiles qui, ayant quitté la série
principale, sont devenues des géantes rouges; apres cette phase, elles retournent vers
la région des geantes rouges (voir le trajet en pointillé dans le diagramme de droite de
la figure G-3.4).
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Position des étoiles sur le diagramme HR avant leur arrivée sur la série principale (a gauche) et apres
leur départ (2 droite); on a prolongé en pointillé le trajet d’une étoile semblable au Soleil.

L’EVOLUTION POSTSERIE PRINCIPALE DES ETOILES MASSIVES (P. 280-287)

Les lois de Newton constituent un outil de choix pour 1I’étude des mouvements des
objets ou des systémes. Toutefois, dans bien des situations, notamment pour I’étude
des systemes complexes, on obtient certaines réponses beaucoup plus facilement si
I’on a plutdt recours aux lois de conservation. Ces lois sont, en un sens, tout a fait
équivalentes aux lois de Newton; on peut d’ailleurs les démontrer a partir de celles-Ci.
Elles sont cependant d’une telle importance qu’on leur attribue souvent le statut de
principes, ce qui nous permet de les généraliser aux autres domaines de la physique.
On peut méme les poser comme point de départ de la mécanique et retrouver, a partir
d’elles et de quelques autres principes, les lois de Newton qui acquiérent alors, selon
ce nouveau point de vue, le statut de lois dérivées.
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Une loi (ou principe) de conservation est 1’affirmation que, dans certaines
conditions assez générales, une quantité obtenue en sommant diverses contributions
gardera toujours la méme valeur quels que soient les phénomeénes qui pourraient faire
varier certaines de ces contributions (on en verra des exemples plus loin). On dit alors
que cette quantité est conservée.

La loi (ou principe, selon le point de vue adopté) de conservation de la quantité de
mouvement est une des lois de conservation importantes de la physique. La quantité
de mouvement d’un objet est simplement égale au produit de sa masse par sa vitesse;
c’est donc une quantité vectorielle. La quantité conservée est la quantité de mouve-
ment totale d’un systéme, soit la somme (vectorielle) des quantités de mouvement de
tous les objets qui font partie du systéme. La condition pour qu’il y ait conservation
de la quantité de mouvement totale est que le systeme soit fermé ou isolé, c’est-a-dire
que les objets qui le composent ne subissent aucun effet notable provenant d’objets
situés I’extérieur du systeme.

Cette loi signifie que si la vitesse d’un objet faisant partie d’un systéme isolé change,
alors celle d’un ou de plusieurs autres objets du méme systéme doit changer aussi, de
maniere que la somme des quantités de mouvement reste constante. Ainsi, un objet en
mouvement qui vient frapper un objet au repos va ressortir de la collision avec une
vitesse inférieure a celle qu’il avait au départ; on dit qu’il aura perdu un peu de sa
quantité de mouvement. De son cdté, 1’objet qui a été frappé acquiert une vitesse et, si
les deux objets forment un systéme isolé, cette vitesse est telle que la somme des
quantités de mouvement des deux objets aprés la collision est exactement égale a la
quantité de mouvement de I’objet qui est venu frapper ’autre.

Tout se passe comme si le premier objet avait simplement transféré a 1’autre une
partie de sa quantité de mouvement. On peut réellement appliquer, & propos de la
quantité de mouvement, 1’adage bien connu : « rien ne se perd, rien ne se crée ».

7.7 LESETOILES A NEUTRONS (P.291-294)

La loi (ou principe) de conservation du moment cinétique, aussi appelé moment
angulaire, est une autre des lois (ou principes) de conservation fondamentales de la
mécanique. Cette fois, c’est le moment cinétique total du systéme qui est la quantité
conservée.

La valeur du moment cinétique total est obtenue en sommant des termes qui tiennent
compte de tous les mouvements de rotation présents dans un systeme donné. Certains
de ces termes dépendent de la vitesse de rotation des objets sur eux-mémes. Mathé-
matiquement, ces termes sont de la forme L=1Iw®, ouL représente le moment
cinétique, o est la vitesse de rotation, aussi appelée vitesse angulaire, et I dépend de la
masse de 1’objet et de la facon dont cette masse est distribuée. D’autres termes
dépendent des vitesses de rotation des objets autour d’un axe et de leur éloignement
de cet axe. Dans ce cas, on a L = mR?w, oli R est la distance entre ’objet et ’axe de
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rotation. Dans les deux cas, plus la masse de ’objet —ou du systeme — se trouve
¢loignée en moyenne de I’axe de rotation, plus le terme L est important.

Ainsi, pour un systeme qui peut étre considéré comme isolé, tel le systeme Terre-
Lune si on néglige la présence du Soleil ou un amas en rotation, le moment cinétique
total sera conservé. La conservation du moment cinétique est d’ailleurs présente dans
plusieurs phénomenes naturels, comme dans les ouragans et les tornades, ainsi que
dans les tourbillons qui se forment lorsque 1’on vide un évier ou une baignoire.

Si vous disposez d’une chaise pivotante, telle une chaise de secrétaire, et d’objets
lourds que vous pouvez tenir d’une main, tels des dictionnaires ou des briques, vous
pouvez effectuer une expérience étonnante. Prenez place sur la chaise avec un objet
dans chaque main. Etendez les bras pour éloigner les objets au maximum. En
poussant avec vos pieds, faites tourner la chaise (et vous avec!). Enlevez vos pieds du
sol puis, sans attendre, rapprochez les deux objets le plus pres possible de vous, puis
éloignez-les, et ce a plusieurs reprises Si vous avez réussi a demeurer sur la chaise,
vous devriez avoir ressenti la conservation du moment cinétique dans toute sa
splendeur!

Avez-vous remarqué si votre vitesse variait lorsque vous rapprochiez ou éloigniez les
objets? Dans la négative, refaites 1’expérience ou, mieux encore, demandez a
quelqu’un de la faire sous vos yeux et observez la scene avec attention.

En voici I’interprétation physique. Lorsque vous rapprochez les objets, vous diminuez
la quantité R (la distance au centre) dans 1’expression du moment cinétique (du type
mR2w) des objets que vous tenez; les termes correspondant & ce moment cinétique ont
donc tendance a diminuer. Si aucun changement de vitesse de rotation n’intervenait,
le moment cinétique total diminuerait.

Cependant, si aucune influence externe ne tend a modifier la rotation du systéme,
formé ici de vous et des deux objets, celui-ci peut étre considéré comme fermé. Le
moment cinétique doit donc étre conservé, ¢’est-a-dire demeurer constant a partir du
moment ou vos pieds quittent le sol. Comme certains termes, on 1I’a vu, tendent a
diminuer, d’autres quantités qui contribuent aussi au moment cinétique total doivent
augmenter afin d’en préserver la valeur. Ici, c’est la vitesse de rotation (@) qui
augmente, compensant pour la diminution de la distance (R) des objets; lorsque vous
¢loignez les objets, c’est tout simplement le contraire qui se produit.

Il faut avouer qu’ici le systéme n’est pas réellement fermé : le frottement et la
résistance de 1’air, des effets externes, tendent il est vrai a vous ralentir, a diminuer
lentement le moment cinétique total. Malgre tout, si vous avez réussi a augmenter et
diminuer une ou deux fois votre vitesse, vous pouvez admettre que D’effet de
conservation du moment cinétique était bien présent, superposé a un effet beaucoup
moins marqué d’une lente diminution de cette quantité.

Comme on le mentionne dans le manuel, les athlétes de disciplines comme le
plongeon, le patinage artistique, la gymnastique et le ballet ont régulierement recours
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(méme sans le savoir!) a la conservation du moment cinétique. Ils ou elles réussissent
sans trop d’effort & augmenter de facon spectaculaire leur vitesse de rotation, simple-
ment en ramenant leurs jambes ou leurs bras le plus prés possible de 1’axe de rotation
de leur corps.

7.8 LES TROUS NOIRS (P.295-296)

On explique dans le manuel que les étoiles dont la masse initiale sur la série
principale est 8 Mg ou plus vont exploser a la fin de leur vie, laissant un « cadavre
stellaire » qui deviendra un trou noir si sa masse excede 3 Mg On pense
géneralement que pour que le résidu de I’explosion atteigne cette masse, la masse
initiale de 1’étoile doit étre supérieure a 20-25 M,

Par ailleurs, une étoile de masse initiale supérieure a 40 Mg peut se transformer
directement en un trou noir, sans donner lieu a une supernova. La masse du trou noir
sera alors égale a celle de I’étoile a la fin de sa vie. Cette masse peut cependant étre
passablement inférieure a la masse initiale de 1’étoile, car les étoiles trés massives
sont susceptibles de perdre une partie importante de leur masse durant leur vie.

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-3.1 LA DECOUVERTE DU PREMIER TROU NOIR

Les trous noirs sont probablement les « objets » les plus curieux que la physique
contemporaine ait pu imaginer. Une étude de ce sujet fascinant demanderait d’aborder
les notions d’espace et de temps telles que la Relativité générale les a modifiées, ce
qui est impossible dans le cadre de ce cours. Il nous a toutefois semblé intéressant de
vous proposer le texte suivant, dont I’auteur est Claude Shields, qui relate 1’histoire
de la découverte du premier candidat sérieux a ce titre.

Durant les décennies 60 et 70, les études théoriques portant sur les trous noirs se sont
multipliées tres rapidement, sans que 1’on puisse confirmer avec certitude 1’existence
de tels objets. Comment peut-on déceler un objet qui emprisonne la lumiére?

Une prédiction théorique vient cependant a notre secours. Les trous noirs attirent la
matiére. En tombant dans 1’abime, celle-ci devrait étre suffisamment chauffée par la
friction et la compression pour atteindre des températures élevées, de [’ordre
de 1019 K. Or, la matiére portée a ces températures génére un intense rayonnement X.
C’est donc de ce coté qu’il fallait chercher.

L’observation de ces rayons X a partir de la Terre est compliquée par 1’absorption
atmosphérique. Pour vaincre cette difficulté, la NASA et I’Italie ont mis en orbite le
12 décembre 1970 le satellite Uhuru. Ce satellite, entiérement consacré a 1’observa-
tion du rayonnement X (2 a20keV), révolutionnait notre compréhension des
rayons X d’origine cosmique. Avant sa mise hors de service en mars 1973, il avait
identifié plus de 300 sources de rayons X. Plusieurs de ces sources ont été associees a
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des galaxies ou a des quasars. Parmi les autres candidats, certains faisaient partie de
systemes binaires rapprochés, dont le compagnon orbital éclipse périodiquement
I’¢étoile principale.

Six de ces sources ont pu étre associées de facon certaine a des systémes binaires. Le
rayonnement regu variait périodiquement avec la rotation du systéme et 1’intensité de
ces variations dépend de plusieurs facteurs : I’inclinaison de 1’orbite, le type spectral,
la distance séparant les composantes, etc.

Ces sources pouvaient étre regroupées selon la variation de leur émission :

a) les sources pulsantes, telles Her X-1 et Cen X-3, qui présentent des émissions
pulsées extrémement stables;

b) les sources explosives, telle Cygnus X-1, dont I’intensité du rayonnement varie
rapidement.

Le tableau G-3.1 nous donne des informations sur ces sources.

TABLEAU G-3.1
Sources de rayonnement X appartenant a un systeme binaire

source de période caractéristiques de composante distance
rayons X orbitale (d) I’émission optique (a.-l.)
Hercules X-1 1,7 rayons X a éclipse ~ HZ Hercules 1,6 x 104
3U 1653 +35 durée: 0,24 d M =2 Mo

pulsation:1,238s m=14
Centaurus X-3 2,087 rayons X a éclipse  géante bleue 2,5 x 104
3U 1118 -60 durée : 0,49d M =16 Mo

pulsation:4,842s m=134
SMC X-1 3,89 rayons X a éclipse Sk 160 1,9 x 104
3U 0115 -37 durée : 0,6 d M =25 Mo

pulsation: 0,716 s m=13,3
Vela X-1 8,95 rayons X & éclipse ~ HD 77581 0,8 x 10*
3U 0900 -40 durée: 1,7d M =25 Me

pulsation : 282,9s m=6,3
3U 1700 37 3,412 rayons X a éclipse ~ HD 15319 0,9 x 10

durée:1,5d M =30 Me

m=6,6
Cygnus X-1 5,6 irréguliére HDE 226868 1,0 x 10*
3U 7956 35 variation = 103 s M =20 Me
m=28,9

M : masse; m : magnitude
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Pour certaines sources, le rayonnement régulier présente des éclipses périodiques. La
durée relative de 1’éclipse varie du dixiéme au tiers de la période, prouvant hors de
tout doute que la source de rayonnement est trés compacte. C’est le cas de
Centaurus X-3, Hercules X-1, SMC X-1 et Vela X-1, dont les rayons X arrivent tres
régulierement. Les périodes de pulsation sont respectivement 4,84 s, 1,24's, 0,716 s
et 282,9 s. Aucun processus associé au trou noir ne peut expliquer cette régularité.
Les composantes invisibles de ces sources sont reconnues comme étant des étoiles a
neutrons (pulsars).

Il ne restait que deux candidats possibles : 3U 1700 —37 et Cygnus X-1. Ici, le nombre
3U 1700 —37 fait référence au troisieme catalogue Uhuru avec 17 h 00 d’ascension
droite et —37 degrés de déclinaison.

Dans le premier cas, 1’observation optique nous révele que le membre principal du
systeme binaire est une supergéante bleue, une étoile située prés de I’extrémité
gauche de la série principale. Le rayonnement X est éclipsé chaque fois que 1’étoile
principale passe entre la Terre et le compagnon invisible. Ainsi, on peut associer de
facon définitive le rayonnement X a la composante invisible.

Par contre, la source Cygnus X-1 ne présente pas de telle éclipse : il s’agit plutot d’un
systéme binaire spectroscopique, ¢’est-a-dire un systeme détecté grace au changement
de longueur d’onde (effet Doppler) associé a la vitesse relative des étoiles, laquelle
est dirigée tantdt vers nous, tantét dans le sens opposeé.

Le compagnon optiqgue de Cygnus X-1 est également une supergéante bleue
numérotée HDE 226868 (n° 226 868 de I’extension du catalogue de Henry Draper).
De plus, si I’on observe attentivement le tableau G-3.2, seule la masse (M) de 1’objet
compact associé a Cygnus X-1 excede de facon significative la limite supérieure
possible pour une étoile a neutrons (2 a 3 Mg).

TABLEAU G-3.2
Masse de la composante compacte de sources X

Source de Masse du compagnon invisible
rayons X (masses solaires)
Hercules X-1 0,2a1,.2

Centaurus X-3 0,2a0,3

SMC X-1 08al15

Vela X-1 15a20

3U 1700 -37 0,6

Cygnus X-1 9a15

Voici donc les conclusions obtenues au sujet de Cygnus X-1.
1. Cygnus X-1 possede un compagnon visible : HDE 226868.
2. Cygnus X-1 possede une masse comprise entre 9 et 15 M.
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3. Cygnus X-1 est un objet trées compact, d’un diametre inférieur a 300 km. Cette
limite est fixée par la période de pulsation de I’émission. En effet, un processus
physique touchant I’ensemble d’un objet ne peut varier plus rapidement que le
temps mis par la lumiére pour traverser 1’objet. Or, la lumiére parcourt 300 km
en103s.

Le mécanisme de production du rayonnement X dans ce systéeme est probablement le
méme que dans les systémes a pulsation constante : 1’objet compact orbite autour
d’une étoile normale (supergéante bleue) et aspire le gaz de I’étoile. Les rayons X
sont émis lorsque le gaz qui tombe vers I’objet compact est fortement comprimé et
atteint des températures extrémes.

Cygnus X-1 était donc un candidat idéal pour un trou noir. Cette interprétation a été
confirmée par la détection, depuis, de plusieurs dizaines de systémes binaires
semblables. De plus, les résultats de I’analyse du rayonnement X émis par le centre de
nombreuses galaxies et de 1’é¢tude des mouvements des étoiles autour de ce centre
suggeérent que la majorité des galaxies abritent un trou noir géant en leur centre. On
ne s’entend toutefois pas sur le mode de formation de ces trous noirs : ont-ils précédé
la formation de la galaxie qui les héberge, contribuant méme a la formation des
étoiles qui la composent, ou se sont-ils formés apres celle-ci, en absorbant une partie
de sa matiére?
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RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

Le probléme de ’origine de 1’énergie responsable du rayonnement des étoiles et du
Soleil n’a pu étre résolu qu’a I’aide de la loi d’équivalence masse-énergie (E = mc?),
conséquence de la théorie de la Relativité¢ d’Einstein. Le mécanisme qui permet a une
étoile de transformer sa masse en énergie est la fusion thermonucléaire. Les noyaux
d’hydrogeéne se combinent pour former des noyaux d’hélium, puis lorsque les
réserves d’hydrogéne sont épuisées, ceux-ci se combinent a leur tour pour former des
éléments plus lourds, etc. Tous les éléements connus proviennent de réactions
nucléaires (fusion, fission, capture de neutrons) dont on peut suivre la trace, dans un
graphique de I’abondance relative des éléments dans I’Univers. La contraction
gravitationnelle joue un réle de déclencheur pour toutes ces réactions.

Les etoiles se forment a partir de la condensation de nuages de gaz interstellaires.
Cette condensation est déclenchée par une instabilité quelconque, comme I’arrivée
d’une onde de choc provenant de 1’explosion d’une supernova. L’étoile en formation
se contracte d’abord rapidement, puis plus lentement, jusqu’a ce que, si la masse de
I’étoile est suffisante, I’augmentation de la température interne déclenche la fusion de
I’hydrogene.

La grande majorité des étoiles se retrouve dans une mince bande du diagramme HR,
appelée série principale. La position d’une étoile sur la série principale ainsi que le
temps qu’elle y reste dépendent essentiellement de sa masse.

Autant les études empiriques que les calculs théoriques ont montré que c’est la masse
d’une étoile qui détermine son évolution et son destin. Cette vie est faite d’une
succession de périodes d’équilibre de plus en plus breves (la plus longue étant celle
ou I’étoile se retrouve sur la série principale), entrecoupées de périodes de contraction
ou d’instabilité. Plus une étoile est massive, plus vite elle briile son combustible et
plus elle évolue rapidement.

Selon leur masse, les étoiles peuvent connaitre diverses fins. Elles peuvent :
—  s’¢éteindre sans avoir jamais enclenché le processus de fusion;

— devenir, apreés avoir épuisé leurs réserves d’hydrogene et (ou) d’hélium, des
géantes rouges, puis, apres s’étre transformées en naines blanches, se refroidir
lentement;

—  perdre des quantités appréciables de matiere, soit de fagon continue (nébuleuses
planétaires), soit de facon brusque (nova), ou encore accroitre leur masse en
arrachant de la matiére a une compagne;
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—  exploser (supernove);
— devenir des étoiles a neutrons ou des trous noirs.

Les supernova sont a I’origine de tous les éléments plus lourds que le fer, qui sont
produits par capture de neutrons suivie de désintégration. Méme s’il survient en
moyenne deux supernova par siecle dans une galaxie, il a fallu attendre prés de
quatre siecles, aprés celle qui avait été observée par Kepler, avant de pouvoir
observer, en 1987, une supernova dans le voisinage de notre galaxie.
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ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION

Chapitre 6: 1, 2,3,5,6,7, 8,9, 10, 18, 21, 25, 26, 27, 28, 29, 35, 40, 42, 44, 45, 46,

47,48, 49, 50, 51, 54, 55, 58, 59, 60, 61.

Chapitre 7 : 2, 13, 14, 16, 18, 19, 20, 23, 25, 26, 27, 28, 34, 35, 36, 37, 38, 39, 40, 41,

42, 44,52, 53, 54.

Chapitre 9 : 24, 27.

PROBLEMES DU MANUEL

Chapitre 6 : P3.
Chapitre 7 : P1.

EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

G3.1

G3.2

G3.3

G3.4

La est le phénomene par lequel deux noyaux se
combinent pour former un noyau plus lourd. La est
le phénomeéne par lequel un noyau lourd se brise en deux noyaux plus petits.

Un électron et un positon, qui possedent la méme masse, peuvent se combiner
et s’annihiler complétement; seul un rayon gamma est alors émis.

a) Combien d’énergie est produite lors de cette réaction?

b) Quel est son rendement énergétique? Comment se compare-t-il a celui des
réactions qui ont lieu au cceur des étoiles?

Expliquez pourquoi le fer est beaucoup plus abondant dans I’Univers que les
autres élements un peu plus lourds ou un peu plus légers que lui; ceci se
traduit par la présence d’un « pic du fer » sur les graphiques d’abondance des
¢léments dans I’Univers.

Pourquoi les réactions de fusion nucléaire dans les étoiles se produisent-elles
uniquement prées de leur centre?
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G3.5

G3.6

G3.7

G3.8

G3.9

G3.10

G3.11

Les géantes rouges ont-elles nécessairement une masse supérieure a celle des
¢toiles de la série principale? Sinon, qu’est-ce qui les distingue des étoiles de
méme masse situées sur la série principale?

a) Quelle est la luminosité d’une naine blanche dont la température est
8000 K?

b) Quelle est la température d’une étoile de la série principale dont la
luminosité est 10 fois moindre que celle du Soleil?

Quelle est la masse approximative (en unités de masses solaires, Mg) d’une
étoile de la série principale :

a) dont la température est 9000 K ?

b) dont la luminosité est 100 Lg?

A quelle classe de luminosité appartient une étoile dont la température est
4000 K et la luminosité 200 Lg?

Classez les propriétés suivantes des étoiles en commencant par celle dont
I’éventail des valeurs, pour I’ensemble des étoiles, est le plus faible, jusqu’a
celle dont 1’éventail est le plus important.

a) rayon b) température
c) masse d) luminosité

Suggestion : Utilisez comme critére le quotient de la valeur maximale sur la
valeur minimale. Afin de déterminer de facon approximative ces valeurs
maximale et minimale, consultez les différents diagrammes présentés dans ce
module, ainsi que les tableaux 6.4 et 6.5.

a) Combien de fois une naine blanche dont la température est 5000 K est-elle
moins lumineuse qu’une €toile de méme température, mais située sur la
série principale?

b) Comment s’explique cette différence puisque, 8 méme température, la loi
de Stefan-Boltzmann (/= oT%) prévoit une méme valeur de 7 ?

Est-il possible de distinguer facilement, a 1’aide de leurs diagrammes HR,
deux amas, I’un trés jeune (ou toutes les étoiles n’ont pas encore atteint la
série principale) et 1’autre beaucoup plus vieux (ou la méme proportion
d’étoiles a quitté la série principale). On suppose que les amas sont suffisam-
ment lointains, de sorte que des naines blanches n’ont pu étre observées dans
aucun des deux.
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G3.12 Classez les amas suivants par ordre croissant d’age.
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G3.13 Expliquez pourquoi une étoile de 1 Mg, lors de la période précédant son
arrivée sur la série principale, peut voir sa luminosité décroitre considé-
rablement, alors que sa température ne change pratiqguement pas.

G3.14 Pourquoi des observations dans I’infrarouge sont-elles nécessaires pour
observer les étoiles en formation?

G3.15 Distinguez les naines blanches et les étoiles a neutrons en ce qui concerne :

a) leurs dimensions,
b) leurs densités,
c) I’étoile qui peut en étre a I’origine.
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G3.16 Déterminez, si ¢’est possible, parmi les quatre étoiles (A a E) qui apparaissent
sur le diagramme HR ci-contre, celle qui est :

a) laplus chaude 100 000
b) la plus froide
) lap _ 10 000
c) laplus lumineuse B °*
d) la moins lumineuse 1000 N
e) la plus massive ~ 100 A
f) la moins massive iy
@ L
g) laplus grande = 10
o
1 c
h) la plus petite £
S °
- E
0,1
)
0,01 ,

40 20 10 5 2,5
température (103 K)

G3.17 Indiquez les différences entre les phénomenes des nova et des supernovee de
type 1l en ce qui a trait :

a) aux conditions nécessaires pour qu’ils se produisent;
b) a leur intensité et leur durée;

C) ace qu’il advient de I’étoile ou ils surviennent.

G3.18 Pourquoi s’attendrait-on a ce que les naines blanches tournent sur elles-mémes
plus rapidement que les étoiles dont elles sont issues, et que les étoiles a
neutrons tournent encore beaucoup plus vite?

Note : En fait, on a découvert que les naines blanches ne tournent pas plus vite
que les autres étoiles, et ’on a dii expliquer cette situation. L’explication
généralement acceptée fait malheureusement appel a des processus physiques
dont la description dépasse le niveau de ce cours, tels des processus relevant
de la magnéto-hydrodynamique, I’effet des champs magnétiques sur le
mouvement des fluides, etc.

G3.19 Décrivez six fagons dont les étoiles peuvent perdre une partie de leur masse.

G3.20 A quelle condition une étoile, a la fin de sa vie, (a) donne lieu & une supernova
(b) devient un trou noir?
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UN COSMOS EN EVOLUTION

Manuel

Chapitre 8  Section 8.7 La superstructure de [’Univers et
section 8.8 L 'Univers invisible

Chapitre 9 La théorie du Big-Bang

Chapitre 10  Les modeéles d Univers

Cette partie du cours vous propose un survol d’un des domaines
les plus fascinants de [’astronomie, et méme de la science en
général. La cosmologie est la discipline qui tente de répondre aux
questions suivantes. De quoi est fait [’Univers? Quelle est sa
dimension? Quelle est notre place dans cet univers? A-t-il eu un
commencement, aura-t-il une fin? Ces questions ont-elles méme
un sens?

Le but de ce module est de montrer comment les observations des
confins du cosmos et certaines notions géométriques apparues a
la fin du 19e siecle peuvent nous éclairer sur ces questions, bien
qu’elles ne soient pas suffisantes pour y répondre d’une maniere
définitive.






MODULE 4
PRESENTATION

Depuis le début de ce cours, vous avez appris a considérer 1’existence d’objets que
VOUS ne connaissiez pas ou que vous connaissiez mal. Des termes comme planete,
systéeme solaire ou étoile évoquent maintenant chez vous des notions plus preécises.
Orbite, parallaxe, spectre, masse, luminosité sont des concepts que vous savez leur as-
socier. Avant d’analyser en détail les caractéristiques des étoiles, une autre étape,
cruciale, reste a franchir afin d’atteindre une compréhension suffisante de cette partie
de la réalité : celle de réunir tous ces éléments en un ensemble cohérent et de
découvrir comment toute cette « ménagerie » trouve sa place dans un ensemble plus
grand. C’est une lourde tache que de tenter d’appréhender I’Univers dans sa totalité!
Cet univers semble si vaste et si varié dans son contenu qu’il parait bien difficile de
s’en forger une image a la fois simple, claire et cohérente.

Nous ne sommes pas seuls cependant a tenter un tel projet, ni méme les premiers.
Nombreux sont ceux qui, avant nous, ont imaginé des modéles, des représentations de
I’Univers. Avant d’entreprendre ce passionnant voyage dans le temps et ’histoire, il
sera nécessaire tout d’abord de bien s’entendre sur la signification des mots que nous
utiliserons et d’établir les distinctions qui s’imposent.

Nous verrons ensuite que des modeles d’univers avec un centre ont dominé 1’histoire.
Cette conception n’a été rejetée que récemment, soit vers la fin du 19© siecle. Pourtant
des univers sans centre, sans position privilégiée, ont été imaginés deés 1’Antiquité
grecque. Ils ont méme pris le devant de la scene apres les travaux de Newton, mais
seulement pour une période de temps treés courte si on la compare a ce qu’a duré la
domination des modeles avec centre. On peut comprendre que cela ait laissé des
traces. De nos jours, par contre, I’intérét s’est déplacé vers de nouvelles interroga-
tions. Comme cette question renvoie davantage a d’anciennes conceptions, nous
effectuerons tout d’abord, dans ce guide, un survol historique des modeles qui ont
dominé les siécles passés, avant d’étudier dans le manuel la question d’un univers fini
ou infini.

Nous verrons aussi comment les observations astronomiques ont contraint a déplacer
constamment le centre de I’Univers et a en repousser toujours plus loin les limites.
Nous verrons enfin que les modeles cosmologiques plus récents sont tous domineés
par une découverte fondamentale réalisée vers le premier quart du 20€siécle:
I’expansion de I’Univers.
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OBJECTIFS GENERAUX

1. Présenter I’objet d’étude de la cosmologie et les bases sur lesquelles elle s’ap-
puie, en mettant en évidence son caractere scientifique.

2. Décrire les principales étapes de I’évolution de la cosmologie, de I’univers a
deux spheres, avec la Terre au centre, a un univers infini, homogéne et iso-
trope, en expliquant le réle qu’y ont joué les observations et le développement
des théories physiques.

3. Enoncer le principe cosmologique et en souligner les principales
conséquences.

4. Enoncer la loi de Hubble et en tirer certaines conséquences sur le plan de
1’observation.

5. Décrire le phénoméne de 1’expansion de 1’Univers a I’aide des concepts de
facteur d’échelle et de paramétre de Hubble.

6. Décrire les grandes caractéristiques des univers de Friedmann-Lemaitre, en
particulier celles qui sont reliées a des paramétres que 1’on peut déterminer a
partir de 1’observation de I’Univers.

7. Distinguer les trois sources de décalage vers le rouge cosmique.

8. Décrire en quoi consiste le rayonnement de fond cosmologique (RFC) et ex-
pliquer son importance pour la cosmologie.

9. Expliquer ce que 1’on entend par « Big-Bang » et présenter les indices qui

militent en faveur des univers commencant de cette fagon.

CONCEPTS ET SUJETS TRAITES

Guide : Manuel : page [ligne] Guide : Manuel : page [ligne]
concept / sujet ou section (X.Y) concept / sujet ou section (X.Y)
traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y) traité Guide : explic. suppl. (G-X.Y)
limites de I’Univers 9.1 univers oscillant 10.2
univers isotrope 9.2 univers plat 398 [4]
position privilégiee 9.2 période de Hubble 10.3
principe cosmologique 373 [1] sphére de Hubble 10.3
univers homogéne 9.2 terme de décélération 10.3
expansion de I’espace 374 [1] décalages vers le rouge cosmiques 10.3
vitesse de récession 345 [-22] Univers et univers G-4.1
parametre ou constante de Hubble 345 [-16] cosmologie G-4.1
diagramme de Hubble 345 cosmogonie G-4.1
univers de Einstein-de Sitter 400 [-23] cosmogénése G-4.1
univers fermé de Friedmann 400 [3] historique des modéles d’univers G-4.2
univers ouvert de Friedmann 400 [10] un autre point de vue sur I’expansion G-4.3

nouveau modele standard G-4.4
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LECTURES

1. Introduction de la quatriéme partie (p. 368-369).

2. Explications supplémentaires
G-4.1 Quest-ce que la cosmologie? (p. G-158 a G-160)
G-4.2 Petit historique des modéles d 'univers (p. G-160 a G-162)
Sections 9.1 2 9.2 (p.370-373), 8.6 (p. 345-347) et 9.3 2 9.4 (p. 373-379)

4. Explications supplémentaires
G-4.3 Un autre point de vue sur [’expansion (p. G-162 a G-165)

5. Sections 9.5a 9.6 (p.379-383) et 10.1 a 10.4 (p. 395-415)

6. Explications supplémentaires
G-4.4 Le nouveau modéle standard (p. G-166 a G-169)

7.  Complément 10.4 Le trajet des photons du rayonnement de fond cosmologique
dans le modele d’Einstein-de Sitter (p. 418-420)

8. Complément 10.5 Comparaison des distances et des intensités des objets
lointains dans le modéle d’Einstein-de Sitter et dans le nouveau modéle standard
(p. 420-421)

9. Sujet connexe : La victoire du Big-Bang (p. 390-392)

10. Sections 8.7 a 8.8 (p. 347-353); fin de la section 9.7 a la section 9.8 (p. 387-389)
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MODULE 4
EXPLICATIONS

EXPLICATIONS COMPLEMENTAIRES

UN UNIVERS FINI OU INFINI (P. 370-372)

La question des limites de I’Univers, un des sujets intéressant la cosmologie, a fait
couler beaucoup d’encre, avant et aprés Newton.

Ainsi, un Romain du nom de Lucrece (98-55 avant J.-C.) avait énoncé clairement le
probléme. « Supposons que 1’espace est limité et que quelqu’un, aprés un long
voyage, en atteigne les limites et lance un javelot en direction de cette limite. Selon
vous, qu’arrive-t-il au javelot? Croyez-vous que le javelot traversera les limites de
I’Univers? Ou croyez-vous plutot que quelque chose 1’arrétera? » Selon Lucrece, Si
I’on croit I’espace limité, il faut choisir : soit que le javelot dépasse la limite, soit qu’il
en est empéché. Lucrece croyait a un espace infini, sans limites, seul type d’univers a
son avis qui pouvait apporter une solution vraisemblable a la question de la frontiere
de I’Univers.

Des gens comme Kepler ont cru a une limite de 1’Univers ayant la forme d’un mur.
Au Moyen Age, on pouvait imaginer, par exemple, que la sphére des étoiles était
solide et que les étoiles étaient fixées sur cette surface. L’Italien Giordano Bruno
(1548-1600) a cherché a infirmer cette fagon de voir. Si donc la frontiére de 1’Univers
prend la forme d’une surface quelconque, qu’y a-t-il de 1’autre c6té? Si ’on répond
qu’il n’y a rien, que de I’autre coté c’est le néant, alors il faut se demander ce qu’est
le néant et s’il a une dimension. Il semble absurde d’imaginer que le néant puisse
avoir une dimension, qu’il y ait un néant plus grand qu’un autre. Le néant est néces-
sairement sans dimension. Mais il est difficile d’imaginer une surface qui a une
dimension, une grandeur d’un c6té, mais qui n’en a pas de I'autre. Aux yeux de
Bruno, c’est encore plus difficile que d’imaginer un espace infini.

Le modéle d’Aristote (manuel, p. 58-59 et explications supplémentaires G-4.2 de ce
module) apportait une réponse qui déjouait le probleme de Lucrece en introduisant
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une frontiere graduelle. Dans son modeéle, les lois de la physique varient selon la posi-
tion. Qu’arriverait-il a un javelot que I’on enverrait dans I’espace, selon Aristote? De
deux choses I’'une. D’abord, le javelot étant fait d’éléments terrestres, son mouvement
naturel ne peut étre que vertical et vers le bas; aprés étre monté d’une certaine
hauteur, il doit nécessairement retomber en ligne droite vers le centre de la Terre, et
ce avant de franchir I’orbite de la Lune. Si par contre le javelot traversait la sphere lu-
naire (), il se transmuterait en éléments éthériques. Son mouvement naturel devien-
drait alors semblable a celui de la Lune et des planétes, ¢’est-a-dire circulaire, ce qui
lui rendrait inaccessible I’autre frontiére, la sphere des étoiles.

Cette solution est inacceptable de nos jours. Aussi loin que 1’on puisse voir, les lois
de la physique sont les mémes. L’intervalle de longueur d’onde entre les raies
spectrales du plus €loigné des quasars est le méme que celui que I’on peut mesurer
entre les raies d’un spectre obtenu dans un laboratoire terrestre, une fois soustrait le
décalage vers le rouge, comme nous le verrons plus loin.

D’autres personnes, comme Herschel et Kapteyn (manuel, p. 92), ont imaginé une
région de 1’espace occupée par de la matiere; cette région, correspondant a notre ga-
laxie, est entourée d’espaces vides infinis. Selon cette conception, lancer un javelot
dans le vide entourant I’Univers agrandit ce dernier et en repousse les limites. Mais,
comme on I’a vu au chapitre 2, la découverte de 1’étendue de notre galaxie n’a été
qu’une étape de plus dans notre prise de conscience de la dimension de I’Univers.
Chaque fois qu’un télescope plus puissant est mis en service, de nouveaux objets
lointains, dont I’intensité €tait trop faible pour qu’on ait pu les percevoir auparavant,
sont découverts. Chaque fois, les limites de I’Univers sont repoussées.

Pourtant, cette facon de représenter I’Univers se rencontre encore fréquemment. On
voit parfois I’Univers dépeint comme un nuage de maticre dans un espace vide. Cette
facon de voir ne correspond pas a ce que nous croyons étre la réalité. Si I’espace fait
partie de 1’Univers, il ne peut y avoir de point de vue externe d’ou ’on puisse
observer 1I’Univers.

L’INTERPRETATION DE L’EXPANSION DE L’UNIVERS (P. 372-373)

L’¢tude de la distribution de matieére dans 1’Univers nous apprend donc que 1’on peut
observer une organisation, une structure dans la distribution de la matiere jusqu’a une
distance de quelques centaines de millions d’années-lumiére (échelle des amas de
galaxies). Mais au-dela de 1 Ga.l., soit 1/30 de I’Univers observable, toute structure
s’abolit, disparait. A suffisamment grande échelle, I’Univers est isotrope, c’est-a-dire
que ’on ne constate pas de différence quelle que soit la direction dans laquelle on
observe. Devons-nous pour autant en conclure gue nous sommes au centre de
I’Univers (point A dans la figure G-4.1)?



% 373

G-150 MODULE 4

o
o © ° 5
o o
o o
o o
o ° o) ° o
o o
o o o [¢)
o %o
o o
° oA o ° B
o o o + o o + o
¢} o
o o ° o ] o
o © [¢)
o [¢)
o [¢)
(e} © o © o
o o
o o
o o
o
© 6 5 o©
FIGURE G-4.1

Univers non homogeéne, isotrope vu de A, mais non isotrope vu de tout autre point, B par exemple.

La révolution copernicienne a fait de la Terre une planéte comme les autres. Celle de
Newton a fait du Soleil une étoile comme les autres*. Depuis Hubble, nous savons
que la Voie lactée est une galaxie comme les autres. L’histoire semble nous enseigner
que nous n’occupons pas de position privilégiée dans I’Univers. Ce serait donc faire
fi des lecons de I’histoire que de redonner une position privilégiée a la Terre. Mais si
I’on veut que la Terre n’ait pas de position privilégiée, il faut supposer que si elle était
ailleurs, I’Univers nous paraitrait aussi isotrope. Il faut donc supposer que, peu im-
porte ou I’on se place dans I’Univers, celui-ci parait toujours isotrope. C’est ce qu’on
appelle le principe cosmologique, que 1’on peut aussi énoncer de la fagon suivante :
il n’y a pas de position privilégiée dans 1’Univers. Selon ce principe**, tous les points
de I’espace sont équivalents. De cette facon, si ’Univers est isotrope, vu d’une
position donnée, il doit 1’étre aussi a partir de toute autre position. Est-ce possible?

Oui, c’est possible, mais alors 1’Univers doit aussi étre homogene. Un univers
homogene est un univers tel que, quelle que soit la région ou I’on se trouve, un
volume donné contiendra toujours la méme quantité de matiére (figure G-4.2). On
peut en effet démontrer que I’isotropie, a partir de tous les points de 1’espace,
implique nécessairement 1’homogénéité. Autrement dit, un univers peut tres bien €tre
homogéne sans étre isotrope (figure G-4.3a), mais s’il est isotrope a partir de
n’importe quel point de vue, il est nécessairement homogéne (figure G-4.3b). Or,
selon les observations, 1’Univers, vu de la Terre, est isotrope a grande échelle. Notre
foi au principe cosmologique nous amene a croire qu’il I’est vu de n’importe quel
point. L’Univers est donc homogéne dés que 1’on considére une échelle suffisamment
grande.

La derniére étape de cette évolution a été la découverte de planétes hors du systéme solaire.

* Un principe est une idée a laquelle nous accordons foi et qui sert de source d’inspiration et
d’orientation. Si 1’on peut vérifier la validité d’une hypothése au moyen d’une expérience, il est
impossible d’en faire autant pour un principe. Sa valeur repose essentiellement sur le succes des
lois et théories qu’il nous améne a formuler.
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FIGURE G-4.2
Univers homogéne : dans toutes les régions, un volume donné contient la méme quantité de matiére.
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FIGURE G-4.3
a) Univers homogene, mais non isotrope. b) Univers isotrope a partir de tout point, donc homogene.

7r 374 Une autre fagon simple de visualiser I’expansion de ’espace est d’imaginer une sur-
face élastique suffisamment grande pour que I’on n’ait pas a se préoccuper de ses
frontiéres. Afin d’avoir des points de repere, dessinons des triangles sur cette surface
(figure G-4.4a).

Faisons maintenant se dilater uniformément cette surface. Par dilatation uniforme,
nous entendons une dilatation qui a le méme taux ou, en d’autres termes, qui se
produit a la méme vitesse en chaque point de la surface. Si I’expansion est uniforme,
chaque triangle grandit, mais conserve sa forme et sa grandeur relative aux autres
triangles (figure G-4.4b). C’est de ce genre d’expansion dont il est question quand on
parle d’expansion de 1’Univers : une expansion uniforme.

Maintenant, au lieu de triangles, dessinons des galaxies sur notre surface élastique.
Que constate-t-on quand la surface prend de 1’expansion? Nous voyons les galaxies
s’agrandir avec I’Univers. Dessinons la Terre : elle participe a 1I’expansion aussi. Tout
ce que nous dessinons sur notre surface participe a 1’expansion. Nous éprouvons ici
une difficulté : si tous les objets participent a I’expansion, il n’y a aucun moyen de la
détecter. Mesurer une longueur, c’est la comparer a une longueur étalon. Affirmer
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qu’une longueur a grandi, c’est parler de deux comparaisons successives avec notre
étalon, la deuxiéme comparaison donnant un rapport de longueurs plus grand que la
premiére. Il faut donc disposer d’un étalon de longueur que 1’on peut considérer
comme fixe pour observer un accroissement des longueurs.

=

Bz

FIGURE G-4.4

Expansion de 1I’Univers représentée par 1’étirement d’une bande élastique; les triangles représentent
des galaxies ou amas de galaxies. En b) tout grandit avec 1’expansion; cette représentation est
incorrecte : ce sont uniquement les distances d’ordre cosmologique (c) qui changent avec 1’expansion.

Il faut donc admettre, comme on le souligne dans le manuel, que nos régles et instru-
ments de mesure ne participent pas a I’expansion de I’Univers. C’est la méme chose
pour la Terre, le systéme solaire, notre Galaxie. L’expansion est un phénomene qui ne
touche que les structures a grande échelle, celles que 1’on observe aux distances ou
I’Univers devient homogene; on appelle d’ailleurs ces dernicres distances d’ordre
cosmologique.

Pour représenter ce comportement sur notre surface élastique, il faut non pas dessiner
les galaxies, mais les découper dans une feuille de papier et les coller sur la surface
élastique en expansion. De la sorte, les galaxies ne sont pas en expansion et leurs
dimensions n’augmentent pas avec le temps (figure G-4.4c). Par contre, les distances
entre elles s’accroissent constamment.

Ici, une remarque s’impose. Il est intéressant de constater que d’un point de vue géo-
métriqgue —ou plus précisément cinématique — il serait équivalent de dire que
I’Univers n’est pas en expansion, mais que ce sont les galaxies ou méme, pourquoi
pas, les atomes qui rétrécissent. Mais du point de vue de la dynamique, les choses
sont tres différentes. Les lois de la gravitation nous disent que 1’Univers doit étre soit
en expansion, soit en contraction. Ces mémes lois nous disent au contraire que les
galaxies ont des dimensions fixes, car les étoiles qui les composent sont liées par la
gravitation. Quant aux atomes, rien ne permet de croire qu’ils rétrécissent.
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8.6 LA LOIDE HUBBLE (P. 345-347)

Il est utile de parler davantage du paralléle entre les observations et les modéles
proposés ici pour aider a visualiser I’expansion de 1’Univers. Avec une surface
élastique ou sont fixées des galaxies de papier ou avec le modéle d’un pain aux
raisins, nous jouissons d’un point de vue qui n’est donné a personne dans 1’Univers :
nous voyons 1’univers (notre modéle) de 1’extérieur.

Ce point de vue n’est pas conforme a la réalité. Pour avoir le point de vue d’un
observateur terrestre, il faut s’asseoir sur une galaxie de papier ou sur un raisin — du
moins en pensée — et observer. Nous voyons alors toutes les autres galaxies s’éloigner
de nous a des vitesses d’autant plus grandes qu’elles sont plus loin de nous. En
refusant de croire que nous sommes le centre de 1’Univers, ou que toutes les galaxies
nous fuient, nous invoquons le principe cosmologique et affirmons que des
observateurs situés sur ces mémes galaxies doivent tous observer la méme chose.

Quelques précautions s’imposent cependant quant aux termes choisis. On a employé
le terme de vitesse pour parler de la récession des galaxies, mais il faut remarquer que
ce terme n’est pas tout a fait exact. Sur notre surface ¢lastique, ou dans le pain aux
raisins, les galaxies ne se déplacent pas; c’est la croissance de l’espace entre les
galaxies qui est responsable de la récession observée. Nous y reviendrons. Pour
I’instant, il faut retenir qu’il ne s’agit pas d’une vitesse ordinaire et que, pour éviter
toute confusion, nous utilisons I’expression vitesse de récession pour en parler.

Voyons maintenant le parametre de Hubble, appelé aussi constante de Hubble.
Cette derniere appellation préte a confusion, car le paramétre de Hubble peut changer
avec le temps. Tout ce que le principe cosmologique exige, c’est qu’il soit constant
dans I’espace en un instant donné. Rien n’interdit que I’expansion ait pu étre plus
rapide ou plus lente dans le passé. Remarquons cependant qu’une variation dans le
temps du parameétre de Hubble pourrait étre observée sur Terre, car nous disposons
d’une vision de I’Univers étalée dans le temps. Dans un graphique de la vitesse de
récession en fonction de la distance (figure 8.30), aussi appelé diagramme de Hubble,
il est possible en principe, mais trés difficile en pratique, de vérifier si la relation entre
vitesse et distance est une droite ou, au contraire, s’il s’agit d’une courbe, ce qui serait
le cas si le taux d’expansion de I’Univers variait dans le temps. Enfin, il faut aussi
préciser de quelle distance il est question. Dans un univers en expansion, la distance
actuelle d’une galaxie est plus grande que celle a laquelle elle était quand elle a émis
la lumiére que 1’on voit aujourd’hui (figures 10.3 et G-4.5). Pour définir correctement
la relation entre vitesse de récession et distance, il faut utiliser les distances et vitesses
de récession actuelles, comme on le dit dans la présentation de 1’équation 9.1 (p. 375).

Un aspect reste a préciser : comment décrire mathématiquement cette expansion? La
notion de systeme de référence sera encore une fois mise a contribution, avec une im-
portante variante toutefois : le systeme de référence. Celui-ci, qui est lui-méme en
expansion, nous ameéne a definir une quantité primordiale : le facteur d’échelle
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(noté e), un parametre sans dimension caractérisant, a un instant donné, les distances
entre les objets non liés par la gravitation, telles les galaxies lointaines situées dans
des amas différents.

7 10.2 LES MODELES DE FRIEDMANN ET D’EINSTEIN-DE SITTER (P. 399-402)

% 400

En 1922 et 1924, un professeur de mathématique de I’Université de Leningrad publia,
dans une revue scientifique importante, deux articles qui passérent alors comple-
tement inapercus. Dans ces publications, Alexandre Friedmann proposait des modeles
de I’Univers qui ne faisaient pas appel a la constante cosmologique. Depuis ce temps
et en son honneur, les modéles d’univers sans constante cosmologique sont dits
univers de Friedmann.

En 1927, un membre du clergé catholiqgue du nom de Georges Lemaitre publia ce
qu’il croyait étre une conception originale des univers en expansion. Ses travaux re-
prenaient cependant les grandes lignes des univers de Friedmann. Pour cette raison,
on nomme les équations avancées de facon indépendante par ces deux auteurs
« équations de Friedmann-Lemaitre ». Ces équations sont la base des modéles cosmo-
logiques actuellement dominants.

On peut distinguer plusieurs types d’univers de Friedmann, selon les valeurs des dif-
férents parametres tels que la courbure de I’espace ou la variation du taux d’expan-
sion. Examinons-en quelques-uns.

a) L’univers d’Einstein-de Sitter. Le plus simple des univers de Friedmann,
donc un univers ou la constante cosmologique tend vers zéro, est celui dit
d’Einstein-de Sitter, parce qu’il a été proposé par ces deux auteurs dans la
foulée des idées lancées par Friedmann. On le qualifie aussi d’univers
marginalement ouvert. Dans cet univers, le parametre de Hubble vaut 2/(3t),
ou t est I’age de ’univers, comme on le verra a la section suivante.

b) Les univers ouverts de Friedmann. Dans ce modéle, I’expansion se
poursuivra indéfiniment et la masse volumique moyenne de 1’univers, aussi
appelée densité moyenne, diminuera constamment. Dans cette géométrie, un
rayon lumineux qui ne serait pas absorbé s’¢éloignerait toujours de son point de
départ. C’est la raison pour laquelle on parle d’univers ouvert.

C) Les univers fermés de Friedmann. Dans ce modéle, 1’univers poursuivra son
expansion jusqu’a ce que le facteur d’échelle atteigne un maximum. Il com-
mencera alors une contraction qui le ramenera a son état initial. Les univers
fermés de Friedmann ont donc une durée d’existence finie; ils ont un début et
une fin des temps. Dans ces univers, un rayon lumineux qui ne serait pas
absorbé parviendrait aprés un certain temps a revenir a son point de départ; de
la vient le terme d’univers fermé. Contrairement aux deux univers précédents,
qui sont — et ont été dés leur origine — infinis, cet univers a une taille finie,
proportionnelle au facteur d’échelle.
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d) Les univers oscillants. Ce sont en fait des variantes des univers fermés de
Friedmann, possédant un comportement cyclique; 1’univers oscillant retrouve
a la fin des temps les conditions qui régnaient a son origine, il modifie le sens
de son évolution et recommence son expansion. De la sorte, aprés une période
d’expansion suivie d’une période de contraction, le cycle recommencerait. Si
I’idée est amusante, il est difficile de pousser plus loin 1’analyse et de
déterminer, par exemple, si nous en sommes a la premiéere oscillation ou a un
cycle ultérieur.

L’¢évolution dans le temps du facteur d’échelle pour chacun de ces quatre univers est
représentee a la figure G-4.5.

facteur d’échelle (€)

expansion uniforme: =0  _-~
il ouvert: q<1/2
marginalement ouvert : q = 1/2
fermé: q>1/2 IRREEY .
1 b . >~ _oscillant -7
1 \\ ,/
> 1 \\ ’
_z 1 \ ,’
¥ | .
e 'tA \II
- 1 y
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‘ ~ L—>:} . temps
le———— +age de ['univers

fe »! période de Hubble (= 1/H,)

FIGURE G-4.5
Variation du facteur d’échelle dans les quatre univers de Friedmann, dont 1’univers d’Einstein-de Sitter
(marginalement ouvert, avec une courbe e(t) qui tend vers 1’horizontale, sans redescendre par la suite).

L’EXPANSION DE L’ESPACE DANS L’UNIVERS D’EINSTEIN-DE SITTER (P.402-408)

L’inverse de la valeur actuelle du paramétre de Hubble, soit 1/Ha, a les dimensions
d’un temps, on appelle ce temps période de Hubble. On peut aisément visualiser la
période de Hubble sur un graphique de 1’évolution du facteur d’échelle : il suffit de
prolonger vers la gauche, jusqu’a 1’axe horizontal, une droite qui se confond au
temps ta avec la courbe représentant le facteur d’échelle. Cette droite est illustrée en
pointillé dans la figure G-4.5. Avec la valeur actuelle du parametre de Hubble retenue
par les auteurs du manuel, soit Ha = 65 (km/s) / Mpc*, la période de Hubble vaut
15 Ga (giga-années ou milliards d’années). Ce temps serait égal a I’age de 1I’Univers,

* Les valeurs les plus récentes obtenues pour la valeur de Hy se situent, selon les méthodes utilisées
pour la déterminer, entre 67 et 74 (km/s)/Mpc (Watson, 2013).
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soit le temps écoulé a partir de e = 0, si I’expansion était uniforme, ¢’est-a-dire si elle
s’était toujours effectuée a son rythme actuel; la droite pointillée représenterait alors
I’évolution du facteur d’échelle.

Par contre, si ’on suppose un univers de Friedmann, alors le taux d’expansion
diminue avec le temps et I’age de I’Univers est inférieur & la période de Hubble. La
figure G-4.5 illustre trois possibilités, selon la facon dont le taux d’expansion
diminue. Pour un univers d’Einstein-de Sitter, autrement dit un univers de Friedmann
marginalement ouvert, on obtient la relation 10.6, qui indique que 1’age de 1’Univers
est égal aux 2/3 de la période de Hubble, soit 10 Ga; c’est la valeur intermédiaire
parmi les trois qui sont illustrées sur le graphique.

Par ailleurs, la distance parcourue par la lumiere pendant une période de Hubble,
égale a c/H, est appelée sphére de Hubble. Comme le montre I’exemple 10.4
(p. 419), cette distance, appelée distance critique dans le manuel, est celle a laquelle
un objet posséde une vitesse de récession égale a la vitesse de la lumiére.

On constate que tous les univers de Friedmann sont des univers commencant par un
Big-Bang, c’est-a-dire un état de densité infinie, lorsque e = 0; cette question est exa-
minée en détail dans le sujet connexe La victoire du Big-Bang (p.392). lls
commencent donc tous leur existence par une phase d’expansion rapide, durant
laquelle la masse volumique p (appelée densité dans le manuel), qui varie
comme 1/e3, diminue avec le temps. Mais a cause de la gravité, il est plausible de
penser que cette expansion ne peut que ralentir. L’évolution précise de ces univers,
c¢’est-a-dire la fagon dont varie 1’expansion, est liée a la valeur d’un paramétre appelé
terme de décélération; ce paramétre, noté g, est relié a la masse volumique p et au
paramétre de Hubble H par la relation suivante :

_4Gp
3H? G-6.1

Le terme de décélération est sans dimensions (sans unités). Comme pour le parametre
de Hubble, le terme de décélération peut changer dans le temps; il est toutefois lui
aussi constant dans 1’espace par respect du principe cosmologique. Il est également
utile pour classifier les différents modeles cosmologiques, car il y a un lien direct
entre le terme de décélération g, la densité p et le fait que ’'univers soit ouvert ou
fermé. L’univers d’Einstein-de Sitter, avec q = 1/2 ou, de maniere équivalente avec
P= Perin OU prit = 3 H?/(87G), trace la frontiére entre les univers ouverts et les
univers fermés, comme I’illustre la figure G-4.5.

q

Notons que les criteres qui distinguent respectivement les univers de Friedmann
fermes, ouverts et marginalement ouvert, soit q > 1/2, g < 1/2 et q = 1/2 (que I’on peut
aussi écrire p> Peit» £ < Perit € P = Perit), SONt équivalents aux expressions 10.3a, b
et ¢ du manuel, si I’on pose la constante k dans ces expressions égale a 82G/3.
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Y405 Rappelons qu’il y a, comme on I’a vu a la section 4.7, trois phénomeénes physiques
connus qui peuvent étre responsables des décalages spectraux. Ce sont 1’expansion de
["Univers, responsable du décalage vers le rouge cosmologique que nous venons
d’étudier, 1’effet Doppler, relativiste ou non selon la vitesse de la source, et la
gravitation. Le décalage provoqué par ’effet Doppler dépend, comme on I’a vu, du
mouvement propre de 1’objet qui émet la radiation et des mouvements de la Terre, du
Soleil et de la VVoie lactée.

Le décalage spectral mesuré lors de I’observation d’une galaxie est le produit de la
combinaison de ces trois phénomeénes. Pour déterminer la portion du décalage provo-
quée par la gravité, il faut connaitre la masse de I’objet émetteur de lumicre. Pour
obtenir la contribution due a I’effet Doppler, il faut connaitre :

— lavitesse de la galaxie dans son amas;
— lavitesse de la Voie lactée dans 1’amas de la Vierge;
— lavitesse du Soleil dans notre galaxie.

Ce n’est qu’une fois toutes ces contributions déduites que le décalage spectral d’ori-
gine cosmologique peut étre connu. Nous sommes alors habituellement intéresses a
connaitre des quantités comme la distance actuelle de la source, le temps qu’a pris la
lumiére pour nous parvenir et I’age de I’Univers au moment de 1’émission de celle-ci.
Mais pour les galaxies lointaines, comme on le souligne dans le manuel, ces informa-
tions ne peuvent étre obtenues directement a partir de la mesure du décalage vers le
rouge. Nous devons d’abord connaitre comment varie dans le temps le facteur
d’échelle. Cela signifie que pour répondre a de telles questions, il est nécessaire de
choisir un modele de I’Univers, comme 1’ont fait les auteurs du manuel quand ils ont
opté pour le modele d’un univers d’Einstein-de Sitter avec Ha = 65(km/s) / Mpc.

Pour vous aider a répondre vous aussi a ces questions, nous avons préparé trois gra-
phiques sur lesquels vous pouvez lire les valeurs recherchées. Les graphiques des
parties supérieures des figures G-4.6 et G-4.7, qui reproduisent avec des échelles et
pour des gammes de valeurs différentes, les courbes bleue et verte de la figure 10.4
du manuel, donnent, pour I'univers d’Einstein-de Sitter, la distance et 1’dge de
I’Univers a I’émission, en fonction du décalage vers le rouge™.

Si vous étes a ’aise en algébre, vous pouvez aussi consulter et utiliser, pour faire les exercices, les
équations du tableau G-4.1, qui décrivent les mémes relations que les courbes de ces graphiques.



G-158 MODULE 4

distancea I'émission (d)

; 25
x.5.(échelle-de-gauche)

distance actuelle (D)

20

15

Dsitance (Ga.l.)

10

Distance a I'émission (Ga.l.)

distance a I'émission (d)

10

duréedu trajetdela lumiere

Temps (Ga)

agede lunivers a I'émission

1 2 3 5 7 10 20 30 50 70 100
Décalage versle rouge (8)

FIGURE G-4.6

En haut : distances actuelle et a I’émission de la source d’un photon regu actuellement. En bas : durée
du trajet de la lumiére et 4ge de I’Univers a 1’émission. On suppose un univers d’Einstein-de Sitter
avec une valeur actuelle de la constante de Hubble (H,) de 65 (km/s)/Mpc.
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FIGURE G-4.7
En haut : distances actuelle et a I’émission de la source d’un photon regu actuellement. En bas : durée
du trajet de la lumiére et age de 1’Univers a I’émission (détail des deux graphiques précédents). On

suppose un univers d’Einstein-de Sitter avec une valeur actuelle de la constante de Hubble (Ha) de
65 (km/s)/Mpc.
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De leur cote, les graphiques des parties inférieures des figures indiquent la durée du
trajet de la lumiére et I’age de 1’Univers au moment de 1’émission de celle-ci (la
somme de ces deux valeurs étant égale a 1’age actuel de I’Univers). La gamme de
valeurs de décalage vers le rouge de la figure G-4.7 correspond a la grande majorité
des objets que I’on peut observer a I’aide des instruments actuels (I’objet le plus
lointain observé jusqu’a maintenant possédait un décalage vers le rouge
d’environ 10).

EXPLICATIONS SUPPLEMENTAIRES

G-4.1 QU’EST-CE QUE LA COSMOLOGIE?

Vous avez probablement remarqué que le concept d’Univers est écrit avec un « u »
majuscule dans le manuel. Dans ce guide, nous parlons aussi des modéles de 1’Uni-
vers en les nommant « univers », avec un «u» minuscule. Notre démarche visera
ensuite a confronter ces univers a 1’Univers, soit celui des observations, de 1’expé-
rience. Cette distinction vous parait peut-étre un peu trop subtile, voire inutile. Chose
certaine, elle n’est pas toujours facile a établir; parfois, on peut interpréter la méme
affirmation comme s’appliquant a I’Univers des observations ou au modele qui tente
de le décrire. Mais cette distinction est d’une importance capitale en cosmologie, ou
I’on peut constater, beaucoup plus facilement que dans d’autres domaines, que les
observations et leur interprétation dépendent étroitement du modéle privilégié. Ainsi,
des affirmations comme «On a observé une étoile située a des millions
d’années-lumiére de la Terre », ou encore « L’age de I’Univers est de 10 Ga », sont
basées sur une série d’hypothéses et de modeles concernant les propriétés des étoiles
ou I’évolution de 1"univers. Dans ce module, « observation » devra donc étre compris
comme [’interprétation de cette observation, interprétation qui fait I’objet d’un
consensus parmi la communauté scientifique.

Ainsi, 1’age de 1’Univers est une notion qu’il faut interpréter avec prudence : il existe
un grand nombre d’univers possibles, avec des ages différents, qui peuvent tous s’ac-
corder avec notre connaissance actuelle de I’Univers. Seuls 1’évolution des théories
physiques et le raffinement des observations permettront de restreindre I’éventail de
réponses possibles. Rien ne sera jamais définitivement acquis toutefois, car de nou-
veaux modeles, radicalement différents, pourront toujours surgir. Ainsi va la science,
pourrions-nous dire!

Nous vous suggerons donc, dans ce guide, de bien remarquer la facon dont le mot
«univers » est écrit et d’en faire un sujet de réflexion.

Comme la plupart des auteurs qui se sont intéressés a la question, nous parlons de
I’Univers comme d’une réalité plus ou moins palpable et partagée jusqu’a un certain
point par I’ensemble des €tres humains au cours de I’histoire. Bref, nous supposons
que malgré la diversite des évenements somme toute uniques qui ont constitué et
constituent encore pour chacun de nous notre existence, il existe quelque chose d’en-
globant, quelque chose que personne n’a pu percevoir dans son entier et qui assure la
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pérennité de I’existence, en étant conservé d’une génération a 1’autre. Ce pourrait étre
par exemple 1’espace, I’écoulement du temps, la matiére, les étoiles; enfin tout ce que
I’on peut imaginer comme faisant partie d’un univers.

L’histoire nous fournit toute une panoplie de modeles de 1’Univers : 1’univers
aristotélicien, ’univers pythagoricien, celui de Ptolémée, les modeéles plus récents de
Friedmann, etc. Chacun est la synthése plus ou moins réussie d’une vision particuliére
de la réalité. Malgré leur diversité, certains modeles ont plusieurs points en commun
et peuvent étre regroupés selon les réponses qu’ils apportent a certaines questions.
L’espace d’un univers est-il fini ou infini? Cet univers a-t-il un début des temps ou
est-il censé avoir toujours existé? Aura-t-il une fin? A-t-il une frontiere? La
cosmologie s’est donné pour but de répondre a ce type de questions.

La cosmologie est le domaine de 1’activité humaine qui tente d’imaginer ou d’étudier
des modeles de I’Univers. Faire de la cosmologie, ¢’est se questionner sur les limites
et les dimensions de I’Univers, sa forme et I’endroit ou est situé¢ son centre (s’il en a
un), son age, sa structure, bref sur tout ce qui caractérise 1’Univers dans son
ensemble. Dans un sens large, la cosmologie concerne les sciences, la philosophie, la
religion, les arts. Dans ce cadre plus général, parce qu’il n’est pas toujours facile de
dissocier modeéle et réalité, des univers sont devenus de grands supports idéologiques.
Il devint parfois difficile de proposer une nouvelle conception de 1’Univers sans
porter atteinte a 1’idéologie dominante, sans s’attaquer aux valeurs fondamentales de
la société. Pour cette raison, les débats d’ordre cosmologique ont, dans certains cas,
été tres durs. Que 1’on pense au sort de Galilée qui voulait défendre un univers
héliocentrique devant les représentants de I’Eglise, adeptes quant a eux d’un modéle
géocentrique.

Quant a nous, dans ce guide, tout comme ’ont fait les auteurs du manuel, nous
essayons de nous restreindre au discours scientifique sur I’Univers. L’histoire a donné
raison a Galilée parce que ses affirmations étaient fondées sur des observations acces-
sibles a ses détracteurs comme a ses partisans. Il est en effet parfois possible de
vérifier des hypothéses de nature cosmologique par 1’observation ou a I’aide d’expé-
riences. De plus, la cosmologie se situe d’emblée dans le cadre plus général de la
physique, dont elle tire la majorité de ses concepts et méthodes. Les lois qui régissent
un univers doivent aussi s’appliquer dans d’autres domaines, ’infiniment petit par
exemple. C’est ce qui permet & la cosmologie de participer & la connaissance scienti-
fique, de s’inscrire dans le discours de la science. Il n’est malheureusement pas pos-
sible de confronter toutes nos hypothéeses aux observations. Dans certains cas, nous
devons faire des choix, des suppositions que nous ne pouvons Vérifier. Nous tachons
cependant, dans ce guide d’indiquer clairement ces choix et d’expliquer les principes
qui les sous-tendent.

La cosmogonie, quant a elle, est I’étude des structures matérielles dans 1’Univers,
telles les planctes, les étoiles, les galaxies, etc. Nous n’abordons pas ces questions
dans ce cours. Il est toutefois intéressant de remarquer que la cosmogonie peut venir
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en aide aux cosmologistes désireux de vérifier un mod¢le de I’Univers. Par exemple,
si je privilégie un univers qui se serait formé il y a 10 milliards d’années, je peux
vérifier s’il existe quelque chose dans I’Univers (étoile ou atome) qui semble plus agé
(voir a ce sujet Casoli et Gerin, 1993).

La cosmogénese est la partie de la cosmologie qui s’intéresse aux questions relatives
a I’origine de I’Univers. Certains mod¢les cosmologiques ont en effet une origine, un
début des temps. Lorsque c’est le cas, quelles conditions initiales doivent-ils
supposer? On lit parfois que la question de 1’origine de 1’Univers n’est pas abordable
de facon scientifique, car elle contraint a émettre des hypothéses qui ne sont pas véri-
fiables par des expériences ou des observations. Mais la science se nourrit d’obser-
vations et il est des phénoménes observables qu’on peut interpréter comme des
indices de ’origine de I’Univers. Pour les cosmologistes, le probleme li¢ a I’origine
de I’Univers est de déterminer les conditions qui régnaient a cet instant. Une des idées
les plus puissantes et les plus riches de la cosmologie veut que les conditions initiales
de I’Univers soient le plus simples possible. Voyons un exemple.

La Bible énonce que 1’Univers a été créé en six jours. Au début du 17° siécle, James
Usher, un évéque irlandais, a méme évalué que cela s’était produit en I’an 4004
avant J.-C. D’un autre c6té, on peut observer de nos jours des objets dont la distance
est évaluée a plusieurs millions d’années-lumiére, donc dont la lumiére a mis des
millions d’années a nous parvenir. Cette observation est-elle compatible avec 1’age
donné a I’Univers par Usher? Rien ne I’interdit. On peut en effet penser que 1I’Univers
a été créé dans un état fort complexe. Que des objets ont été créés tres loin de la Terre
et que la lumiére se dirigeant vers nous a été créée au méme moment. Qu’une étoile a
vu le jour a plusieurs millions d’années-lumiére de la Terre dans un stade déja avance
de son évolution et que de la lumiére se dirigeant vers nous a été créée en méme
temps, entre nous et elle, de fagcon que les humains puissent observer cette étoile et
croire qu’elle a déja suivi tous les stades de I’évolution normale d’une étoile, stades
que I’on étudiera au prochain module. Cela suppose donc que I’Univers a été créé
avec tout ce qu’il fallait pour paraitre plus agé qu’il ne 1’est vraiment.

Une telle attitude est contraire a un principe jugé important en science : le principe
de simplicité, appelé aussi « rasoir d’Ockham », du nom d’un philosophe du Moyen-
Age. Ce principe stipule qu’entre deux hypothéses parvenant toutes deux a décrire
des phénomeénes observés, on choisisse la plus simple. Dans notre cas, il est plus
attrayant de supposer que I’Univers, s’il a connu une origine, est apparu dans un état
initial simple. La complexité observée de nos jours devrait s’expliquer a partir de
I’évolution de cet état initial, évolution qui peut étre expliquée par les lois de la

physique.

G-4.2 PETIT HISTORIQUE DES MODELES D’UNIVERS

Comme nous I’avons vu au module 1, les Grecs ont imaginé toutes sortes d’univers.
Dans ce domaine comme dans d’autres, ils ont fait preuve d’une imagination remar-
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quable. Le monde médiéval a surtout retenu d’eux les univers a sphéres concen-
triques. Au départ, ils étaient essentiellement constitués de deux spheres. La Terre
sphérique occupait le lieu privilégié par excellence : le centre de I’Univers. Elle était
entourée par la sphere des étoiles qui tournait sur elle-méme en 24 heures. Plus tard,
on ajouta les sphéres portant les planétes. On imaginait ces spheres formées de cristal,
afin d’expliquer pourquoi on pouvait voir les planetes lointaines a travers les sphéres
des planetes plus proches. Diverses combinaisons de sphéres animées de mouvement
de rotation a vitesse appropriée et selon des axes judicieusement choisis permettaient
de reproduire sommairement le mouvement apparent des planétes et des étoiles.

A partir de ce qui au début n’était qu’une représentation commode de nature essen-
tiellement cinématique, Aristote construisit un modele d’univers qui incluait un
aspect dynamique et qui répondait, a sa facon, a des questions d’ordre cosmologique.
Dans son univers, les lois de la physique différaient selon I’endroit. A I’intérieur de la
sphére lunaire, le mouvement naturel d’un objet, c’est-a-dire celui qui s’établit
lorsqu’il cesse de subir I’effet de la force qui I’a mis en mouvement, était vertical et
rectiligne, vers le haut pour certains, vers le bas pour d’autres. Au-dela de cette
sphére, seuls les mouvements parfaitement circulaires devenaient possibles
(figure G-4.8). De la sorte, I’'univers aristotélicien était limité, contenu a 1’intérieur de
la sphére des étoiles.

sphére des
étoiles 2

FIGURE G-4.8
L’univers d’Aristote et les mouvements qui y sont permis.

L’impossibilité des mouvements rectilignes au-dela de la sphére de la Lune assurait
qu’aucun corps ne puisse quitter I’Univers. Les mouvements rectilignes, ou méme la
ligne droite comme telle, étaient vus comme imparfaits parce que nécessairement
limités, ce qui les accordait bien, selon les conceptions de I’époque, aux réalités
terrestres.

L’univers d’Aristote avait une qualité importante : il était associé & une physique,
c’est-a-dire qu’il constituait une sorte de synthése des forces de la nature telles
qu’elles étaient comprises & 1’époque. Il domina tout le Moyen Age sous la forme
améliorée que lui donna Ptolémée.
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Avec le temps cependant, il devint de plus en plus difficile d’accorder 1’'univers géo-
centrique avec les observations et, en particulier, d’expliquer le mouvement des pla-
nétes. En se complexifiant, le modele prenait aussi de plus en plus de liberté avec les
principes physiques qui le justifiaient. C’est dans un souci de simplicité¢ que Copernic
proposa I'univers héliocentrique. Comme nous 1’avons déja vu, Galilée ébranla irré-
médiablement les anciennes conceptions en s’attaquant aux principes physiques a la
base du modele géocentrique et en introduisant de nouvelles observations au moyen
de la lunette astronomique devenue le télescope. L'univers héliocentrique devait par
contre faire face a un probléeme de taille : I’absence de parallaxe stellaire. Soit que le
modele héliocentrique était a rejeter, soit que la sphere des étoiles était a une distance
immensément plus grande que tout ce que 1’on avait imaginé jusqu’alors.

Malgré ce probléme, on a vu que I’hypothese héliocentrique permit a Kepler d’expli-
quer le mouvement des planétes par 1’introduction d’orbites elliptiques et de lois
géométriques simples. Ce résultat marquait le point culminant de [’univers
héliocentrique.

La transformation entamée avec ’entrée en scéne de I'univers héliocentrique était
trop fondamentale pour s’arréter en si bon chemin. En s’attaquant a la physique
d’Aristote, 1’'univers héliocentrique jeta les bases d’une révolution qui devait le
dépasser. En 1576, soit a peine 33 ans apreés la publication du De Revolutionibus de
Copernic, I’astronome et mathématicien Thomas Digges faisait éclater la sphere des
étoiles et dispersait ces derniéres dans un espace infini. La encore, des Grecs —
Leucippe et Démocrite, les instigateurs de la théorie atomiste de la matiere — I’avaient
précéde.

Il est possible qu’au 16 siécle le probléme de la parallaxe ait eu un role a jouer dans
cette évolution. Pour que les parallaxes soient inobservables, les étoiles devaient étre
si loin que leur luminosité pouvait se comparer a celle du Soleil. Le Soleil ne donnant
pas I’impression d’étre fixé sur une sphére, pourquoi les étoiles le seraient-elles si
elles sont semblables au Soleil? C’est donc de cette époque que nous vient 1’idée vou-
lant que les étoiles soient des astres comme le Soleil. Si elles nous paraissent si petites
et si peu brillantes, c’est a cause des distances considérables qui nous séparent d’elles.
Mais pour prouver cette hypothése, il faut mesurer les parallaxes des étoiles et
montrer a quelles distances elles sont situées. Deux cents ans seront nécessaires pour
y parvenir.

G-4.3 UN AUTRE POINT DE VUE SUR L’EXPANSION DE L’UNIVERS

Le manuel présente le phénomene de 1’expansion de I’Univers selon le point de vue
d’une personne située sur Terre, ou sur n’importe quelle planéte en vertu du principe
cosmologique, et observant 1I’Univers aujourd’hui a partir de ce repere. De ce point de
vue, I’Univers, si bien sOr il est marginalement ouvert, et méme s’il est infini, parait
en réalité fini, car la lumiere des étoiles situées au-dela de 30 Ga.l. n’a pas encore eu
le temps de nous parvenir. Mais elle nous parviendra un jour, que ce soit dans
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X millions ou milliards d’années; ici, il nous faut bien comprendre ce qu’inclut, ou
plutdt exclut, ce « nous »...

On peut aussi adopter un second point de vue, théorique parce qu’impossible a
recréer, mais qu’on peut trés bien imaginer en se demandant de quoi a I’air I’Univers
en ce moment et & quel moment « nous » pourrons observer la lumiére que les étoiles
plus ou moins éloignées émettent au moment méme ou vous lisez ces lignes.

Considérons pour commencer la lumiere émise actuellement par une étoile située a la
limite de notre sphere de Hubble — ou distance critique, dans les termes du manuel —,
soit & 15 Ga.l. A cause de I’expansion, cette étoile s’éloigne actuellement de nous a
une vitesse de récession égale a la vitesse de la lumicre. Si I’expansion était uniforme,
notre sphére de Hubble grandirait a la vitesse de la lumiere, et la vitesse de récession
de I’étoile demeurerait toujours égale a cette méme vitesse. L’¢étoile resterait ainsi
toujours a la limite de notre sphére de Hubble et sa lumiére ne nous atteindrait jamais.
Pour reprendre une analogie employée dans le manuel, les photons seraient comme
quelqu’un qui court a contresens sur un tapis roulant, mais qui nous parait immobile
parce qu’il va exactement a la méme vitesse que le tapis.

Mais, I’expansion n’est pas uniforme, elle ralentit. Dans ces conditions, notre sphére
de Hubble grandit plus vite que la vitesse de la lumiére — une fois et demie plus vite
dans les faits —, ce qui est équivalent a dire que la vitesse de récession de 1’étoile
diminue avec le temps. Ce phénomene est illustré dans la partie du haut de la
figure G-4.9 qui présente, sur un méme graphique, 1’évolution dans le temps du
facteur d’échelle, du paramétre de Hubble et de la vitesse de récession d’un objet
quelconque en fonction de 1’age de 1’Univers. Dans les deux graphiques de cette
figure, on suppose un univers d’Einstein-de Sitter avec une valeur actuelle de la
constante de Hubble (Ha) de 65 (km/s) / Mpc.

Remarquez que toutes les valeurs sont des valeurs relatives, la valeur de référence
étant fixée a la valeur actuelle; pour le facteur d’échelle, il s’agit donc, par définition,
de I'unité. Ainsi, lorsque 1’Univers aura 30 Ga, le facteur d’échelle vaudra envi-
ron 2,1, la vitesse de récession d’une étoile 0,7 fois sa valeur actuelle, et le parametre
de Hubble 0,35 fois sa valeur actuelle, soit environ 23 (km/s) / Mpc.

Ainsi, les photons émis actuellement par des étoiles situées au-dela de notre sphere de
Hubble et qui, pour cette raison, n’arrivent pas en quelque sorte a « remonter le cou-
rant » a 1’époque actuelle, se retrouveront un jour a I’intérieur de notre sphere de
Hubble, ce qui signifie qu’ils finiront par nous parvenir. Evidemment, le temps qu’ils
mettront sera largement supérieur a ce qu’il serait dans un univers non en expansion,
c’est-a-dire une année pour chaque annee-lumicre de distance. C’est ce qu’illustre le
graphique du bas de la figure G-4.9, qui décrit le temps que mettra pour nous
atteindre la lumiére émise actuellement par une étoile située a une distance r. On y
constate, par exemple, qu’un photon, émis actuellement a 50 Ga.l. de nous, atteindra
notre galaxie dans pres de 180 Ga, car notre systéme solaire aura cessé d’exister
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depuis longtemps; son trajet sera donc trois fois plus long que s’il n’y avait pas
d’expansion.

Encore une fois, le tableau G-4.1 présente, sous forme d’équations, les mémes
relations (si I’on pose ty = 10 Ga).
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FIGURE G-4.9

Graphique du haut : variation dans le temps du facteur d’échelle, du paramétre de Hubble et de la
vitesse de récession. Graphique du bas : temps mis par un photon émis actuellement a une distance r
pour « nous » parvenir. Univers d’Einstein-de Sitter avec Ha = 65 (km/s)/Mpc.




TABLEAU G-4.1

Les deux points de vue sur I’expansion, en équations.
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G-4.4 LE NOUVEAU MODELE STANDARD

Tout comme le manuel, le Guide adopte le modéle d’Einstein-de Sitter comme
référence pour la détermination des valeurs reliées a I’expansion de I’Univers. Ce
modele présente 1’avantage de permettre de calculer les diverses quantités a 1’aide de
formules algébriques relativement simples (tableau G-4.1).

Mais comme on I’explique dans le manuel, un consensus s’est formé récemment
autour d’un modele un peu plus complexe, caractérisé par 1’existence d’une masse
volumique du vide (Qy) non nulle. Ce modeéle, couplé avec une valeur actualisée de
la constante de Hubble (Ha), soit 71 (km/s)/Mpc, conduit a des valeurs passablement
différentes pour 1’age actuel de 1I’Univers (13,7 Ga au lieu de 10 Ga) et la distance des
objets tres lointains.

Malheureusement, avec ce modéle, ces quantités ne peuvent étre calculées par de
simples formules algébriques. Cependant, on peut toujours lire les données sur des
graphiques. De plus, un calculateur cosmologique en ligne, qui permet d’obtenir les
principales valeurs associées au nouveau modeéle standard, a été concu par le
professeur Edward (Ned) Wright (2009), de 1’Université de Californie a Los Angeles.
Son site contient également des explications détaillées (Wright, 2010), d’un niveau un
peu plus avancé que celui de ce cours, de ce que signifient vraiment les notions de
distance et de temps dans un univers courbe en expansion. Ainsi, on y explique que
I’on peut définir la distance d’un objet lointain de quatre fagons différentes; les
valeurs de trois d’entre elles sont fournies par sa calculatrice.

Pour les fins de ce cours, vous pouvez vous en tenir aux graphiques des pages
suivantes, qui montrent, en fonction du décalage vers le rouge, les différences entre
les deux modeéles (en tenant également compte de la différence de la valeur de Ha)
pour :

— les distances actuelle et a I’émission (figure G-4.10);
— ladurée du trajet de la lumiére et ’age de ’univers a I’émission (figure G-4.11);
—  I’évolution du facteur d’échelle (figure G-4.12).

La distance actuelle retenue est celle qui est désignée sous ’appellation comoving
radial distance (distance radiale comobile) dans le site du professeur Wright. Notez
que cette distance n’est pas égale a celle que I’on obtient par les calculs fondés sur la
luminosité observée; cette autre distance, aussi donnée par la calculatrice, est la
distance de luminosité (luminosity distance).

Attention. — Il existe deux définitions du décalage vers le rouge. Celle du manuel (et
du Guide), ou le décalage est représenté par ¢ et vaut 1 lorsque les raies sont a leur
emplacement habituel, n’est pas la plus employée en astronomie. On utilise le plus
souvent une autre définition, selon laquelle le décalage est nul quand... il n’y a pas de
décalage justement. Cet autre décalage vers le rouge, noté z, est simplement égal a
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0—1, d’ou, inversement, 6= z+ 1. C’est ce décalage z qui est employé dans la
calculatrice de Ned Wright.
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FIGURE G-4.10

5 7 10 20 30
Décalage vers le rouge (8)

Comparaison des distances actuelles et & I’émission pour le mod¢le d’Einstein-de Sitter, avec
Ha = 65 (km/s)/Mpc et le nouveau modele standard avec Ha = 71 (km/s)/Mpc, Qy = 0,27 et Qy, = 0,73.
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FIGURE G-4.11
Age de 'univers a I’émission et durée du trajet pour le modele d’Einstein-de Sitter, avec
Ha = 65 (km/s)/Mpc et le nouveau modeéle standard avec Ha = 71 (km/s)/Mpc, Qy = 0,27 et Qy = 0,73.




UN COSMOS EN EVOLUTION

G-171

IFacteinrd'échelle (¢)

=]

Mouveaumodale standard
Hy=T71 (ks Mpe

=1 i‘v[n déle dEmnstein-de Sitter
Hy= 65 (km/'s)yMpc

ElGURE G-4.12
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le nouveau modéle standard, avec Ha = 71 (km/s) / Mpc, Qy = 0,27 et Q,, = 0,73.
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MODULE 4
RESUME ET NOTIONS IMPORTANTES

La cosmologie est I’étude des modeles d’univers et de leur lien avec 1’Univers des ob-
servations. Bien qu’elle partage son objet d’étude avec des domaines relevant d’autres
activités humaines, comme la philosophie ou la religion, la cosmologie est bel et bien
une science.

Depuis la révolution copernicienne, qui a détroné la Terre du centre de I’Univers,
I’évolution de la cosmologie s’est traduite par la disparition graduelle de la croyance
en I’existence d’une position privilégiée dans I’Univers et 1’extension jusqu’a I’infini
de sa dimension. C’est la découverte du fait que 1’Univers est isotrope, en particulier
si I’on considere le rayonnement de fond cosmologique, combinée au principe cosmo-
logique, qui a amené a supposer I’Univers homogéne a grande échelle.

L’univers contient tout ce qui existe, incluant 1’espace et le temps. C’est la notion
d’espace courbe, empruntée a la Relativité générale, qui constitue le cadre théorique
privilégié grace auquel on étudie et interprete les différents modeles d’univers. La
principale conséquence de ce nouveau point de vue est qu’un univers peut &tre
homogeéne, sans centre et sans limites, tout en étant de dimension finie.

La découverte de I’expansion de I’Univers constitue un autre fait saillant de 1’évolu-
tion de la cosmologie. Cette expansion est décrite mathématiquement a 1’aide du fac-
teur d’échelle (e), dont la variation dans le temps indique comment sont modifiées les
distances d’ordre cosmologique ou, de fagon équivalente, I’espace méme entre les
galaxies.

La loi de Hubble (v,,. = HD) représente le lien observé expérimentalement entre la
distance aux galaxies (D) et leur vitesse de récession (v,¢). La valeur actuelle du
paramétre de Hubble (Ha), évaluée a 71 (km/s) / Mpc, est reliée au taux actuel de
variation du facteur d’échelle, donc au taux actuel d’expansion de 1I’Univers.

La principale manifestation de I’expansion de I’Univers est I’existence de décalages
vers le rouge dus a I’expansion qu’a subie I’espace pendant que la lumiere provenant
des galaxies lointaines faisait route vers nous. Il faut distinguer ce décalage de ceux
qui sont causés par les mouvements propres des galaxies, du Soleil et de la Terre
(effet Doppler) ou par la masse de I’objet émetteur (décalage gravitationnel). Une
autre conséquence de I’expansion est que I’Univers, méme s’il est infini, posséde une
limite au-dela de laquelle il nous est impossible d’observer quoi que ce soit.
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I1 est impossible de répondre a des questions sur 1’origine ou 1’avenir de 1’Univers si
I’on n’a pas d’abord choisi un modéle d’univers. Celui-ci permet d’identifier les
quantités qu’il faudra mesurer et la fagon dont on pourra en tirer des réponses.

L’existence du rayonnement de fond cosmologique (RFC) constitue un trés fort ar-
gument en faveur des univers commengant par un Big-Bang. Ce rayonnement, dont le
spectre est celui d’un corps noir a 3 K, serait ce qui reste de la radiation qui s’est mise
a parcourir I’Univers au moment ou celui-Ci est devenu transparent. Sa découverte a
donné le coup de grace aux univers stationnaires, qui n’arrivaient pas a en rendre
compte de facon satisfaisante.

Il existe un consensus actuellement au sujet d’'un modele d’univers ou le vide est doté
d’une masse volumique, ce qui a pour conséquence un age de 1’Univers plus élevé,
pour une valeur donnée de la constante de Hubble, que celui que fournit le modéle
d’Einstein-de Sitter qui prévalait jusque-la. Ce nouveau modele prévoit également
que le taux d’expansion, proportionnel au paramétre de Hubble, tend a long terme
vers une limite non nulle, ce qui résulte en une courbe e(t) dont la croissance devient
exponentielle.
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MODULE 4
ACTIVITES

QUESTIONS DE REVISION
Chapitre 8 : 28, 29, 30.
Chapitre9:1,6,7,8,9, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 17, 20, 22, 23, 33, 34, 35, 36, 37, 38.

Chapitre 10: 9, 13, 14, 15, 17.

PROBLEMES DU MANUEL
Chapitre 8 : P2, P3, P4.

Chapitre 9 : P5.

Chapitre 10 : P1, P2, P3, P4, P5, P6, P7.
EXERCICES SUPPLEMENTAIRES

G4.1 Pour chacune des expressions suivantes, montrez comment I’emploi de la ma-
juscule ou de la minuscule, dans le mot « univers », peut étre accordé avec la
distinction établie dans ce module.

a) L’univers est infini.

b) Les étoiles ne forment que 10 % de la masse totale de I’Univers.
c) L’expansion de I’Univers...

d) L’expansion de I’univers...

e) Un modeéle de I’Univers...

f) Un modé¢le d’univers...

g). L’univers est homogeéne.

h) L’Univers est isotrope.

i) L’univers d’Einstein-de Sitter...

G4.2 Complétez les phrases qui suivent.
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G4.3

G4.4

G4.5

)
NG
(o))

G4.7

a) Etudier ou imaginer les limites, les dimensions, la forme, le centre, I’age,
la structure de I’Univers, c¢’est faire de la

b) S’interroger sur la fagon dont 1’Univers a débuté, c’est faire de la

c) Se demander comment se sont mis en place les divers éléments qui ont
donné naissance au systéme solaire, aux galaxies, c’est faire de la

Présentez, puis réfutez deux des réponses apportées au cours de 1’histoire a la
question de Lucréce au sujet du sort ultime d’un javelot se déplagant dans
I’Univers. Ensuite, donnez le point de vue contemporain sur la méme
question.

Comment Aristote expliquait-il que la Lune et les planetes, qui selon lui tour-
naient toutes autour de la Terre, ne tombaient pas sur celle-ci?

On affirme, dans ce module, que c¢’est un souci de simplicité qui a amené
Copernic a proposer son systeme héliocentrique. Mais en realité, le principe
de simplicité permettait-il de trancher clairement en faveur de ce nouveau mo-
dele? Si la réponse est non, a partir de quelle époque a-t-il été possible de
trancher définitivement?

Parmi les valeurs suivantes :

3cm, 10cm, 30cm, 1m, 3m, 10m, 30m, 100 m, 300 m,
1km, 3km, 10km, 30km, 100 km, 300 km, 1 000 km,

laquelle correspond le mieux a 1’échelle minimale ou chacune des
distributions qui suivent peut étre considérée comme homogeéne (ignorez la
question des frontiéres)?

a) Les arbres dans une forét.

b) Les personnes assistant a un spectacle en plein air.

c) Les maisons dans une petite ville ou une banlieue.

d) Les villes et villages situés au sud du Saint-Laurent, entre Montréal et
Québec (consultez une carte).

a) Les affirmations « I’Univers est isotrope » et « 1’univers est homogéne »
signifient-elles la méme chose? Expliquez.
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G4.8

G4.9

G4.11

G4.12

b) Rigoureusement parlant, ces affirmations sont incomplétes. Que faut-il
leur ajouter pour qu’elles aient véritablement un sens, tout en étant
conformes aux observations?

Qu’est-ce que nous suggere le principe cosmologique comme réponses aux
questions suivantes.

a) Y a-t-il d’autres systémes solaires que le notre dans 1’Univers?
b) L’Univers a-t-il un centre?

c) Sommes-nous les seuls étres dans I’Univers a nous poser de telles ques-
tions?

a) Enoncez la loi de Hubble.

b) Qu’est-ce que le parametre de Hubble?

En depit de la loi de Hubble, on observe dans certains cas des decalages vers
le bleu. Sachant que ces décalages vers le bleu sont beaucoup plus faibles que
les plus grands décalages vers le rouge connus, que peut-on supposer quant a
leur origine? De telles observations remettent-clles en question I’hypothése de
I’expansion de 1I’Univers?

Parmi les quantités suivantes, lesquelles sont touchées par I’expansion de
I’Univers :

a) la distance Terre-Soleil;
b) la distance entre la VVoie lactée et une lointaine galaxie;
c) ladimension des atomes;

d) la longueur d’onde maximale a laquelle est émise la radiation isotrope
dans laquelle baigne 1’Univers;

e) lalongueur d’onde de la raie Ho de Balmer.

a) Qu’est-ce que la période de Hubble? Quel est son lien avec 1’age de 1’Uni-
vers?
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G4.13

G4.14

G4.15

G4.16

b) Qu’est-ce que la sphere de Hubble? Comment varie sa taille dans un uni-
vers d’Einstein-de Sitter?

Un quasar présente un décalage vers le rouge (o) égal a 5,4.

a) Combien de fois ce quasar est-il plus éloigné de nous que lorsqu’il a émis
la lumiére que nous observons aujourd’hui?

b) Combien de fois le volume d’une galaxie située dans la méme région que
le quasar est-il plus grand que ce qu’il était a la méme époque?

On observe une raie d’émission a 700 nm dans le spectre d’une lointaine ga-
laxie, alors que la longueur d’onde de cette raie, en laboratoire, est normale-
ment de 200 nm.

a) Quelle est la valeur du décalage vers le rouge (0) d’origine cosmique
correspondant?

b) En supposant que les décalages gravitationnel et Doppler sont négli-
geables, a quelle distance se trouve actuellement cette galaxie? A quelle
distance se trouvait-elle lorsque la lumiére que nous observons d’elle a été
émise? Comparez les réponses que vous obtenez en utilisant les gra-
phiques des figures G-4.6 et G-4.7 avec celles que vous trouvez a 1’aide
des équations 10.8 et 10.9.

c) Combien de temps (en années) a mis la lumiére pour nous parvenir?

d) Répondez aux mémes questions, mais cette fois a I’aide des graphiques
fondés sur le nouveau modele standard et la valeur actualisée de la
constante de Hubble (figures G-4.10 et G-4.11).

Combien de temps a mis pour nous parvenir la lumiére émise par une étoile
lorsque celle-ci était a 3,5 Ga.l. de la Terre? A quelle distance se trouve-t-elle
actuellement? Quel est le décalage vers le rouge de cette lumiere?

a) Quelle est la vitesse de récession (en km/s) d’une galaxie située actuel-
lement a 20 Ga.l. de nous? Compte tenu que la vitesse de la lumiére est de
3,0 x 10° km/s, la réponse que vous avez obtenue est-elle possible?

b) Dans combien de temps la lumiere émise actuellement par cette galaxie
nous parviendra-t-elle?

c) Quel sera alors le décalage vers le rouge de cette lumiére?
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APPENDICE G-1
NOTATION SCIENTIFIQUE ET OPERATIONS ALGEBRIQUES

Les exposants obéissent a des regles algébriques qui rendent 1’usage de la notation
scientifique encore plus agréable. Sans plus attendre :

Reégle 1 : 10M x 10" = 10M*n exemple : 102 x 10° = 10%*> = 107

Régle 2 : 10™/ 10" = 10™" exemples : 108/10° = 1085 = 108
10°/108% = 10°8 = 103

Regle 3: (10M" = 10m*" exemple : (1042 = 1042 = 108

Note.— Ces réegles peuvent étre utilisées avec nos nombres « mixtes »; un peu de
travail supplémentaire est nécessaire a I’occasion.

Exemples :
(2,34 x 10%) x (3,81 x 10°) = (2,34 x 3,81) x (102 x 10°) = 8,92 x 107
(3,17 x 10%) x (1,84 x 1078) = (3,17 x 1,84) x (10* x 10%) = 5,83 x 102

(3,17 x 10%) / (1,84 x 10°%) = (3,17/1,84) x (10*/10°6) = 1,72 x 1010
[car4—(-6) = 4+6 = 10]

Pour les prochains cas, il faut vous exercer un peu. En notation scientifique, on peut
écrire la méme quantité de plusieurs facons, en déplacant la virgule décimale et en
modifiant en méme temps 1’exposant.

Examinez bien ces exemples de transformations :

345,7 x 106 = 34,57 x 107 = 3,457 x 108 virgule vers la gauche,
2405 x 10%=2405x 10 = 24,05 x 104 ’exposant augmente;

et, inversement :

0,0423 x 106 = 0,423 x 10° = 4,23 x 10* virgule vers la droite,
0,0065 x 10 =0,065 x 107 = 0,65 x 108 I’exposant diminue.

Ce procédé doit étre utilisé lorsque vous présentez une réponse, pour ramener le
premier chiffre entre 1,0 et 9,99999...

Exemples :
8,34 x 102 x 5,81 x 10° = 48,5 x 107 = 4,85 x 108
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5,34 x 102 / 8,81 x 10° = 0,606 x 103 = 6,06 x 10*
(4,71 x 10%)3 = 4,713 x 103*3 = 104,5 x 10% = 1,045 x 101

EXERCICES

Note : Le corrigé se trouve a la suite de celui des exercices des modules, a la fin du
guide.

Al.l Exprimez les nombres suivants en notation scientifique.
a) 32 876,3 b) 0,0076  ¢) 220 000 000 d) 0,0000321

Al.2 Transformez les nombres suivants de facon a ce que le premier chiffre soit
compris entre 1,0 et 9,9999...

a) 231 x10° b) 0,000643 x 108
c) 459 x 10~/ d) 0,047 x 1076

e) 29450x 102  f) 0,0619 x 102
g) 3614x1072

Al.3 Effectuez les opérations suivantes et exprimez la réponse de la méme fagon
qu’en Al.2.
a) 8,64x102x5,8x10° b) 2,81 x 10* x 6,7 x 10~/
c) 3,22x106/8,123x10°  d) 1,7x102/2,32x 101
e) 2,39 x10°/3,25 x 10? f) (8,42 x 103)3
g) (5,73 x 1072)2

APPENDICE G-2
CHANGEMENTS D’UNITES ET RUDIMENTS D’ALGEBRE

Etant donné I’absence de préalable mathématique de ce cours, le recours a 1’algébre a
été réduit au strict minimum. On n’a conservé que trois exigences qui relévent autant
de I’algebre proprement dite que de son utilisation en physique.

Pour faire certains exercices du cours, voici donc quelques types précis d’opérations
que vous devez étre capable d’effectuer.
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PREMIER TYPE D’OPERATION

Rendre cohérentes les unités des données d’un probléme de fagon a pouvoir obtenir
une réponse dont on connait a priori les unités.

La question des unités est d’'une importance primordiale en astronomie, comme dans
tous les domaines de la science. Si I’on vous dit que la température a la surface d’une
planete est de 300, croirez-vous que la vie y est possible?

I1 existe plusieurs fagons d’éviter les difficultés reliées aux unités; dans la plupart des
cas, la meilleure consiste a utiliser uniquement les unités de base du systéme SI
(systéme international d’unités, dont la liste est présentée a 1’annexe Il du manuel).
Ainsi, vos réponses seront automatiquement exprimées dans les unités de base de ce
méme systeme. Il vous sera toujours possible d’exprimer par la suite votre réponse
dans une autre unité de votre choix.

Pour ce faire, vous devrez d’abord transformer les unités de certaines données. La
technique la plus simple est de multiplier la quantité par un ou plusieurs rapports
d’unités valant un et contenant a la fois les unités de la donnée et celles que vous
désirez obtenir. Vous n’avez alors qu’a simplifier les unités et a effectuer les produits
et quotients indiqués.

Exemples :

— Pour exprimer 5 minutes en secondes :

60 60
5min = S5min X — = 5% = 300 s
1 min

Remarquez que le quotient 00

— est égal a I'unité.
I min

— Pour exprimer 90 km/h en m/s :

901<7m=90 1000 m rmﬂ)/lcm-n=90000m=25
h 60 60 s 3600 s

Si une unité est élevée a une puissance, le quotient égal a un doit étre élevé a
la méme puissance.

- Pour exprimer 2 g/cm? en kg/m? :

29 1kg X[lOOcm)Z
cm? 1000g 1m

~ 2ijz _ 20000kg _ 20kg
cm? 1000g° \ 1m 1000 m? m?

2 glem?

m/s
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Il 'y a une exception a cette regle. Par commodité, certaines formules employées
fréquemment ont été « arrangées » pour que les réponses qu’elles fournissent soient
dans des unités particulieres. Ces formules comprennent généralement, en plus des
symboles, un chiffre seul et indiquent quelles sont les unités requises pour les
données et celles dans lesquelles la réponse est exprimée.

Exemple :

— L’¢énergie E d’un photon, en électronvolt (€V), est reliée a sa longueur
d’onde A (en nm) de la fagon suivante :
1240

E(eV) = A (nm)

Note : eV et nm ne sont pas des unités de base du systeme Sl.

Les auteurs du manuel utilisent presque exclusivement le systéme d’unités SI. Si vous
étes déja familier avec certaines de ces unités, comme « km » pour kilométre ou « h »
pour heure, d’autres vous sont probablement inconnues ou peuvent étre une source de
confusion. Rappelons que vous trouverez a 1’annexe Il du manuel les principales
quantités et unités (SI de base et autres) utilisées dans le cours.

Toujours en ce qui concerne les unités, trois avertissements s’ imposent.

- Le symbole « m » signifie metre; attention de ne pas le confondre avec minute
(« min ») ou mille qui ne fait pas partie du systeme Sl.

- Le symbole « d » utilisé dans certains ouvrages et dans le guide signifie jour,
dans le sens d’exactement 24 h. Cette distinction est essentielle, car la lon-
gueur du jour est souvent ambigué en astronomie. 1l y a bien sir les notions,
pour la Terre, de jour sidéral et de jour solaire, décrites au module 0; on peut
aussi songer au « jour » sur Mars ou sur Vénus, qui n’a pas la méme durée que
sur Terre. L’utilisation du symbole « d » permet d’éviter toute ambiguité.

— A D’annexe II du manuel, ’unité d’angle proposée, soit le degré, n’est pas
I’unit¢é de base du systeme international. L’unité de base SI est le
radian (rad), défini de telle sorte que la circonférence d’un cercle de rayon 1
est égale a 2z rad; un angle de 1 rad vaut donc 360°/2x ou 180°/ 7, soit
environ 57,3°.

Dans les formules mathématiques utilisées en physique, les valeurs des angles
sont en radians a moins d’avis contraire. Un tel avis apparait normalement
dans le texte ou est signifi¢ par I’ajout d’une unité différente du radian, entre
parentheses, apres le symbole représentant 1’angle. Ainsi, la relation du
triangle étroit s’écrit normalement :

D 1 (A1)

d 0
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Ou encore :
d =D& (A.2)

ou I’angle @ est exprimé en radians.

DEUXIEME TYPE D’OPERATION

Transformer une expression constituée uniquement de produits ou quotients de fagon
a pouvoir exprimer n’importe quel facteur de |’expression en termes de ses autres
facteurs. On appelle souvent cette opération « isoler un facteur ».

Par exemple, vous devez pouvoir transformer une expression comme d = vt, ou d est
exprimé en termes de v et t, de facon a exprimer soit v en termes de d et t, soit encore
tentermesdevetd.

. . d d
Ainsi, d = vt peut s’écrirev = Frou encoret = —
\"
La regle générale est la suivante : lorsqu’une expression n’est composée que de pro-
duits ou quotients, on peut déplacer un facteur d’un c6té a ’autre du signe d’éga-
lité¢ (=) en inversant son role. Ainsi, un facteur qui multiplie va diviser de 1’autre
cOté, et vice versa.
ad#c

< devient =—==-=, d'ou c=ﬂ.
d b b

Exemple: — =

TROISIEME TYPE D’OPERATION

Isoler, dans une expression algébrique représentant une loi physique, la variable
dont vous recherchez la valeur et calculer cette valeur en substituant les valeurs
numériques correspondant aux données qui vous sont fournies.

Les deux types d’opérations décrits plus haut devraient vous permettre de résoudre
des problémes comme celui qui suit. Par exemple, si ’on considére 1’expression
d =vt, ou d est la distance parcourue, v la vitesse moyenne et t le temps, vous devez
étre capable de répondre a une question du genre : quel est le temps que mettra une
balle de baseball pour franchir 30 cm si sa vitesse est 150 km/h?

11 s’agira tout d’abord d’isoler t dans I’expression d = vt, puis d’exprimer les données
en unites de base Sl (distance en m et vitesse en m/s). La substitution de ces valeurs
dans I’expression donnera automatiquement le temps en unités de base Sl, soit ici en
secondes.
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EXERCICES

A2.1

A2.2

A2.3

A2.4

A2.5

Exprimez les quantités suivantes a 1’aide d’unités de base SI. Au besoin,
utilisez la notation scientifique.

a) 30km/h  ¢) 0,135 MW/cm?
b) 980 cm/s?2 d) 2400 kWeh

Dans les expressions suivantes, exprimez t en termes des autres facteurs.

a) v=at b) T=cht
c) c=a—t d) V—tzac
2b 2
e) gzi

t 3T

Essayez de répondre a la question concernant la balle de baseball, qui se
trouve dans la section « Troisiéme type d’opération ».

Supposons que dans les expressions de 1’exercice A2.2, t représente le temps.
En utilisant les données suivantes :

a = 20 cm/s? d = 622 km/h?2
b = 0,25 mm/min3 v = 10 km/h
c =22h? T =1min30s

calculez la valeur de t dans chacune des expressions (a a e de I’exercice A2.2).
Indiquez les unités de la réponse.

Quel est le temps mis par la lumiére pour parcourir 150 millions de
kilometres, soit la distance Terre-Soleil?

APPENDICE G-3
LES GRAPHIQUES

Vous avez stirement déja examiné des graphiques. Les journaux s’en servent cou-
ramment pour illustrer I’évolution de données économiques comme I’inflation ou le
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taux de chomage; les revues de vulgarisation, tout comme celles qui s’adressent a un
public spécialisé, en font aussi un usage intensif.

En astronomie, comme dans toutes les sciences, les graphiques jouent un réle capital.
Dans le cadre d’un cours d’introduction, ils revétent une importance encore plus
grande, car ils permettent de représenter certains phénomeénes sans avoir a recourir au
langage mathématique, qui demande un long apprentissage. Mais, pour les utiliser
d’une fagon efficace, il faut bien connaitre leurs possibilités... et leurs limites.

Les graphiques remplissent deux fonctions principales. Premiérement, ils fournissent
rapidement a la personne qui les examine des informations provenant d’un grand
nombre d’observations ou de résultats. D’un seul coup d’ceil, on peut se faire une idée
de I’ensemble des valeurs représentées : les plus grandes ou les plus petites, le
domaine qui contient la majeure partie des éléments représentés, etc. Des pages et des
pages de valeurs numériques peuvent ainsi étre évaluées d’un seul regard. En second
lieu, et c’est 1a leur role le plus important, les graphiques constituent de formidables
outils d’analyse. Ils permettent de mettre en évidence des relations entre les quantités
qu’ils présentent. Ces relations apparaissent comme des droites, des courbes ou des
régions délimitées. Il est méme possible de faire apparaitre I’histoire de ces quantités,
c’est-a-dire la succession des valeurs qu’elles ont revétues dans le temps.

Le désavantage des graphiques? Leur précision limitée, de sorte que pour certaines
applications, les longues listes ont toujours leur intérét, d’autant plus que de nouveaux
outils informatiques, telles les bases de donneées, peuvent en faciliter considérable-
ment ’utilisation.

Nous allons maintenant voir deux types de graphiques qui ressemblent a ceux que
vous aurez & utiliser dans le cours. Prenez le temps de bien les examiner.

COURBES EMPIRIQUES ET COURBES THEORIQUES

Supposons que vous €tes assis sur le siege arriere d’une voiture qui roule sur une
autoroute. Pour passer le temps (1), vous décidez de noter la vitesse indiquée par
I’odomeétre a toutes les cing secondes. Le tableau G-A.1 contient les valeurs que vous
avez lues; le temps t = 0 correspond a la premiére lecture que vous avez faite.

Ces valeurs ont été reportées sur le graphique de la figure G-A.1. Chaque lecture est
représentée par un point; on a relié ces points représentant les résultats expérimentaux
obtenus par une courbe continue. Une telle courbe, que 1’on qualifie d’expérimentale
ou d’empirique, représente ce que 1’on s’attendrait a obtenir si I’on avait mesuré la
vitesse plusieurs fois par seconde, de sorte que les points successifs se toucheraient
les uns les autres. Cette courbe est réguliere, c’est-a-dire qu’elle ne montre pas de
changements brusques de direction, ce qui serait le cas si 1’on tragait des droites
reliant les points successifs, car on a estimé que la vitesse avait dd varier de fagon
réguliére entre les mesures.
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TABLEAU G-A.1
Vitesse d’une voiture en fonction du temps

temps vitesse temps vitesse
(s) (km/h) (s) (km/h)
0 100 65 136
5 100 70 136
10 100 75 134
15 100 80 128
20 102 85 118
25 105 90 110
30 109 95 105
35 114 100 103
40 120 105 102
45 125 110 102
50 130 115 102
55 133 120 102
60 135

Bien siir, il ne s’agit ici que d’une interpolation : nous ne connaissons pas réellement
la vitesse & t = 108 s, par exemple. Dans I’intervalle entre 105 s et 110 s, la voiture a
peut-étre augmenté sa vitesse jusqu’a 110 km/h pour redescendre & 102 km/h a la fin
de I’intervalle. C’est notre jugement qui nous guide dans ces situations : ¢’est lui qui
nous porte a croire que, ici, d’apres 1’allure générale de la distribution des points, un
tel changement de vitesse n’a sans doute pas eu lieu.

Sur le graphique de la figure G-A.2, qui affiche les mémes points expérimentaux, on
a tracé une seconde « courbe ». Cette fois, la courbe ne passe pas par tous les points
expérimentaux : c’est une courbe théorique, qui représente la vitesse en fonction du
temps, calculée a ’aide des lois mathématiques de la cinématique, pour une voiture
dont on connaitrait la vitesse a t = 0 et I’accélération durant tout I’intervalle allant de
t=0at=120s. On a tenté ici de déterminer les valeurs a placer dans les équations
pour que la vitesse obtenue ressemble a ce que I’on a mesuré expérimentalement.

Clairement, 1’accord n’est pas parfait. Une théorie, plus précisément un modele dans
ce cas, n’est qu’une représentation simplifiée de la réalité —des accélérations
constantes dans ce cas-ci — qui ne tient pas compte de tous les facteurs qui peuvent
jouer un réle dans le phénomene. Dans cet exemple, entre autres, on ne reproduit pas
en détail la fagon dont la personne conduisant la voiture a pu actionner les freins ou
I’accélérateur. Malgré tout, cette courbe théorique nous fournit une image assez satis-
faisante de la réalité.

Les graphiques des figures G-A.1 et G-A.2 constituent un exemple de situation ou il
existe une relation simple entre les deux variables représentées. Pour chaque valeur
de la variable (t), c’est-a-dire a chaque instant, la voiture possédait une vitesse
déterminée avec une bonne précision, de sorte que la position de chaque point est
bien définie sur le graphique.
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Vitesse d’une voiture en fonction du temps : points expérimentaux et courbe empirique.
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FIGURE G-A.2
Vitesse d’une voiture en fonction du temps : points expérimentaux et courbe théorique.

Dans un tel cas, un seul phénomeéne est susceptible de brouiller la relation que 1’on
désire illustrer. 1l s’agit de I’imprécision de I’appareil de mesure, comme un odometre
dont I’aiguille oscillerait par exemple, qui pourrait avoir pour effet de rendre la
position de chaque point beaucoup plus aléatoire. Dans de telles conditions, illustrées
a la figure G-A.3, la distribution des points est plus irréguliére, de sorte que méme la
courbe empirique, que I’on a voulue aussi réguliére que la précédente, ne passe pas
par tous les points. Ici, le tracé d’une courbe, qu’elle soit empirique ou théorique,
exige une bonne connaissance de la situation, afin de distinguer les fluctuations dues
a ’'imprécision de I’appareil des véritables variations de vitesse.
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FIGURE G-A3
Vitesse d’une voiture en fonction du temps : mesures effectuées avec un odomeétre de faible précision.

Il existe d’autres situations ou une telle dispersion n’est pas reliée a la précision des
mesures, mais fait partie intégrante du phénomeéne que le graphique représente. Dans
ces cas, la relation entre les variables posséde un sens beaucoup moins strict. C’est ce
que tente d’illustrer la prochaine section.

GRAPHIQUES ET VISUALISATION DE RELATIONS ENTRE VARIABLES

Le graphique de la figure G-A.4 présente un échantillon des mesures de consomma-
tion d’essence de voitures neuves, tirées du site ’Office de 1'efficacité énergétique
(Ressources naturelles Canada). On vy illustre la consommation en fonction de la
cylindrée du moteur, pour les modeéles équipés d’un moteur standard, pour les deux
principales catégories de transmissions, ainsi que pour les modéles équipés d’un
moteur hybride ou diesel. Les droites apparaissant sur le graphique sont des courbes
de tendance linéaires, c’est-a-dire les droites qui passent le plus pres des points en
moyenne, tel que déterminé par une méthode statistique dite des moindres carrés.

Remarquez ici que, pour une méme valeur de la quantité sur 1’axe horizontal (la
cylindrée), plusieurs valeurs de consommation sont possibles, méme si 1’on s’en tient
a un seul type de transmission. Rien de plus normal : de nombreux facteurs autres que
la cylindrée ou le type de transmission influencent la consommation d’essence. La
masse de la voiture, les caractéristiques du moteur (nombre de cylindres, dispositifs
turbo, etc.), le nombre de vitesses, I’aérodynamique en sont autant d’exemples.

Malgré tout, le graphique permet tirer certaines conclusions :

—  plus la cylindrée augmente, plus la consommation tend a s’accroitre (d’environ
1 L/100 km pour chaque litre de cylindree);
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— les voitures hybrides (surtout) et a moteur diesel se distinguent nettement par
leur faible consommation;

— la consommation des voitures munies de transmissions manuelles et
automatiques est assez semblable; tout au plus observe-t-on pour les premiéres
un léger avantage (a peine 3-4 %) aux faibles cylindrées, qui disparait autour de

4 litres.
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FIGURE G-A4

Consommation d’essence, en fonction de la cylindrée, de voitures munies de divers types de moteur et
de transmission (année 2010). Source des données: site de 1I’Office de l'efficacité énergétique
(Ressources  naturelles  Canada) :  http://oee.nrcan.gc.ca/transports/outils/cotescarburant/cotes-
recherche.cfm

Un tel graphique ne fournit donc pas une réponse trés précise a des questions comme
« Quelle est la consommation d’une voiture équipée d’un moteur de 1,6 litre? ». Il
garde toutefois toute son utilité, car il permet de se faire rapidement une idée globale
des valeurs possibles de consommation pour les différentes catégories de voitures il-
lustrées, et ce beaucoup plus facilement (et agréablement) qu’une lecture approfondie
de la liste compléte d’ou ces valeurs ont été tirées.


http://oee.nrcan.gc.ca/transports/outils/cotescarburant/cotes-recherche.cfm
http://oee.nrcan.gc.ca/transports/outils/cotescarburant/cotes-recherche.cfm
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EXERCICES

A3.1 A I’aide du graphique de la figure G-A.1, déterminez :
a) lavitesse de la voitureat=78s;
b) a quel(s) moment(s) la vitesse de la voiture atteignait 116 km/h;
c) la vitesse maximale atteinte et le moment ou cela s’est produit.
A3.2 Le graphique ci-dessous illustre la température enregistrée a toutes les deux

heures (a partir d’une heure du matin) a Montréal le 1% aolt 2010 (données
tirées du site Météo d’Environnement Canada : http://www.meteo.gc.ca).

28

26 - .

24 - . .

18 -

Température (°C)

16 -
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0 6 12 18 24
Temps (h)

a) Tracez la courbe expérimentale décrivant la température en fonction du
temps.

b) Quelle a été la température minimale atteinte au cours de la journée? A
quelle heure?

c) Mémes questions pour la température maximale.
d) Quelle était la température & 7 h 30? A 23 h 30?


http://www.meteo.gc.ca/
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e) Qu’est-ce que le graphique permet de prédire pour la journée qui a suivi
celle ou ont été effectuées les observations?

A3.3 A I’aide du graphique de la figure G-A.4, déterminez :

a) pour chacune des variables, 1’éventail des valeurs apparaissant dans le

graphique;

b) la consommation d’essence d’une voiture équipée d’un moteur de
3,5 litres.

A3.4 Le graphique ci-dessous présente, pour plusieurs centaines de supernovee de
type la, les deux valeurs suivantes : (1) le module de distance (la différence
entre les magnitudes apparente m et absolue M, liée a la distance de 1’objet);
(2) le décalage vers le rouge (z). Source des données: site Supernova
Cosmology Project (http://supernova.lbl.gov/Union).
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Décalage versle rouge z

a) Décrivez en une courte phrase le lien entre les deux variables qu’illustre ce
graphique.

b) Tracez la courbe empirique qui décrit, au mieux de votre jugement, la re-
lation entre ces variables.


http://supernova.lbl.gov/Union
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c) Supposons que, pour une supernova de type la donnée, on mesure un
module de distance égal a 38. Que peut-on dire du décalage verse le rouge
de cette supernova?

d) Méme question pour un module de distance égal a 44.
e) Qu’est-ce que ces deux derniers résultats nous disent en ce qui concerne la

capacite de déterminer précisément le décalage vers le rouge des
supernove de type la a partir de la valeur de leur module de distance?

APPENDICE G-4
SYMBOLES MATHEMATIQUES

Voici quelques symboles mathématiques employés couramment en physique :

= égal a > plus grand que

= défini comme > plus grand ou égal a

= a peu pres égal a » beaucoup plus grand que
~ du méme ordre de grandeur que < plus petit que

o proportionnel a < plus petit ou égal a

o0 I’infini « beaucoup plus petit que
+ plus ou moins

(3,5 £ 0,5 signifie « entre 3 et 4 »)
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MODULE 0

G0.1 a) Parce que la durée du jour solaire varie lIégerement tout au long de I’année.

G0.2

G0.3

G0.4

G0.5

b)

c)

b)

La méme. A la figure 0.15, la position ou se trouve la Terre, 23 h 56 min
plus tard, est indépendante du sens de rotation.

Plus petite, car un point donné a la surface de la Terre reviendrait au
méme endroit par rapport au Soleil avant qu’un jour sidéral ne soit
complété.

59 d : par définition du jour sidéral.

176 d. 1l s’agit d’un phénomeéne dit de résonance : Mercure compléte trois
tours sur elle-méme dans le méme temps qu’elle effectue deux révolutions
autour du Soleil.

Coordonneées standards : 49,9° latitude Nord; 71,2° longitude Ouest (la
fraction de degré a été estimée a 1’ceil).

Coordonneées angulaires centrées sur Chicoutimi : 180 km; 5,5° a 1’ouest du
nord.

a)

Le systeme de coordonnées locales est « attaché » au point d’observation :
les coordonnées locales d’une étoile changent donc au cours d’une journée,
a cause de la rotation de la Terre sur elle-méme, et elles sont différentes
pour deux personnes situées a des endroits différents, car celles-ci n’ont
pas le méme zénith ni le méme horizon.

b) Le systéme de coordonnées célestes est déterminé par les positions du pdle

Nord céleste et du point vernal : les coordonnées d’une étoile sont donc les
mémes quel que soit le point d’observation et elles ne changent pas au
cours d’une journée — si ’on néglige 1’effet, minime pendant une journée,
de la précession des équinoxes.

Québec — Minimum : 22° (décembre); maximum : 68° (juin)
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A Tlaide de la notion d’angles complémentaires, on retrouve les
équations 0.2c et 0.2a, ou L est égal a 45°.

b) S&o Paulo — Minimum : 44° (juin); maximum : 90° (décembre)

Encore une fois, la notion d’angles complémentaires permet de retrouver
les équations 0.2c et 0.2a, ou L est cette fois-ci égal a 23°.

c) Quito — Minimum: 67° (juin, décembre); maximum: 90° (mars,
septembre)

Ces valeurs peuvent aussi étre obtenues a I’aide des équations 0.2, ou L est
égal a 0°.

€ a
22°

équateur

G0.6 a) L’inclinaison (ou obliquité) de 1’écliptique, qui modifie la variation
journaliére de 1’ascension droite du Soleil. La variation de la vitesse de la
Terre sur son orbite, en fonction inverse de sa distance au Soleil.

b) Non, il varie trés légérement a cause de I’irrégularité de la vitesse de
rotation de la Terre sur elle-méme.

G0.7 21 septembre et 21 mars (équinoxes).

G0.8 Evidemment, & cause de la rotation de la Terre sur elle-méme et de celle de la
Lune autour de la Terre, cet emplacement change continuellement. Ce centre
de masse se trouve directement sous les pieds de quelqu’un lorsque la Lune
est directement au-dessus de sa téte, ce qui n’est évidemment pas possible a
nos latitudes.
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G0.9 C’est le point G, car la masse du gros astéroide étant trois fois celle de 1’autre,
ce point est situé trois fois plus prés du centre du gros astéroide que du centre
du petit.

G0.10 Parce qu’en raison de I’excentricité de 1’orbite de la Lune, celle-ci est parfois
trop loin de la Terre, de sorte que son diametre angulaire est trop petit pour
cacher entierement le Soleil. De plus, comme le Soleil est lui aussi parfois
plus prés de la Terre, son diametre angulaire est alors plus grand, ce qui peut
contribuer a accroitre cet effet.

G0.11 Non, car la Lune met environ 15d a passer de la position permettant une
éclipse de Soleil a celle qui permet une éclipse lunaire (figure 0.18b).

G0.12 a)
__. Position
T apparente
Atmosphére ____----""7"
m Position
o réelle
b)

Rayons déviés par I’atmosphére

Rayons T TS=saaal T
venant
du Soleil

Zone d’ombre

G0.13 a) 1,2,3
b) 1,3
c) 5
d) 3,4
e) 2,3,56
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MODULE 1

G1.1 Les questions a poser (ou a se poser) sont les suivantes. La discipline fait-elle

a appel a des concepts et méthodes utilisés par une communauté qui partage le

G1.3 méme objet d’étude? Tente-t-elle de construire une représentation/explication
de la réalité, sous la forme de relations de causalité? Prédit-elle 1’occurrence
de phénomeénes? Dans [Daffirmative, ces prédictions se réalisent-elles
effectivement? La discipline a-t-elle évolué, notamment par I’emprunt de
certains acquis d’autres disciplines dont I’objet d’étude est voisin?

G1.4 Parce que la précession est tellement lente (environ 1° par siécle) qu’il fallait,
compte tenu de la précision des mesures de 1’époque, plusieurs si¢cles pour
noter un changement dans la position du point vernal sur la sphére céleste.

G1.5 Eléments traditionnels : nécessité du mouvement circulaire uniforme; recours
aux épicycles. Eléments révolutionnaires : le Soleil au centre de 1’Univers;
¢tude, a I’aide des mathématiques, de toutes les conséquences d’un modele sur
les observations.

G1.6 Il y adeux minima pour le satellite qui s’éloigne de le plus de Xantzi (environ

position angulaire (minutes d'arc)

19 min d’arc), a environ 5,5d et 27 d, donc séparés de 21,5d (A); on peut
alors tracer la courbe qui les relie en passant par le maximum autour de 16-
17 d. La satellite suivant, dont I’éloignement atteint 15 min d’arc, présente
deux maxima séparés de 16 d (B). On continue ainsi avec les deux autres
satellites, dont les périodes sont 12 d (C) et 6 d (D).

N

0 4 8 12 16 20 24 28
temps (jours)

o

G1.7 Voir les tableaux des deux pages suivantes.
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G1.7 (suite)

Modeéle

du systeme solaire

Utilisation ou critique de
travaux antérieurs

Contribution(s)
marquante(s)

Mésopotamiens

Premiéres consignations
de mesures astrono-
miques

- Géocentrique
- Héliocentrique

Utilisation des mesures
des Mésopotamiens

- Invention des théories
et des modéles
- Premiers calculs basés

Grecs
sur des observations
Geéocentrique - Perfectionnement du | Préservation de
modele de Ptolémée | I’héritage grec
Musulmans - Critique de Ptolémée
et Aristote
Héliocentrique Critique de Ptolémée Modele héliocentrique
Copernic

Tycho Brahé

Géo-héliocentrique

Critique de Copernic

Mesures d’une précision
sans précédent

Héliocentrique

Utilisation des mesures
de Tycho Brahé

Les trois lois de Kepler

Kepler
Héliocentrique Critique de Ptolémée et | - Loi de I’inertie (F)
d’Aristote - Importance des obser-
Galilée vations pour juger les

théories

Newton

Héliocentrique

Synthése des travaux de
Kepler et Galilée

Synthése de la méca-
nique céleste et terrestre
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MODULE 2

G2.1

G2.2

G2.3

G2.4

Tycho Brahé. 1l effectue des mesures d’une grande précision qui mettent
encore plus en évidence les limites du systeme de Ptolémée.

Kepler. Il utilise les données de Tycho Brahé, qu’il arrive a expliquer grace a
ses trois lois, a la condition d’abandonner les orbites circulaires et le
mouvement circulaire uniforme.

Kepler n’a fait que décrire par des lois mathématiques les caractéristiques du
mouvement des planetes (lien entre période, vitesse et distance au Soleil),
alors que Galilée a tenté, avec sa loi de ’inertie (qui s’applique aussi aux
mouvements des objets sur Terre), d’expliquer la cause de ce mouvement. En
fait, la loi affirme qu’il n’y a pas nécessairement de cause a un mouvement
qui perdure.

a) Cinématique.
b) Cinematique.

c) Cinématique et dynamique : cet énoncé concerne autant la cause du mou-
vement que ses caracteristiques.
d) Cinématique.

e) Cinématique et dynamique, pour la méme raison qu’en c).

La troisieme loi de Kepler sera vérifiée si la valeur de la masse de Jupiter
(calculée comme il a été fait a I’exemple 3.3 pour le satellite Ganymede) est la
méme pour tous les satellites de ce systéme. En premier lieu, on doit convertir
les unités pour exprimer les données en UA et en années.

nom distance période
du satellite moyenne

@03uA) (1073 année)
lo 2,82 4,85
Europa 4,50 9,72
Ganymeéde 7,18 19,6
Callisto 12,6 45,7

En calculant le rapport a3/T2 pour lo, Europa et Callisto, on trouve les valeurs
de 9,64 x 10% Mg, 9,64 x 10* Mg et 9,58 x 10* M, respectivement. La
troisieme loi de Kepler est donc valide.

On peut aussi Vérifier la validité de la troisieme loi de Kepler sans au
préalable convertir les unités. On s’assure que le rapport a®/T? (ou T%/a3) est
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G2.5

G2.6
G2.7

G2.8

constant pour chaque satellite. Notez bien que, dans ce cas, le rapport obtenu
ne nous donne pas directement la masse du corps central autour duquel
tournent les satellites.

Exemple : Pour lo,

T2 =177% = 3,133 d?

ad = (0,422 x 108 km)3 = 0,07515 x 1018 km?3

d’ou: T?/a8 = 4,17 x 10°17 d?/km?
Pour les autres satellites, on obtient des résultats presque identiques : 4,17,
4,17 et 4,20 x 1017 d%/km?.

Il existe une infinité d’énoncés possibles, selon ce que 1’on considére impor-
tant de préciser. La nature des expériences que 1’on réalisera dépendra aussi
de ce que I'on estime significatif dans la situation. Voici trois exemples
d’énoncés, aussi vrais les uns que les autres :

— Des objets de poids différents vont tomber a la méme vitesse s’ils respec-
tent la condition suivante : étre suffisamment compacts pour que la
résistance de 1’air influence trés peu leur mouvement.

— Des objets de poids différents tombent a la méme vitesse dans le vide;
c’est la formulation de Galilée.

— Des objets de méme forme et de méme dimension vont tomber a une
vitesse qui augmente Iégerement, mais pas proportionnellement, avec leur
poids.

C, force dirigée vers le centre du cercle.

Comme la vitesse est un vecteur, une variation de vitesse peut correspondre
autant a un changement de grandeur qu’a un changement de direction, ce qui
est le cas dans un mouvement circulaire uniforme.

G bN oK

Y
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G2.9 C, carsi v, est plus grand que v,, le vecteur aat ne se dirige plus vers le centre
du cercle, mais vers un point situé a droite de celui-ci (quand ’objet est a la
position illustrée).

G2.10 Si la vitesse ne diminuait pas, le vecteur a ne serait pas dirigé vers le foyer
comme le montre la figure ci-dessous.

G2.11 a) 110 km/h est égal a 30,6 m/s (voir appendice G-2) :
a=v2/r=30,62/500 = 1,87 m/s?
ou encore
a=187/98=0,19¢
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b)

G2.12 a)

b)

On exprime les tours/min en rad/s de la fagon suivante :
10 tours 2z rad 1min _ 1,05 radls

— X X
min  1tour 60s

L’accélération est donc égale a :
a= o’r=1,05% x 10 = 11 m/s?
ou encore,a=11/9,8 = 1,1g.

Note. Pourquoi 10? Parce que c’est le diametre, et non le rayon, qui est
égal a 20 m.

Pour deux raisons. Premiérement, une force est nécessaire pour accélérer
les voitures, lorsqu’elles se mettent en mouvement pour atteindre leur vi-
tesse de croisiére. Deuxiemement, une force est aussi nécessaire pour les
maintenir a vitesse constante, car il faut lutter contre les forces qui tendent
a les ralentir : résistance de I’air, frottements divers (pneus, roulements),
accessoires a faire fonctionner (alternateur, pompes, etc.).

Tout comme la Lune qui tourne autour de la Terre depuis des milliards
d’années, un satellite artificiel n’a pas besoin de moteur pour rester en or-
bite, car rien ne tend a diminuer sa vitesse. Rien, sauf s’il s’approche trop
de la Terre — c’est le cas si son orbite est trés excentrique —, et que 1’atmo-
sphére, bien que trés ténue a cette altitude, cause une légeére force tendant
a le ralentir, si bien qu’il peut effectivement finir par retomber sur Terre,

G2.13 Le poids d’un objet représente la force qu’il faut exercer pour le soulever, sur
Terre ou sur une autre planéte. Peut-on soulever la Terre? Au-dessus de quoi?

G2.14 a)

b)

Bien que le poids de la balle de golf soit plus faible sur la Lune (de sorte
que la balle est plus facile a soulever, ce qui, vous I’admettrez, ne présente
pas beaucoup d’intérét!), sa masse demeure la méme. Comme la balle pré-
sente la méme résistance a 1’accélération, il ne sera pas plus facile que sur
Terre de la mettre en mouvement. Vous serez d’autant plus d’accord si
Vous songez au costume des astronautes qui ne se préte pas tellement a
I’exercice d’un sport comme le golf. En fait, I’astronaute en question a,
semble-t-il, battu tous les records non parce qu’il a projeté la balle plus
vite que sur Terre, mais bien parce que les objets tombent moins vite sur la
Lune que sur Terre, a cause justement de leur poids plus faible, ce qui a
permis a sa balle d’aller beaucoup plus loin que sur Terre.

Le texte qui précede devrait vous convaincre que c’est Louise qui a eu la
meilleure idée. Meilleure chance la prochaine fois, Jean!
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G2.15

G2.16

G2.17

La loi est:a = 0,4 + (0,3 x 2"1): n = 8 pour Pluton, d’ou n = 9 pour la
dixiéme planete. On a donc :

a=04+(03x2% = 0,4+(03x256) = 0,4+76,8 = 77,2 UA

Bien que cette valeur est étrangement proche de celle du périhélie de Sedna,
elle ne permet pas d’ajouter une autre confirmation de la loi de Bode, car c’est
le demi-grand axe qui apparait dans 1’équation, et ce parametre est beaucoup
plus grand que 78 UA pour Sedna. On pourrait toujours invoquer que Sedna
aurait pu posséder une orbite circulaire a I’origine, et étre propulsé sur une
orbite elliptique a la suite d’une collision avec un autre corps céleste, mais
c’est une hypothése plutdt gratuite.

Sur le plan historigue, ce sont des lois empiriques, car elles ont été tirées di-
rectement de I’observation, sans qu’une théorie ne les explique. Apres
Newton, elles sont devenues des lois dérivées, que 1’0on peut déduire de lois
fondamentales : loi de la gravitation universelle et deuxieme loi de Newton.

La formule des petits angles nous dit que la valeur (en radians) du diametre
angulaire d’un objet est égale au diameétre de 1’objet divisé par la distance qui
nous sépare de lui.

On exprime en premier lieu les données contenues a 1’annexe VIII du manuel
a I’aide des unités Sl ou, encore, en km. Le rayon de Jupiter est de 71 456 km;
son diametre est donc de 142 912 km.

La distance entre le Soleil et Jupiter est de 778,4 x 108 km; celle entre le Soleil
et la Terre est de 149,6 x 10% km. Les distances minimale et maximale entre la
Terre et Jupiter sont respectivement :

(778,3 — 149,6) x 10 km = 628,7 x 108 km,  (distance minimale)
(778,3 + 149,6) x 106 km = 927,9 x 105km  (distance maximale)
Le diamétre angulaire minimal de Jupiter est donc égal a :

142912

I = 1,54%10 *rad
927,9x10°

diametre angulaire =

On peut exprimer cette valeur en minutes d’arc :

180° 60
X

1,54x10 *rad x
wrad 1°

= 0,53

De la méme facon, on trouve que la valeur maximale est 0,78'.

(G2.18 Consultez la solution de I’exercice supplémentaire G1.7.
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G2.19

G2.20

G2.21

Pour orienter votre raisonnement, considérez les questions suivantes.

Quelle trajectoire suit le centre de masse des deux étoiles? Est-il accéléré?
Relisez, si nécessaire, les explications du module 0 concernant le centre de
masse. En plus du mouvement du centre de masse, quel type de mouvement
décrivent les deux étoiles? Sont-elles accélérées? Une force est-elle appliquée
sur chaque étoile? Dans quelle direction est-elle dirigée? D’ou provient-elle?
Quelle est sa nature? A-t-elle la méme grandeur pour les deux étoiles?

Voici la solution.

D’apres la figure G-0.6, le centre de masse des étoiles se deplace en ligne
droite a vitesse constante. Or, on sait que seuls les effets extérieurs a un sys-
teme peuvent influencer le mouvement de ce centre de masse. Les étoiles sont
dans une région isolée du cosmos : il n’y a donc aucun corps céleste dans leur
voisinage qui pourrait influencer le mouvement de leur centre de masse. Tout
ceci est conforme a la premiere loi de Newton qui dit qu’en 1’absence de
force, un objet se déplace en ligne droite a vitesse constante.

En plus du mouvement de leur centre de masse, les étoiles effectuent un mou-
vement circulaire uniforme autour de ce centre de masse; elles sont donc
toutes deux accélérées vers ce point. La deuxieme loi de Newton (F =ma)
implique que chacune d’elles subit une force dirigée également vers le centre
de masse.

Pour chaque étoile, cette force est dirigée en méme temps vers 1’autre étoile;
en fait, elle est causée par I’autre étoile. Elle est due a I’attraction gravitation-
nelle entre les étoiles : chaque étoile attire 1’autre, avec une force dont la gran-
deur est donnée par la loi de la gravitation universelle : F = Gm;m, / r?, ol
m, et m, sont les masses des étoiles et r, la distance qui les sépare.

La grandeur de cette force est la méme pour les deux étoiles, les facteurs de
I’expression étant les mémes dans les deux cas, mais la direction de cette force
n’est pas la méme : les forces subies par les deux étoiles sont égales en gran-
deur, mais sont dirigées dans des sens opposés (voir la figure G-2.1). On re-
trouve ainsi la troisieme loi de Newton.

a) Diffraction b) Réfraction c) Dispersion

La limite de résolution théorique est la limite imposee par la diffraction a la
séparation angulaire que peut résoudre un instrument optique. La valeur réelle
de la limite de résolution est celle que 1’on obtient lorsque 1’on tient compte
également des autres facteurs qui peuvent limiter la résolution : qualité de
I’optique utilisée, turbulence de I’atmosphére, précision des détecteurs, etc.
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G2.22

G2.23

G2.24

G2.25

G2.26

G2.27

25 fois, car le pouvoir de captation est proportionnel au carré du diamétre :
10%/2? = 100/4 = 25.

1. Il n’y a pas de turbulence atmosphérique : la résolution est presque égale

b)

d)

au pouvoir de résolution théorique.

En DP’absence d’absorption par ’atmosphére, une plage beaucoup plus
grande de longueurs d’onde peut étre observée.

La noirceur du ciel permet d’observer des objets beaucoup plus faibles.

Le pouvoir séparateur ou limite de résolution ¢, en secondes d’arc, est
donné par I’équation 5.2 : & = 2,5 x 10° A/D.

Puisque I’on place devant le télescope un filtre qui ne laisse passer que la
lumiére verte, la longueur d’onde de la lumiére détectée par ce télescope
est A = 500 x 102 m (tableau 4.1).

Puisque D = 4 m, la limite de résolution est égale a :
a = 25x10°%x500x10°%/4 = 3,1 x 102 secondes d’arc

Le pouvoir séparateur ou limite de résolution ¢, en secondes d’arc, est
donnée par I’expression suivante : & = 2,5 x 10° A/D.

Ilci:12 =021metD = 50m:
dou: a = 2,5%x10°x0,21/50 = 1050 secondes (ou 17 minutes) d’arc
La longueur d’onde associée a 20 GHz s’obtient par A = c/f.
Ona: A =3x108/20x10° = 1,5x102m
Le pouvoir séparateur vaut donc :
a=25x%x10°x15x102/50 = 72 secondes d’arc.

Particules
Les deux
Ondes
Particules
Ondes

Pour chaque situation, on pourrait décrire une suite infinie de transformations
d’énergie. Nous nous contenterons d’en mentionner quelques-unes parmi les
plus évidentes.
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a) L’énergic potentielle gravitationnelle que perd la cycliste se retrouve en
énergie cinétique (si elle ne freine pas suffisamment, de sorte que sa vi-
tesse augmente), en énergie thermique (les freins et les jantes chauffent),
en énergie électriqgue (la dynamo). Cette derniére forme d’énergie se
transforme a son tour en énergie de rayonnement (feux de la bicyclette) et
en énergie thermique (car les ampoules chauffent aussi), etc.

b) L’énergie chimique contenue dans les aliments qu’a dii absorber 1’athléte,
énergie qui se retrouve dans son sang et ses muscles, est transformée en
énergie potentielle gravitationnelle (les haltéres sont souleves) et en éner-
gie thermique (notre champion sue abondamment!). Lorsqu’il laisse re-
tomber les haltéres, 1’énergie potentielle gravitationnelle qu’ils ont acquise
se transforme en énergie cinétique, puis se retransforme en diverses
formes d’énergie : thermique, sonore, etc.

¢) Une partie de 1’énergie au repos (E = mc?) de la premiére étoile se trans-
forme, par réaction de fusion, en chaleur et en énergie de rayonnement. La
masse arrachée de la méme étoile perd de 1’énergie potentielle gravitation-
nelle en tombant sur 1’autre étoile. Cette énergie est d’abord transformée
en énergie cinétique (la matiére tombe vers 1’étoile), puis, par
compression, en chaleur et en rayonnement (rayons X). L’énergie des
photons de ce rayonnement est transformée en énergie électrique par les
détecteurs du satellite, etc.

G2.28 L’équation 4.3, soit ¢ = A f, peut aussi s’écrire ¢c/A = f ou c/f = 4; voir la
section 2 de I’appendice G-2.

a) A =c/f=3x10%/89,1x108 = 3,37m
b) D’apres le tableau G-2.3, la longueur d’onde du bleu se situe autour de

475 nm; on adonc :
f =c/A~3x108/475%x10"° = 6,3 x 1014 Hz

G2.29 a) Raie Hade Balmer : A = 656,5 nm; voir le manuel, page 153.

L’équation 4.4, E = hf, peut aussi s’écrire :
E =hc/A =6,63x103*x3x108/656,5x 102
E = 3,03x1019),

ou encore :
leV

E =303x10"] x ———— = 1,89¢eV
1L,6x107°J

b) Ici, T = 200 + 273 = 473 K (équation 4.6),
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d’ou: Ay = 2,9 x10/473 = 6131 nm ou 6,13 um

c) Température de la surface du Soleil : 5800 K; voir le manuel, page 148.
Onadonc: Ay, = 2,9 x 10%/5800 = 500 nm
etf = c/A1 = 3x108/500x 10° = 6,00 x 10 Hz
G230 a) 2,0 x 1010 m ou 0,20 nm; il fallait transformer les eV en J:
6,2keV = 9,92 x 10716,
b) 1,4 x 10° Hz ou 1,4 GHz
c) 9,34 x10%mou 9,34 um

G2.31 a) Lapuissance est définie par P = AE/ At, donc AE = P x At.
Ici, P=100WetAt = 2h = 2x60x 60 = 7200s,d’ou:
AE = 100 x 7200 = 7,2 x 10° J, ou encore :
AE = 0,1kWx2h = 0,2kW *h

b) L’intensité est définie par | = P/S, ou P est la puissance qui traverse la
surface S (perpendiculaire au trajet de 1’onde). Ici, P = 50 W (puissance
totale irradiée) et S est la surface de la sphére de 25 m de rayon, qui est
bien perpendiculaire au trajet de I’onde.

Ona:S = 4x3,1416 x 25?2 = 7854 m?
dou:l = P/S = 50/7854 = 6,37 x 103 W/m?
G2.32 Un spectre continu, des raies d’émission et des raies d’absorption.
G2.33 La loi de Stefan-Boltzmann fournit la luminosité surfacique, soit la puissance
émise par un metre carré de surface. On trouve :
P(1m?) = ¢ = oT* = 5672 x 108 x (57 000)* = 6,0 x 1011 W.
Il s’agit d’une puissance 600 fois plus grande que celle qui est produite par

une centrale électrique moyenne.

G2.34 a) Le bleu correspond a une longueur d’onde de 475 nm environ. Il n’y pas
d’expression simple qui relie 2;;c a la puissance émise, mais la loi de Wien
permet de trouver la température.

En effet, si 475 = 2,9 x 108/ T, on trouve :
T =29x108/475 = 6105 K
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G2.35

G2.36

G2.37

G2.38

G2.39

Cette valeur permet de calculer (loi de Stefan-Boltzmann) la puissance
émise par unité de surface, soit :

¢ = 5,672 %108 x 6105* = 7,88 x 107 W/m?,
On peut maintenant calculer la puissance totale émise, soit :
P=/¢xS =788x107 x4z x (4 x 1092 = 1,58 x 1028 W.

b) A une distance d’une unité astronomique, cette puissance totale est répar-
tie sur toute la surface d’une sphére imaginaire d’une unité astronomique
de rayon. L’intensité est donc :

| = P/S = 1,58 x 1028/ 47 x (1,496 x 1011)2 = 56 x 10* W/m?

c) C’est peu probable, car cette valeur est beaucoup plus élevée (environ

50 fois) que I’intensité de la radiation que nous recevons du Soleil, qui est
de I’ordre de 1000 W/mZ.

Dans I’ Antiquité, comme on 1’a vu a la section 0.1, on avait classe les étoiles
de 1 a6 en magnitude, d’aprés leur brillance pergue par I’ceil. La premiére
magnitude correspondait aux étoiles les plus brillantes. Lorsqu’on a voulu
définir mathématiquement une échelle de brillance, on a fait en sorte que la
nouvelle échelle corresponde le mieux possible a I’ancienne.

Cette distance est de 32,6 a.l. (10 pc), par définition de la magnitude absolue.

Une étoile froide émet moins dans le bleu que dans les autres longueurs
d’onde du visible. Sa brillance dans le bleu (360-550 nm) est donc inférieure a
sa brillance dans le visible (480-680 nm); par conséquent, sa magnitude dans
le bleu (B) est supérieure a celle dans le visible (V). Comme B >V, I’indice
B — V est positif.

Le mouvement apparent dd a la parallaxe se produit dans un sens pendant six
mois et dans I’autre sens pendant les six mois qui suivent, de sorte qu’au bout
d’un an, I’étoile est revenue a la méme position apparente. Il suffit donc de
comparer la position d’une étoile a la méme période de 1’année, a plusieurs
années d’intervalle, pour observer le changement de position dd au mouve-
ment propre.

a) La vitesse tangentielle, car le mouvement propre donne le déplacement
angulaire de 1’étoile, qu’il faut multiplier par la distance a 1’étoile pour
obtenir la distance parcourue par celle-ci.

b) La vitesse tangentielle, car le mouvement propre est en général trop faible
pour étre observé sur une période d’une année, alors que la vitesse radiale
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s’obtient a partir d’un simple spectre de 1’étoile, qui ne demande qu’une
nuit d’observation.

G240 a) Ona:vy = 4,74/ 86

b)

Ici,p = 45" /anet 8 = 0,50".
Onadonc:vy = 4,74x45/0,50 = 43 km/s.

Pour trouver la vitesse effective, il faut déterminer aussi la vitesse radiale.
C’est le facteur de décalage Doppler qui fournit cette information

(équation 4.10) : 6 = 1+ V,/C,0U Op = Agps/Anorm-
Vp = (bp—1) ¢ = (Aops/Anorm — 1) C

v, = [ 8042 _11030%108 =5,0x10* mis =50 km/s
656,31

Si I’on construit la figure correspondant a 1’addition des deux composantes
de la vitesse :

VT

4 43 km/s
90°

50 km/s

on peut calculer la vitesse effective v, de I’¢toile a I’aide du théoréme de
Pythagore; on obtient :

Ve =\/v2 +v2 =502 + 432 = /25001849 = /4349

r

soit v, = 66 km/s.

On pouvait aussi faire le schéma a 1’échelle et mesurer la longueur du
vecteur Ve.

L’étoile s’¢loigne de la Terre, car la longueur d’onde modifiée par 1’effet
Doppler est plus grande que la longueur d’onde habituelle; voir la
figure 4.14.
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d) Il s’agit ici de la vitesse par rapport a la Terre; ¢’est en méme temps la vi-
tesse par rapport au Soleil si, au moment de 1’observation de 1’effet
Doppler, la Terre ne se déplace pas dans la direction de la ligne qui la joint
a I’¢étoile.

G2.41 Avant de consulter la solution, considérez les éléments suivants.

La température des étoiles permet de calculer la longueur d’onde autour de la-
quelle la majeure partie de leur radiation est émise. Quel est ce domaine de
longueur d’onde? Quelle conséquence cela a-t-il sur le type de télescope
nécessaire? La distance entre les étoiles et entre celles-ci et la Terre permet de
calculer leur séparation angulaire (attention aux unités!). Cette séparation doit
étre égale a la résolution du télescope; on connait une expression reliant la
longueur d’onde, le diamétre du télescope et la limite de résolution théorique;
est-ce la méme chose que la résolution? On peut obtenir ainsi le diamétre du
télescope requis.

Pour calculer I’intensité observée a partir du satellite, il faut d’abord calculer
la puissance totale émise par les étoiles. On calcule d’abord la puissance
émise par unité de surface; est-ce la méme pour les deux étoiles? La puissance
totale est ensuite calculée a I’aide de la valeur de la surface de chacune des
étoiles. Cette puissance est répartie, a 50 années-lumiére des étoiles, sur une
sphére de ce rayon, ce qui permet de calculer I’intensité a cette distance.

Voici la solution.

La loi de Wien permet de calculer la longueur d’onde autour de laquelle la
majeure partie de la radiation est émise.

Ona: Ay, = 2,9x108/9700 = 299 nm

Cette longueur d’onde fait partie des ultraviolets. Or, cette radiation ne tra-
verse pas le verre; un télescope réflecteur devra étre utilisé.

Le diameétre du télescope doit étre assez grand pour pouvoir résoudre les
images des deux étoiles. On peut d’abord calculer quelle est la séparation an-
gulaire entre les étoiles : la limite de résolution devra étre au moins égale a cet
angle. La formule du triangle étroit (annexe V) permet d’écrire :

d

0 = —

D
ou d est la distance entre les étoiles, et D la distance qui nous sépare d’elles;
O est I’angle en radians.

Il faut que les deux distances soient exprimées a 1’aide des mémes unités.
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Ona:

d = 725 millions de km= 725x10°km x ~200m

m

= 7.25x10" m

et:
D=50al = 50x09,46x 101m = 4,73 x 10" m.

On obtient alors :

. 7,25x10M

AT = 1533 x10 ®rad
473x1

Pour la suite des calculs, il convient de transformer cette valeur en secondes
d’arc;ona:

57,3 degrés 60’ 60"
X X

1,533 %10 % rad %
rad ldegre 1

= 0,32"

Il est impossible sur Terre d’atteindre cette résolution, qui est limitée par la
turbulence atmosphérique a environ 1”; par contre, dans 1’espace, la résolution
peut étre égale a la limite de résolution théorique «. Cette derniére est reliée
au diameétre du télescope de la fagon suivante (équation 5.2) :

a(en”) = 2,5x 105 A/ Dy

ou le diamétre du télescope est note Dy, pour éviter de le confondre avec le
symbole D qui représente la distance qui nous sépare des étoiles. On peut
maintenant isoler la quantité que nous recherchons ici, soit Dy :

Dy = 25x10° 2/ «
On trouve :
Dy = 2,5 x10%x 299 x 109/0,32 = 0,234 m, ou environ 23 cm.

De son cote, I'intensité dépend de la luminosité de 1’étoile et de sa distance,
comme I’indique la relation intensité-luminosité-distance, dans sa forme
convenant aux unités Sl de base (équation G-1.1) :

L L

I = o ~2 = 0,0796 ey
4z D D

Pour déterminer la luminosité, on commence par calculer la puissance émise
par les étoiles par unité de surface (ou luminosité surfacique), a I’aide de la loi
de Stefan-Boltzmann :

¢ = oT* = 5,672 x 108 x (9700)* = 5,02 x 108 W/m?
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Cette valeur est la méme pour les deux étoiles; la luminosité, c’est-a-dire la
puissance totale irradiée par chacune, est le produit de cette valeur par la
surface de I’étoile (47R?); si 1’on appelle R; et R, les rayons des étoiles, et S,
et S, leurs surfaces, on trouve d’abord pour I’étoile n® 1 :

R; = 2Ry = 2x696 000 km = 2x 696 x 106 m = 1,392 x 10° m
d’ou:

S; = 4xmx (1,392 x 10%9? = 2,43 x 1019 m?
et donc :

L, = /xS, = (5,02 x 108) x (2,43 x 1019) = 1,22 x 1028 W,
Pour Iétoile n® 2, il n’est pas nécessaire de refaire le calcul : comme R, est

3 fois plus grand que Ry, S, sera donc 9 (32) fois plus grand que S;, et Iétoile
produira 9 fois plus de puissance et sera donc 9 fois plus lumineuse, soit :

L, = 9x1,22x10% = 1,10 x 102° W
La luminosité totale est égale a la somme de ces deux quantités; elle vaut aussi
10 fois la luminosité de 1’étoile n® 1 :

Liotatle = L1 + Ly, = 1,22x 102 W

On obtient finalement la valeur de 1’intensité :

L 1,22 x10%

| = 0,0796 —%2 — 0,0796 —“="—__ = 4,35x10° W/m’
D (4,73x10")

MODULE 3

G3.1 Fusion, fission.

G3.2 a) Puisque toute la masse initiale est transformée en énergie lors de 1’annihi-
lation d’un électron et d’un positon, 1’énergie produite E est égale a :
E = mc? =(2x9,11 x 10°31) x (3 x 108)2 = (1,82 x 1039) x (3 x 108)?
=1,64 x 10713 Jou 108 eV

b) Le rendement énergétique R, donné par 1’équation 6.1, est de :
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G3.3

G3.4

G3.5

G3.6

G3.7

G3.8

G3.9

G3.10

R = mavant_maprés C2= mavant_0 C2
m m

avant avant
= c? = (3x10%)%2 = 9x10%%J/kg

Nous avons vu a la page 225 du manuel que le rendement de la fusion de
’hydrogéne en hélium est de 6,17 x 101 J/kg. Le rendement énergéticque
de I’annihilation d’un électron et d’un positon est donc 145 fois supérieur
a celui de la fusion de I’hydrogene en hélium.

Parce que c¢’est le produit final de la derniere réaction de fusion possible dans
les étoiles et que les neutrons libres nécessaires au processus de capture de
neutrons sont peu abondants.

Parce que c’est le seul endroit ou la température est suffisamment élevée pour
que la vitesse des noyaux leur permette de vaincre la force de répulsion élec-
trique (voir le module 0) et que, par conséquent, ces réactions puissent se
déclencher.

Non, car ce sont des étoiles qui étaient auparavant sur la série principale. Ce
qui les distingue, c’est qu’elles sont plus froides, plus grandes et (ou) plus
lumineuses que les étoiles de la série principale, ce qui implique un grand
volume et, par le fait méme, une faible densité.

a) 0,001 Lg

b) Un peu moins de 5000 K

a) Environ 2 Mg
b) Environ 3 ou 4 Mg

La figure G-3.2 permet de placer cette étoile dans la classe 111 (géantes).

Notez que les valeurs minimale et maximale utilisées, ainsi que celle du rap-
port max/min, sont indiquées entre parenthéses. L’ordre est : b, ¢, a et d.
b (3000 a 40 000 K; 13,3), ¢ (0,2 a 25 Mg; 125),

a (0,012 700 Ry; 7 x 10%), d (0,001 a 100 000 Le; 108)

a) Le rapport est d’environ 1000.

b) Le symbole ¢ représente la luminosité surfacique, soit la puissance émise
par unité de surface d’un corps noir. La naine blanche étant plus petite
qu’une étoile de la série principale (d’ou son nom), la puissance totale
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G3.11

G3.12

G3.13

G3.14

G3.15

qu’elle émet (luminosité globale) est donc moindre. Dans cet exemple, la
naine blanche doit avoir une surface 1000 fois plus petite que 1’¢toile de la
série principale, ce qui signifie un rayon environ 30 fois plus petit.

On sait que les étoiles massives atteignent en premier la série principale et la
quittent également en premier. Un amas trés jeune montrerait surtout des
étoiles massives sur la série principale et peu massives hors de celle-ci, tandis
que pour un amas tres vieux, les plus massives seraient situées hors de la série
principale, alors que les moins massives s’y retrouveraient en grand nombre.

En ordre croissant :
B) Surtout des étoiles trés massives ont atteint la série principale.

D) Les étoiles peu massives sont sur la série principale; les étoiles les plus
massives commencent a la quitter.

A) Une bonne partie des étoiles ont quitté la série principale, mais il n’y a pas
encore de naines blanches.

C) 1l n’y a presque plus d’étoiles sur la série principale, et de nombreuses
naines blanches.

La température étant presque la méme, la loi de Stefan-Boltzmann (/)= oT%)
prévoit que la puissance émise par unité de surface (¢) demeure a peu pres in-
changée. Cependant, la dimension de 1’étoile (voir la figure G-3.2) diminue
considérablement. Comme la luminosité globale irradiée par 1’étoile est égale
au produit de 7 et de la surface de 1’étoile, une diminution de surface se traduit
par une diminution correspondante de la luminosité.

Parce que la formation d’étoiles se produit au milieu de nuages de gaz et de
poussieres opaques a la radiation visible.

a) Les naines blanches sont a peu prés de la méme dimension que la Terre
(r = 10% km); les étoiles a neutrons sont beaucoup plus petites (une dizaine
de kilométres de rayon).

b) La densité des naines blanches est 108 fois plus grande que celle de I’eau;
celle des étoiles a neutrons 104 fois plus grande que la densité de I’eau.

c) Les naines blanches proviennent d’une étoile d’une masse inférieure a
1,4 Mg, sur la série principale, ou encore d’une étoile dont la masse
initiale était comprise entre 1,4 et 8 Mg et qui en a perdu une bonne partie
avant sa phase de contraction ultime, de fagcon que son noyau résiduel ait
une masse de moins de 1,4 Mg,
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G3.16

G3.17

G3.18

G3.19

Les étoiles a neutrons viennent des étoiles dont la masse initiale sur la
série principale dépassait 8 Mg et dont le noyau résiduel (apres la phase
supernova) a une masse comprise entre 1,4 et 3 Mg,

a)A b)E ¢ B d)D

e) et f) On pourrait le savoir seulement si toutes les étoiles étaient sur la série

principale.

9 B h) D

a)

b)

Les nove se produisent lorsqu’une étoile membre d’un systéme binaire
aspire de I’hydrogéne de sa compagne, et que cet hydrogene est suffisam-
ment chauffé par compression pour que la réaction de fusion se déclenche.

Une étoile explose, devenant une supernova, lorsque les réactions de son
cceur de carbone s’emballent ou lorsque, tout le carburant nucléaire ayant
¢été transformé en fer, I’impossibilité de nouvelles réactions de fusion en-
traine I’effondrement de 1’¢étoile et I’apparition d’ondes de choc.

La luminosité des novea peut atteindre 10% fois la luminosité du Soleil
pendant quelques semaines; la luminosité d’une supernova peut atteindre
1010 L, et cette augmentation peut durer plusieurs mois.

L’étoile nova perd une petite partie de sa masse a chaque « explosion »
qu’elle subit; la supernova perd la majeure partie de sa masse, quand elle
ne disparait pas compléetement.

En vertu de la loi de conservation du moment cinétique, plus une étoile se
contracte, plus sa vitesse de rotation doit augmenter.

1.
2.

A cause du vent stellaire, ou vent solaire dans le cas particulier du Soleil.
En expulsant une partie de I’hydrogéne « emprunté » au préalable a une
compagne (phénomene des nove et des supernovee de type ).

En ¢jectant une nébuleuse planétaire, lorsque ’étoile est devenue une su-
pergéante rouge.

En explosant (phénomeéne des supernove).

En se faisant arracher une partie de sa masse par une compagne, qui peut
étre un trou noir.

Toutes les étoiles perdent une partie de leur masse lors de leur fonctionne-
ment « normal » : leur énergie provient de la transformation de matiére en
énergie lors des reactions de fusion.
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G3.20 Une étoile donne lieu a une supernova si sa masse initiale est comprise entre
8-10 Mg, et 40 M. Elle devient un trou noir si sa masse initiale est supérieure
a 20-30 M.

MODULE 4

G4.1 a) Il est impossible de prouver par des observations que 1’Univers est fini ou

G4.2

b)

9)

h)

infini; seuls les modéles d’univers seront soit finis, soit infinis.

Lorsque ’on parle de masse totale de I’Univers, c’est celle que 1’on peut
déduire des observations des mouvements des galaxies; il s’agit d’une
propriété de 1’Univers et non des modeles que I’on peut concevoir (qui
peuvent méme étre sans masse!).

Ce sont des observations (décalages vers le rouge) qui ont amené 1’idée de
I’expansion de I’Univers.

Cette phrase, isolée, est difficile & interpréter : il faut supposer qu’elle fait
partiec d’un texte qui décrit un univers quelconque, en expansion. Il est
donc question ici de I’expansion de I’univers que 1’on est en train de
décrire.

Un modele de I’Univers est un modele qui doit s’accorder avec nos obser-
vations de I’Univers.

Un modg¢le d’univers (on peut dire tout simplement « un univers ») est tout
modele que I"on peut imaginer, qu’il ait ou non un lien avec I’Univers
observable.

Il est impossible de démontrer, @ moins de pouvoir se déplacer partout
dans un univers (ce qui implique un nombre infini de déplacements si
I’Univers est infini), que l'univers est homogene. C’est le principe
cosmologique qui nous améne a considérer que I’univers est homogéne.

Ce sont les observations qui montrent que 1’Univers est isotrope.

Il s’agit évidemment du modele que construisit Einstein, qui n’a pas né-
cessairement de lien avec notre Univers.

a) Cosmologie.

b)
c)

Cosmogénese et, possiblement, de la cosmologie en méme temps.

Cosmogonie.



CORRIGE G-219

G4.3 1. On a imaginé que la limite de I’univers pouvait étre un mur, donc que le

G4.4

G4.5

G4.6

javelot rebondirait vers l’intérieur de l'univers. Le probleme de cette
conception est qu’elle oblige a admettre qu’un mur ait une dimension d’un
coOté, le notre, mais pas de dimension de 1’autre, car de I’autre coté c’est le
néant, et le néant ne peut avoir de dimension, semble-t-il.

2. Dr’apres Aristote, tout objet lancé vers le haut doit retomber, sauf s’il se
transmute en éléments éthériques, ce qui lui permet de franchir la sphere
lunaire. Il adopte alors le mouvement naturel dans cette région de I’uni-
vers, soit le mouvement circulaire uniforme. 1l ne pourra donc jamais at-
teindre quelque limite que ce soit. L’évidence expérimentale que les lois
de la nature sont les mémes partout dans 1’Univers a mis au rancart de
telles conceptions, qui demandent que les lois physiques soient différentes
en différents lieux.

3. On a aussi pensé que le javelot, en franchissant la frontiére de I’univers,
augmenterait par le fait méme la dimension de ce dernier. Le probleme est
qu’il faut alors supposer qu’il y a un espace en dehors de I’univers, espace
ou le javelot peut se déplacer; or, ceci contredit I’idée que 1’espace fait
partie de I’univers, et que I’on ne peut donc observer ce dernier de I’exté-
rieur pour voir venir le javelot.

Selon le point de vue contemporain, [’univers n'a pas de frontiéres; il est soit
fini mais replié sur lui-méme comme la surface d’un ballon, soit infini.

Pour Aristote, les mouvements au-dela de la sphére lunaire étaient d’un autre
type que ceux que 1’on pouvait observer sur Terre. Sur cette derniere, le mou-
vement naturel des objets était le mouvement vertical, vers le haut ou le bas
selon la nature des objets. Au-dela de la sphére lunaire, ¢’était le mouvement
circulaire uniforme qui devenait le seul mouvement possible.

La réponse est non. On a di ajouter au modele de Copernic, afin d’expliquer
les mouvements des planétes avec la méme précision que celui de Ptolémée,
des « trucs » comme des épicycles et des orbites (bien que circulaires) décen-
trées par rapport au Soleil. C’est la découverte des lois de Kepler qui a permis
d’offrir une solution de rechange réellement plus simple.

a) 10 m (3 m pour une forét trés dense formee de petits arbres)
b) 3m

c) 300 m (100 m dans certains nouveaux developpements)

d) 30km
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G4.7

G4.8

G4.9

G4.10

G4.11

G4.12

a) L’isotropie de I’Univers signifie que peu importe la direction dans laquelle
on observe I’Univers, on trouve toujours le méme genre d’objets, en méme
quantité. L’homogénéité implique que peu importe ou 1’on se place, on
trouve toujours, dans un volume donné, a peu pres le méme genre et le
méme nombre d’objets.

b) 11 faut ajouter que 1’isotropie et I’homogénéité n’ont de sens que si ’on
considere de grandes échelles de distance (pour I’isotropie) ou de grands
volumes (pour I’homogénéité), soit plus de 100 millions de parsecs (pc).

a) Il n’y a aucune raison pour que notre systéme solaire soit le seul dans
I’Univers.

b) Il n’y a pas de centre dans I’Univers.

c) Si I’on pousse la fidélité au principe cosmologique jusqu’au bout, nous
devons conclure que d’autres étres sont probablement en train de faire la
méme démarche que nous.

a) La vitesse de récession des galaxies est proportionnelle a la distance qui
nous sépare d’elles.

b) C’est le parametre (noté H) qui relie la vitesse de récession (v,.) et la dis-
tance (D) : Vygc = Hx D

Les galaxies peuvent posséder aussi des vitesses dues a leur interaction avec
d’autres galaxies; par exemple, deux galaxies peuvent tourner autour de leur
centre de masse commun. Si cette vitesse est plus grande que la vitesse de
récession — ce qui risque d’arriver surtout pour les galaxies proches de nous,
dont la vitesse de récession est faible — et qu’elle est dirigée vers nous, la
galaxie en question va en fait se rapprocher de nous, d’ou le décalage vers le
bleu. Ces observations ne remettent donc aucunement en question I'nypothése
de I'expansion de I'Univers.

Les réponses sont b et d. La réponse e pourrait aussi étre acceptable si 1’on
pense a la radiation que 1’on observe en provenance des galaxies lointaines —
ou la radiation émise de la Terre et qui pourrait étre observée, dans des
millions d’années, par quelqu’un vivant dans une autre galaxie...

a) C’est I’inverse du parameétre de Hubble (1/H). La période de Hubble serait
¢gale a I’age de 1’univers dans un univers ou I’expansion est uniforme. Or,
cette expansion a pu varier depuis le début des temps.

b) La sphére de Hubble correspond a la distance parcourue par la lumiere
pendant une période de Hubble. Sa taille dans un univers d’Einstein-de
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G4.13 a)

b)

Sitter augmente avec le temps, selon la relation 3ct/2, ou t est I’age de I'u-
nivers.

On peut calculer la réponse selon les trois méthodes suivantes.

En premier lieu, on 1’obtient directement si I’on considere que la longueur
d’onde de la lumiére émise et le facteur d’échelle (et donc toutes les dis-
tances d’ordre cosmologique) ont été multipliés durant cet intervalle par le
méme facteur, soit 5,4.

On peut aussi déterminer les valeurs de la distance a 1’émission (d) et de la
distance actuelle (D) a I’aide des figures G-4.6 ou G-4.7. Le graphique du
haut de la figure G-4.6 peut étre utilisé directement, mais celui de la figure
G-4.7 peut I’étre aussi, et fournit une meilleure précision, méme si les
courbes sont données pour un décalage vers le rouge allant jusqu’a 5. En
effet, on peut extrapoler les valeurs des deux distances pour un décalage
égal a 5,4 en prolongeant légerement les courbes illustrées au graphique
du haut de la figure G-4.7 selon leur allure générale. On obtient ainsi les
valeurs de 17 Ga.l. et 3,1 Ga.l. pour les distances actuelle et a I’émission,
soit un rapport de 5,5 environ.

Enfin, on peut aussi calculer ces distances a I’aide des équations 10.8 et
10.9. Avec un facteur d’échelle e de 0,185 (e = 1/5), on trouve :

d = 30ell-/e) = 30x0,185(1- /0185) = 3,16 Gal
et:
D = 30(l-+e) = 30(L-./0185) = 17,1Ga.l.

La galaxie n’a pas augmenté de volume, car les galaxies sont composées
d’¢toiles liées entre elles par la gravitation et que, par conséquent, elles ne
participent pas a I’expansion de 1’Univers.

G4.14 a) 6 = Aobs! Anorm = 700/200 = 3,5 (voir équation 9.3)

b)

D’aprés le graphique du haut de la figure G-4.7, ces distances sont environ
D =14 Ga.l. (distance actuelle) et d = 4 Ga.l. (distance a I’émission). Avec
un facteur d’échelle (e = 1/6) de 0,29, on obtient a 1’aide des équa-
tions 10.8 et 10.9 des valeurs comparables :

d = 30efl-+e) = 30x0,29(1-/0,29) = 4Gal
D = 30(1-+e) = 30(1-0,29) = 13,8Gall
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G4.15

G4.16

c) D’aprés le second graphique de la figure G-4.7, environ 8,4 milliards
d’années.

On obtient une valeur comparable a I’aide de 1’équation suivante (voir
tableau G-4.1) :

1 1
At = tA (1_W] =10 {1 — WJ = 8,47 Ga

d) D’aprés le graphique de la figure G-4.11, ces distances sont
(approximativement) D =19,2 Ga.l. (distance actuelle) et d =5,5 Ga.l.
(distance a 1’émission). D’apres celui de la figure G-4.12, le temps mis a la
lumiere pour nous parvenir est de 11,0 Ga. En guise de comparaison, le
calculateur en ligne de Ned Wright donne D = 19,3 Ga.l., et 11,0 Ga pour
la durée du trajet.

Selon le graphique du haut de la figure G-4.7, la lumiére émise par une étoile
alors située a une distance de 3,5 Ga.l. de la Terre peut présenter I’un ou
I’autre des décalages vers le rouge suivants : 1,5 ou 4,5.

Dans le premier cas, selon le méme graphique, cette étoile se trouve ac-
tuellement a une distance d’environ 5,5 Ga.l., et selon le graphique du bas de
la méme figure, la lumiére que ’on regoit a mis environ 4,7 Ga pour nous

parvenir. On peut vérifier ces valeurs a 1’aide des équations suivantes (ou
e=1/6 =0,67):

D = 30(1-+e) = 30(-,/0,67) = 5,4Gal
1

_ 1 _
At = tA [l—wj ( 15) ] 4,6Ga

Dans le second cas (0 = 4,5 et e =0,22), les valeurs lues sur le graphique sont
respectivement 16 Ga.l. et 9,0 Ga, et le calcul donne :

D = 30(1-e) = 3001 /0,22) = 159Gall.

- 1 1 |-
At—tA(l 53/2j =10 (1 WJ-g,OGa

a) Viee = HD; en exprimant la distance actuelle en parsecs (20 Ga.l. =
6,13 x 103 Mpc), on obtient v, = 65x 6,13 x 10% = 3,98 x 10° km/s.
Cette vitesse est supérieure a celle de la lumiére, mais elle est tout de



CORRIGE G-223

méme possible puisque la limite de vitesse relativiste ne s’applique pas
lorsque 1’on considére 1’expansion de 1’Univers. La vitesse de récession
n’est pas une vitesse ordinaire; elle n’est pas due au mouvement de la
galaxie a travers l’espace, mais est plutét associée a 1’expansion de
I’espace entre les galaxies.

b) Puisqu’il est question de la lumiére émise actuellement par une galaxie, il

faut utiliser le graphique du bas de la figure G-4.9; d’aprés celui-ci, cette
lumiére nous parviendra dans environ 35 Ga.

Selon le tableau G-4.1, le décalage vers le rouge est égal au facteur
d’échelle a la réception; il vaut :

2 2
en = |[1+2) =[1+2) = 278
30 30
On peut aussi a partir de cette valeur calculer le temps mis par les photons

émis par cette galaxie pour nous parvenir :

At = ty 632 -1) =10 (2,78%2-1) = 36 Ga

APPENDICES
All a) 3,28763x10* b) 7,6x10°3
c) 2,2x108 d 321x10°
Al2 a) 2,31x10’ b) 6,43 x 104
c) 4,59 x 10°5 d) 47x10°%8
e) 2,945 x 102 f) 6,19 (100 ne s’utilise pas)
g) Cas probléme : on devrait écrire 3,614 x 101, mais 10! ne s’utilise pas. On
écrit donc 36,14.
Al3 a) 5,01 x 10 b) 1,88 x 1072
c) 3,964 x 1014 d 7,3x1072
e) 7,35x 1078 f) 5,97 x 1011

3,28 x 103
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A2.1

A2.2

A2.3

A2.4

a) 8,3m/s (Voir la premiére série d’exemples pour le premier type
d’opération.)

1
b) 980 mﬁ = 9,8 m/52
s? 10
1 1 2 1 1 4
¢) 0,135 N«Xr  (L00em)y’ ’35;05/‘”(‘—0";“2
cm 1 (1 m) Im

— 135x10°W/m? ou 1,35 GW/m?

1000 W y 3600s

d) 2 400kWdhmee=r x 2 = 8,64 x 10° W-s (oul)

a) t=— 0o =20 o t=31d
a a a
b) t=c/T d) =22
\'}

On isole d’abord I’inconnue : d = vt devient t = d/v.

On exprime ensuite les données a 1’aide d’unités de base SI :

30 lm_ 0 30m

150 =8, 1000m - 417m/s
T 3600s

On effectue enfin le calcul :
t =dv=030/41,7 = 7,2x103sou7,.2ms

La réponse est automatiqguement exprimée en unités de base S, des secondes
dans ce cas.

Il faut d’abord exprimer les données du probleéme a 1’aide des unités de
base Sl (voir la section 1) :

a=0,2 m/s? d=4,80 x 102 m/s?
b=1,16 x 109 m/s3 v=278mls
c=2,85x 107 &2 T=90s
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En substituant ces valeurs dans les expressions de 1’exercice A2.2, on obtient
pour chacune la valeur de t en secondes. On peut par la suite, si on le désire,
exprimer cette valeur a 1’aide d’autres unités.

a) t=139s b) t = 3,17 x 10°s (ou 88 h)
c) t=0,33s d) t = 4,1x10°s (ou 47 d) e) t=648

A2.5 La vitesse de la lumiére est de 3,0 x 108 m/s. En exprimant la distance a I’aide
des unités de base SI et en suivant la méthode présentée a I’exercice A2.3, on
obtient t = 500 s ou 8,3 min.

A3.1 a) Environ 132 km/hc) 136 km/hat=68 s environ
b) At=37set86s,environ.

A3.2 a) Voir le graphique qui suit.

28 -
26
24
22

20 -

Température (°C)

18 -
16 -

14 -

S P

12------'|--'---|----:|

0 6 12 18
Temps (h)

b) Environ 14,0 °C vers 5 h 20.
c) Environ 25,8 °C vers 17 h
d) 17,0°Ca7h30et24,2°Ca23h30.

24
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A3.3

A3.4

b)

Module de distance (m — M)

Elle devrait étre plus beaucoup plus chaude, car la température a 24 h
(minuit) est d’environ 10°C plus élevée que la veille a la méme heure
(prés de 24,5°C au lieu de 14,5°C).

Cylindrée : 1,3 litre a 5,6 litres.

Consommation : 4,4 L/100 km a 11,0 L/100 km.

Elle devrait se situer entre 8,5 L/100 km et 10,5 L/100 km pour un moteur
a essence, moins de 8 L/100 km pour un moteur diesel et autour de
6 L/100 km pour une motorisation hybride.

Plus le décalage vers le rouge est élevé, plus le module de distance

augmente; I’augmentation, trés rapide aux faibles décalages (inférieurs a
0,2), devient beaucoup plus faible aux décalages supérieurs a 1.

45

44 -

43 1

5
N
1

w
(o]
1

w
~
1

w
(o2}
1

0 0,2 0,4 0,6 08 1 12 14
Décalage versle rouge z
Environ 0,09; la valeur est certainement comprise entre 0,085 et 0,095.

Autour de 0,96, mais sa valeur pourrait en fait trés bien se situer n’importe
ouentre 0,8 et 1,2,

La précision est bonne pour de faibles decalages mais diminue beaucoup a
partir d’un décalage d’environ 0,5.
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